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ResumoNas regiões frias de dis
os protoplanetários molé
ulas 
ondensam sobre a superfí
ie degrãos de poeira formando mantos de gelo. A interação da radiação, proveniente da pro-toestrela, 
om os mantos estimula pro
essos físi
o-quími
os que 
ontribuem para o en-rique
imento quími
o de regiões de formação de planetas.Estudamos experimentalmente os pro
essos de fotoionização, fotodisso
iação e fotodessorçãoinduzidos por raios X em gelos (T ∼ 130 K) das molé
ulas pirimidina (C4H4N2) e formi-ato de metila (HCOOCH3). As medidas foram realizadas no Laboratório Na
ional de LuzSín
rotron empregando a té
ni
a espe
trometria de massas por tempo de v�o. Os resul-tados foram apli
ados em um modelo de dis
o protoplanetário. No 
aso da pirimidina,assumindo dois per�s de densidade de H2, 1 × 106 e 1 × 107 
m−3, determinamos que ataxa de produção de íons 
omo o HC3NH+ seria da ordem de 10−15 a 10−8 íons 
m−3 s−1.Integrando esses valores em um período de 1 × 106 anos, foi determinado que a densidade
olunar de HC3NH+, em função da distân
ia à protoestrela 
entral, está 
ompreendidaentre 3 × 109 e 1 × 1013 
m−2.No 
aso do formiato de metila, foi desenvolvido um modelo sobre a distribuição de íonsoxigenados em um dis
o 
om extensões em raio e altura de 100 e 70 UA, respe
tivamente.Para íons 
omo o HCO+, determinamos que a densidade 
olunar ao longo do dis
o es-taria 
ompreendida entre 1 × 107 e 1 × 109 
m−2. Os resultados experimentais mostramque íons mole
ulares, dessorvidos de mantos de gelo, 
umprem um papel importante noenrique
imento mole
ular de dis
os protoplanetários.Através de um levantamento na faixa espe
tral do milimétri
o, por meio da antenaIRAM 30m, foram identi�
adas molé
ulas 
om ligações peptídi
as, tais 
omo formamida(NH2CHO), á
ido iso
iâni
o (HNCO) e á
ido fulmíni
o (HCNO), nas regiões de 
hoqueL1157-B1 e L1157-B2 (∼ 250 p
). Foram derivadas abundân
ias de (0.4 - 1.1) × 10−8 e(3.3 - 8.8) × 10−8 para a formamida e á
ido iso
iâni
o, respe
tivamente. Comparações
om estudos prévios indi
am que as abundân
ias de NH2CHO e HNCO são maiores doque nas fontes galá
ti
as quimi
amente mais ri
as. Observamos que há uma 
orrelaçãoestreita entre as abundân
ias de NH2CHO e HNCO em várias fontes, isso seria um indí
iode que essas molé
ulas têm um vín
ulo espa
ial e temporal.Analisamos emissões das molé
ulas HC3N e HC5N nas regiões L1157-B1, L1157-B2 e nadireção do sistema protoestelar Cepheus E (∼ 730 p
). Para a molé
ula HC3N, obtivemosabundân
ias de 3 × 10−8, 1 × 10−9 e 6 × 10−9 para L1157-B1, L1157-B2 e Cepheus E,respe
tivamente. Para HC5N, as abundân
ias determinadas foram de 4 × 10−9, 2 × 10−8e 1 × 10−9 para L1157-B1, L1157-B2 e Cepheus E, respe
tivamente. Nossos resultadosmostram que as razões N(HC3N)/N(HC5N), 
ompreendidas entre 4 e 8, estão de a
ordo
om os valores reportados na literatura.



Abstra
tIn the 
old regions of protoplanetary dis
s, mole
ules 
ondensate on the surfa
e of dustgrains, forming i
y mantles. The intera
tion of the radiation, emitted by the protostar,with mantles, stimulates photopro
esses that 
hemi
ally enri
h the planet-forming region.We have studied the photoionization, photodisso
iation and photodesorption pro
esses,stimulated by soft X-rays, of pyrimidine (C4H4N2) and methyl formate (HCOOCH3)mole
ules frozen at temperatures around 130 K. The experiments were performed at theBrazilian Syn
hrotron Light Laboratory using the time-of-�ight mass spe
trometry te
-nique. The experimental results were extrapolated to protoplanetary dis
 
onditions. Inthe 
ase of pyrimidine, assuming two density pro�les of mole
ular hydrogen, 1 × 106 and1 × 107 
m−3, we determined HC3NH+ ion-produ
tion rates of the order of 10−15 up to10−8 ions 
m−3 s−1. Integrating over 1 × 106 yr, HC3NH+ 
olumn density values, rangingfrom 3 × 109 to 1 × 1013 
m−2, were obtained as a fun
tion of the distan
e from 
entralstar.In the 
ase of methyl formate, we have modelled the distribution of oxigenated ions for adis
 with radii and height of 100 and 70 AU, respe
tively. For ions as HCO+, we deter-mined values of 
olumn density between 1 × 107 and 1 × 109 
m−2 a
ross the dis
. Theexperimental results show that mole
ular ions, desorbed from i
y mantles, play a 
ru
ialrole in the mole
ular enri
hment of protoplanetary dis
s.Through an observational survey at millimetri
 wavelengths, with the IRAM 30m tele-s
ope, it have identi�ed mole
ules with peptide bonds, su
h as formamide (NH2CHO),iso
yani
 a
id (HNCO) and fulmini
 a
id (HCNO) in the protostellar sho
k regions L1157-B1 and L1157-B2 (∼ 250 p
). Abundan
es of (0.4-1.1) × 10−8 and (3.3-8.8) × 10−8 arederived for formamide and iso
yani
 a
id, respe
tively. Comparison with previous studieson HNCO and NH2CHO shows that both mole
ules are more abundant than in the ri
hestGala
ti
 sour
es known so far. A tight linear 
orrelation between HNCO and NH2CHOis observed, whi
h suggests that both spe
ies have a temporal-spa
e link.We have analyzed mole
ular emissions of HC3N and HC5N in the protostellar sho
ksL1157-B1, L1157-B2 and towards the protostar Cepheus-E (∼ 730 p
). For HC3N, wedetermined abundan
es of 3 × 10−8, 1 × 10−9 and 6 × 10−9 for L1157-B1, L1157-B2 andCepheus-E, respe
tively. For HC5N, the determined values were 4 × 10−9, 2 × 10−8 and1 × 10−9 for L1157-B1, L1157-B2 and Cepheus-E, respe
tively. Our results show thatthe N(HC3N)/N(HC5N) ratio, whi
h ranging from 4 up to 8, are in agreement with thevalues reported in the literature.
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ApresentaçãoUma das prin
ipais questões da Astronomia 
ontemporânea está asso
iada ao surgimentoda vida. No de
orrer da história, tribos, povos e 
ivilizações têm abordado esse assuntoa partir de pontos de vista místi
o, artísti
o e 
ientí�
o. Hoje, 
om a 
onstrução de po-tentes observatórios e sondas espa
iais, estamos em uma épo
a dourada para estudar agêneses. Estamos em uma épo
a úni
a para entender se somos uma rara ex
eção, poissomos 
ientes de que nossa existên
ia é efêmera em um Universo espa
ial e temporalmentevasto, e que passamos por ummomento so
iote
nológi
o propí
io para abordar tal questão.Histori
amente, uma das formas de saber algo sobre a 
omposição do espaço extraterrenofoi através da análise do material proveniente dele, meteoritos ou fragmentos de 
ometas.Uma das primeiras dis
iplinas en
arregadas de abordar esses estudos, 
om alguns tra-balhos publi
ados que datam do �nal do sé
ulo XIX, foi a Cosmoquími
a. Poderíamosdizer que a Cosmoquími
a, 
om o de
orrer do tempo, tomou dois rumos. Por um lado,expandiu-se a um 
ampo mais abrangente, a Astroquími
a; pelo outro, permane
eu 
omouma dis
iplina das 
iên
ias planetárias.Esta tese foi organizada em seis 
apítulos e três apêndi
es. No 
apítulo 1, Introdução,versaremos sobre o estado da arte da astroquími
a dos sistemas protoestelares. Nos 
apí-tulos 2 e 3, apresentaremos a metodologia e os resultados experimentais, respe
tivamente.Nos 
apítulos 4 e 5, apresentaremos a metodologia e os resultados observa
ionais, respe
-tivamente. No 
apítulo 6 apresentaremos as 
on
lusões. No apêndi
e A, apresentaremosmodelos sobre a estrutura das molé
ulas dis
utidas ao longo da tese. No apêndi
e B,expli
aremos 
omo fun
iona o 
ódigo Astro
hem. No apêndi
e C, listamos a produção
ientí�
a diretamente rela
ionada a esta tese.Nota: algumas equações matemáti
as e quími
as foram 
itadas em numeração arábi
a eromana, respe
tivamente. No �nal do texto apresentaremos uma lista de abreviaturas.

xi



Capítulo 1Introdução
1.1 A quími
a do meio interestelarCom a dete
ção de molé
ulas orgâni
as, inorgâni
as, prebióti
as, íons positivos (
átions),íons negativos (ânions) e polímeros em meteoritos, 
ometas, luas, planetas, regiões 
ir-
unstelares e interestelares, surgiram questões sobre a físi
o-quími
a que rege esses ambi-entes. Assim, a Astroquími
a surgiu a partir da 
onjunção das áreas Astronomia, Físi
ae Quími
a, 
om o objetivo de expli
ar a estabilidade e os me
anismos de formação e des-truição das espé
ies quími
as em ambientes extraterrestres.Na Astroquími
a, os pro
essos de formação e destruição de espé
ies quími
as têm sido
lassi�
ados segundo a fase em que a
onte
em: gasosa �ou� sólida;1 não obstante, 
omoveremos no �nal da seção, notaremos que tal 
lassi�
ação tem um propósito 
on
eitual,pois, em muitos 
asos, os pro
essos mole
ulares não seriam bem su
edidos se não a
onte-
essem nas fases gasosa �e� sólida.1.1.1 Quími
a na fase gasosaNa tabela 1.1 apresentamos a 
lassi�
ação das prin
ipais reações que a
onte
em na fasegasosa do meio interestelar (em diante, MI). Citando o exemplo 
lássi
o de uma reaçãoentre duas espé
ies neutras, A + B k−→ C + D, podemos estimar a taxa (Γ, molé
ulas
m−3 s−1) da reação a partir da produção de C (ou D) ou da destruição de A (ou B).Logo

Γ =
dCdt =

∣

∣

∣

∣

−dAdt ∣∣∣∣ = kn(A)n(B), (1.1)onde k é o 
oe�
iente 
inéti
o (
m3 s−1), e n(A) e n(B) são as densidades numéri
asdas espé
ies A e B (
m−3), respe
tivamente (ver 
apítulo 4 de Tielens 2005). O valordo 
oe�
iente k (
m3 s−1) é espe
í�
o para 
ada pro
esso. Para a reação bimole
ular1Há pou
a informação sobre a quími
a na fase líquida em objetos extraterrestres. Porém, 
hama aatenção os pro
essos que poderiam a
onte
er nos lagos de Titã e, 
omo alguns autores defendem, em
ometas que poderiam apresentar evidên
ias de água na fase líquida (hidro
arbonetos também). Paramais informação, ver Woodward et al. (2007); Wi
kramasinghe, Wi
kramasinghe e Wallis (2009); Milese Failla
e (2011). 1



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 2Tabela 1.1: Reações quími
as mais 
omuns na fase gasosa do MI. Tabela adaptada deTielens 2005. N. Reação Equação(I) Neutro - neutro A + B −→ C + D(II) Fotodisso
iação AB + hν −→ A + B(III) Fotoionização A + hν −→ A+ + e−(IV) Íon - molé
ula A+ + B −→ C+ + D(V) Re
ombinação eletr�ni
a A+ + e− −→ C + Ddisso
iativamen
ionada, equação (I) da tabela 1.1, k é determinado por meio de
k = α

(

T

300

)β

exp

(−γ

T

)

, (1.2)onde T é a temperatura e α, β e γ são parâmetros 
inéti
os da reação. Na base de dados�UMIST Rate 12� se en
ontram esses parâmetros para aproximadamente 620 reações queenvolvem espé
ies neutras.2Para um pro
esso unimole
ular, por exemplo, uma reação de fotodisso
iação (equaçãoII da tabela 1.1), Γ (molé
ulas 
m−3 s−1) é dado pordAdt =

∣

∣

∣

∣

−d(AB)dt ∣

∣

∣

∣

= kn(AB),onde k tem unidades de s−1. Os fótons de ultravioleta (UV) e de raios X induzem asreações de fotoionização e de fotodisso
iação. O 
oe�
iente 
inéti
o k (s−1), isto é, onúmero de molé
ulas ionizadas ou disso
iadas por segundo, dependerá do �uxo de fótonse das seções de 
hoque de ionização e disso
iação, respe
tivamente. No entanto, o �uxode fótons pode ser atenuado, dependendo da extinção AV . Por 
onseguinte, a expressãopara determinar k é
k = α exp(−γAV ),onde α é um parâmetro que pondera a taxa do pro
esso em regiões sem bindagem ao UV,

AV é a extinção na região ópti
a do espe
tro e γ é um fator que 
onsidera a extinção
ausada pela poeira na faixa de energia do UV (ver Woodall et al. 2007; M
Elroy et al.2013). Na tabela 1.2 damos alguns exemplos de reações estimuladas por fótons 
om seusrespe
tivos valores α e γ.Para as reações estimuladas por raios 
ósmi
os (RC), são 
onsiderados dois me
anismos.Primeiro, quando os RC ionizam diretamente as molé
ulas, o 
oe�
iente k (s−1) é dadopor
k = α,2Base de dados: UMIST RATE 12 astro
hemistry.net (http://udfa.ajmarkwi
k.net/index.php). Re-ferên
ia: Woodall et al. (2007).



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 3Tabela 1.2: Exemplo de reações quími
as de fotodisso
iação. Tabela adaptada de Tie-lens 2005. Equação α (s−1) γH2O + hν −→ OH + H 5.1 × 10−10 1.8CO + hν −→ C + O 1.7 × 10−10 3.2OH + hν −→ O + H 7.6 × 10−10 2.0CH + hν −→ C + H 2.7 × 10−10 1.3CH2 + hν −→ CH + H 5 × 10−11 1.7onde α 
orresponde à taxa de ionização (valores tabelados na base de dados UMIST).Segundo, apresenta-se uma ionização indireta, onde ini
ialmente os RC estimulam o pro-
esso H2 + RC −→ H+
2 + e−, 
onsequentemente, o pro
esso de re
ombinação, H+

2 + e−,a
arreta a emissão de radiação UV 
apaz de estimular outras reações. Para esse 
aso,
k (s−1) é obtido por meio de

k = α

(

T

300 K)β
γ

1− w
, (1.3)onde w é o albedo do grão, que, para o ultravioleta distante, tem valor entre 0.4 e 0.6 (verWoodall et al. 2007; M
Elroy et al. 2013), e γ representa a e�
iên
ia de ionização.Um tipo de me
anismo mais e�
iente que as reações entre espé
ies neutras, são as reaçõesentre íons e molé
ulas (equação IV da tabela 1.1). Devido a ausên
ia de 
arga em espé-
ies que parti
ipam de uma reação, energeti
amente, é mais difí
il promover as ligaçõeseletr�ni
as para formar um 
omposto de transição que vire uma nova espé
ie. Em 
on-traste, quando um íon parti
ipa no pro
esso, ora porque tem ex
esso ou de�
iên
ia de
arga, a instabilidade eletr�ni
a que sofre o faz mais sus
etível de reagir 
om outra espé-
ie. Por tal razão, os valores α nas reações íon - molé
ula 
ostumam ser maiores. Porexemplo, o quo
iente entre os 
oe�
ientes α das reaçõesCH + H2CO+ −→ HCO + CH+

2 , α1;CH + H2CO −→ HCO + CH2, α2;íon-molé
ula e neutro-neutro, respe
tivamente, resulta em α1 ≈ 35α2. Por 
onseguinte, éde se esperar que as reações íon-molé
ula tenham um papel importante na produção demolé
ulas 
omplexas no MI.A equação (V) da tabela 1.1 representa um pro
esso similar ao anterior, não obstante par-ti
ipem duas partí
ulas 
arregadas. Esse pro
esso é 
hamado de re
ombinação eletr�ni
adisso
iativa, e 
onsiste na 
aptura de um elétron por um 
átion, 
ujo resultado é umamolé
ula neutra em um estado ex
itado que pode desen
adear uma disso
iação. Devi-do à 
arga atrativa dos reagentes, o pro
esso exibe valores elevados de k, da ordem de10−7 
m3 s−1, aproximadamente 103 vezes maior do que o valor para as reações entreespé
ies neutras.O estudo dos hidro
arbonetos aromáti
os poli
í
li
os (PAHs), 
ompostos 
ontendo anéisbenzêni
os, foi uma das primeiras pesquisas que mostrou a relevân
ia das reações na



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 4fase gasosa do MI. Frenkla
h e Feigelson (1989), usando té
ni
as experimentais e 
om-puta
ionais, modelaram uma rede de aproximadamente 
em reações, envolvendo quarentaespé
ies quími
as, para expli
ar 
omo seriam formados esses 
ompostos a partir do C2H2em regiões 
ir
unstelares. Atualmente, a equipe do Ames Resear
h Center através da Cos-mi
 Simulation Chamber produziram em 
ondições de laboratório um grão de ∼ 1.5 µmde diâmetro a partir da polimerização de C2H2, ver �gura 1.1. Essa trabalho 
on�rma aimportân
ia do estudo experimental e teóri
o das reações na fase gasosa do MI.1.1.2 Quími
a na fase 
ondensadaEm regiões interestelares ou 
ir
unstelares, onde a temperatura é baixa (. 70 K), molé
u-las 
ondensam nas superfí
ies dos grãos de poeira, formando mantos de gelo.Há dois 
enários possíveis de reações quími
as. No primeiro, só parti
ipam as molé
u-las 
ontidas nos mantos. No segundo, parti
ipam tanto molé
ulas 
ontidas no mantoquanto molé
ulas presentes na fase gasosa. O
orrem portanto os pro
essos de adsorçãoe dessorção, fundamentais para expli
ar a abundân
ia de molé
ulas em ambientes in-terestelares e 
ir
unstelares, por exemplo, desde o mais simples e abundante hidrogêniomole
ular (H2), até outras mais 
omplexas, 
omo o formiato de metila (HCOOCH3).Aqui, tomaremos 
omo exemplo a síntese de H2 para expli
ar os dois 
enários men
iona-dos anteriormente.O H2 é a molé
ula mais abundante do Universo; não obstante, em meados do sé
ulo XXseu me
anismo de formação era 
onfuso, pois as baixas densidades e temperaturas deregiões frias do MI não en
aixavam 
om a físi
o-quími
a 
onhe
ida para expli
ar a suaformação e abundân
ia. Foi então que, 
om a identi�
ação dos grãos de poeira, sugeriu-seum me
anismo de �três 
orpos�, dois átomos de H e um grão interestelar, para expli
ar asíntese do H2 (ver Hollenba
h e Salpeter 1971). Até hoje, tal idéia goza de boa a
eitaçãoe vem sendo estudada detalhadamente, pois tem sido útil para expli
ar a formação demolé
ulas impli
adas na origem da vida.

Figura 1.1: Mi
ros
opia eletr�ni
a de um aglomerado de nanogrãos elaborado em uma
âmara de ultra-alto vá
uo (CUAV) a partir de uma mistura de 95 % Ar e 5 % C2H2.Figura tomada de (Tielens et al. 2014: AstroPAH 2014).



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 5Devemos pensar em três etapas para entender as reações que o
orrem em superfí
ies.(a) Adsorção: as espé
ies quími
as aderem, por forças intermole
ulares ou ligações quími-
as, na superfí
ie dos grãos de poeira. (b) Interação: as espé
ies reagem na superfí
ie dosgrãos podendo formar molé
ulas mais 
omplexas. (
) Dessorção: as molé
ulas formadassão ejetadas da superfí
ie, onde a energia da ejeção pode vir da mesma reação quími
a deformação, por pro
essos térmi
os ou pela energia depositada por fótons ou RC.Há três parâmetros que permitem quanti�
ar a e�
iên
ia da síntese de H2 (Bu
h eZhang 1991), a saber: (1) a probabilidade de adsorção térmi
a, Ps, estimada atravésda razão entre o número de adsorções e o número total de trajetórias in
identes (eventos)
om energia Ei. Autores 
omo Bu
h e Zhang (1991) têm demonstrado que Ps diminuifortemente 
om o aumento da energia Ei e da temperatura da superfí
ie (Ts); (2) O tempode meia-vida dos átomos de H adsorvidos (ζ) na superfí
ie do grão. Esse período é dadopor ζ = ζν exp(u/kTs), onde ζν é o período médio vibra
ional entre o átomo e a superfí
ie,
k é a 
onstante de Boltzmann e u é um parâmetro asso
iado 
om a energia de �aderên
ia�do átomo 
om a superfí
ie do grão; (3) O 
oe�
iente de difusão (D), que dá uma idéia da
apa
idade de migração do átomo de H na superfí
ie do grão. Em 
ontraste 
om o termo
Ps, a energia do átomo in
idente favore
e o 
oe�
iente de difusão.Hornekær et al. (2003) demonstraram teori
amente que a formação de H2, por adsorçãode átomos de H em um manto de gelo de H2O, é e�
iente até em regimes de temperaturas
.10 K. Eles também 
on
luíram sobre a importân
ia da morfologia do gelo, sendo que aporosidade pode favore
er a e�
iên
ia. Al-Halabi e Dishoe
k (2007), através de té
ni
as
omputa
ionais, avaliaram a e�
iên
ia da produção de H2 em mantos de H2O amorfos e
ristalinos, 
om Ts ∼ 10 K. Os resultados indi
am que a diversidade de pontos de adsorçãoem gelos amorfos favore
em a probabilidade de adsorção e o tempo de meia-vida ζ , nãoobstante, a dependên
ia 
om o 
oe�
iente D não é muito 
lara. Contudo, o rendimentoda formação de H2 em gelos amorfos é superior em 
omparação 
om o análogo 
ristali-no. Esse resultado 
on�rmaria a bem su
edida quími
a dos gelos, pois sabe-se que, em
ondições interestelares, predominam os gelos 
om estruturas amorfas sobre os 
ristalinos(mais informação em Jenniskens et al. 1995).Outros autores têm avaliado a e�
iên
ia do pro
esso analisando outras superfí
ies. Porexemplo, Pirronelo et al. (1999) e Katz et al. (1999) en
ontraram que em superfí
ies
arboná
eas e de olivina, o H2 se forma em intervalos de temperatura de 13 a 17 K ede 6 a 10 K, respe
tivamente. Contudo, a morfologia do grão de novo apare
e 
omo umparâmetro que afeta a e�
iên
ia. Por exemplo, Chang, Cuppen e Herbst (2006), usandosimulações baseadas no método Monte Carlo, en
ontraram que 
amadas rugosas de olivi-na e material 
arboná
eo apresentam uma e�
iên
ia maior do que as estimadas para osanálogos 
ristalinos.O CO2 é outra molé
ula abundante no Universo, 
uja formação é expli
ada pela reaçãoentre CO e H2O, em mantos de gelo, sob o estímulo de radiação UV (ver Gerakines,S
hutte e Ehrenfreund 1996). Tal me
anismo para uma região transparente ao UV é
ompletamente razoável, porém, a evidên
ia de CO2 em nuvens densas sugere pro
essosalternativos. Nesse sentido, Goumans et al. (2008), baseados na teoria do fun
ional dedensidade, têm estudado a viabilidade da adição entre oxigênio triplete (3O) e CO em



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 6superfí
ies de 
oroneno:
3O + CO → CO2 + hν; (VI)
3O + HCO → H + CO2;OH + CO → H + CO2;os resultados indi
am que a equação (VI) des
reve o pro
esso mais provável, onde se
onsidera que tanto o 3O quanto o CO são adsorvidos, migram, reagem na superfí
ie eposteriormente experimentam dessorção.Outra variável que afeta a e�
iên
ia das reações é a presença de 
argas lo
ais na superfí-
ie, embora 
átions e ânions não sejam abundantes no MI. Por exemplo, Goumans et al.(2007) têm demonstrado teori
amente que a presença de ânions em matrizes de materiaisrefratários, favore
e a adição de átomos de H ao CO para formar metanol (CH3OH). Aformação do metanol em gelos também pode ser expli
ada pela reação entre CO e H2Osob o estímulo de fótons ou RC. A série de equações que des
reve o pro
esso é:CO + H → HCO; (VII)HCO + H → H2CO;H2CO + H → CH3O;CH3O + H → CH3OH;Goumans et al. (2007) 
on
luíram que em ausên
ia de fótons ou prótons, a presença degrãos de síli
a negativamente 
arregados (SiO−) estimula a formação de CH3OH, pois aadsorção de CO em pontos de densidade de 
arga negativa, provo
a um alongamento daligação tripla C≡O, enfraquen
endo-a e, 
onsequentemente, favore
endo as adições de H.Retomando os dois 
enários men
ionados no 
omeço desta subseção, o pro
esso quepressupõe a adsorção, migração e reação de duas espé
ies re
ebe o nome de me
anismoLangmuir-Hinshelwood (LH), enquanto que o pro
esso que impli
a a reação entre umaespé
ie adsorvida e uma na fase gasosa re
ebe o nome de me
anismo Eley-Rideal (ER).As duas hipóteses são válidas para expli
ar a quími
a dos gelos. Agora, sobre qual atuapredominantemente, é uma questão que depende da temperatura super�
ial e da morfolo-gia. Nas �guras 1.2 e 1.3 mostramos as três etapas que des
revem os dois pro
essos.Baseados no trabalho de Le Bourlot et al. (2012), autores que estudaram a formação deH2 em grãos, a seguir nós des
reveremos os formalismos dos me
anismos LH e ER.Me
anismo Langmuir-Hinshelwood (LH)O me
anismo LH parte da hipótese de que as espé
ies são adsorvidas na superfí
ie dosgrãos por me
anismos de �sissorção, 
uja 
ara
terísti
a prin
ipal é que a força aderenteentre as molé
ulas e a superfí
ie é de tipo Van der Waals. Devido a energia envolvidanessas interações não superar os meV (tabela 1.3), as espé
ies gozam de 
erta mobilidadeque favore
e pro
essos de migração, reação e dessorção (�gura 1.2).Para estimar a taxa de formação do H2 deve-se levar em 
onsideração o número de partí
u-las �sissorvidas (Xfs) na superfí
ie. Isto pode ser quanti�
ado através de

Xfs = AgrnH ∫ amax

amin

NXa
−αda, (1.4)
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(2) Langmuir−Hinshelwood mechanism(1) Adsorption (3) Desorption

Figura 1.2: Etapas do me
anismo de síntese de molé
ulas Langmuir-Hinshelwood. Emesse me
anismo, as espé
ies quími
as são adsorvidas numa dada superfí
ie (etapa 1); asquais, migram e reagem na superfí
ie (etapa 2); posteriormente, a espé
ie formada podeser dessorvida da superfí
ie por me
anismos térmi
os ou radiativos (etapa 3).onde Agr é uma 
onstante, nH é a densidade do hidrogênio at�mi
o, a é o raio daspartí
ulas, o qual, junto 
om o parâmetro α, de�ne a distribuição de tamanhos dos grãos,e NX 
orresponde ao número médio de partí
ulas adsorvidas por grão.A quantidade Xfs pode ser afetada por fen�menos de repulsão elétri
a ou pela ausên
ia depontos de adsorção, que a
onte
eria 
om maior probabilidade em superfí
ies 
ristalinas.A expressão que permite estimar o número líquido de a
reções é
Afs = bXfsvπa

2

[

1− ds
2

4πa2

∑

NY (a)

]

,onde Xfs foi de�nido na equação (1.4), b é o 
oe�
iente de adsorção, v é a velo
idademédia do gás in
idente, ds é a distân
ia média entre pontos de adsorção, e o termo entre
ol
hetes in
lui o fator que quanti�
a a repulsão por uma molé
ula Y . Por outro lado,é ne
essário 
onhe
er o número de interações entre as espé
ies adsorvidas (Ifs). Logo,para duas espé
ies X1 e X2, que interagem após viajarem uma distân
ia ds, a taxa deen
ontros é dada por
Ifs =

[

1

tX1

+
1

tX2

]

ds
2

8πa2
NX1

NX2
,onde, para a molé
ula X1, tX é o tempo que gastaria essa molé
ula em en
ontrar X2 e NXseria o número médio de molé
ulas. Também é pre
iso estimar o número de molé
ulasdessorvidas (Dfs). Como men
ionamos anteriormente, a dessorção pode ser espontânea,onde a energia liberada na reação 
ontribui 
om a ejeção de molé
ulas. Para esse 
aso,Tabela 1.3: Energia de �sissorção e quimissorção de átomos de H em superfí
ies de gra�te,sili
ato e olivina. Tabela adaptada de Cazaux e Tielens 2004.Superfí
ie Fisissorção K∗ Quimissorção K∗Gra�te (CxHy)∗∗ 780 14000Sili
ato (SiO4) 400 10000Olivina (Mg, Fe)2SiO4 450 30000

∗ 103K ≡ 1 eV.
∗∗Na formula mole
ular, os 
oe�
ientes x e y representariama proporção entre 
arbono e hidrogênio.
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Dfs é obtido a partir de

Dfs = ν0 exp

(

−Tb

Tg

)

NX(a),onde ν0 é a frequên
ia vibra
ional da molé
ula na superfí
ie, Tg e Tb são a temperaturado grão e a energia de ligação à superfí
ie, respe
tivamente. Por outro lado, as equaçõespara a dessorção estimulada por fótons (Dfs−f) ou RC (Dfs−r) são
Dfs−s = Fphηph

ds
2

4
e

Dfs−r = Frcηrc
ds

2

4
,respe
tivamente; onde F e η são o �uxo e o número de partí
ulas dessorvidas por impa
to,tanto para fótons quanto para RC, respe
tivamente.Me
anismo Eley-Rideal (ER)O me
anismo ER parte da hipótese de que as espé
ies quími
as são adsorvidas na superfí-
ie dos grãos por me
anismos de quimissorção, de modo que, na adesão, não atuam forçasde Van der Waals, mas, ligações quími
as 
ovalentes ou i�ni
as. Em termos energéti
os,a adsorção por quimissorção pode ser até mil vezes mais forte do que a equivalente por�sissorção (tabela 1.3), fato que afetaria 
onsideravelmente a migração das espé
ies viame
anismo LH.Para que a
onteça uma reação via me
anismo ER, 
omo mostramos na �gura 1.3, éne
essário que tanto as espé
ies na fase gasosa quanto os grãos de poeira estejam em umregime de temperatura maior do que o requerido para o me
anismo LH. Para o 
aso doH2, a taxa de formação pode-se determinar por meio ded[H2℄dt = vHnHngrσgr
[H℄[H℄ad ,onde vH e nH são a velo
idade média e densidade de H, o quo
iente [H℄/[H℄ad dá a fraçãode átomos quimissorvidos, ngr e σgr são a densidade e seção de 
hoque dos grãos, respe
-tivamente.

(1) Adsorption (2) Eley−Rideal mechanism (3) Desorption

Figura 1.3: Etapas do me
anismo de síntese de molé
ulas Eley-Rideal. Em esse me-
anismo, um átomo ou molé
ula é adsorvido numa dada superfí
ie (etapa 1); o qual,pode reagir 
om uma espé
ie que se en
ontra na fase gasosa (etapa 2); posteriormente, aespé
ie formada pode ser dessorvida da superfí
ie por me
anismos térmi
os ou radiativos(etapa 3).



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 9Devido à força implí
ita na adesão por quimissorção, é ne
essário estimar o quão ar-raigadas podem estar as espé
ies à superfí
ie dos grãos. Para isso, é usado o 
oe�
ientede quimissorção κ(T ) dado por
κ(T ) ≃ 4

3
√
π

( m

2kT

)3/2

v3,onde v seria a velo
idade média da molé
ula H2 (de massa m) após a dessorção do grão.Takahashi, Masuda e Nagaoka (1999) �zeram um modelo da síntese de H2, 
onsiderandoos me
anismos LH e ER, em mantos de H2O submetidos a temperaturas de 10 e 70 K.Para ter uma idéia dos pontos de adsorção de H2, o manto de gelo que esses autores si-mularam se 
ompõe de mil molé
ulas em um volume de 40 × 40 × 20 Å. O resultado estáexibido na �gura 1.4. Eles 
on
luem que o H2 pode ser formado em ambos me
anismos;não obstante, o pro
esso LH é mais lento, pois o tempo que trans
orre desde a adsorçãodos átomos de H até a dessorção do H2 é de ∼ 4000 fs, enquanto que o tempo trans
orridopara o me
anismo ER é de apenas a quarta parte desse valor.Em síntese, podemos dizer que o me
anismo LH está governado por pro
essos de �si-

Figura 1.4: Simulação da formação de H2 em mantos de gelo segundo os pro
essos: (a)Langmuir-Hinshelwood, para o qual, o tempo de migração e formação de H2 é de aproxima-damente 1350 fs; 
onsequentemente, o tempo de dessorção é de aproximadamente 1400 fs;(b) Eley-Rideal, para o qual, a formação e ejeção da molé
ula H2 é de aproximadamente460 fs (ver Takahashi, Masuda e Nagaoka 1999).



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 10ssorção, de modo que o 
enário apropriado são reações na superfí
ie de grãos amorfosem regiões frias (. 20 K) do MI. Em 
onstraste, o me
anismo Eley-Rideal é governadopor me
anismos de quimissorção, de modo que é mais efetivo em regiões mais quentes(. 150 K); nele, a morfologia do grão não 
umpre um papel tão preponderante.Uma vantagem do pro
esso ER, para o 
aso da formação de H2, é que a molé
ula é eje-tada da superfí
ie 
om uma energia ao redor de 4.5 eV; devido a isto, o me
anismo ER éindiretamente uma das prin
ipais fontes de aque
imento do MI (Le Bourlot et al. 2012).Nos últimos anos, vários autores vêm abordando uma nova hipótese sobre a quími
ado MI. Como se se tratasse de um aerosol, essa hipótese fun
iona na interseção entrea fase gasosa e 
ondensada. Ce

hi-Pestellini et al. (2010) propuseram um modelo dereações quími
as entre molé
ulas instantes após (10−10 s) serem dessorvidas de mantos degelo. A vantagem de 
onsiderar essa es
ala de tempo é que nas imediações dos grãos seriaformada uma esfera de gás ultra densa, da ordem do número de Avogadro: 1023 partí
ulas
m−3, de modo que é plausível 
onsiderar reações de três 
orpos. Os resultados que elesapresentam; 
onsiderando que a 
omposição ini
ial do gás é: CO, 15 %; CH4, 4 %; H2CO,3 %; CH3OH, 3 %; e NH3, 1 % (relativo a H2O); é que podem a
onte
er dezenas dereações que 
ontribuiriam na produção de mais de vinte molé
ulas 
omplexas.Rawlings et al. (2013) reforçaram a hipótese proposta por Ce

hi-Pestellini et al. (2010)ao in
luirem no modelo �explosões mole
ulares�, estimuladas pela formação de H2 viame
anismo ER, na superfí
ie dos grãos de poeira. O resultado que eles reportam é que asabundân
ias de molé
ulas 
omo NH3, H2CO, H2S e HCOOH estão em a
ordo 
om valoresobserva
ionais para objetos 
omo TMC-1 (CP).Como tínhamos men
ionado anteriormente, a formação de H2 segundo o me
anismo ERpode ser uma fonte efetiva de energia para estimular reações quími
as. Nesse sentido,Duley e Williams (2011) mostram que a energia liberada durante a formação de H2, emsuperfí
ies amorfas de grãos 
arboná
eos, pode aque
er os grãos a ponto de estimularemissões dete
táveis em 3 µm. O grau de aque
imento é visualizado na �gura 1.5 (Duleye Williams 2011), onde são apresentados três per�s espe
trais em 3.25 µm.

Figura 1.5: Per�l de emissão de um espe
tro experimental (linha preta) e observa
ional(linha vermelha e azul) de grãos 
arboná
eos amorfos aque
idos pela síntese de H2 viame
anismo ER (ver Duley e Williams 2011).



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 11Por um lado, o espe
tro preto, obtido experimentalmente, 
orresponde à emissão de umgrão aque
ido pela formação de H2. Pelo outro, as linhas azul e vermelha 
orrespondema espe
tros de objetos estelares jovens. Portanto, a semelhança entre os per�s espe
traisindi
a que a re
ombinação H + H é um pro
esso efetivo de aque
imento e que serve paraestimular reações quími
as.



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 121.2 Sistemas protoestelares: dis
os e jatos1.2.1 O objeto 
entral: estrelas T TauriAs estrelas T Tauri (a partir daqui ETT) são objetos protoestelares 
om massas até
∼ 4M⊙. Esses objetos se en
ontram imersos em um dis
o de gás e poeira e têm idadede alguns milhões de anos. A temperatura efetiva (Teff ) das ETT en
ontra-se em umintervalo de ∼ 3000 a 5000 K; assim, esses objetos podem ser de tipo espe
tral K ou M(ver Del Valle et al. 2011).As ETT por ainda estarem ligadas ao dis
o 
ir
unstelar geram grande parte da sua energiapela a
reção de gás e poeira. Portanto, a taxa de a
reção dM⋆/dt (também Ṁ⋆) é umapropriedade que permite estudar a evolução de tais objetos. Calvet et al. (2004) avaliarama taxa de a
reção para uma amostra de ETT 
om massas . 4M⊙. Eles determinaram umvalor médio de Ṁ⋆ ≈ 3 × 10−8 M⊙ yr−1 para a amostra; 
om isso, eles en
ontraram uma
orrelação estreita entre a massa estelar e a taxa de a
reção. Na �gura 1.6 mostramos tal
omportamento. Nas regiões (b) e (
) da �gura 
itada, podemos observar uma 
orrelaçãodireta entre M⊙ e Ṁ⋆. Em 
onstraste, no intervalo que 
obre o 
onjunto de estrelas debaixíssima massa, tal 
orrelação não é tão evidente.Rebull et al. (2002) obtiveram um 
omportamento similar para ETT do aglomerado NGC2264, 
on�rmando a ausên
ia de 
orrelação no regime das estrelas de baixíssima massa.White e Basri (2003) e Natta et al. (2004) também apresentam resultados similares paraas regiões Taurus-Auriga e δ-Ophiu
hus.

Figura 1.6: Correlação entre a taxa de a
reção e a massa estelar de ETT. Considerandoo eixo log (M/M⊙), os valores 
ompreendidos entre ∼ -1.5 e -0.5, -0.5 e 0.1, e 0.1 a 0.6,
orrespondem a ETT de baixíssima, baixa e massa intermediária, respe
tivamente. Ossímbolos indi
am valores de diferentes levantamentos observa
ionais (ver Calvet et al.2004).
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aram uma 
orrelação inversa entre a taxa de a
reção e a idadedos objetos protoestelares. Hartmann et al. (1998) en
ontraram para uma amostra deETT, da nuvem es
ura Taurus-Auriga, que a taxa de a
reção diminui 
om a idade doobjeto. O resultado se apresenta na �gura 1.7.A expli
ação para esse 
omportamento deve-se à relação entre a taxa de a
reção e a lumi-nosidade, que dependem da evolução das protoestrelas. A luminosidade das ETT (Lacr),que é gerada em parte pela a
reção de matéria, é dada pela expressão
Lacr = 0.8GM⋆Ṁ⋆

R⋆
, (1.5)onde M⋆ e R⋆ são a massa e o raio do objeto protoestelar, respe
tivamente, e G é a
onstante da gravitação universal. Através da equação (1.5), podemos notar que Lacr e

Ṁ⋆ estão diretamente asso
iados, de maneira que uma diminuição na taxa de a
reçãoprovo
a uma diminuição na luminosidade Lacr. O fato que provo
aria uma diminuiçãona taxa de a
reção seria o esgotamento do dis
o 
ir
unstelar, que a
onte
e ao longo davida das ETT. Portanto, é de se esperar que Ṁ⋆ e Lacr diminuam à medida que as ETTenvelhe
em para virarem estrelas da sequên
ia prin
ipal (Günther et al. 2010).1.2.2 Dis
os protoplanetáriosO berço dos objetos planetários é um dis
o de gás e poeira em volta de um objeto pro-toestelar 
entral, 
ujo nome é dis
o protoplanetário (em diante, DP). A evolução de taisdis
os é um assunto estudado fervorosamente. Por um lado, goza de boa a
eitação ahipótese sobre a evolução do Sistema Solar, que expli
a razoavelmente, em função da dis-tân
ia ao Sol, a 
lassi�
ação dos objetos planetários em ro
hosos, gasosos e gelados. Em

Figura 1.7: Correlação inversa entre a taxa de a
reção e a idade de ETT. Os dados
orrespondem a protoestrelas da região Taurus-Auriga. Os 
ír
ulos distinguem a té
ni
aobserva
ional empregada (ver Hartmann et al. 1998).
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ontraste, as re
entes des
obertas de planetas tipo hot jupiters,3 parti
ulares por seremobjetos supermassivos e gasosos que orbitam em torno de estrelas a distân
ias < 1 UA,sugerem a introdução ou aperfeiçoamento dos me
anismos que regem a evolução dos DP.Os DP apare
em 
omo uma 
onsequên
ia da 
onservação de momento angular durante o
olapso de uma nuvem que dará origem a uma protoestrela. Os DP se 
ara
terizam porpossuir uma ampla distribuição de temperatura, exibindo as mais altas na vizinhança daprotoestrela e as mais baixas nas regiões mais distantes e densas. Tal 
ara
terísti
a os
onverte em objetos dete
táveis em regiões espe
trais que vão desde o milimétri
o até oinfravermelho (mais informação em Williams e Cieza 2011).Autores 
omo Lada e Wilking (1984) realizaram um estudo, na faixa espe
tral do infraver-melho, de objetos protoestelares em ρ Ophiu
hi. Eles demonstraram que há uma relaçãoentre o per�l espe
tral e a fase evolutiva dos objetos protoestelares. Em um trabalho pos-terior, Lada (1987) usou a in
linação da distribuição de energia espe
tral para 
lassi�
aros estágios evolutivos dos objetos protoestelares. Tal 
lassi�
ação identi�
a esses objetosem 
lasse 0, I, II e III. A in
linação men
ionada é dada pelo índi
e espe
tral (α)
α =

d log νF(ν)d log ν
, (1.6)onde F (ν) é o �uxo de radiação a uma dada frequên
ia ν, ver �gura 1.8.Com base nos estudos de Lada e Wilking (1984) e Lada (1987), os objetos de 
lasse0 
orrespondem a um nú
leo protoestelar submerso na nuvem, e 
ara
teriza-se por 
are-
er de emissões tanto no visível quanto no infravermelho próximo. Esta etapa mar
a oiní
io da a
reção do material 
ir
undante e tem uma duração . 104 anos.Os objetos de 
lasse I apresentam emissões no infravermelho próximo, 
om α > 0.3(equação 1.6). As assinaturas espe
trais que exibem (�gura 1.8) são uma evidên
ia dointenso pro
esso de a
reção que 
ara
teriza essa fase. Contudo, esses objetos 
ontinuama ser obs
ure
idos na região visível do espe
tro eletromagnéti
o. No �nal desta estapa, aprotoestrela atinge uma idade da ordem de 105 anos.Os objetos de 
lasse II tem -1.6 < α < -0.3, e 
ara
terizam-se por apresentar fortes emis-sões Hα e elevados �uxos de radiação UV e raios X, também apresentam assinaturasno infravermelho próximo e médio. No �nal desta etapa, quando o sistema protoestelaratinge ∼1 × 106 anos, espera-se que a massa do DP represente apenas o 1 % da massada protoestrela.Os objetos de 
lasse III, tem α < -1.6, e surgem a uma idade entre 106 e 107 anos. Nesteponto, quase a totalidade da massa do DP foi a
retada ou fotoevaporada pela protoestrela,por essa razão exibe pou
a emissão no infravermelho próximo. A fração da massa que per-mane
eu no DP, que pode ser da ordem de ∼ 5MJ , en
ontra-se nos 
orpos que 
omporãoo nas
ente sistema planetário (ver Weintraub et al. 2000).1.2.3 Propriedades dos dis
os protoplanetáriosM
Cabe, Du
hêne e Ghez (2003) apresentaram um dos primeiros trabalhos que permiti-ram observar um DP em alta resolução. Eles 
onseguiram revelar a silhueta, através da3Por exemplo, sendo MJ a massa de Jupiter, os planetas extrasolares podem ter desde ∼ 0.5MJaté 12MJ , 
om semieixos maiores de ∼ 0.06 a 0.4 UA, 
omo é o 
aso de CoRoT-16-b e HD 114762 b,respe
tivamente. Valores tomados de http://exoplanets.org.
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Figura 1.8: Evolução dos objetos protoestelares. Para 
ada fase evolutiva: 
lasse 0, I,II e III, indi
ada pelos painéis da direita; é indi
ada a distribuição de energia espe
tral(equação 1.6), painéis da esquerda. Figura tomada de Isella (2005).dete
ção de emissões no infravermelho médio, do DP que a
ompanha o sistema binárioHK Tau, ver �gura 1.9. Nessa região do infravermelho, as emissões estão asso
iadas 
ompro
essos de espalhamento produzidos pela poeira. Espe
i�
amente, eles 
oletaram emis-sões em 11.8 µm que 
orresponderiam à emissão de grãos 
om tamanhos entre 1.5 e 3 µm.Em 
ontraste, estudos revelam que a Via Lá
tea exibe uma distribuição de tamanho depoeira entre 0.0001 e 0.1 µm (Hirashita e Nozawa 2013), menor do que a dete
tada parao sistema HK Tau. Essa evidên
ia 
on�rma que a frequên
ia das 
olisões, entre os 
om-ponentes dos DP, expli
a o 
res
imento dos grãos por me
anismos de 
oagulação.M
Cabe, Du
hêne e Ghez (2003) também determinaram, por meio de simulações baseadasno método de Monte Carlo, que os grãos que reproduzem o espalhamento em 11.8 µmestão distribuídos, em função da distân
ia à protoestrela 
entral, desde ∼ 1 até 70 UA.Barrière-Fou
het et al. (2005) propuseram um modelo da distribuição de poeira ao longode um DP, que gira em torno de uma protoestrela de 1M⊙, e 
uja massa é de 0.01M⊙,para o qual o 99 % é 
omposto de gás, H2 e H, e a por
entagem restante, de poeira. Na�gura 1.10 apresentamos a distribuição de grãos de 1 µm, 10 µm, 1 
m e 10 
m em um DP
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Figura 1.9: Imagem do sistema binário HK Tau obtida na região do infravermelho médio(11.8 µm). A região de aumento (zoom) 
orresponde a um DP em torno da estrelaHK TauB (ver M
Cabe, Du
hêne e Ghez 2003).de raio e altura de 200 e 40 UA, respe
tivamente. Nessa �gura podemos ver que os grãosda ordem dos µm estão espalhados ao longo do dis
o e possuem densidades altas (entre10−14 e 10−13 g 
m−3). Em 
ontraposição, os grãos de tamanhos maiores se a
entuam no

Figura 1.10: Modelo da distribuição de poeira, 
om raio 100 µm . a . 10 
m, em um DPem torno de uma estrela de 1 M⊙. O gradiente indi
a a densidade da poeira em g 
m−3.(ver Barrière-Fou
het et al. 2005).
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m−3. A respeito dadistribuição do gás, Barrière-Fou
het et al. (2005) expli
am que a distribuição da poeirade menor tamanho (≤ 10 µm) pode ser um mar
ador do gás; pois a dinâmi
a do gás eda poeira, nessa ordem de tamanho, exibe um a
oplamento maior em 
omparação 
om apoeira de tamanhos & 100 µm.1.2.4 A massa do dis
oUma alta por
entagem da massa da nuvem é a
retada ou fotoevaporada pela protoestrela,de modo que só uma pequena fração da massa original 
onstitui o dis
o 
ir
unstelar.Em termos observa
ionais, derivar a massa dos DP é uma tarefa difí
il. Como men-
ionamos anteriormente, o 
omponente prin
ipal é o hidrogênio mole
ular, que é prati
a-mente indete
tável pela ausên
ia de momento dipolar. Por outro lado, a avaliação indiretapor meio da poeira pode 
onduzir a erros asso
iados a pro
essos de espalhamento (Hart-mann 2008). Contudo, estudos demonstram que a emissão térmi
a da poeira nas regiõesmilimétri
a e submilimétri
a são relativamente transparentes e apresentam uma relaçãopropor
ional à massa dos DP. Hildebrand (1983) en
ontrou uma forma aproximada deestimar a massa de DP (Md), porém, 
onsiderando que são opti
amente �nos (τ ≪ 1) eisotérmi
os. A expressão para determinar Md é
Md =

4

3

[

d2Fν

Bν(T )

] [

a

Q(ν)

]

ρ, (1.7)onde d é a distân
ia; Fν é a densidade do �uxo; Bν(T ) é a função de Plan
k, a uma dadatemperatura T ; a, Q(ν) e ρ são o tamanho, emissividade e densidade da poeira, respe
-tivamente. Com o objetivo de introduzir na equação (1.7) a dependên
ia da frequên
ia
om a opa
idade do meio, autores 
omo Be
kwith et al. (1990) de�nem κν 
omo uma leide potên
ias: κν ∝ νβ; onde β é um índi
e que, para uma dada frequên
ia, depende da
omposição e da distribuição de tamanho dos grãos.Be
kwith et al. (1990) estimaram a massa dos DP de 86 protoestrelas perten
entes ànuvem es
ura Taurus-Auriga. Eles en
ontraram que um pou
o mais da metade dos ob-jetos observados possuem DP, 
ujas massas estão 
ompreendidas entre 0.001 e 1M⊙. Na�gura 1.11 apresentamos o histograma da distribuição das massas dos DP, segundo Be
k-with et al. (1990).1.2.5 A estrutura do dis
oNo trans
urso da evolução dos DP, propriedades 
omo a taxa de a
reção, fotoevaporação,turbulên
ia e vis
o
idade, determinam a sua estrutura. O panorama global é supor oequilíbrio entre as forças que induzem a a
reção e as que transferem momento angular aodis
o, essa última induz um torque na 
oordenada radial que provo
a a rotação do dis
o(para mais informação, ver Dullemond e Dominik 2004).Os dis
os podem-se estender a distân
ias maiores que 100 UA, e podem 
onter váriasestruturas. Autores 
omo Dullemond et al. (2007) estudaram, através de modelos detransferên
ia radiativa, a relação entre a distribuição espe
tral que um determinado DPexibe e a sua geometria. Na �gura 1.12 mostramos o resultado publi
ado por esses autores,onde a linha 
inza representa o espe
tro da protoestrela, que se en
ontra 
ompreendidoentre ∼ 0.1 e 7 µm. As outras linhas representam a emissão dos DP segundo a geometria.
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Figura 1.11: Histograma da distribuição da massa de DP (Md) de uma amostra de objetosprotoestelares perten
ente à nuvem es
ura Touro-Auriga. Painel superior, histograma dadistribuição de massa, expressada em logMd; painel inferior, probabilidade subja
entedeterminada a partir da função de luminosidade dos objetos da amostra (ver Be
kwith etal. 1990).Podemos notar que os per�s espe
trais (a) e (b) são semelhantes, pois a 
urva de emissão

Figura 1.12: Espe
tros sintéti
os de dis
os protoplanetários de diferentes geometrias (a,b, 
 e d.). A linha 
inza é o espe
tro da protoestrela (ver Dullemond et al. 2007).
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omeça e a
aba em ∼ 0.7 e 200 µm, ambos apresentam um pi
o em ∼ 11 µm e a queda das
urvas possui in
linações semelhantes, tais espe
tros 
orrespondem a dis
os que possuemo anel interno à mesma distân
ia. A diferença entre as estruturas (a) e (b) re
ai na alturamaior do anel interno indi
ado em (b).Os espe
tros dos DP (
) e (d), da �gura 1.12, mostram notáveis diferenças. O dis
o (
),para λ & 10 µm, apresenta uma queda abrupta na 
urva de emissão; tal 
omportamentose deve a sua pequena extensão em altura. O espe
tro do dis
o (d) apresenta um deslo-
amento no iní
io da 
urva de emissão, que a diferença dos outros espe
tros, 
omeça em
∼2 µm, isto pode dever-se ao raio interno (Rin) ser dez vezes maior. Rin se 
al
ula usando

Rin = R⋆

(

T⋆

Ts

)2

,onde R⋆ e T⋆ são o raio e temperatura da protoestrela, respe
tivamente, e Ts é a temper-atura de sublimação da poeira (. 1500 K). Os dis
os tipo (d), talvez os mais raros, foramobservados por Andrews et al. (2009) em Ophiu
hus, que estimaram valores de Rin entre20 e 40 UA.Sobre o raio e altura dos DP, Andrews et al. (2009) e (2010) realizaram uma 
ara
teri-zação de dis
os na região de formação estelar Ophiu
hus. Na �gura 1.13, apresentamos adistribuição de massas, raio e altura dos DP que esses autores determinaram. Podemosobservar que a distribuição de massas está entre 0.004 a 0.143M⊙, a distribuição de raiosentre ∼ 15 a 200 UA e a distribuição de alturas (para um raio de 100 UA) de ∼ 0 a20 UA.1.2.6 O impa
to da radiação nos dis
osOs fótons de raios X, radiação UV e partí
ulas 
arregadas (elétrons e íons) emitidos pelaprotoestrela ou provenientes do MI são fontes de energia que afetam a estrutura e 
om-posição dos DP. Nas regiões mais próximas à protoestrela e nas 
amadas super�
iais dodis
o, fótons e partí
ulas 
arregadas ex
itam e ionizam o material presente. Essa parte dodis
o é 
onhe
ida 
omo região de fotodisso
iação ou região dominada por fótons (PDR).Nas regiões mais densas e distantes, as molé
ulas permane
em em seu estado neutro e

Figura 1.13: Histogramas da distribuição de massa (Md), raio (Rc) e altura (H) de DP daregião de formação estelar O�ú
o . Os histogramas ha
hurados representam a 
ontribuiçãodos DP 
om 
avidades internas grandes (ver Andrews et al. 2009).
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ipam de uma quími
a, tanto na fase gasosa quanto na fase 
ondensada, bastanteativa.A fotoevaporação é um pro
esso que afeta 
onsideravelmente a dinâmi
a do dis
o, os prin-
ipais agentes que a produzem são a radiação UV e os raios X. A fotoevaporação 
omeçapela irradiação, por fótons 
om energias & 15 eV, das 
amadas mais internas 
ompostasprin
ipalmente de H2. Essa interação gera uma �frente� ionizada (plasma) que arrasta
onsigo os materiais que en
ontra no 
aminho. As elevadas temperaturas das 
amadasmais internas, que são da ordem de 103 K, intensi�
am o pro
esso de fotoevaporação, poisinjetam energia 
inéti
a nas frentes de 
hoque. Os raios X 
ontribuem 
onsideravelmente
om o pro
esso, pois através do aque
imento Coulombiano podem elevar a temperaturado gás até 5000 K (mais informação em Miotello et al. 2012).Estrelas T Tauri possuem luminosidades em raios X (LX) e no UV distante (LUV ) daordem de 1030 e 1031 erg s−1, respe
tivamente (Meijerink et al. 2012). A fonte prin
ipalde raios X é o pro
esso Bremsstrahlung gerado pela a
reção do gás e da poeira do dis
o;já a fonte de radiação UV provém prin
ipalmente da protoestrela, e uma pequena fraçãodo pro
esso de a
reção (Aresu et al. 2011). Os dois tipos de radiação são sus
etíveis desofrer extinção. No 
aso dos raios X, a extinção é 
ausada pelo espalhamento Comptondos fótons pelo hidrogênio. No 
aso da radiação UV, a extinção é 
ausada pelos pro
essosde absorção, reemissão e espalhamento da poeira.Walsh et al. (2012) desenvolveram um modelo do �uxo de raios X e UV em DP, para oqual, 
onsiderando uma massa de M⋆ = 0.5M⊙, R⋆ = 2R⊙, Teff = 4000 K, Ṁ⋆ = 10−8

M⊙ yr−1 e luminosidades da ordem das men
ionadas a
ima, eles determinaram os per�sradiativos em função da distân
ia à protoestrela (ver �gura 1.14). Os fótons de raiosX, por possuírem baixos valores de seção de 
hoque de absorção em 
omparação 
om osfótons UV, atingem distân
ias maiores dentro do DP.Levando em 
onsideração esse resultado, 
omo veremos mais adiante, é de se esperar queexista uma quími
a ri
a estimulada por raios X nas regiões de formação de gelos mole
u-lares, que 
orrespondem àquelas onde o �uxo UV sofre maior atenuação, mostrada pelaregião preta da �gura 1.14(a).1.2.7 A quími
a no dis
oOs dis
os apresentam uma quími
a ri
a e 
omplexa, 
ujos ingredientes prin
ipais são ogás, a poeira e o 
ampo de radiação. A temperatura e a densidade são os �temperos� quedeterminam as propriedades físi
o-quími
as das molé
ulas formadas.Nas regiões mais próximas à estrela 
entral, o elevado �uxo de fótons e as altas temperatu-ras estimulam reações de fotoionização e fotodisso
iação. Em 
ontraste, nas regiões maisafastadas, ao longo do plano médio do DP, onde as temperaturas se aproximam do zeroabsoluto, as molé
ulas 
ondensam-se sobre a superfí
ie dos grãos de poeira e experimen-tam reações na fase 
ondensada, que podem ser estimuladas pela radiação ou, por tênuesmudanças na temperatura dos mantos 
ongelados. A quími
a que a
onte
e nessas regiõesé 
omplexa, e a superfí
ie dos grãos 
umpre a função de 
atalizador, de modo que diminuia barreira energéti
a das reações quími
as. A quími
a na fase 
ondensada é responsável,em grande parte, pelo enrique
imento quími
o dos DP, pois as molé
ulas formadas nos
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Figura 1.14: Gradiente do �uxo de (a) radiação UV e de (b) raios X em DP em função dadistân
ia à estrela 
entral. O gradiente indi
a o �uxo em erg 
m−2 s−1 (ver Walsh et al. 2012).gelos são injetadas à fase gasosa por pro
essos de fotodessorção ou dessorção térmi
a.A respeito da poeira, que 
onstitui ∼ 0.1 % da massa do DP (Barrière-Fou
het et al.2005), na tabela 1.4 apresentamos os resultados reportados por Oliveira et al. (2011),que, através do teles
ópio Spitzer, analisaram uma amostra de 139 dis
os. Eles dete
-taram uma série de linhas de emissão de minerais em duas 
omponentes de ex
itação,denominadas �fria� e �quente�, asso
iadas 
om emissões a
ima e abaixo de 10 µm, respe
-tivamente.A respeito do estoque mole
ular, na região de formação planetária (. 20 UA), estu-dos revelam a presença de CO, CN, HCN, DCN, HNC, H2CO, C2H, CS, HCO+, H13CO+,DCO+ e N2H+ (Henning e Semenov 2008; Bergin 2009). As abundân
ias nessa regiãodependem fortemente do 
ampo de radiação.Na região de formação de gelos tem sido dete
tadas molé
ulas 
omo CO, CO2, NH3, CH2,H2CO, HCOOH e CH3OH, 
ujas abundân
ias relativas 
orrespondem a 10 % da abundân-
ia da água (Henning e Semenov 2008). Em um trabalho re
ente, Mandell et al. (2012)dete
taram, na faixa espe
tral do infravermelho próximo, assinaturas de HCN, H2O eOH em três dis
os protoplanetários. Em outros trabalhos, autores 
omo Thi, Zadelho� e
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a média de DP em diferentes regiões de formaçãoestelar (ver Oliveira et al. 2011).Região Olivina e Piroxeno (%) Sili
atos (%) Forsterita (%) Enstatita (%)(Mg,Fe)2SiO†
4 SixO†

y Mg2SiO†
4 MgSiO†

3Componente quenteSerpens 81.3 7.8 5.8 5.2Touro 79.4 9.6 4.4 6.5Upper S
orpius 89.7 3.5 2.6 4.1
η Chamaeleontis 75 7.8 6.8 10.3Componente friaSerpens 68 14.4 9.5 8Touro 64.7 21.3 8.6 5.3

† Fórmulas quími
as gerais, não representam estritamente as molé
ulas dete
tadas.Dishoe
k (2004) derivaram a abundân
ia de molé
ulas voláteis 
omo HCO+, HCN e HNCem vários sistemas protoplanetários. Na tabela 1.5 resumimos seus resultados.A respeito da relação entre a quími
a do dis
o e o tipo espe
tral das ETT, Pontoppi-dan et al. (2010), através de um levantamento na faixa do infravermelho, analisaram umaamostra de protoestrelas desde o tipo espe
tral B até o M. Na �gura 1.15 apresentamoso resultado relatado por esses autores, onde se mostra um histograma da dete
ção devoláteis 
omo H2O, HCN e C2H2 para DP em função do tipo espe
tral da protoestrelahospedeira. Esses autores 
on
luem que protoestrelas de tipo A e B 
are
em de linhas deemissão de voláteis. Para protoestrelas de tipo G, K e M, observa-se o 
omportamento
ontrário. Tais resultados nos dá uma idéia sobre a sensibilidade quími
a dos DP emfunção dos pro
essos energéti
os da protoestrela.Na �gura 1.16 apresentamos um diagrama físi
o-quími
o de dis
os protoplanetários. Aopa
idade e o tamanho dos sistemas protoplanetários os 
onvertem em objetos difí
eis deobservar. Conven
ionalmente, as regiões mais quentes e menos densas são observadas nafaixa do infravermelho médio e longínquo. Em 
ontraste, as regiões mais densas e frias,próximas ao plano médio do dis
o, podem ser melhor estudadas na região submilimétri
ae milimétri
a do espe
tro eletromagnéti
o (ver Takami et al. 2013). Devido ao �uxoradiativo e à ampla distribuição de temperaturas e densidades dos DP, esses objetos seTabela 1.5: Abundân
ias mole
ulares, relativas a H2, em DP (ver Thi, Zadelho� e vanDishoe
k 2004).Molé
ula LkCa15 TW Hya HD 163296 MWC 480 DM TauHCO+ 5.6 × 10−12 2.2 × 10−11 7.8 × 10−12 1 × 10−10 7.4 × 10−10HCN 3.1 × 10−11 1.6 × 10−11 <9.1 × 10−12 <1.1 × 10−11 4.9 × 10−10H2CO 4.1 × 10−11 < 1.4 × 10−12 < 1 × 10−11 < 1.4 × 10−11 2.4 × 10−10CH3OH < 3.7 × 10−10 < 1.9 × 10−11 < 1.5 × 10−10 < 2 × 10−9N2H+ < 2.3 × 10−11 < 1.8 × 10−11 . . . < 1.5 × 10−11 < 5 × 10−9HNC . . . < 2.6 × 10−12 . . . . . . 1.5 × 10−10CS < 8.5 × 10−11 . . . . . . . . . 2.4 × 10−10SO . . . < 4.1 × 10−11 . . . . . . . . .
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Figura 1.15: Abundân
ia de voláteis em DP em função do tipo espe
tral da protoestrela hos-pedeira, os quais, são indi
ados no eixo das abs
issas e através dos números a
ima dos histogra-mas. Protoestrelas que emitem um inteso 
ampo de radiação, as de tipo espe
tral B, A e F, nãoapresentam assinaturas de molé
ulas voláteis nos dis
os (ver Pontoppidan et al. 2010).dividem em três regiões, a saber: (1) região próxima ao plano do dis
o, onde, pelas baixastemperaturas se 
ondensam molé
ulas sobre a superfí
ie dos grãos, formando mantos degelo; (2) a região intermediária, 
ara
terizada por ser quente (&150 K) e pela abundân
iade molé
ulas na fase gasosa; (3) a região superior, que se en
ontra dominada por fótonsprovenientes tanto da protoestrela 
omo do MI; nessa última região abundam íons at�mi-
os e mole
ulares.Considerando ummodelo 
omM⋆ = 0.5M⊙, R⋆ = 0.5R⊙, Ṁ⋆ = 10−8M⊙ yr−1 e Teff = 4000 K,e que a distân
ia a um 
erto ponto do DP está dada por r = (z2 +R2)1/2, onde z e R sãoa altura e o raio, respe
tivamente, revisaremos brevemente as regiões do dis
o 
om baseno trabalho de Fogel et al. (2011).i. Plano do DP, 
old midplane: região 
ompreendida em distân
ias z . 50 UA. Pelasbaixas temperaturas (. 80 K), voláteis 
omo CO, CO2, H2O, C2H2 e HCN ao en-trarem em 
ontato térmi
o 
om a superfí
ie dos grãos 
ondensam, formando mantosde gelo, 
ujo 
omponente prin
ipal é H2O. Por outro lado, as altas densidades so-madas às forças de arraste que sofrem o gás e a poeira, provo
am a sedimentaçãode partí
ulas no plano do DP, de modo que, dependendo do grau de turbulên
iae da atividade magnéti
a, pequenos 
orpos e planetésimos se formam (Carballido,Fromang e Papaloizou 2006);ii. Região intermediária, warm mole
ular layer: região do dis
o 
ompreendida entre50. z(UA) .150. Esta região apresenta temperaturas a
ima de 150 K. Modelosmostram que a temperatura é mais sus
etível a mudar 
om a altura do que 
omo raio. A
redita-se que, por pro
essos térmi
os e de turbulên
ia, uma fração dosgelos presentes no plano médio são dessorvidos, enrique
endo a fase gasosa da regiãointermediária. Por outro lado, altas densidades 
olunares blindam esta região da
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Figura 1.16: Diagrama físi
o-quími
o de dis
os protoplanetários. Na �gura podemos ob-servar as 
amadas onde se en
ontram os gelos (
old midplane), a 
amada onde se en
on-tram as molé
ulas na fase gasosa (warm mole
ular layer) e a 
amada onde se en
ontramos íons (photon-dominated layer). Figura baseada nas publi
ações Fogel et al. 2011 eTakami et al. 2013.radiação UV e raios X, de modo que as espé
ies quími
as se en
ontram em seuestado neutro. As molé
ulas que normalmente se dete
tam nestas regiões são HCN,CN, CS, H2CO e HNC (Aikawa et al. 2002);iii. Região superior, photon-dominated layer: abar
a a 
amada superior dos DP. Poressa razão, tal região está exposta tanto à radiação proveniente da estrela quanto àinterestelar, de modo que os 
omponentes prin
ipais são íons at�mi
os e mole
ulares,
omo o C+ e HCO+.



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 251.3 Jatos protoestelaresOs jatos protoestelares (a partir daqui JP) são grandes extensões de gás e poeira im-pulsionados a altas velo
idades pelas protoestrelas, de modo que penetram a nebulosa
ir
undante produzindo fortes ondas de 
hoque que aque
em o gás tornando-o brilhante.Esses objetos são governados por pro
essos térmi
os e radiativos que o enrique
em demúltiplas 
ondições de ex
itação, de modo que é 
omum dete
tar, desde a faixa espe
traldo rádio até o ultravioleta, material at�mi
o, mole
ular e ionizado (mais informação emBa
hiller et al. 1996).Os JP podem estar presentes em protoestrelas de diferente massa. Com respeito à es-trutura, os mais estudados são os bipolares. Dois desses foram alvo do nosso trabalho:L1157 e Cepheus E. Não obstante, há evidên
ias de JP monopolares e multipolares. Na�gura 1.17, mostramos dois exemplos. Kwok et al. (2010) identi�
aram, através de ob-servações no infravermelho próximo, a presença de múltiplas estruturas bipolares, 
one
-tadas através de barras equatoriais, que atravessam a nebulosa planetária NGC 6072.Fernández-López et al. (2013) dete
taram, nas faixas milimétri
a e no infravermelho dis-tante, estruturas monopolares na direção de IRAS 18692-2048.Entre outras propriedades dos JP, en
ontramos que podem 
onduzir gases em velo
idadesque vão desde ∼ 5 a 20 km s−1; que a extensão dos lóbulos pode ir de ∼ 0.1 até 5 p
; quea energia que transferem pode atingir até 1048 erg; e que possuem uma idade da ordemde 104 anos (ver Ba
hiller et al. 2001).1.3.1 O dis
o e os jatosOs DP e os JP são objetos que a
ompanham a evolução das protoestrelas. Devido aisto, vários autores já abordaram a relação entre tais estruturas, não obstante, a dis
usãopermane
e aberta devido à físi
a 
omplexa que rege ambos os fen�menos. Na �gura 1.18

Figura 1.17: Figura da esquerda, jatos multipolares em NGC 6072 (Kwok et al. 2010).Figura da direita, jato monopolar em IRAS 18692-2048 (Fernández-López et al. 2013).
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Figura 1.18: Jatos bipolares no sistema protoestelar HH 30. A diferença nas imagens,tomadas em uma sequên
ia de 
in
o anos através do teles
ópio espa
ial Hubble, reve-la a elevada atividade dos jatos. Crédito: NASA, Alan Watson (Universidad Na
ionalAutónoma de Méxi
o).mostramos o sistema protoplanetário HH 30, onde podemos ver a presença de um DPe de jatos bipolares. Cabrit e André (1991) realizaram um dos primeiros levantamentosque eviden
iaram a 
onexão entre os JP e os DP. Eles identi�
aram, em uma amostrade objetos protoestelares na direção de δ Ophiu
hi, um ex
esso de emissão nos objetosque tinham dis
os bem estabele
idos, de modo que atribuíram tal ex
esso à presença dejatos bipolares. Sobre a formação dos JP, autores já sugeriam, na dé
ada de oitenta, queos ventos protoestelares não eram su�
ientemente energéti
os para impulsionar gases adistân
ias de até 1 p
. Em 
ontraste, a formação e a
reção do dis
o teria a 
apa
idade deempurrar os gases ao liberar momentum nas direções bipolares das protoestrelas (Hart-mann e Ma
Gregor 1982). Além disso, em um 
enário onde os ventos fossem os úni
osresponsáveis pelos jatos, era de se esperar elevadas quantidades de material ionizado nosJP. Ao invés disso, estudos demonstram que os JP 
ontêm espé
ies quími
as origináriasdos DP (ver Koenigl e Ruden 1993).Em um trabalho re
ente, Curtis et al. (2010) realizaram um estudo 
on
ludente sobre a
onexão entre DP e JP. Eles estudaram a dinâmi
a de jatos bipolares em objetos 
lasse 0e 
lasse I. Eles en
ontraram que a velo
idade, extensão, massa, momentum e energia deJP impulsionados por protoestrelas 
lasse 0 é maior (tabela 1.6).Como men
ionamos na subseção (1.2.2), devido ao fato de que a taxa de a
reção diminui
om a evolução das protoestrelas, é de se esperar que os objetos protoestelares 
lasse 0gerem jatos protoestelares dinami
amente mais ativos. Logo, os resultados de Curtiset al. (2010) 
on�rmam a 
onexão �simbióti
a� entre os dis
os e os jatos nos sistemasprotoplanetários.



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 27Tabela 1.6: Propriedades de jatos mole
ulares 
onduzidos por objetos protoestelares
lasse 0 e I (mais informação em Curtis et al. 2010).Propriedade Objeto 
lasse 0 Objeto 
lasse IMassa (M⊙) 0.09 0.06Velo
idade (km s−1) 18 12Extensão (ar
se
) 140 80Energia (1037 J) 1.4 0.1Momentum (M⊙ km s−1) 0.7 0.11.3.2 Evolução dos jatosMa
hida e Hokosawa (2013) �zeram um modelo da evolução de um JP durante a passagemda protoestrela pelas 
lasses 0, I e II. Não obstante, 
omo no trabalho observa
ional deCurtis et al. (2010), esses autores fo
alizaram prin
ipalmente na transição da 
lasse 0a I, pois estima-se que nessa passagem o DP ainda 
onserve ∼ 50 % da massa ini
ial;enquanto que na transição de 
lasse I para II, o dis
o só retém ∼ 10 % da massa ini
ial.Na �gura 1.19 mostramos o modelo desenvolvido por Ma
hida e Hokosawa (2013).

Figura 1.19: Modelo da evolução de um JP formado pelo 
olapso e a
reção de uma nuvemde 12000 UA de extensão. As fases evolutivas são indi
adas segundo a ordem dos painéis(a), (b), (
) e (d) (Ma
hida e Hokosawa 2013).
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itados 
onsideraram uma protoestrela de 1 M⊙ e uma nu-vem hospedeira da ordem de 104 UA, esfera 
inza da �gura 1.19a. Parâmetros 
omoa intensidade do 
ampo magnéti
o, velo
idade angular do gás e energia rota
ional, tér-mi
a e magnéti
a foram 
onsiderados. A �gura 1.19a, que 
orresponde a um sistemade ∼ 105 anos, já exibe jatos bipolares que superam em tamanho a nuvem hospedeira.Porém, os jatos só entram em 
ena, 
om um tamanho dez vezes menor que a nuvem,aproximadamente 9 × 104 anos após o 
olapso. Nas �guras 1.19b, 
 e d, podemos notarque o tamanho dos lóbulos pode ser de até 5 vezes o raio da nuvem. O grau de 
olimação,por fen�menos magnetohidrodinâmi
os, também aumenta.Somado a isto, em um trabalho re
ente, O�ner e Ar
e (2014) en
ontraram o que poderiaser uma estrutura monopolar em uma das fases evolutivas dos JP. Eles desenvolveramum modelo similar ao apresentado em Ma
hida e Hokosawa (2013), onde partindo deuma nuvem de 4 M⊙, simularam a evolução dos jatos 
onduzidos por uma protoestrelade baixa massa (ver �gura 1.20). Eles en
ontraram que os jatos surgem em uma idadesimilar à obtida por Ma
hida e Hokosawa (2013), 104 anos, porém, 
hama a atenção quea evolução 
omeça 
om o estabele
imento de um jato monopolar, 
uja fase poderia teruma duração da ordem de dezenas de milhares de anos (grá�
o para t = 0.2 Myr). Osautores expli
am que a morfologia dos jatos pode ver-se afetada pelo gás 
ir
undante.Nas seções seguintes, des
reveremos os jatos bipolares 
onduzidos pelas protoestrelas

Figura 1.20: Simulação do 
olapso de uma nuvem que 
onduz à formação de um objetoprotoestelar, indi
ado pelo ponto verde, e um jato bipolar. A sequên
ia evolutiva é indi-
ada pelos painéis que representam o tempo em 0.0, 0.2, 0.24 e 0.3 Myr (ver O�er & Ar
e2014).



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 29L1157-mm e Cep E-mm, pois parte desta tese foi dedi
ada à pro
ura de molé
ulas pre-bióti
as nesses objetos.1.3.3 Jatos bipolares em L1157L1157 é uma nuvem es
ura que abriga a protoestrela de 
lasse 0 L1157-mm, 
uja massae luminosidade são M⋆ ∼ 1M⊙ e L⋆ ∼ 4L⊙, respe
tivamente. O objeto se en
ontra na
onstelação de Cepheus a uma distân
ia de ∼ 250 p
. Na �gura 1.21 apresentamos omapa do sistema protoestelar, onde podemos ver a protoestrela na região 
entral e osjatos estendidos, in
linados e altamente 
olimados ao longo dos hemisférios norte e sul.A extensão dos JP é de ∼ 0.6 p
 (Ba
hiller et al. 2001).A protoestrela L1157-mm surgiu do 
olapso gravita
ional da nuvem L1157. Devido àa
reção da matéria do dis
o 
ir
unstelar, irromperam jatos ao longo dos polos de L1157-mm 
omo um me
anismo de redistribuição de momento angular (ver Bjerkeli et al. 2009).Ba
hiller et al. (2001) analisaram a dinâmi
a de ambos os jatos através de emissões mi-limétri
as do gás CO. Eles en
ontraram que, apesar do jato do norte (em diante JN) ter

Figura 1.21: Mapa da região L1157 (∼ 250 p
) realizado a partir da deteção de H2Oem 179 µm. Na região 
entral se observa a protoestrela L1157-mm, que 
onduz um jatobipolar in
linado. No jato mole
ular do norte, podemos ver as regiões R0, R e R2. No jatomole
ular do sul, podemos observar as regiões de 
hoque B0, B1 e B2, onde 
laramentese observa que a região B1 é a mais brilhante do sistema (ver Nisini et al. 2010).



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 30uma maior extensão, o jato do sul (em diante JS) é dinâmi
a e �si
amente mais ativo.Por exemplo, eles determinaram as seguintes razões entre a massa, momentum (P ) e en-ergia de duas regiões de 
hoque presentes no JN e JS: MJS/MJN ≈ 1.8, PJS/PJN ≈ 1.2e EJS/EJN ≈ 20. A análise da densidade de hidr�genio mole
ular relatada por Bjerkeliet al. (2009), também indi
a que o JS é mais denso do que o JN. Esses autores en-
ontraram que nJS(H2)/nJN(H2) ≈ 2. O JS também é quimi
amente mais ativo. Umaevidên
ia disso é o elevado número de linhas de emissão de molé
ulas 
omo CO, SiO, H2,NH3 e CH3OH (Mikami et al. 1992; Davis e Eisloe�el 1992; Tafalla e Ba
hiller 1995;Ba
hiller et al. 1995).Nisini et al. (2007) 
on
luíram que o brilho do JS, devido a emissões mole
ulares, é supe-rior ao brilho do JN. Esses autores também identi�
aram que ao longo desse jato há umaestrati�
ação quími
a e um gradiente de brilho, 
ujo ápi
e é atingido na região 
hamadade L1157-B1 (em diante, B1; da mesma forma, L1157-B2 será B2). Os resultados repor-tados em Nisini et al. (2010), onde a região L1157 foi mapeada através da emissão deH2O em 179 µm, ajuda a visualizar o anteriormente dito, onde podemos ver que o JS émais brilhante, prin
ipalmente, na região B1 (ver �gura 1.21).Ba
hiller et al. (2001) determinaram que no per
urso de B0 a B2 (ver �gura 1.21), adensidade de H2 e a temperatura aumentam de 3 a 6 × 103 
m−3 e de 40 a 80 K, respe
-tivamente. Eles também identi�
aram um gradiente de abundân
ia quími
a, através doestudo de CN e HCO+, ao longo do per
urso men
ionado.Em um trabalho re
ente, Benedettini et al. (2013) fo
alizaram na região B1 e, através deum levantamento de alta resolução espa
ial, en
ontraram que B1 poderia estar 
ompostade várias sub-regiões, onde, por exemplo, voláteis 
omo o HC3N e H2CO exibem umatênue estrati�
ação em abundân
ia.Le�o
h et al. (2012) propusseram um método para estudar as 
ondições de ex
itaçãode JP. Baseados na 
omplexa dinâmi
a do JS de L1157-mm, eles analisaram o per�l delinhas de emissão do CO em 
in
o posições ao longo do objeto. O resultado é apresen-tado na �gura 1.22, onde 
laramente vê-se que para 
ada posição estudada o per�l daslinhas muda por 
ausa da dinâmi
a do gás. Esses autores ajustaram o per�l das emissõesatravés de I CO(v) = exp(−|Vlsr/V0|), onde Vlsr é a velo
idade relativa da fonte e V0 é um
oe�
iente de ajuste (km s−1). Logo, levando em 
onsideração os diagramas rota
ionaisdas emissões, Bertrand et al. (2012) determinaram que per�s que ajustam segundo V0 =12.5, 4.4 e 2.5 km s−1, estão asso
iados a regiões 
om temperaturas de 210, 64 e 23 K,respe
tivamente. Podio et al. (2014) usaram a mesma análise para estudar o per�l delinhas de HCO+, suas 
on
lusões são que as linhas são emitidas em regiões 
om tempe-raturas entre 20 e 70 K.Na subseção (5.1.1) apresentaremos um estudo onde, apli
ando a metodologia de Le�o
het al. (2012), foram ajustados os per�s de linhas das molé
ulas NH2CHO e HNCO.Os JP são objetos de interesse astroquími
o e astrobiológi
o. As frentes de 
hoque, aoestimularem reações quími
as endotérmi
as4 e pro
essos de dessorção, 
ontribuem 
omo enrique
imento quími
o do meio. Um fato que 
hama parti
ularmente a atenção é o
urto tempo de vida desses objetos, que é da ordem de 104 anos, de modo que tanto os4Grosso modo, as reações endotérmi
as são aquelas que requerem energia do meio para a
onte
erem.Em 
ontraste, as reações exotérmi
as liberam energia ao meio.
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Figura 1.22: Per�l das linhas de emissão de CO ao longo do JS 
onduzido pela protoestrelaL1157-mm. Os painéis da direita indi
am o per�l das emissões 
orrespondentes às posiçõesassinaladas no mapa (Le�o
h et al. 2012).pro
essos na fase gasosa quanto na superfí
ie dos grãos de poeira devem ser e�
ientespara expli
ar a formação de molé
ulas típi
as desses objetos, tais 
omo H2O, NH3, CO,CN, CS, SO, SO2, SiO, HCN, HCl, OCS, C2H, H2CO, H2CS, CH3OH, CH3CN, HC3N eNH2CHO (Ba
hiller e Pérez-Gutiérrez 1997, Benedettini et al. 2007, Codella et al. 2009,2010 e 2012; Mendoza et al. 2014). A respeito de íons, Podio et al. (2014) relataram,a dete
ção de HCO+, H13CO+, N2H+, HCS+, HOCO+ e SO+, através de levantamentosrealizados 
om a antena IRAM 30m e o teles
ópio espa
ial Hers
hel.1.3.4 Jatos bipolares em Cepheus EO sistema Cepheus E se en
ontra a uma distân
ia de ∼ 730 p
 e se 
ara
teriza por serum dos objetos protoestelares mais brilhantes, e possuir uma luminosidade bolométri
ade ∼ 70L⊙. O sistema exibe jatos bipolares que são propelidos por uma protoestrela de
lasse 0, 
onhe
ida 
omo Cep E-mm ou IRAS 23011+6126, que se prevê que se 
onvertaem uma estrela de massa intermediária (3M⊙). A massa do envoltório é de ∼ 7M⊙.Cepheus E também se 
ara
teriza por ser um sistema jovem: 
onsidera-se que os jatostêm uma idade de ∼3 × 104 anos (ver Le�o
h et al. 1996; Moro-Martín et al. 2001;Noriega-Crespo et al. 2004).Sobre a 
lassi�
ação da protoestrela, autores 
omo Noriega-Crespo et al. (2004) de-bateram a dita atribuição da �
lasse 0�. Na subseção (1.2.2) men
ionamos que essa fase se
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ara
teriza por apresentar assinaturas no milimétri
o e pou
as ou nulas para 
omprimen-tos de onda superiores a 10 µm. Pois bem, esses autores dete
taram, nas faixas espe
traisdo infravermelho próximo e médio, linhas de emissão intensas de H2, H2O e PAHs emCepheus E. Assim também, eles determinaram um índi
e espe
tral que 
orresponderia aobjetos protoestelares mais evoluídos (
lasse I ou II).Velusamy et al. (2011) estudaram a morfologia de Cepheus E 
om observações do Spitzer.Na �gura 1.23 apresentamos o mapa que eles 
onstruíram a partir de emissões em 4.5 e8 µm. Como podemos notar, são observadas duas 
omponentes, delimitadas por um
one tra
ejado e um outro sólido. As linhas de 
ontorno amarelas, que 
orrespondem àsemissões 
oletadas em 8 µm, delineiam a presença de um jato altamente 
olimado (
onetra
ejado). A região azulada, 
orresponde às emissões em 4.5 µm, en
erra um jato maisespalhado e não tão energéti
o quanto o 
orrespondente ao jato delimitado pelo 
onesólido.

Figura 1.23: Jatos bipolares do sistema protoestelar Cepheus E. Os 
ones tra
ejado esólido delimitam dois jatos que exibem emissões em 8 e 4.5 µm, respe
tivamente (Velusamyet al. 2011).
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a no milimétri
oA observação do espaço, através da faixa espe
tral do rádio, 
omeçou a ganhar a
eitaçãona 
omunidade astron�mi
a desde meados do sé
ulo XX. Não obstante, o iní
io da ra-dioastronomia data dos anos trinta, quando o pesquisador Karl Guthe Jansky dete
touuma emissão extraterrestre, e não solar, em uma frequên
ia de ∼ 20 GHz (Wilson, Rohlfs& Hüttermeister 2005). Contudo, essas medidas só tomaram real importân
ia após aSegunda Guerra Mundial. Desde então, o avanço te
nológi
o dos radioteles
ópios tempermitido fazer grandes des
obertas, tais 
omo a radiação 
ósmi
a de fundo e a dete
çãode dezenas de molé
ulas asso
iadas 
om a origem da vida.As ondas de rádio ao longo do seu per
urso, desde a fonte emissora até a antena, sãorelativamente transparentes ao meio que atravessam. Na �gura 1.24 podemos ver asdiferentes janelas espe
trais de observação, onde a 
orrespondente ao rádio extende-sedesde λ ∼ 50 m até 0.1 mm.A opa
idade atmosféri
a 
omeça a ser signi�
ativa na região milimétri
a e submilimétri
a,pois nesse intervalo espe
tral apresentam-se absorções por molé
ulas presentes na tropos-fera, espe
i�
amente, o vapor de H2O produz duas bandas em ∼ 1.3 
m e ∼ 1.6 mm, eo gás O2 gera uma banda em ∼ 5 mm e outra em ∼ 2.5 mm. No outro extremo, para
λ & 15 m, podemos ver que a atmosfera 
omeça a se tornar opa
a à radiação, porém, nãoé pela absorção de molé
ulas, mas pela elevada abundân
ia de elétrons na ionosfera.Nas seguintes seções apresentaremos de forma su
inta alguns 
on
eitos sobre transferên
iaradiativa.

Figura 1.24: Janelas espe
trais de observação 
om seus respe
tivos observatórios. Parti-
ularmente, a região espe
tral 
ompreendida entre 
omprimentos de onda de ∼ 1 
m até
∼ 50 m é relativamente transparente à absorção atmosféri
a. Crédito: Hubble EuropeanSpa
e Agen
y Information Centre.



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 341.4.1 Algumas de�nições bási
asA intensidade espe
í�
a (Iν) de uma fonte pode mudar segundo os pro
essos de absorçãoe de emissão que possa sofrer ao longo da linha de visada.5 A seguinte equação permiteavaliar a variação dIν em função de um diferen
ial de distân
ia dsdIνds = −κνIν + jν , (1.8)onde κν é jν são os 
oe�
ientes de absorção e emissão, respe
tivamente. Podemos pensarem três 
asos para a equação (1.8), a saber: (i) se a absorção é nula, nós temos quedIν/ds = jν ; (ii) se a emissão é nula, nós temos que dIν/ds = -κνIν ; (iii) se há equilíbrioradiativo, dIν/ds = 0, nós temos que Iν = jν/κν . A hipótese de equilíbrio radiativo seráa que des
reveremos nesta seção, pois a análise das linhas espe
trais que apresentaremosno 
apítulo 5 partem desse pressuposto.Se a radiação está em equilíbrio 
om o meio que atravessa, Iν pode ser des
rita peladistribuição de Plan
k, Bν(T ), de modo que teríamos
jν
κν

= Iν = Bν(T ) =
2hν3

c2

[

1

exp(hν/kT )− 1

]

, (1.9)onde h e k são as 
onstantes de Plan
k e de Boltzmann, respe
tivamente. Conven
io-nalmente, a equação anterior expressa o formalismo 
onhe
ido 
omo Equilíbrio Termo-dinâmi
o Lo
al (LTE, pelas siglas em inglês), que, basi
amente, tira a dependên
ia doquo
iente jν/κν 
om a natureza do meio, deixando-o só em função da temperatura T .Na �gura 1.25 mostramos a distribuição de Plan
k, em função da frequên
ia, para váriastemperaturas. Nessa �gura também podemos ver que Bν(T ), no intervalo de frequên
iasdo rádio, estaria asso
iado 
om objetos 
uja T vai desde ∼1 até 100 K.A partir da função Bν(T ) podemos derivar um 
on
eito muito importante. Fazendo
∂Bν/∂ν = 0 e ∂Bλ/∂λ = 0 são obtidos, respe
tivamente, os máximos das distribuições

νmaxGHz = 58.789

(

TK) e (

λmax
m )(

TK)

= 0.28978, (1.10)que representam a lei do deslo
amento de Wien.Na faixa espe
tral dos 
omprimentos de onda mais longos, onde hν ≪ kT , o fator expo-nen
ial da equação (1.9) pode-se expandir
exp(hν/kT ) ∼= 1 +

hν

kT
+ . . .
hegando à aproximação Rayleigh-Jeans (RJ)

B′
ν(T ) = kTb

(

2ν2

c2

)

,5O desenvolvimento apresentado ao longo desta seção está baseado no livro Tools of Radioastronomyde Wilson, Rohlfs e Hüttemeister (2005).
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Figura 1.25: Distribuição de Plan
k, em função da frequên
ia, para objetos 
om tempe-raturas que vão desde 1 K até 1010 K (ver Wilson, Rohlfs e Hüttemeister 2009).onde Tb é a temperatura de brilho da fonte emissora. Uma das prin
ipais 
ara
terísti
asda aproximação RJ é a relação propor
ional entre a função de brilho e a temperatura do
orpo negro (Kramer 2013). Portanto, ao 
onsiderar a aproximação RJ na 
ondição deequilíbrio radiativo des
rita na equação (1.9), en
ontramos que a intensidade espe
í�
a
Iν é propor
ional a Tb. Assim

Tb = Iν

(

c2

2kν2

)

.Antes de 
omentar mais sobre a temperatura de brilho, revisemos o 
on
eito de ângulosólido de uma antena, ΩA, que é dado pela expressão
ΩA =

∫ 2π

0

∫ π

0

Pn(θ, φ) sin θdθdφ , (1.11)onde Pn des
reve a distribuição de potên
ia da antena para uma dada posição (θ, φ) no
éu. Na equação (1.11) a distribuição Pn está integrada na esfera total 4π, que 
orrespon-deria ao 
aso ideal. Porém, as antenas exibem distribuições não homogêneas de Pn. Comopodemos ver na �gura 1.26, Pn apresenta uma distribuição maior em um determinado in-tervalo de θ e φ. Esse intervalo é 
onhe
ido 
omo lóbulo prin
ipal ou feixe prin
ipal (mainlobe ou main beam). Por 
onseguinte, o ângulo sólido do feixe prin
ipal (ΩMB) se de�ne
omo a integral da equação (1.11) avaliada estritamente no intervalo de θ e φ que 
ontémo feixe prin
ipal.
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Figura 1.26: Diagrama polar da potên
ia 
aptada por uma antena, onde podemos ver oslóbulos prin
ipal (main beam ou main lobe) e se
undários (side lobes). Figura tomada dolivro Tools of Radioastronomy.
Na práti
a, a temperatura de brilho Tb resulta da 
alibração da temperatura de an-tena (Ta). A temperatura Ta está asso
iada à potên
ia por largura de banda que sai daantena (Pν)

Pν = kTa,onde Pν é dado por
Pν =

1

2
Ae

∫ ∫

Pn(θ, φ)Bν(θ, φ)dΩ,onde a distribuição Pn está 
onvoluída 
om a função de brilho da fonte Bν . O parâmetro
Ae é a abertura efetiva, Ae = ηAAg, onde ηA e Ag são a e�
iên
ia em abertura e a aberturageométri
a, respe
tivamente. Na seção 4.5 revisaremos 
omo é feita a 
alibração entre Tae Tb, levando em 
onsideração os parâmetros Ae, ηA e Ae.1.4.2 Linhas espe
traisA energia asso
iada a uma transição mole
ular (W ) está de�nida pelas 
ontribuiçõesde ex
itações eletr�ni
as (W ele), vibra
ionais (W vib) e rota
ionais W rot. Logo, W =
W ele + W vib + W rot, onde W ele > W vib > W rot. A energia das transições rota
ionais éa mais fra
a; os fótons que as 
ara
terizam possuem 
omprimentos de onda que 
aem naregião do rádio do espe
tro eletromagnéti
o.A origem das transições rota
ionais pode ser expli
ada através do modelo do rotor rígido.Considere a �gura 1.27, onde dois átomos, a e b, 
om massas, Ma e Mb, respe
tivamente,
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Ra Rb

Re

MbMa

L

Figura 1.27: Modelo do rotor rígido para uma molé
ula diat�mi
a de momento angular L;
ujos átomos a e b possuem uma massa Ma e Mb, respe
tivamente, e estão 
one
tados poruma ligação de 
omprimento Re.
one
tados através de uma ligação de 
omprimento Re, 
onformam uma molé
ula di-at�mi
a que gira 
om velo
idade angular ω.O momento de inér
ia I do rotor rígido mole
ular é dado por
I = MaRa

2 +MbRb
2 = µRe

2,onde µ = MaMb/Ma + Mb, é a massa reduzida, Ra e Rb são as distân
ias, ao 
entrode massa, dos átomos a e b, respe
tivemente. Levando em 
onsideração ω, o momentoangular L é dado por
L = Iω = (MaRa

2 +MbRb
2)ω.Devido às propriedades quânti
as das transições rota
ionais, a energia do rotor é dadapela seguinte expressão

W rot =
J(J + 1)~2

2I
,onde J é o número quânti
o prin
ipal.Coe�
ientes de EinsteinOs pro
essos de absorção e emissão de fótons por uma molé
ula são quanti�
ados atravésdos 
oe�
ientes de Einstein.Na �gura 1.28, apresentamos os três tipos de transições que podem o
orrer em uma es-pé
ie dada: (i) emissão espontânea desde o nível superior Eu ao inferior El, segundo umaprobabilidade Aul. A probabilidade de transição é dada pelo produto NuAul, onde Nué a densidade de estados do nível Eu. (ii) emissão estimulada desde o nível Eu ao El,
uja probabilidade está dada pelo produto NuBulU , onde U é a densidade de energiamédia do 
ampo de radiação. (iii) ex
itação, pela absorção de um fóton, do nível inferior

El ao superior Eu. A probabilidade é dada pelo produto NlBluU , onde Nl é a densi-dade de estados do nível El. Logo, os fatores Aul, Bul e Blu são os 
oe�
ientes de Einsteinpara os pro
essos de emissão espontânea, emissão estimulada e absorção, respe
tivamente.
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Eu

El

Aul Bul hvBlu

Figura 1.28: Pro
essos de emissão espontânea, emissão estimulada e absorção; entre osníveis superior e inferior, Eu e El, respe
tivamente; 
ujos 
oe�
ientes de Einstein são Aul,
Bul e Blu, respe
tivamente.Sob a 
ondição de LTE, equação (1.9), temos que o número de eventos de absorçãoe emissão são iguais, matemati
amente: NuAul +NuBulU = NlBluU . Daí obtemos que

U =
Aul

(Nl/Nu)Blu − Bul
. (1.12)Por outro lado, ao 
onsiderarmos que a densidade de estados está de�nida segundo adistribuição de Boltzmann

Nu

Nl
=

gu
gl

exp

(

−hν

kT

)

, (1.13)onde gu e gl são os pesos estatísti
os dos níveis Eu e El, respe
tivamente, podemos sub-stituir (1.13) em (1.12) para obtermos que
U =

Aul
gl
gu

exp
(

hν
kT

)

Blu − Bul

. (1.14)Em 
ondições de LTE, U pode ser representado em função da distribuição de Plan
k, demodo que U = (4π/c)Bν(T ). Logo, para que essa 
ondição seja idênti
a à equação (1.14),os 
oe�
ientes de Einstein devem estar rela
ionados através de
glBlu = guBul e
Aul =

8πhν3

c3
Bul.1.4.3 Diagramas rota
ionaisA análise das linhas de emissão de uma dada espé
ie nos permite 
onhe
er propriedades
omo a temperatura de ex
itação (ou temperatura rota
ional, Trot) e a densidade 
olunardo gás emissor. Baseados no trabalho de Goldsmith e Langer (1999), des
reveremos ométodo do diagrama rota
ional (a partir daqui DR) que permite derivar as duas pro-priedades men
ionadas a
ima.A profundidade ópti
a (τ) é uma medida da transparên
ia radiativa de um determinadomeio; é dada pelo produto τ = σN , onde σ e N são a seção de 
hoque de absorção ea densidade 
olunar do meio, respe
tivamente. A intensidade de emissões opti
amente
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om τ ≪ 1, se traduz em uma temperatura de antena queé propor
ional à população de estados Nu no nível superior Eu. Se todas as transiçõesde uma dada molé
ula estão termalizadas, ou seja, o
orrem a uma temperatura 
inéti
a
onhe
ida, é possível estimar a densidade 
olunar da espé
ie que está emitindo.O DR é um grá�
o semi-log da distribuição dos quo
ientes Nu/gu versus Eu/k obtidos apartir das transições de uma dada molé
ula. Essa distribuição, sob a 
ondição LTE, deveter um 
omportamento linear. Logo, a equação de ajuste é dada por
ln

Nu

gu
= − 1

Trot

(

Eu

k

)

+ [lnNT − lnQ(Trot)], (1.15)Passo a passo, expli
aremos os termos da equação (1.15). A população dos estados Nu édada por
Nu =

8πkν2A

hc3Aul
,onde Aul é o 
oe�
iente de Einstein de emissão espontânea; A é a área integrada da linhaespe
tral, dada por ∫ TbdVlsr.O termo Q(Trot) é a função de partição, espe
í�
a para 
ada molé
ula, avaliada na tem-peratura rota
ional. Na �gura 1.29 mostramos o 
omportamento de Q(Trot) para asmolé
ulas estudadas neste trabalho: NH2CHO, HNCO, HC3N e HC5N. Os valores foramtomados do 
atálogo CDMS (Cologne Database for Mole
ular Spe
tros
opy).6
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Figura 1.29: Função de partição Q(Trot) em função da temperatura de ex
itação (outemperatura rota
ional, Trot) para as molé
ulas NH2CHO, HNCO, HC3N e HC5N.O termo da direita da equação (1.15), lnNT − lnQ(Trot), é o 
orte 
om o eixo y quando
Eu é nulo. Por 
onseguinte, ao 
onhe
ermos Q(Trot) e os outros termos da equação (1.15),6http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/
atalog/partition-fun
tion.html



CAPÍTULO 1. INTRODUÇ�O 40podemos determinar NT , que nos dá a densidade 
olunar da espé
ie quími
a emissora.Assim,
lnNT =

lnNu

ln gu
+

1

Trot

(

Eu

k

)

+ lnQ(Trot).Na �gura 1.30, mostramos um exemplo de DR, obtido a partir da análise de um 
onjuntode linhas de emissão da molé
ula CCS, 
ujas frequên
ias estão no intervalo de ∼ 81 a113 GHz (tabela 1.7), dete
tadas na direção do sistema protoestelar Cepheus E. Comopodemos observar, os valores do DR estão bem 
omportados, exibindo uma distribuição(quase) linear. Por 
onseguinte, ao apli
armos a equação (1.15), obtivemos uma densidade
olunar e temperatura rota
ional de 1.2 ±(0.1)× 1013 
m−2 e 10 ± 1 K, respe
tivamente.

 22

 22.5

 23

 23.5

 24

 24.5

 25

 14  16  18  20  22  24  26  28  30  32  34

ln
(N

u/
g u
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Eu (K)Figura 1.30: Exemplo de DR da molé
ula CCS dete
tada no sistema protoestelarCepheus E. Através da equação (1.15) derivamos uma densidade 
olunar e temperaturarota
ional de 1.2 ±(0.1)× 1013 
m−2 e 10 ± 1 K, respe
tivamente.Tabela 1.7: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão da molé
ulaCCS identi�
ada no sistema protoestelar Cepheus E.Transição Frequên
ia Eu Aul A
J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz K 10−5 s−1 mK km s−1

67 → 56 81505.17 15.4 2.45 201 ± 4
76 → 65 86181.39 23.3 2.78 6629 ± 3
77 → 66 90686.38 26.1 3.29 7489 ± 4
78 → 67 93870.11 19.9 3.74 175 ± 3
87 → 76 99866.52 28.1 4.4 8043 ± 3
88 → 77 103640.75 31.1 4.98 6543 ± 2
89 → 78 106347.72 24.9 5.48 154 ± 4
98 → 87 113410.19 33.6 6.53 6158 ± 5



Capítulo 2Astroquími
a experimental:metodologia
2.1 Astroquími
a no laboratórioA presença de gás e poeira em ambientes interestelares e 
ir
unstelares, submetidos abaixas temperaturas, 
onstituem a re
eita para a formação dos �gelos astrofísi
os�. Osgelos são formados via 
ondensação dos gases sobre a superfí
ie da poeira interestelar, eneles a
onte
e uma quími
a 
omplexa que vem sendo revelada aos pou
os.2.2 Radiação sín
rotronOs experimentos de irradiação de gelos 
om raios X moles foram realizados no LaboratórioNa
ional de Luz Sín
rotron (LNLS). A radiação sín
rotron é gerada pela perda de energiade elétrons 
om velo
idades próximas à velo
idade da luz quando espiralam em torno deum 
ampo magnéti
o. Os fótons são emitidos em um 
one de luz, altamente 
olimadoe sempre tangente à órbita 
ir
ular. A radiação sín
rotron possui um espe
tro 
ontínuo,
ontendo várias frequên
ias, harm�ni
os da frequên
ia fundamental, w = eB/m, onde Bé o 
ampo magnéti
o, e e m são a 
arga e massa do elétron. A frequên
ia ν, onde o
orrea máxima intensidade de radiação, depende da energia do elétron e da intensidade do
ampo magnéti
o (apostila de Boe
hat-Roberty H.)1.No LNLS, os elétrons previamente a
elerados até 500 MeV, são injetados no anel de ar-mazenamento onde são a
elerados a velo
idades relativísti
as de 1.37 GeV, sendo as suasórbitas de�etidas através de potentes eletroimãs. Como os elétrons vão perdendo energiaemitindo, usa-se rádio frequên
ias para repor parte da energia perdida. Contudo, a 
ada12 horas é pre
iso injetar novo feixe de elétrons. Na tabela 2.1 foram listados os parâmet-ros té
ni
os dos anéis do LNLS.O LNLS 
onta 
om quinze linhas de luz (beamlines) onde são instaladas as estações ex-perimentais equipadas 
om a instrumentação adequada para trabalhar 
om determinado
omprimento de onda (�gura 2.1).1Apostila de Boe
hat-Roberty H. M. Radiação Sín
rotron e radiação giromagnéti
a. E-mail:heloisa�astro.ufrj.br 41
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ni
os dos anéis de armazenamento e de injeção do LNLS.Parâmetros do Anel de Anel dea
elerador armazenamento injeçãoEnergia dos elétrons (GeV) 1.37 0.5Energia de injeção (GeV) 0.5 0.12Campo magnéti
o do dipolo (T) 1.67 1.63Radiofrequên
ia (MHz) 476.1 476.1Período de revolução (ns) 311 113.4Número de dipolos 12 12Cir
unsferên
ia (m) 93.2 34Diâmetro (m) 29.7 12.3∗7.9∗
∗Eixo semi-maior e semi-menor devido à geometria elípti
a do anel de injeção.Ver http://lnls.
npem.br/a

elerators/a

elerator-parameters/

Figura 2.1: Laboratório Na
ional de Luz Sín
rotron. Ao fundo vê-se a linha de luzSpheri
al Grating Mono
hromator (SGM). Crédito: Alexandre Bergantini.Cada linha de luz possui um mono
romador para sele
ionar faixas de 
omprimentos deonda. Nós realizamos os experimentos na linha SGM (Spheri
al Grating Mono
hromator),apropriada para estudar a espe
tros
opia e espe
trometria de massas em um intervalo deenergia 
ompreendido entre 250 e 1000 eV. A SGM 
onta 
om um mono
romador de gradeesféri
a, 
uja resolução em energia é E/∆E = 1000. Possui espelhos de fo
alização quefo
alizam o feixe em uma região de 500 × 500 µm. Também 
onta 
om dete
tores tipoeletr�metros, fotodiodos e analisadores de energia de elétrons.2O anel de injeção é 
arregado, por meio de uma 
orrente de ∼ 8 mA, duas vezes pordia (Marques et al. 2003). Depois da injeção no anel de armazenamento, a 
orrente deelétrons 
omeça a diminuir 
om o tempo, 
omo 
onsequên
ia, o �uxo de fótons também2Para mais informação, visitar a página web http://lnls.
npem.br/beamlines/uvsoftx/
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Figura 2.2: Variação da 
orrente de injeção, em função do tempo, no anel de armazena-mento. As setas azuis indi
am a energia dos raios X durante uma determinada medida.diminui, de modo que é ne
essário monitorar o �uxo segundo a hora em que foi realizadaa medida. Na �gura 2.2 apresentamos um exemplo da variação da 
orrente, e do �uxode fótons (fótons s−1 
m−2), em função da hora em que foram feitas as medidas de umdeterminado experimento.Os gelos foram irradiados 
om fótons de raios X moles pulsados na modalidade single-bun
h, onde o feixe de fótons é pulsado 
om intervalo de 311 ns e largura de pulso de60 ps.2.3 Montagem experimentalNa �gura 2.3(a) ilustramos a montagem experimental, que 
onsiste de uma 
âmaraa
oplada a um sistema de vá
uo (CUAV), 
omposto de bombas me
âni
as e turbomole
u-lares, que opera a uma pressão da ordem de 10−9 mbar. A 
âmara também está 
one
tadaa um 
riostato de hélio, a um sistema de injeção de amostras e a um espe
tr�metro demassas por tempo de v�o.Neste trabalho foram utilizadas amostras líquidas, que foram introduzidas dentro daCUAV por meio do sistema de injeção de amostras. Não obstante, estas são previamentesubmetidas a um proto
olo de preparação, que 
onsiste em lavar um tubo de ensaio emum solvente volátil imerso em um sistema de ultrassom;3 posteriormente, o tubo é se
adoem um forno a 100 ◦C; �nalmente, adi
ionam-se as amostras, ± 20 ml, 
ujo grau de purezaé ∼ 99 % (garantia Sigma-Aldri
h R©).O tubo 
om as amostras é a
oplado ao sistema de injeção de amostras, onde uma válvularegula a entrada do gás dentro da CUAV. O monitoramento da injeção 
onsiste em abrir3O sistema de ultrassom permite lavar peças imersas em um solvente submetido a uma frequên
ia de
∼ 40 kHz.
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Figura 2.3: (a) Esquema e (b) fotogra�a da montagem experimental. A montagem 
on-siste de uma CUAV a
oplada à linha de luz, 
riostato, bombas de vá
uo, agulha de injeçãoe espetr�metro de massas por tempo de v�o.a válvula, até que seja atingida uma pressão de ∼ 1 × 10−6 mbar, durante 
in
o minutos.Assim, o jato de gás é dirigido 
ontroladamente a um substrato de ouro (Au), 
uja di-mensão é de ∼ 1 
m2, que, por meio do 
riostato de He, é resfriado a uma temperatura de
∼ 130 K. Dessa maneira, o gás injetado 
ondensa por 
ontato térmi
o sobre o substratode Au formando um �lme mole
ular.2.4 Fotoabsorção de raios XOs pro
essos de fotoabsorção e fotoionização dos mantos 
ongelados, estimulados porraios X moles, foram estudados através da té
ni
a NEXAFS, que signi�
a Near Edge X-Ray Absorption Fine Stru
ture. A té
ni
a foi desenvolvida para estudar as propriedadesespe
tros
ópi
as de superfí
ies. Molé
ulas 
omo hidro
arbonetos, polímeros e agregadosmole
ulares são amplamente estudadas através desta té
ni
a.4O prin
ípio da espe
tros
opia NEXAFS é que raios X moles (hν ≤ 1500 eV) podemser absorvidos por elétrons das 
amadas internas dos átomos que 
ompõem uma dadamolé
ula, tais 
amadas são denominadas de 1s (Hähner 2006). Como 
onsequên
ia, oselétrons 1s são ex
itados para níveis ou orbitais deso
upados, denominados π∗ ou σ∗(�gura 2.4a). Posteriormente, podem o
orrer dois pro
essos de relaxação eletr�ni
a, elessão o pro
esso Auger ou a �uores
ên
ia de raios X. Portanto, o bura
o da 
amada 1s podeser preen
hido pela emissão de um fóton �uores
ente ou pela emissão de um elétron Auger,na �gura 2.4(b) ilustramos o pro
esso (Hähner 2006). Devido a que a probabilidade do4Para mais informação, re
omendamos a referên
ia Joa
him Stör 1996. Também re
omendamos apágina web https://www-ssrl.sla
.stanford.edu/stohr/nexafs.htm.
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Figura 2.4: (a) Poço de poten
ial de uma molé
ula diat�mi
a quando absorbe um fóton deenergia hν. Como 
onsequên
ia, um elétron das 
amadas internas é ex
itado para orbitaisdeso
upados π∗ ou σ∗. Os espe
tros NEXAFS, parte superior, permitem registrar aenergia onde a
onte
em as transições eletr�ni
as. (b) Esquema dos pro
essos de relaxaçãoeletr�ni
a duma dada espé
ie quími
a. A bura
o gerado pela emissão de um fotoelétronpode ser preen
hido por pro
essos de �uores
ên
ia ou de de
aimento Auger. Figurastomada de Hähner 2006.pro
esso Auger é maior em espé
ies 
om número at�mi
o ≤ 20 (Jenkins 1999), é de seesperar que esse pro
esso seja o que a
onteça nas nossas amostras. No de
aimento Auger,um elétron das 
amadas externas de
ai e preen
he o bura
o interno; simultâneamente,pelo ex
esso de energia, um elétron se
undário é ejetado, 
ujo nome é elétron Auger (An-drade 2008).Os espe
tros NEXAFS podem ser medidos de duas formas (Stöhr 1996). A primeiraforma é pela quanti�
ação do �uxo da radiação que 
onsegue atravessar um �lme �no deuma amostra dada (ver me
anismo de transmissão da �gura 2.5).A expressão para medir a transmissão é
I = I0 exp(−µd), (2.1)onde I0 e I são a intensidade da radiação antes e depois de atravessar o �lme, µ é o
oe�
iente de atenuação e d a espessura do �lme. A desvantagem dessa medida é aelaboração de um �lme mole
ular homogêneo e su�
ientemente �no para garantir umamedida 
orreta.O segundo método obtém o espe
tro através do rendimento de elétrons ejetados pelosraios X, ver �gura 2.5. Considerando que a amostra é opti
amente �na, 
om relativa
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Figura 2.5: Pro
essos de transmissão de fótons e de emissão de elétrons úteis na obtençãode espe
tros NEXAFS. No pro
esso de transmissão é medido o �uxo de fótons que atra-vessa um �lme mole
ular de espessura d. No pro
esso de emissão de elétrons é medido orendimento de elétrons, os quais, são produzidos pela interação dos fótons 
om um �lmemole
ular de espessura l. Figura adaptada de Stöhr 1996.transparên
ia à radiação, a equação (2.1) �
a
Ie = I0µl,onde l é a espessura do �lme (�gura 2.5) e Ie é a intensidade de elétrons gerada a partirda intensidade de radiação I0. Como os fótons de raios X 
onseguem penetrar algunsmi
r�metros da amostra, as interações inelásti
as dos fotoelétrons na matriz 
ondensadainduzem um efeito 
as
ata estimulando a emissão de outros elétrons. Não obstante, noespe
tro NEXAFS só são medidos os elétrons que possuam a energia su�
iente para atin-gir a superfí
ie (Hähner 2006).Na �gura 2.6 apresentamos um exemplo de espe
tro NEXAFS, que 
orresponde à irradi-ação do gelo de formiato de metila por fótons de raios X na faixa de ∼ 284 até 298 eV.Com base no trabalho de Ikeura-Sekigu
hi et al. (2001), indi
amos, ao longo do espe
troda �gura 2.6, as energias onde a
onte
em as transições dos elétrons das 
amadas internas(1s) para estados ex
itados π∗ ou σ∗.Ao longo do 
apítulo 3 usaremos a nomen
latura C 1s, N 1s e O 1s. Esses termos indi
amas ressonân
ias de absorção de raios X dos átomos de 
arbono, nitrogênio e oxigênio,
ujas faixas de energia vão de ∼ 280 até 310 eV, de ∼ 380 até 410 eV e de ∼ 500 até540 eV, respe
tivamente. Da mesma maneira, quando usemos a nomen
latura, por exem-plo, C 1s→ π∗, queremos dizer que há uma transição eletr�ni
a das 
amadas internas paraos orbitais deso
upados do átomo de 
arbono.2.5 Espe
trometria de massas por tempo de v�oA interação da radiação 
om as molé
ulas 
ondensadas induz pro
essos de absorção, i-onização e dessorção. Os fragmentos i�ni
os fotodessorvidos são analisados através da
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Figura 2.6: Espe
tro NEXAFS, em função da energia dos fótons de raios X, do gelo deformiato de metila (HCOOCH3). No espe
tro são indi
adas as energias onde a
onte
em,segundo as ligações da molé
ula, as transições dos elétrons 1s a estados ex
itados π∗ ou σ∗.A respeito da molé
ula, os átomos de 
arbono, hidrogênio e oxigênio, estão indi
ados pelasesferas 
inza, 
inza 
laro e vermelho, respe
tivamente.té
ni
a de espe
trometria de massas por tempo de v�o (TOF-MS).O prin
ípio fundamental dessa té
ni
a é que um grupo de íons, que viajam ao longo de umtubo de v�o, em ausên
ia de 
ampos eletromagnéti
os, podem ser dis
riminados segundoo seu tempo de v�o, que depende da relação massa-
arga (m/q). Por 
onseguinte, os íonsmais pesados levarão mais tempo para per
orrer o tubo, em 
omparação 
om íons maisleves, ver �gura 2.7.Analisando algumas equações bási
as do eletromagnetismo, podemos de�nir as equaçõesde movimento dos íons (Guilhaus 1995). Para isso, devemos estimar dois tempos: oprimeiro 
orresponde ao tempo de a
eleração do íon (ta), asso
iado à distân
ia d na�gura 2.7, dada pela separação entre as pla
as de poten
ial e o tubo TOF. Enquanto queo segundo 
orresponde ao tempo que a partí
ula gasta para per
orrer o tubo TOF (tv),asso
iado à distân
ia l na �gura 2.7. Um íon sob a in�uên
ia de um 
ampo elétri
o Esentirá uma força F , que a sua vez, estará asso
iada à a
eleração a. Desta forma,
F = Eq,

F = ma,

a =
Eq

m
,ondem e q são a massa e a 
arga da partí
ula, respe
tivamente. Os íons, ao serem dessorvi-dos do gelo, experimentam uma diferença de poten
ial e são a
elerados e fo
alizados na
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Figura 2.7: Esquema do espe
tr�metro de tempo de v�o. O sistema está 
omposto poruma região de extração, um tubo de v�o e um dete
tor. Na ausên
ia de 
ampos eletromag-néti
os, os íons são dis
riminados pelo tempo de v�o que é propor
ional à massa-
arga.Figura adaptada de Guilhaus 1995.entrada do tubo de v�o. A velo
idade do pro
esso é
vd =

∫

Eq

m
dt, (2.2)resolvendo a integral 2.2 obtemos que

vd = v0 +
Eq

m
ta,onde v0 é a velo
idade ini
ial do íon e o segundo termo refere-se ao aumento na velo
idadedevido ao 
ampo elétri
o E. Logo, o tempo ta é dado por

ta =
vd − v0

E

(

m

q

)

. (2.3)Uma vez que o íon entra no tubo por tempo de v�o, de 
omprimento l, as equações queregem seu movimento são
qV = qEx, 
onsiderando a energia 
inéti
a da partí
ula K,

qEx = K =
1

2
mv2l ,

vl = 2

(

qEx

m

)1/2

, (2.4)onde x é a distân
ia média de a
eleração do íon, ou seja, desde uma posição ini
ial atéo 
omeço do tubo de tempo de v�o, vl é a velo
idade 
om que o íon ingressa no tubo.Usando a de�nição de velo
idade (vl = l/tv), podemos rearranjar a equação (2.4) paraestimar o tempo de v�o dentro do tubo (tv), assim
tv =

l

(2qEx/m)1/2
=

l

(2qV/m)1/2
, (2.5)onde V é o poten
ial elétri
o apli
ado.Rigorosamente, o tempo de v�o (TOF) total 
orresponderia aTOF = ta + tv + ti, (2.6)
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orresponde ao tempo de resposta do sistema de aquisição, ta e tv aos temposde�nidos pelas equações (2.3) e (2.5), respe
tivamente. Não obstante, tv 
ostuma sermuito maior do que ta e ti, pelo que podemos aproximar (2.6) a TOF ≈ tv (para maisinformação, ver Guilhaus 1995).2.5.1 Aquisição dos espe
tros de massasO espe
tr�metro de massas possui lentes eletrostáti
as para extração e fo
alização dosíons, que são produzidos durante a irradiação da amostra 
ongelada, na entrada dotubo TOF (região de extração da �gura 2.7). Também possui um par de dete
toresMi
ro
hannel Plate (MCP) na 
on�guração Chevron, que 
onsiste numa pla
a 
om ∼ 100
anais multipli
adores de elétrons (�gura 2.8). As pla
as são 
onven
ionalmente manu-faturadas de materiais que permitem a emissão de elétrons se
undários, de modo que oelétron gerado no iní
io do 
anal é multipli
ado através de um efeito 
as
ata. O fator demultipli
ação, que depende da e�
iên
ia e do tempo de vida dos dete
tores, pode ir desde104 até 107. A dimensão dos 
anais depende do fator multipli
ador desejado, o diâmetropode ir de 10 a 100 µm e o 
omprimento de 700 a 7000 µm.Com o objetivo de aumentar o ganho do sistema, ambas as pla
as se dispõem na 
on-�guração Chevron, onde as pla
as são postas em paralelo e separadas por uma distân
iaentre 50 e 150 µm (�gura 2.8), dessa maneira se 
onsegue que o sinal de entrada sejaintensamente ampli�
ado (Ladislas 1979).O sinal de saída dos dete
tores é analisado por um sistema de 
ontagem de pulsos,
uja leitura é interpretada por um 
onversor digital de tempo (time-to-digital 
onverter)(TDC). A função do TDC é transformar o registro de eventos, que 
orrespondem a pulsos
m/q

Channel

MCP 1

MCP 2
Chevron

e

−

−

Output signal

Input signal

−

+

−

+

−

+

Figura 2.8: Dete
tor MCP, 
uja função é ampli�
ar o sinal de entrada através da emissãode elétrons se
undários que viajam em 
anais na 
on�guração Chevron. Figura adaptadade Ladislas 1979.
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os, em uma variável digital temporal. Por exemplo, 
omo o pro
esso de ionizaçãoa
arreta a formação de fotoelétrons e íons, tais partí
ulas mar
am o íni
io (start) e o�nal (stop) da 
ontagem, respe
tivamente. Finalmente, o sinal que sai do TDC passa àpla
a de aquisição de dados, 
uja tarefa é transformar tal sinal em um espe
tro de massasvisualizado no 
omputador (Pilling 2006).2.5.2 Análise dos espe
tros de massasOs espe
tros de massa foram adquiridos no modo de operação single-bun
h, que 
onsisteem um feixe pulsado de ∼ 311 ns e largura de pulso de 60 ps. Assim, após a interaçãodos fótons 
om o gelo, 
oleta-se os íons em uma janela de tempo de 311 ns. Devido aofato de que os tempos de v�o dos íons 
ostumam ser & 311 ns, são obtidos espe
tros demassa 
onvoluídos. Para des
onvoluir os espe
tros, utilizamos o programa SIMIONR©,5que é uma ferramenta que permite simular a trajetória de partí
ulas 
arregadas em 
am-pos eletromagnéti
os.Na �gura 2.9, exibimos o tubo TOF modelado segundo os potên
ias eletrostáti
os apli-
ados na lente de extração, substrato de Au e segundo as dimensões geométri
as dotubo TOF empregado no experimento. O programa SIMION simula a trajetória dos íonsbaseado na força de Lorentz, F = q(E + v × B), onde junto 
om a lei de Newton, F =
ma, permite resolver as equações de movimento das partí
ulas 
arregadas (equação 2.5).Antes de 
orrer a simulação, foi de�nida uma matriz de partí
ulas de 
arga monovalente+1, 
om massas entre 1≤ m/q ≤200. A posição ini
al das partí
ulas 
orrespondeu àposição do substrato que suporta o gelo. Como os íons não são fotodessorvidos do gelo
om o mesmo ângulo, foi analisada a in�uên
ia que tem o ângulo de fotodessorção notempo de v�o.Com os tempos de v�o simulados, passamos a realizar a des
onvolução dos espe
tros.Para isso, de�nimos o seguinte quo
iente

T =
tv
tsb

, (2.7)onde tsb é o período do feixe pulsado de ∼ 311 ns. O resultado da equação (2.7) nosofere
e duas informações. Por um lado, a parte inteira nos diz o número de voltas que ofeixe dá no anel de armazenamento antes que um determinado íon seja dete
tado. Pelooutro, a parte de
imal multipli
ada por tsb nos dá o tempo de 
ada íon na janela de 311 ns,portanto, assim podemos identi�
ar os pi
os nos espe
tros de massas single-bun
h.A vera
idade do método foi 
omprovada simulando o espe
tro da fotodisso
iação de umgelo de pirimidina (T = 130 K). O resultado está exibido na �gura 2.10, onde a �gura su-perior e inferior 
orrespondem aos espe
tros experimentais e simulados, respe
tivamente.Como o nosso interesse é estimar o tv, não foi simulada a estatísti
a dos eventos de fotoio-nização e fotodessorção. Desse modo, a intensidade exibida na �gura 2.10(a) 
orrespondeaos valores reportados na base de dados do NIST.65SIMION Ion and Ele
tron Opti
s Simulator. Mais informação na página web http://www.simion.
om6National Institute of Standards and Te
hnology. The NIST Chemistry WebBook provides a
-
ess to data 
ompiled and distributed by NIST under the Standard Referen
e Data Programhttp://webbook.nist.gov.
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Figura 2.9: Simulação da trajetória de íons em um tubo de tempo de v�o. O tubo TOFfoi modelado segundo as espe
i�
ações té
ni
as do instrumento usado nos experimentos.

Figura 2.10: Espe
tros de massas, obtidos no modo single-bun
h, dos íons dessorvidos dogelo de pirimidina: (a) obtido experimentalmente e (b) simulado usando o SIMION.O método empregado para analisar os espe
tros é a
eitável. As diferenças nos tv foram re-�nadas e sistematizadas analisando a in�uên
ia que teria a distribuição de energia 
inéti
ados íons fotodessorvidos do gelo. Para isto, nós simulamos a trajetória de uma série deíons modi�
ando a energia 
inéti
a de dessorção de 0 a 16 eV. Em trabalhos 
omo Andradeet al. (2010) e Mendoza et al. (2012) e (2013) foi usada a metodologia des
rita.



Capítulo 3Astroquími
a experimental: resultados
3.1 Fotodessorção do gelo de pirimidinaNesta seção apresentaremos os resultados da interação de raios X moles 
om gelos depirimidina (C4H4N2). Dis
utiremos sobre as rotas de destruição, sobre os rendimentosde fotodessorção e faremos uma análise da energia 
inéti
a dos fragmentos i�ni
os fo-todessorvidos. Na subseção �nal dis
utiremos sobre a 
ontribuição, na abundân
ia deíons nitrogenados em dis
os, pela destruição dos gelos de pirimidina.Os resultados que apresentaremos foram publi
ados no ano 2013, em um trabalho entitu-lado: X-ray photodesorption and proton destru
tion in protoplanetary dis
s: pyrimidine,na revista MNRAS.3.1.1 O papel prebióti
o da pirimidinaA pirimidina 
onsiste em um anel aromáti
o 
om dois átomos de nitrogênio substituí-dos nas posições 1 e 3 do benzeno (ver �gura 3.1). A sua importân
ia astroquími
a eastrobiológi
a reside na similaridade estrutural 
om as bases nitrogenadas ura
ila, tim-ina e 
itosina, presentes no ADN e ARN. Nuevo, Milam e Sandford (2012) en
ontraramque gelos 
ompostos de NH3:pirimidina e H2O:NH3:pirimidina, irradiados 
om fótons UV,produzem ura
ila, 
itosina e gli
ina, resultado que exibe o poten
ial da pirimidina 
omopre
ursor sintéti
o, em 
ondições interestelares, das matérias primas presentes no materialgenéti
o.A dete
ção de linhas não identi�
adas na faixa de emissão infravermelha dos PAHs, a6.2 µm espe
i�
amente, na direção de nebulosas planetárias e de estrelas gigantes doramo assimptóti
o, sus
ita um desa�o analíti
o, em que, através de experimentos, é ex-plorada a atribuição de tais emissões aos PANHs (Hudgin, Baus
hli
her e Allamandola2005).Os me
anismos de produ
ão dos PANHs é uma questão que ainda pre
isa ser revelada.A
redita-se que molé
ulas 
omo HCN e C2H2 parti
ipam da sua síntese (Mit
hell, Huntresse Prasad 1979; Frenkla
h and Feigelson 1989). Ri

a, Baus
hli
her e Bakes (2001), atravésde métodos teóri
os, estudaram a síntese de pequenos PANHs1 em 
ondições da atmos-fera de Titã, onde HCN e C2H2 são 
ompostos abundantes. Os resultados indi
am que asíntese demanda um abaste
imento energéti
o de &0.65 eV molé
ula−1, 
uja fonte poderia1Hidro
arbonetos aromáti
os poli
í
li
os nitrogenados 
om menos de trinta átomos de 
arbono.52
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Figura 3.1: Estruturas mole
ulares do benzeno, pirimidina e das nu
leobases ura
ila,timina e 
itosina. A pirimidina resulta da substituição de dois átomos de nitrogênio pelos
arbonos presentes nas posições 1 e 3 do benzeno.ser o �uxo UV do Sol e/ou partí
ulas 
arregadas a
eleradas na magnetosfera de Saturno.Molé
ulas 
omo C6H6 (benzeno), HC3N e HC5N também podem ser 
onsideradas 
omopossíveis pre
ursores dos PANHs, que em objetos 
omo a nebulosa protoplanetária CRL 618,são relativamente abundantes, exibindo densidades 
olunares de N(C6H6) = 5 × 1015,
N(HC3N) = 8.3 × 1016 e N(HC5N) = 1.4 × 1016 
m−2 (Cerni
haro et al. 2001; Thor-wirth et al. 2003; Pardo, Cerni
haro e Goi
oe
hea 2005).Estudos observa
ionais têm sido dedi
ados à pro
ura da pirimidina, não obstante, os re-sultados não são 
ontundentes. Kuan et al. (2003), em um levantamento na faixa dosubmilimétri
o; na direção de três regiões de formação estelar, Sgr B2(N), Orion KL, eW51 e1/e2; dete
taram emissões da pirimidina, porém, a baixa relação sinal-ruído (S/R)apenas permitiu lhes derivar limites de dete
ção por volta de 1013 
m−2. Charnley etal. 2005 tentaram derivar as abundân
ias dos pequenos PANHs piridina (C5H5N), piri-midina (C4H4N2), quinolina e isoquinolina (ambas 
om fórmula C9H7N), na direção daestrela IRC+10216; porém, apenas obtiveram os limites de dete
ção para todas as espé-
ies, ex
eto para a pirimidina.Há um indí
io que poderia expli
ar a elusiva dete
ção da pirimidina: o número de átomosde nitrogênio presentes no anel aromáti
o. Peeters et al. (2005) avaliaram a fotoestabili-dade sob radiação UV de anéis aromáti
os 
om 1, 2 e 3 átomos de nitrogênio, simulandoas 
ondições do MI difuso. Os resultados mostram que o tempo de meia-vida dessas es-pé
ies diminui, da es
ala de anos para dias, 
om o a
rés
imo de átomos de N no anelaromáti
o. Outra razão que expli
aria a baixa abundân
ia de pequenos PANHs poderiaser a rapidez 
om que reagem quimi
amente em fase 
ondensada, gerando novas espé
ies
om propriedades espe
tros
ópi
as diferentes. Elsila et al. (2006) observaram que mis-turas de isoquinolina (C9H7N) e H2O 
ondensadas a 20 K, sob o efeito de radiação UV,sofrem pro
essos de oxidação provo
ando a degradação quími
a do gelo.
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iação estimuladas por raios XA �gura 3.2(a) mostra os espe
tros de massas da destruição dos gelos de pirimidina pelairradiação 
om fótons de raios X de 394, 399 e 401 eV. Os íons, segundo a razão massa-
arga (m/q), foram dete
tados em uma janela de tempo de ∼ 310 ns, 
ara
terísti
a domodo do feixe �single-bun
h� (� 2.2). A análise qualitativa dos espe
tros foi realizadasimulando o tempo de v�o de uma matriz de íons 
om 1 6 m/q 6 80 (� 2.5.2). A análisequantitativa foi realizada de
onvoluíndo os pi
os para a obtenção das suas respe
tivas

Figura 3.2: (a) Espe
tro de massas e (b) rendimento par
ial i�ni
o dos íons dessorvidospela destruição do gelo de pirimidina por fótons de raios X de 399 (azul), 394 (vermelho)e 401 eV (preto).



CAPÍTULO 3. ASTROQUÍMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 55áreas (Ai) por meio do ajuste de Gaussianas. Logo, o rendimento par
ial i�ni
o (partialion yield, PIY %), foi determinado por PIY = (Ai/
∑

Ai)× 100 %. A �gura 3.2(b)mostra o rendimento par
ial dos íons dessorvidos, por fótons de raios X de 394, 399 e401 eV, dos gelos de pirimidina.As rotas de fotodisso
iação são apresentadas na tabela 3.1. Parti
ularmente, foram lis-tadas as rotas para o pro
esso de irradiação 
om fótons de 394 eV. O fragmento maisabundante, representando um 21.7 % do PIY, 
orrespondeu ao íon de m/q = 52. Doisíons poderiam 
ontribuir 
om essa por
entagem: HC3NH+ e C2N2
+; não obstante, váriosautores reportam o HC3NH+ (
ianoa
etileno protonado) 
omo o fragmento típi
o desse
anal de disso
iação. Fondren et al. (2007) analisaram a disso
iação do gás pirimidinaestimulada pelo bombardeio 
om íons. Nos resultados que eles reportaram, o íon HC3NH+apare
e 
om rendimentos por volta do 3 %.Tabela 3.1: Rotas de fotodisso
iação do gelo de pirimidina estimuladas por fótons de raiosX de 394 eV.C4H4N2 + hν

6.35%−−−→ C4H4N2
+ + e−Íon disso
iação−−−−−−→ Fragmento i�ni
o∗ + Fragmento neutro∗∗C4H4N2

+ 21.7%−−−→ (HC3NH+ ou C2N2
+) + (HCNH ou C2H4)

12.1%−−−→ C4H+ + N2H3
9%−→ H+ + C4H3N2
8.4%−−→ (NH2

+ ou CH4
+) + (C4H2N ou C3N2)

8.4%−−→ C2
+ + C2H4N2

5.9%−−→ (C2N+ ou C3H2
+) + (C2H4N ou CH2N2)

5.4%−−→ C3
+ + CH4N2

3.6%−−→ (C2H2
+ ou CN+) + (C2H2N2 ou C3H4N)

3.2%−−→ C+ + C3H4N2
3.0%−−→ (HCN2

+ ou H3C2N+) + (C3H3 ou C2HN)
2.9%−−→ C2H4N2

+ + C2
2.7%−−→ (C4H2

+ ou C3N+) + (N2H2 ou CH4N)
1.8%−−→ N2H4

+ + C4
1.5%−−→ CH+ + C3H3N2
1.3%−−→ H4C3N+ + CN
0.9%−−→ (HC3N+ ou C4H3

+) + (H3CN ou N2H)
0.6%−−→ C3H3N2

+ + CH
0.6%−−→ H2

+ + C4H2N2
0.5%−−→ H3C3N+ + HCN
0.15%−−−→ C4H3N2

+ + H
∗Íons mole
ulares e seus possíveis is�meros;

∗∗Fragmento neutro e seus possíveis is�meros.
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iação da pirimidina, empregando 
omo agenteionizante fótons 
om energias entre ∼ 13 e 23 eV. Os resultados mostram que o HC3NH+possui um rendimento ≥ 25 %. Esses autores também usaram 
omo alvo as molé
ulas nafase gasosa: piridazina, pirazina e pirimidina, que são is�meros mole
ulares. Os resultados
on�rmaram a formação do íon HC3NH+.S
hwell et al. (2008) en
ontraram que a disso
iação de N-hetero
i
los, estimulada 
omradiação sín
rotron, produz os seguintes 
anais para o benzimidazol (C7H6N2) e pirimidinaC7H6N2 + hν −→ HC3NH+ + C4H4N e (VIII)C4H4N2 + hν −→ HC3NH+ + HCNH, (IX)respe
tivamente. Os autores 
itados, através de estudos termoquími
os, 
on�rmam queo íon que 
ontribui em maior proporção é o 
ianoa
etileno protonado, m/q = 52. Naseção (5.3) apresentaremos um estudo sobre a dete
ção do 
ianoa
etileno (HC3N) em sis-temas protoestelares.Levando em 
onsideração as evidên
ias experimentais sobre a produção do íon HC3NH+,o fragmento neutro remanes
ente 
orresponderia ao HCNH, 
uja m/q = 28. Ta
hikawa,Iyama e Fukuzumi (2003) ressaltam a importân
ia do HCNH 
omo um dos pre
ursores,por me
anismos de disso
iação, dos is�meros HCN e HNC presentes no MI.O íon HC3NH+ foi dete
tado pela primeira vez na direção de TMC-1, exibindo uma densi-dade 
olunar de ∼ 1 × 1012 
m−2 (Kawagu
hi et al. 1994). O íon HC3NH+ é uma espé
ieastroquimi
amente interessante, pois a presença de ligações múltiplas entre seus átomosde 
arbono e nitrogênio, que fun
ionam 
omo 
entros de reatividade quími
a, 
onvertemesse íon em um poten
ial pre
ursor de molé
ulas orgâni
as 
omplexas. Vários autoresestudaram os me
anismos que o produzem. Em um dos trabalhos pioneiros, Knight etal. (1986) estudaram a reação entre o 
-C3H+
3 , íon de estrutura 
í
li
a e que goza deelevada estabilidade em 
ondições interestelares, 
om átomos de nitrogênio. Porém, apresença de elétrons π no plano da estrutura do anel 
-C3H+

3 di�
ulta a adição do átomode N, impedindo a 
ulminação da reação. Takagi et al. (1999), valendo-se de métodos
omputa
ionais, estudaram a rota alternativa HC≡CH+ + HN≡C −→ HC≡C-C≡NH++ H. Não obstante, a reação envolve a parti
ipação do is�mero menos abundante HNC,pois a reação 
om HCN impli
aria migração do hidrogênio via efeito túnel.Foi identi�
ado no espe
tro de massas um fragmento de m/q = 51 
om rendimendo i�ni
ode apenas 0.9 %. Os íons que poderiam 
ontribuir 
om essa por
entagem são HC3N+ eC4H+
3 , mas, segundo a dis
ussão apresentada a
ima, é de se esperar que o HC3N+ seja oprin
ipal 
ontribuinte. Ming-Fu et al. (2006) determinaram experimentalmente, que fó-tons 
om energias a
ima de 11.6 eV podem estimular disso
iações da pirimidina gerandoo HC3N+. Em 
ondições interestelares, o íon HC3N+ pode experimentar re
ombinaçãoeletr�ni
a ao 
apturar elétrons, produzindo os is�meros HCCCN, HCCNC e HNCCC. Es-tudos em TMC-1 indi
am a seguinte proporção [HCCCN℄:[HCCNC℄:[HNCCC℄ = 1000:8:1(Kawagu
hi et al. 1992), de modo que a reação favore
e a estrutura de um dado produto.Outros me
anismos de formação de HC3N foram estudados por Fukuzawa e Osamura(1997), onde as reações C2H2 + CN e C2H2 + HNC, por não possuírem energia de ati-
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ineti
amente favoráveis.Um pi
o de baixa intensidade foi atribuído ao fragmento de m/q = 53. O rendimentopar
ial 
orrespondente foi de ∼ 0.5 %. O fragmento neutro asso
iado a esse 
anal de dis-so
iação 
orresponderia à molé
ula HCN; estudos experimentais e teóri
os demonstramque essa molé
ula é um fragmento típi
o da disso
iação de pequenos PANHs. Outra opçãoseria a rota C4H4N2
+ −→ C2N2H+ (
ianogênio) + C2H3; não obstante, a protonação do
ianogênio em um meio que se en
ontra em temperaturas baixas, típi
as das regiões friasdo MI, é um me
anismo pou
o provável (Petrie, Millar e Markwi
k 2003).Um fragmento de m/q = 49, 
orrespondente ao íon C≡C-C≡C-H+, foi identi�
ado 
omum rendimento i�ni
o de ∼ 12 %. Senent e Ho
hlaf (2010) determinaram, por meio demétodos teóri
os, que a molé
ula pode apresentar duas estruturas: uma 
om estruturalinear, onde o 
omprimento das ligações seria C1:C2 = 1.2164 Å, sendo C1 e C2 os 
ar-bonos nas posições 1 e 2 da molé
ula CCCCH, respe
tivamente, C2:C3 = 1.3765 Å, C3:C4= 1.2118 Å and C4:H = 1.0635 Å. Ou, exibindo uma estrutura 
í
li
a, 
ujas ligaçõesteriam 
omprimentos de C1:C2 = C2:C3 = 1.4555 Å, C1:C4 = C3:C4 = 1.3998 Å e C4:H(∢ 180◦) = 1.0707 Å. Contudo, esses autores 
on
luem que a estrutura 
í
li
a é menosestável do que a linear.O íon CCCH+ ainda não foi dete
tado em 
ondições interestelares, mas seus equivalentesneutro e ionizado negativamente, C4H e C4H−, respe
tivamente, foram identi�
ados naestrela 
arbonada IRC+10216, exibindo uma razão [C4H℄/[C4H−℄ ≈ 4200 (Guelin, Greene Thaddeus 1978; Cerni
haro et al. 2007).Fragmentos i�ni
os de m/q = 26 e m/q = 50 foram identi�
ados nos espe
tros de mas-sas. As estruturas atribuídas foram H-C≡C-H+ e C4H2

+, respe
tivamente. O rendi-mento de ambos os íons são inferiores a 4 %. O íon C4H2
+ poderia apresentar-se emduas 
on�gurações: uma, onde ambos átomos de hidrogênio estão lo
alizados em umdos extremos da 
adeia linear, assim H2C=C=C=C+, tal estrutura é 
onhe
ida 
omo
umuleno; outra, onde os átomos de hidrogênio estão lo
alizados nos extremos, assimH-C≡C-C≡C-H+, 
ujo nome é dia
etileno ionizado. Ambas molé
ulas foram satisfatori-amente dete
tadas no MI. O 
umuleno foi identi�
ado em TMC-1 
om uma densidade
olunar de ∼ 7.5 × 1012 
m−2 (Kawagu
hi et al. 1991). Entretanto, o dia
etileno ionizadofoi dete
tado em CRL 618 
om uma densidade de 
olunar de ∼ 1.2 × 1017 
m−2 (Cer-ni
haro et al. 2001). Kawagu
hi et al. (1991) en
ontraram que o 
ianoa
etileno ionizadoé energeti
amente mais estável do que o 
umuleno, de modo que é de se esperar que amaior 
ontribuição no rendimento i�ni
o da massa 50 seja pelo dia
etileno ionizado.Entre outros íons de interesse astroquími
o, também foram identi�
ados o C+, C2

+ e C3
+,
ujos PIY foram de ∼ 3.2, 8.4 e 5.4 %, respe
tivamente.2Leia-se, reações que possuim uma pequena barreira energeti
a para a
onte
erem. No 
aso das reaçõesexotérmi
as, tais transferem energia para o meio.
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o de fotodessorçãoO rendimento i�ni
o de fotodessorção (Yi, íons fóton−1) permite-nos 
onhe
er o númerode íons dessorvidos por fóton. Yi foi determinado por meio de
Yi =

Ai

nphNb
, (3.1)onde Ai é a área do pi
o i; nph, o número de fótons por pa
ote (bun
h); e Nb, o número depa
otes que impa
tam o �lme 
ongelado durante a medição. Os parâmetros nph e Nb sãoforne
idos pelo sistema de aquisição de dados do LNLS quando o anel está sendo operadono modo single-bun
h (� 2.2). O parâmetro Nb é da ordem de 109. O número de fótonsin
identes sobre uma superfí
ie de ∼ 2 mm2, durante 60 ps (duração do pulso), é de 
er
ade ∼ 1550 fótons bun
h−1, que 
orresponde a um �uxo de fótons de ∼ 5 × 1011 fótonss−1 
m−2 (Andrade, Ro

o e Boe
hat-Roberty 2010), ver �gura 2.2.O rendimento de fotodessorção para vários íons, em função da energia dos fótons, estáexibido na �gura 3.3, 
ujas linhas sólidas eviden
iam uma tendên
ia de aumento de Yipara energias ao redor da ressonân
ia N 1s (399 eV). As transições de ressonân
ia de
amada interna o
orrem muito próximas do poten
ial de ionização, provo
ando assim ummaior número de ionizações.O elevado Yi do íon HC3NH+ indi
a que a ruptura das ligações a
onte
em preferivel-mente entre as ligações dos átomos 1,2 e 3,4 da pirimidina (ver posições dos átomos na�gura 3.1). Na tabela 3.2 foram listados os valores de Yi, em função da energia dos fótons,para vários íons identi�
ados.
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Figura 3.3: Rendimento dos íons fotodessorvidos do gelo de pirimidina em função daenergia dos fótons de raios X. A energia da ressonân
ia N 1s é de ∼ 399 eV.
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Tabela 3.2: Rendimento de fotodessorção (Yi) para alguns íons dessorvidos do gelo de pirimidina em função da energia dos raios X.
m/q Fragmento Yii�ni
o íons fóton−1

m/q 394 eV 398 eV 399 eV 400 eV 401 eV 408 eV 427 eV1 H+ 1.4(2)×10−8 1.6(6)×10−8 3(1)×10−8 1.2(6)×10−8 7(2)×10−9 4(1)×10−9 2(1)×10−102 H2
+ 9(3)×10−10 1.6(6)×10−8 8(3)×10−10 7(4)×10−10 2(1)×10−10 - -12 C+ 4.9(4)×10−9 9.7(8)×10−9 1.61(7)×10−8 7.5(7)×10−9 5.4(8)×10−9 3.1(8)×10−9 9(3)×10−1013 CH+ 2.3(4)×10−9 2.4(9)×10−10 1.0(5)×10−9 3.4(9)×10−9 1.6(5)×10−9 8(2)×10−10 -16 NH2

+ ou CH4
+ 1.30(4) × 10−8 1.53(1) × 10−8 1.7(3)× 10−8 9(1)×10−9 6.5(3)×10−9 2.6(3)× 10−9 -24 C2

+ 1.3(1)×10−8 7(3)×10−9 9(3)×10−9 6(2)×10−9 1.1(1)×10−8 7(2)×10−9 -26 C2H2
+ ou CN+ 6(4)×10−9 5(1)×10−10 - 4(1)×10−9 4(2)×10−10 8(3)×10−10 -36 C3

+ 8(3)×10−9 9(6)×10−9 2.04(6)×10−8 6(3)×10−9 9.1(5)×10−9 3.7(4)×10−9 1.4(3)×10−938 C2N+ ou C3H2
+ 9.2(8)×10−9 2.16(9)×10−8 - 1.2(5)×10−9 9(3)×10−9 2.8(6)×10−9 4(2)×10−1041 HCN2

+ ou H3C2N+ 4.6(7)×10−9 8(5)×10−9 - - 5(2)×10−9 2.0(8)×10−9 8(3)×10−1049 C4H+ 1.8(1) × 10−8 1.8(4)× 10−8 3.4(3)× 10−8 1.1(4)×10−8 9(2)×10−9 3.4(9)×10−9 1.8(4)× 10−950 C4H2
+ ou C3N+ 4.1(2)×10−9 9.5(4)×10−9 2.5(1)×10−8 1.08(3)×10−8 3.7(2)×10−9 1.5(1)×10−9 6(1)×10−1051 HC3N+ ou C4H3

+ 1.5(2)×10−9 2.0(3)×10−10 2.7(3)×10−10 1.4(1)×10−9 1.1(4)×10−9 3(1)×10−10 -52 HC3NH+ ou C2N2
+ 3.34(6)×10−8 1.25(1)×10−7 3.73(3)×10−7 1.73(2)×10−7 3.59(7)×10−8 2.14(3)×10−8 1.09(4)×10−853 H3C3N+ 8(3)×10−10 9(4)×10−10 - - - - -54 H4C3N+ 2.0(1)×10−9 3.8(2)×10−9 8.7(2)×10−10 5.1(3)×10−9 1.7(1)×10−9 7(1)×10−10 -80 C4H4N2

+ 4.6(8)×10−9 1.5(5)×10−9 4.5(3)×10−8 2.1(3)×10−8 4(2)×10−9 2.3(7)×10−9 1.3(3)×10−9Nota: os números entre parênteses representam a in
erteza.
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inéti
a de fotodessorçãoA largura à meia altura dos pi
os (FWHM) 
ontém informações sobre diferenças na ve-lo
idade de v�o de íons de igual massa. Guilhaus (1995) expli
a que a resolução emespe
trometria de massas por tempo de v�o, parâmetro quanti�
ado através da FWHM,é afetada pela (a) distribuição de velo
idades de íons 
om igual m/q, (b) 
ampos eletro-magnéti
os não homogêneos nos instrumentos, (
) 
olisões entre partí
ulas e pelo (d)tempo de resposta do sistema de dete
ção.Por 
ausa da di�
uldade de quanti�
ar a 
ontribuição de (b), (
) e (d), neste trabalhoasso
iamos a FWHM dos pi
os 
om o fator (a), que é o mais preponderante, por meio daseguinte expressão
tv

2∆tv
=

Kpd + qV

∆Kpd
, (3.2)onde q é a 
arga da partí
ula, V o poten
ial de extração e, ∆Kpd e ∆tv são os intervalosde energia 
inéti
a dos íons dessorvidos e de tempo de v�o dos íons, respe
tivamente. Ao
onsiderarmos que qV ≫ Kpd (Guilhaus 1995), a equação (3.2) se reduz a

tv
2∆tv

≈
qV

∆Kpd
.Simulando as trajetórias de íons de igual massa, aumentando sistemati
amente a energiade dessorção (Kpd) de 0 a 16 eV, em passos de 2 eV, foi possível asso
iar os termos ∆tv e

∆Kpd. Nas �guras 3.4(a), (b) e (
) apresentamos o resultado, onde podemos ver a relaçãoentre a FWHM dos pi
os e a energia 
inéti
a de dessorção para vários íons. Por outrolado, nas �guras 3.4(d), (e) e (f) apresentamos a velo
idade dos íons asso
iada ao intervalode energia 
inéti
a de dessorção.
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Figura 3.4: (a), (b) e (
) representam a 
orrelação entre a FWHM e a energia 
inéti
a dedessorção para os íons C4H+
2 , HC3NH+ e C4H4N+

2 , respe
tivamente. As �guras (d), (e) e(f) representam o ajuste entre a energia 
inéti
a de dessorção e o tempo de v�o dos íons
orrespondentes aos pi
os men
ionados, respe
tivamente.
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os protoplanetáriosAs protoestrelas possuem uma intensa atividade magnéti
a, responsável pelo abrupto au-mento na temperatura da matéria 
ir
undante, que pode atingir valores da ordem de107 K (ver Getman et al. 2005). Os fen�menos magnetohidrodinâmi
os, que produzemum �atrito radiativo� alimentado pela a
reção do gás e da poeira, são responsáveis pelaemissão de fótons energéti
os via pro
esso Bremsstrahlung, a
ompanhado também pelaejeção de nú
leos at�mi
os e ventos estelares que viajam em direção ao DP, provo
andoa sua erosão (Feigelson e Montmerle 1999). Dados observa
ionais mostram que as pro-toestrelas possuem uma luminosidade em raios X (LX), integrada de 0.2 a 2 keV, de 2.3
× 1030 erg s−1 (Kastner et al. 2002).Os fótons de raios X emitidos por objetos protoestelares afetam as propriedades físi
ase quími
as dos DP (� 1.2.6). Diversos trabalhos demonstram que os raios X (i) são res-ponsáveis pela disso
iação e ionização do gás e da poeira presente nos DP (Walsh et al.2012). Porém, outros agentes ionizantes 
omo fótons UV e RC também parti
ipam dessespro
essos, mas em menor proporção; (ii) que para regiões de densidade n(H2) < 108 
m−3,os raios X são uma fonte e�
iente de aque
imento Coulomb ou aque
imento por 
olisõesinelásti
as (Aresu et al. 2011); (iii) são uma das prin
ipais fontes, a
ima da radiação UV,da fotoevaporação do DP em distân
ias menores que 70 UA (Er
olano et al. 2008; Owenet al. 2010).A partir dos resultados obtidos experimentalmente, foi usado um modelo radiativo paraestimar o efeito que teria a destruição dos gelos, estimulada por raios X, em um DP. Aprimeira questão que devemos estimar é o �uxo de fótons de raios X (FX , fótons 
m−2s−1), em função da distân
ia à protoestrela. Para isso usamos a expressão

FX =
LX

4π(z2 +R2)hν
exp(−τ), (3.3)onde, 
omo men
ionamos anteriormente, LX é a luminosidade em raios X de uma pro-toestrela TW-Hydrae, hν é a energia dos raios X, R e z são as distân
ias nas 
omponentesradial e verti
al do DP, respe
tivamente, de modo que a 
ombinação r = (z2+R2)1/2 
or-responderia à distân
ia a qualquer ponto desde a protoestrela (Andrade et al. 2010,Mendoza et al. 2013). A profundidade ópti
a do DP (τ) é dada por

τ = σH(

E

1 keV)α

N, (3.4)onde σH (
m2) é a seção de 
hoque de fotoabsorção para o átomo de hidrogênio, E é aenergia em keV dos fótons, adotamos E = 394 eV; α é uma 
onstante que, para fótons,
om energias entre 0.5 e 10 keV, é igual a 3.4 (para mais informação, ver Gorti e Hollen-ba
h 2004), N é a densidade 
olunar do hidrogênio (
m−2).Nós avaliamos a equação (3.4) para dois per�s de densidade de hidrogênio, da ordemde 106 e 107 
m−3. Es
olhemos esses valores baseados no modelo bidimensional de dis-tribuição de gás apresentado em Walsh, Millar e Nomura (2010).Usando o rendimento de fotodessorção (Yi), determinado por meio da equação (3.1), esti-mamos o �uxo de íons fotodessorvidos da superfí
ie de um manto 
ongelado (fi, íons 
m−2s−1) 
omo
fi = FXYi.
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m−3 s−1), estimulada pela irradiação dos gelos 
omraios X, foi determinada usando
Γi = ngrσgrfiX, (3.5)onde ngr é a densidade numéri
a dos grãos de poeira, por nós usada 
omo ngr = n(gás)/100;

σgr é a área da seção reta do grão de poeira, dada por σgr = πa2 (
m2), sendo a o tamanhodos grãos de poeira, da ordem de µm; X é a fração hipotéti
a da molé
ula 
ontida nosmantos de gelo, neste 
aso, a pirimidina. Nesse sentido, Öberg, Wilner e Andrews (2011)determinaram a 
omposição média de mantos de gelo na direção de regiões de formaçãoestelar. Os resultados indi
am que o 
onteúdo de molé
ulas voláteis em gelos não supera10 %, sendo H2O o 90 % restante. Por 
onseguinte, estimamos a produção de íons 
on-siderando um manto de gelo 
om uma por
entagem de pirimidina X ≤ 10 %.Na tabela 3.3 são exibidos as taxas de produção, em função da distân
ia à protoestrela,do íon HC3NH+, onde foram 
onsiderados por
entagens de pirimidina de 2, 4 e 6 %.
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Tabela 3.3: Taxa de produção do íon HC3NH+ em função da distân
ia à protoestrela 
entral, 
onsiderando uma por
entagem depirimidina no gelo de 2, 4 e 6 %. Em (a) e (b) 
onsiderando per�s de densidade de hidrogênio de 1×106 e 1×107 
m−3, respe
tivamente.(a) Quando n(H) = 1 × 106 
m−3Distân
ia Profundidade Fluxo de fótons Γ(HC3NH+)ópti
a (τ) 1×107 1 × 10−10 íons 
m−3s−1UA fótons 
m−2s−1 2 % 4 % 6 %10 0.039 1230 288(2) 576(5) 865(7)20 0.078 295.6 69.2(6) 138(1) 208(2)30 0.117 126.3 29.6(2) 59.2(5) 88.8(7)40 0.157 68.33 16.0(1) 32.0(2) 48.0(4)50 0.196 42.05 9.85(8) 19.7(1) 29.6(2)60 0.235 28.07 6.58(5) 13.2(1) 19.7(1)70 0.274 19.83 4.65(4) 9.29(7) 13.9(1)80 0.314 14.59 3.42(3) 6.84(5) 10.3(8)90 0.353 11.09 2.59(2) 5.19(4) 7.79(6)100 0.392 8.63 2.02(2) 4.05(3) 6.07(5)110 0.432 6.86 1.61(1) 3.22(2) 4.82(4)120 0.471 5.54 1.29(1) 2.59(2) 3.89(3)(b) Quando n(H) = 1 × 107 
m−3Distân
ia Profundidade Fluxo de fótons Γ(HC3NH+)ópti
a (τ) 1×105 1 × 10−12 íons 
m−3s−1UA fótons 
m−2s−1 2 % 4 % 6 %10 0.393 8637.1 20242(163) 40484(325) 60726(488)20 0.786 1457.8 3416(27) 6833(55) 10249(82)30 1.178 4374.3 1025(8) 2050(16) 3075(25)40 1.571 1661.2 389(3) 779(6) 1168(9)50 1.964 717.8 168(1) 336(3) 505(4)60 2.357 336.5 78.87(6) 157(1) 237(2)70 2.749 166.9 39.12(3) 78.2(6) 117.4(9)80 3.143 86.29 20.22(2) 40.4(3) 60.7(5)90 3.535 46.03 10.79(9) 21.6(2) 32.4(3)100 3.928 25.17 5.89(5) 11.79(9) 17.7(1)110 4.321 14.04 3.29(3) 6.58(5) 9.87(8)120 4.714 7.968 1.86(1) 3.73(3) 5.60(4)Nota: os números entre parênteses representam a in
erteza.



CAPÍTULO 3. ASTROQUÍMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 66Os resultados mostram uma diminuição na taxa da produção do íon HC3NH+ à medidaque aumenta a distân
ia à protoestrela. Assim, também, podemos notar que a taxa 
aimais a
entuadamente no modelo onde 
onsideramos um per�l de densidade de hidrogêniomaior, 107 
m−3. Essas tendên
ias estão asso
iadas à variação na profundidade ópti
a,pois à medida que o meio �
a mais opa
o, a radiação é atenuada pelo gás e se reduzo número de fótons que estariam disponíveis para estimular os pro
essos de ionização,disso
iação e dessorção nos mantos de gelo.3.1.6 Enrique
imento mole
ular do dis
oCom o objetivo de expressar os resultados obtidos em magnitudes típi
as da Astrono-mia, foi determinada a densidade 
olunar do HC3NH+. Para isso, avaliamos as taxasde produção, Γi(HC3NH+), em um período de 1 × 106 anos. Nas �guras 3.5(a) e (b)apresentamos o resultado, onde podemos ver o 
omportamento da densidade 
olunar doíon em função da distân
ia à protoestrela. Na tabela 3.4 foram listados os valores.
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Figura 3.5: Densidade 
olunar de HC3NH+, em função da distân
ia r à protoestrela.Considerando (a) n(H) = 1× 106 e (b) n(H) = 1× 107 
m−3 e, por
entagens de pirimidinano gelo de 2, 4 e 6 %.
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Tabela 3.4: Densidade 
olunar do íon HC3NH+ em função da distân
ia à protoestrela 
entral, 
onsiderando uma por
entagem depirimidina no gelo de 2, 4 e 6 %. Em (a) e (b) 
onsiderando per�s de densidade de hidrogênio de 1×106 e 1×107 
m−3, respe
tivamente.a. n(H) = 1 × 106 
m−3Distân
ia Profundidade Fluxo de fótons N(HC3NH+)opti
a (τ) 1×107 1 × 1011 
m−2UA fótons 
m−2s−1 2 % 4 % 6 %10 0.039 1230 111.9(9) 223(2) 335(3)20 0.078 295.6 53.8(4) 107(9) 161(1)30 0.117 126.3 35.5(3) 68.9(5) 103.5(8)40 0.157 68.33 24.9(2) 49.7(4) 74.6(6)50 0.196 42.05 19.1(1) 38.3(3) 57.4(5)60 0.235 28.07 15.3(1) 30.7(2) 45.9(4)70 0.274 19.83 12.6(1) 25.3(2) 37.9(3)80 0.314 14.59 10.63(8) 21.2(2) 31.8(2)90 0.353 11.09 9.08(7) 18.2(1) 27.2(2)100 0.392 8.63 7.86(6) 15.7(1) 23.6(2)110 0.432 6.86 6.87(5) 13.7(1) 20.6(2)120 0.471 5.54 6.05(5) 12.11(9) 18.2(1)b. n(H) = 1 × 107 
m−3Distân
ia τ Fluxo de fótons N(HC3NH+)1×105 1 × 109 
m−2UA fótons 
m−2s−1 2 % 4 % 6 %10 0.393 8637.1 7860(63) 15721(126) 23582(189)20 0.786 1457.8 2653(62) 5307(42) 7960(64)30 1.178 4374.3 1194(10) 2388(19) 3583(28)40 1.571 1661.2 604(4) 1209(9) 1814(14)50 1.964 717.8 326(3) 653(5) 979(8)60 2.357 336.5 183(1) 367(3) 551(4)70 2.749 166.9 106.3(8) 212(2) 319(2)80 3.143 86.29 62.8(5) 125.6(1) 188.5(1)90 3.535 46.03 37.7(3) 75.4(6) 113.1(9)100 3.928 25.17 22.9(1) 45.8(4) 68.7(5)110 4.321 14.04 14.1(1) 28.1(2) 42.2(3)120 4.714 7.968 8.7(6) 17.4(1) 26.1(2)Nota: os números entre parênteses representam a in
erteza.
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olunares do íon HC3NH+, 
ompreendi-das entre ∼ 5 × 109 e 5 × 1013 
m−2, que estariam de a
ordo 
om os valores reportadosna literatura. Por exemplo, Kawagu
hi et al. (1994) determinaram uma densidade 
o-lunar, para a nuvem TMC 1, por volta de 1 × 1012 
m−2. Não obstante, não pudemos
omparar nosso resultado 
om valores observa
ionais em DP, pois o íon ainda não foidete
tado nesses ambientes. Em um trabalho re
ente, Chapillon et al. (2012) reportarama primeira dete
ção da molé
ula HC3N no dis
o protoplanetário DM Tau.Levando em 
onsideração que as abundân
ias das espé
ies quími
as no MI dependemdo balanço entre as taxas de formação e de destruição, na tabela 3.5 nós listamos asprin
ipais reações de formação e destruição do íon HC3NH+ na fase gasosa. Desta
amosa equação (XIV) dessa tabela, 
ujo 
oe�
iente α é o maior, e que 
orresponde à re
ombi-nação eletr�ni
a do íon HC3NH+ para produzir HC3N, pois essa molé
ula foi dete
tadare
entemente em DP (Chapillon et al. 2012).Com o objetivo de estimar a 
ontribuição que teria a fotodessorção de íons, no enrique-
imento da fase gasosa de DP, 
omparamos as taxas de produção do HC3NH+ na fasegasosa, através da reação (X) da tabela 3.5, e na fase 
ondensada, obtida experimental-mente.A taxa de produção da reação (X) (Γpg, íons 
m−3 s−1) é dada por
Γpg =

dn(HC3NH+)dt = kn(H3
+)n(HC3N), (3.6)onde n(H+

3 ) e n(HC3N) são as densidades de H+
3 e HC3N, respe
tivamente, e k é de-terminado através da equação (1.2) (� 1.1.1); nas �guras 3.6(a) e (b) apresentamos o
omportamento do 
oe�
iente 
inéti
o k, em função da temperatura, para os pro
essoslistados na tabela 3.5. Para determinar (3.6), os valores de n(H+

3 ) e n(HC3N) foramTabela 3.5: Reações de (a) formação e (b) destruição do íon HC3NH+ em 
ondiçõesinterestelares. Informações tomadas da base de dados �UMIST Rate 12�.(a)Equação Formação de HC3NH+ α
a + b −→ HC3NH+ + c 
m3 s−1(X) H+

3 + HC3N −→ HC3NH+ + H2 9.1 × 10−9(XI) H+ + CH2CHCN −→ HC3NH+ + H2 7.5 × 10−9(XII) HN+
2 + HC3N −→ HC3NH+ + N2 4.2 × 10−9(XIII) H3O+ + HC3N −→ HC3NH+ + H2O 4 × 10−9(b)Equação Destruição de HC3NH+ αHC3NH+ + e− −→ c + d 
m3 s−1(XIV) HC3NH+ + e− −→ HC3N + H 7.31 × 10−7(XV) HC3NH+ + e− −→ C2H2 + CN 7.2 × 10−7(XVI) HC3NH+ + e− −→ HNC3 + H 7.50 × 10−8(XVII) HC3NH+ + e− −→ C3N + H2 4.9 × 10−8
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Figura 3.6: Comportamento do 
oe�
iente 
inéti
o k para os pro
essos de (a) produção e(b) destruição, listados na tabela 3.5, do íon HC3NH+ em função da temperatura.tomadas dos trabalhos de Chapillon et al. (2012) e Öberg et al. (2011). Por exemplo, elesdeterminaram, para o sistema DM Tau, a uma distân
ia do objeto 
entral de ∼ 300 UA,uma densidade 
olunar de HC3N ≤ 3.5 × 1011 
m−2 e uma abundân
ia de H+

3 < 3 ×10−10. Considerando as densidades numéri
as asso
iadas a esses valores, o valor 
al
uladode Γpg, para a equação (X), foi de ∼ 3.6 × 10−16 íons 
m−3 s−1. Por outro lado, a taxa deprodução que nós determinamos para o íon HC3NH+, através do pro
esso da fotodessorçãodo gelo, para um ponto no dis
o a ∼ 300 UA da protoestrela, é de aproximadamente 5.1
× 10−16 íons 
m−3 s−1.Se nós 
onsiderarmos que a presença do íon HC3NH+ depende da reação (X) e do pro-
esso de fotodessorção do gelo, ou seja: Γi + Γpg ≡ 100 %, a 
ontribuição que teria afotodessorção seria por volta do 60 %. Esse valor indi
aria que a fotodessorção de íons dasuperfí
ie dos gelos pode fun
ionar 
omo um me
anismo de injeção de espé
ies quími
asna fase gasosa nos DP.



CAPÍTULO 3. ASTROQUÍMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 71Sobre o tempo de meia-vida da pirimidina (t1/2), estudos indi
am que os N-hetero
i
lossão sus
etíveis a serem destruídos por radiação UV. Nós determinamos t1/2 da pirimidinaatravés de
t1/2 =

ln 2

kph
,onde kph é a taxa de destruição dada por

kph = σph−d(E)FX(E),onde σph−d é a seção de 
hoque de fotodisso
iação e FX(E) é o �uxo de fótons (equação 3.3),os quais dependem da energia dos fótons de raios X. Em primeira instân
ia, nós podemos
onsiderar que a seção de 
hoque da fotodisso
iação da pirimidina, na ressonân
ia N 1s(399 eV), é da mesma ordem da seção de 
hoque de fotoabssorção, 
ujo valor é 1.2 × 10−17
m2.3 Considerando isto, na �gura 3.7 apresentamos o tempo de meia-vida da pirimidina,para os per�s n(H) = 1 × 106 e 1 × 107 
m−3, em função da distân
ia à protoestrela.

Figura 3.7: Tempo de meia-vida da pirimidina em dis
os protoplanetários. As 
urvasvermelha e preta 
orrespondem a per�s de densidade de hidrogênio de 1 × 106 e 1 ×107 
m−3, respe
tivamente.Em 
omparação 
om Peeters et al. (2005), que determinaram para a pirimidina, em
ondições do MI difuso, um tempo de meia-vida de ∼ 8.1 anos, nós en
ontramos que apirimidina teria um tempo de meia-vida dessa ordem, num DP, a uma distân
ia de 40 UAda protoestrela.3Tomado da base de dados Hit
h
o
k Group Home of the Canada Resear
h Chair in MaterialsResear
h/CLS-CCRS, available at http://uni
orn.m
master.
a/
orex/
edb- title.html



CAPÍTULO 3. ASTROQUÍMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 723.2 Fotodessorção do gelo de formiato de metilaNesta seção estudaremos os me
anismos de fotoionização, fotodisso
iação e fotodessorção,estimulados por fótons de raios X, de gelos de formiato de metila (HCOOCH3). A análisedos espe
tros de massa foi feita usando a mesma metodologia implementada para os dadosda pirimidina (� 3.1). Na subseção �nal, apresentaremos um modelo sobre a distribuiçãode íons fotodessorvidos em um dis
o protoplanetário.Os resultados que apresentaremos pretendemos publi
á-los em um trabalho entitulado:X-ray photodesorption in protoplanetary dis
s: methyl formate, na revista MNRAS.3.2.1 Os is�meros C2H4O2Os is�meros mole
ulares C2H4O2, 
ujas estruturas HCOOCH3, CH3COOH e HOCH2COH
orrespondem ao formiato de metila, á
ido a
éti
o e gli
oaldeído, respe
tivamente, são oprimeiro trio isoméri
o dete
tado no MI. Na �gura 3.8, apresentamos as estruturas dessesis�meros. As três molé
ulas têm sido dete
tadas em várias regiões, suas abundân
ias ex-ibem uma tendên
ia: o formiato de metila sempre é o mais abundante. Por exemplo, na
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30Figura 3.8: Estruturas mole
ulares do formiato de metila (HCOOCH3), á
ido a
éti
o(CH3COOH) e gli
oaldeído (HOCH2COH). Estruturas tomadas dos modelos apresentadosno apêndi
e B.



CAPÍTULO 3. ASTROQUÍMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 73literatura são relatadas proporções de HCOOCH3:HOCH2COH:CH3COOH de ∼ 26:4:1em Sgr B2(N) (Hollis, Lovas e Jewell 2000). Shiao et al. (2010), através do interfer�metroIRAM, estudaram a distribuição de CH3COOH e HCOOCH3 na direção da fonte G19.61-0.2. Na �gura 3.9 exibimos o resultado do trabalho 
itado, onde 
laramente observa-se oHCOOCH3 mais espalhado do que o CH3COOH. Esses autores também determinaram arazão [CH3COOH℄ = 0.2[HCOOCH3℄.Favre et al. (2011) obtiveram, para a fonte Orion KL, uma densidade 
olunar de HCOOCH3de 1.6× 1016 
m−2. Esses autores também pro
uraram emissões de CH3COOH e HOCH2COH,mas os resultados foram negativos, apenas derivaram razões nos limites de dete
ção, asaber [HCOOCH3℄:[CH3COOH℄ ∼ 50:1 e [HCOOCH3℄:[HOCH2COH℄ ∼ 300:1.Friedel e Weaver (2012) realizaram um mapa da distribuição das molé
ulas HCOOCH3,CH3CH2CN e (CH3)2CO na região Orion KL. Uma 
oisa que 
hama a atenção dos re-sultados que eles relatam é que o mapa da emissão de CH3CH2CN e (CH3)2CO apare
e
orrela
ionado 
om o mapa da emissão de SiO, que seria um indi
ador da presença depoeira, enquanto que o mapa de HCOOCH3 não exibe essa 
orrelação. Embora faltemmais estudos, esse 
omportamento poderia ser um indí
io de que o formiato de metilanão é estritamente formado na superfí
ie dos grãos, ou, que a fonte estudada possui umadinâmi
a desa
oplada entre o gás e a poeira. Na mesma região, Brouillet et al. (2013) dis-
utem sobre a 
orrelação espa
ial existente entre HCOOCH3 e CH3OCH3. Eles 
on
luemque, devido à similaridade quími
a entre essas molé
ulas, tais poderiam ser produzidas apartir de pre
ursores quími
os em 
omum. Nesse sentido, Horn et al. (2004) propuseramas espé
ies CH3OH, CH+
3 e HCOOH 
omo poten
iais pre
ursores.Em regiões protoestelares, Sakai, Sakai e Yamamoto (2007) dete
taram transições doformiato de metila na fonte MMS3, que é uma região que 
ontém uma protoestrela de
lasse 0 de alta massa. A abundân
ia de HCOOCH3 que eles derivaram, para uma região
om temperaturas rota
ionais entre 50 e 250 K, está 
ompreendida entre ∼7 × 10−9 e

Figura 3.9: Distribuição de (a) CH3COOH e (b) HCOOCH3 na fonte G19.61-0.23. Ogradiente 
inza está em unidades de mJy beam−1. As linhas de 
ontorno mostram 
omo,ao longo das 
omponentes A e C, o HCOOCH3 está mais espalhado do que o CH3COOH(Shiao et al. 2010).
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itados anteriormente, permite-nos inferir que a natureza dasligações dos is�meros C2H4O2, onde parti
ipam elétrons π e σ, determina a estabilidadedessas molé
ulas em 
ondições interestelares, sendo, aparentemente, o grupo fun
ionaléster (-C(=O)O-R-), presente no formiato de metila, a 
on�guração que ofere
e melhorestabilidade quími
a.Vários autores têm abordado a formação dos is�meros C2H4O2 experimental e teori
a-mente. Modi
a e Palumbo (2010) demonstraram que misturas de gelos, 
ompostos emuma proporção CO:CH3OH = 1.6:1, bombardeadas 
om prótons, 
onduzem à formaçãode HCOOCH3. Em um experimento similar, Bennet e Kaiser (2007) bombardearam umgelo, de 
omposição CO:CH3OH = 2:1, 
om elétrons de energias da ordem dos keV. Elesidenti�
aram a formação de HCOOCH3 e HOCH2COH, esse último, 
om uma e�
iên
iamenor.O

hiogrosso et al. (2011) 
ondensaram sobre um substrato de silí
io, submetido a umatemperatura de 16 K, uma mistura de CO e CH3OH. Eles determinaram, após a irradi-ação do gelo 
om prótons de 200 keV, uma taxa de formação de HCOOCH3 da ordem de10−18 s. Contudo, os autores 
on
luem que essa grandeza não expli
aria a abundân
ia deformiato de metila em objetos tipo hot 
ores e hot 
orinos.Em um trabalho teóri
o, Garrod e Herbst (2006) expli
am a formação de formiato demetila a partir de reações onde parti
ipam gases e gelos. A reação proposta é: HCO+ CH3O → HCOOCH3, onde as molé
ulas HCO e CH3O seriam formadas previamentea partir da hidrogenação do CO em mantos 
ongelados. Esses autores expli
am que osu
esso do me
anismo proposto dependeria de pro
essos que aumentem a temperatura domeio, por exemplo, de ∼10 a 100 K.O problema da abundân
ia dos is�meros C2H4O2 é um exemplo de 
omo as té
ni
asobserva
ionais, experimentais e teóri
as devem se juntar para expli
ar as propriedades demolé
ulas em 
ondições interestelares.3.2.2 Rotas de disso
iação estimuladas por raios XOs espe
tros de massas dos íons dessorvidos do gelo de formiato de metila, fotodessorvi-dos por raios X de 300 e 517 eV, são mostrados na �gura 3.10. Como podemos observar,os pi
os nos espe
tros apare
em 
onvoluídos por 
ausa da janela de tempo de dete
ção,asso
iada ao modo de feixe single-bun
h, de aproximadamente 311 ns. A identi�
açãodos pi
os foi realizada através da simulação dos tempos de v�o de íons 
om m/q ≤ 60(� 2.5.2). Foram identi�
ados em torno de quinze fragmentos i�ni
os, produzidos pelainteração dos fótons 
om a amostra 
ongelada. O rendimento par
ial i�ni
o, para 
adapi
o identi�
ado, determinou-se através de % = (Ai/
∑

Ai)× 100 %, onde Ai é a áreade 
ada pi
o. Na tabela 3.6 apresentamos as rotas de disso
iação 
om seus respe
tivosrendimentos i�ni
os.Os íons 
om m/q = 1, 13, 15, 28 e 31, representam aproximadamente 85 % dos 
anaisdisso
iativos sugeridos. Esses íons 
orrespondem as espé
ies H+, CH+, CH3
+, CO+ eCH3O+, respe
tivamente. Selriguehi et al. (1997) estudaram a fotoabsorção do formiatode metila deuterado (DCOOCH3), estimulada por raios X de energias entre 280 e 310 eV
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Figura 3.10: Espe
tros de massas dos íons dessorvidos dos gelos de formiato de metilaestimulada por raios X de 300 e 517 eV, histogramas azul e vermelho, respe
tivamente.e 520 e 560 eV. Como esses autores identi�
aram tanto H+ quanto D+, podemos dizer queo rendimento i�ni
o do H+, determinado no nosso experimento, pode dever-se à perdado hidrogênio em qualquer um dos extremos da molé
ula, ou seja, o íon pode provir daligação H-C- ou -CH3.Ikeura-Sekigu
hi et al. (2001) realizaram experimentos de disso
iação do HCOOCH3 (T =298 K) estimulada por raios X na ressonân
ia C 1s. Esses autores também identi�
aramos íons H+, C+, CH+, CH3
+ e CO+. A respeito do CH+, eles sugerem que poderia ser umsubproduto por 
ausa da ex
itação 
om posterior disso
iação do grupo CH3: C1s(CH3)

→ π∗(CH3), ver Fantuzzi et al (2011). Essa 
on
lusão 
hama a atenção, pois nós deter-minamos uma forte 
ontribuição dos fragmentos CH+ e CH+
3 , aproximadamente 45 % e25 %, respe
tivamente. Logo, poderiamos dizer que parte do CH+ identi�
ado provém dadisso
iação do CH3

+.Lee (2008), usando a radiação UV, estudou a disso
iação de DCOOCH3. Ele dete
toufragmentos 
omo CO2, CH3OD, DCO, CH3O, CO, CH3 e D. A presença do deutério emfragmentos oxigenados 
omo CH3OD, sugere que deve haver algum rearranjo mole
ularque permita a migração do átomo de deutério. Esses rearranjos vêm sendo estudadosdesde meados do sé
ulo XX. Autores 
omo Godbole e Kebarle (1962) e Raalte e Harri-son (1963), estudaram a disso
iação de ésteres, molé
ulas 
om o grupo -R-C=O-O-R-,mar
ados 
om o isótopo 13C. Eles argumentam que a formação do fragmento 13CH3OHé energeti
amente favorável, mas que deve a
onte
er um rearranjo que 
onduza à saídado CO. Mazyar e Baer (1998) determinaram, através da fotodisso
iação do HCOOCH3 eDCOOCH3 usando radiação VUV (va
uum ultraviolet, 6 - 125 eV), que o rearranjo 
omformação de CH3OH+ ou CH3OD+ é induzido por fótons de 11.58 e 11.62 eV, respe
tiva-mente (ver também Wang et al. 2010).
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iação e rendimento par
ial i�ni
o, em função da energiados fótons de raios X, dos gelos de formiato de metila. (a) e (b) Para as energias nasressonân
ias C 1s e O 1s, respe
tivamente.(a) C 1sRota de disso
iação PIY %HCOOCH3
hν−→ Íon + Neutro 270 eV 283 eV 288 eV 293 eV 300 eVHCOOCH3 → HCOOCH+

3 + e− 1.6(5) 2(1) - - 0.18(9)HCOOCH3
+ → H+ + C2H3O2 10(2) 13(1) 9(2) 6(1) 5.1(9)

→ C+ + CH4O2 0.7(6) - 0.7(4) - -
→ CH+ + CH3O2 40(4) 46(6) 49(6) 51(6) 48(6)
→ CH2

+ + CH2O2 2.4(6) 1.8(5) 1.6(3) 2.1(6) 1.7(3)
→ CH3

+ + CHO2 21.7(6) 23(2) 26(2) 27(2) 27(2)
→ OH+ + C2H3O 0.5(3) - - - 0.09(6)
→ CO+ + CH4O 11(3) - 1.6(7) 2(1) 2.4(8)
→ HCO+ + CH3O 1.1(7) 2.1(5) 0.9(2) 2.8(8) 1.2(2)
→ CH2O+ + CH2O 0.4(2) - - 1.1(3) 0.11(3)
→ CH3O+ + HCO 2.4(4) 2.9(3) 5.2(6) 3.7(8) 7(1)
→ CH3OH+ + CO 2(1) 1.5(5) 1.9(7) - 1.3(2)
→ CO+

2 + CH4 0.6(3) 0.2(1) 1.2(4) 0.6(1) 0.7(1)
→ HCOO+ + CH3 5(1) 5(3) 1.9(3) 2.8(4) 2.2(2)
→ HCOOCH2

+ + H 0.6(3) 1.6(5) - - 2(1)(b) O 1sRota de disso
iação PIY %HCOOCH3
hν−→ Íon + Neutro 517 eV 535 eV 540 eV 543 eV 548 eVHCOOCH3 → HCOOCH+

3 + e− 1.1(3) 2.4(5) 0.6(1) 0.9(1) 1.9(6)HCOOCH3
+ → H+ + C2H3O2 2.9(8) 9(2) 9(1) 10(6) 20(3)

→ C+ + CH4O2 - - 0.6(3) 0.3(2) -
→ CH+ + CH3O2 47.1(8) 38(2) 44.7(5) 43(2) 43(3)
→ CH2

+ + CH2O2 2.4(2) 1.2(1) 2.1(3) 0.7(1) 0.7(1)
→ CH3

+ + CHO2 22(1) 17.1(8) 15.7(6) 18(1) 20(1)
→ OH+ + C2H3O 0.3(1) 2.1(8) 1.7(1) - -
→ CO+ + CH4O - 11(3) 12(2) 14(7) -
→ HCO+ + CH3O 0.8(1) 0.6(1) 0.29(9) 0.5(1) 2.3(5)
→ CH2O+ + CH2O - 0.5(2) 0.24(3) 1.4(6) 0.51(9)
→ CH3O+ + HCO 9.2(5) 11(2) 6.5(4) 5(3) 5.3(7)
→ CH3OH+ + CO 0.8(2) 1.2(2) 1.1(1) 0.9(4) 0.7(2)
→ CO+

2 + CH4 0.64(8) 0.42(5) 0.56(2) 0.5(1) 0.3(1)
→ HCOO+ + CH3 2.6(2) 1.1(8) 0.4(1) 1.6(3) 1.7(3)
→ HCOOCH2

+ + H 7.8(5) 2.9(4) 2.7(2) 1.2(2) 1.1(6)Nota: os números entre parênteses representam a in
erteza.
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iação do HCOOCH3 estimuladapor fótons 
om energias entre 12 e 17 eV. No esquema a seguir simpli�
aremos as rotasdisso
iativas que eles determinaram
HCOOCH+

3 →











































CH3OH+ + CO → H + CO + CH2OH+. CH2OH+ (1)−→
{COH+ + H2HCO+ + 2HCH3O+ + HCO. Com posterior CH3O+ (2)−→ HCO++ H2HCO+ + CH3O (3)CH3

+ + HCOONo esquema podemos ver que os íons CH3OH+, CH3O+, HCO+ e CH3
+ são formados pordisso
iação direta. Não obstante, podemos notar que a formação do íon HCO+ tambémpoderia dever-se às rotas indiretas (1) e (2) (indi
adas em vermelho). Porém, os autoresdeterminaram, 
onsiderando a termoquími
a das reações, que a prin
ipal rota de formaçãode HCO+ é a número (3). Lee (2008) 
on�rmaram esse resultado através de métodosteóri
os, não obstante, eles mostram que o HCO+ também poderia de
ompor-se gerandoCO. Esse pro
esso poderia expli
ar o baixo rendimento i�ni
o do íon HCO+ determinadono nosso experimento.3.2.3 Rendimento i�ni
o de fotodessorçãoApli
ando a metodologia des
rita na subseção (3.1.3), foi determinado o rendimento i�ni
ode fotodessorção (Yi, íons fóton−1). Na �gura 3.11 exibimos o resultado, onde apresen-tamos o 
omportamento de Yi para os íons H+, CH+, CH3

+, HCO+, CH3O+, CH3OH+e COOH+ em função da energia ao longo das ressonân
ias C 1s e O 1s. Todos os íonsexibiram um aumento no rendimento à medida que aumenta a energia dos fótons. Porexemplo, Yi para o íon H+ aumenta por um fator ∼ 20 de 300 a 593 eV. Por outro lado,esperava-se que o rendimento exibisse um aumento nas energias ∼ 288 e 532 eV, que
orrespondem aos valores das ressonân
ias C 1s → π∗ e O 1s → π∗, respe
tivamente. Nãoobstante, tal 
omportamento só se observa sutilmente nos rendimentos dos íons H+, CH+e CH3
+.3.2.4 Modelo físi
o-quími
o de dis
os protoplanetáriosNesta seção usaremos o rendimento da fotodessorção do gelo de formiato de metila paraavaliar a 
ontribuição na abundân
ia de íons em DP. A diferença do resultado apresentadona subseção (3.1.5), aprimoramos o modelo do dis
o para avaliarmos o 
omportamento daprofundidade ópti
a, �uxo de fótons de raios X e densidades 
olunares de íons oxigenadosao longo de um DP 
om raio e altura de 100 e 70 UA, respe
tivamente.Um dos modelos mais 
itados para des
rever um dis
o em a
reção é o modelo propostopor Shakura e Sunyaev (1973). A seguinte equação esboça a densidade de gás (
m−3) emfunção da distân
ia à protoestrela

ρ(R, z) = ρ0

(

R

R0

)α

exp

[

− | z |ξ
2Hξ(R)

]

, (3.7)
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Figura 3.11: Rendimento de fotodessorção do gelo de formiato de metila em função daenergia ao longo das ressonân
ias C 1s, de ∼ 270 até 300 eV, e O 1s, de ∼ 515 até 550 eV.onde as 
onstantes ρ0 e R0 são valores referen
iais de densidade numéri
a e distân
iaradial, respe
tivamente; o 
onjunto (R, z) 
orresponde às 
oordenadas radiais e verti
ais;o parâmetro H(R), asso
iado a um es
alonamento verti
al, está de�nido por
H(R) = h0

(

R

R0

)β

,onde h0 (UA) é um valor referen
ial de altura a partir do plano médio do DP; α e β são
oe�
ientes que ajustam a estrutura do dis
o segundo modelos hidrostáti
os (mais infor-mação em D'Alessio, Calvet e Hartmann 2001). Neste trabalho, adotamos que α + 3β =3/2, pois, segundo Burrows et al. (1996), essa relação asso
ia a propor
ionalidade davis
osidade do dis
o 
om a sua altura z; o índi
e ξ depende do per�l verti
al do dis
o. Asaber: ξ = 1, para um per�l exponen
ial; ξ = 2, para um per�l gaussiano. Baseados nomodelo da distribuição de gás apresentado em Wood et al (2002), adotamos ξ = 2. Natabela 3.7, listamos os parâmetros de ajuste α, β e h0 relatados na literatura.Tabela 3.7: Parâmetros do modelo de densidade de H2 para dis
os protoplanetários.Autor | α | β h∗
0 (UA) FonteBurrows et al. (1996) 2.2 1.45 15.5 HH 30Wood et al. (2002) 2.25 1.25 17 HH 30Wolf et al. (2003) 2.37 1.29 15 IRAS 04302+2247Madlener et al. (2012) 2.3 1.16 14.7 HH 30

∗ Para todos os 
asos, R0 = 100 UA e ξ = 2



CAPÍTULO 3. ASTROQUÍMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 79Baseados no modelo realizado por Burrows et al. (1996), apli
amos os mesmos parâ-metros que eles usaram para a fonte HH 30, 
om a diferença que avaliamos o modelousando três valores de h0 = 10, 15 e 20 UA.HH 30 é um sistema protoestelar lo
alizado na nuvem mole
ular Taurus a uma distân
iade ∼ 140 p
 (ver �gura 3.12). Guilloteau et al. (2008) en
ontraram que o objeto 
entralé um sistema binário de massa ∼ 0.5M⊙. Eles também determinaram que o raio internoe externo do DP é de ∼ 40 e 130 AU, respe
tivamente.Sobre as propriedades radiativas, os objetos de 
lasse I e II ofere
em um 
enário quese ajusta aos pro
essos de fotoionização e fotodessorção estudados no laboratório, poisesses objetos exibem intensas emissões de raios X e radiação UV que ativam a quími
adas regiões mais frias dos DP (ver �gura 1.14).A luminosidade em raios X (LX) dos objetos protoestelares se en
ontra 
ompreendidaentre ∼1029 e 1032 erg s−1 (Kastner et al. 2002). Para ter uma idéia sobre o livre 
aminhomédio dos fótons de raios X, é ne
essário avaliar a profundidade ópti
a (τ) do dis
o. Oproduto entre a seção de 
hoque de absorção de raios X, σH, e a equação (3.7), vezes adistân
ia r à protoestrela, permite-nos 
onhe
er a distribuição da profundidade ópti
a.Os resultados se apresentam na �gura 3.13, onde exibimos três modelos de profundidadeópti
a de absorção de raios X, para fótons de hν = 540 eV.

Figura 3.12: Sistema protoestelar HH30 lo
alizado na nuvem mole
ular Taurus a umadistân
ia de ∼140 p
. Crédito: NASA/ESA Hubble Spa
e Teles
ope.
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(a) τ for h0=10 AU
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(b) τ for h0=15 AU
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(c) τ for h0=20 AU
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Figura 3.13: Modelo da distribuição de profundidade ópti
a, 
onsiderando fótons deraios X de 540 eV, em DP 
om (a) h0 = 10 UA, (b) h0 = 15 UA e (
) h0 = 20 UA.



CAPÍTULO 3. ASTROQUÍMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 81Na �gura 3.13 pudemos observar que o parâmetro h0 afeta o per�l verti
al dos DP.Quando h0 = 10 UA, notamos um DP a
hatado. Em 
ontraste, à medida que h0 aumenta,observamos um per�l verti
almente mais estendido, ao ponto que se atinge uma simetriaem z = R, não obstante, 
onsidera-se que o 
olapso do dis
o 
onduz a uma estrutura detipo a
hatada.Para os três modelos, são observados valores de profundidade ópti
a (τ ≤ 5) na super-fí
ie dos DP. Isto pode ser por 
ausa de que (i) as 
amadas superiores de gás tendem aser pou
o densas devido à vis
osidade verti
al do DP, assim também, pelo (ii) 
res
enteângulo de in
idên
ia da radiação que sai da protoestrela, pois vê-se que 
amadas de gás�
am mais expostas, em função do quo
iente z/R, à radiação protoestelar. Em 
ontraste,nas regiões mais próximas ao plano médio do DP, observam-se profundidades a
ima de80, onde di�
ilmente a radiação 
onsegue penetrar.Usando a luminosidade em raios X de TW Hydrae, 
ujo valor integrado entre 0.25 e1.34 keV é 2 × 1030 erg s−1 (Kastner et al. 2002), foi determinado o �uxo de raios X(FX), para fótons de 540 eV, através da equação (3.3). Os resultados são exibidos na�gura 3.14, onde foi avaliado FX para DP 
om h0 = 10, 15 e 20 UA. Autores 
omo Kast-ner et al. (1997) e Walsh et al. (2012) relataram modelos 
om valores de FX 
ompatíves
om os apresentados neste trabalho.
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(a) Photon flux (FX) for h0=10 AU
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(b) Photon flux (FX) for h0=15 AU
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(a) Photon flux (FX) for h0=20 AU
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Figura 3.14: Modelo da distribuição de �uxo de raios X, para fótons de 540 eV, em DP
om (a) h0 = 10 UA, (b) h0 = 15 UA e (
) h0 = 20 UA.
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osA produção dos íons foi determinada usando a metodologia des
rita na subseção (3.1.5).Não obstante, in
luímos uma variação a respeito da seção de 
hoque geométri
a dos grãosde poeira (σgr, 
m2), pois não só a avaliamos em função do raio do grão (a), mas tambémem função da e�
iên
ia de absorção de raios X, Qabs(a, hν) (Dwek e Smith 1996)
σgr = πa2Qabs(a, hν). (3.8)O valor de Qabs(a, hν) depende da energia dos fótons, do tamanho e da 
omposição dogrão. Apesar de não ser 
ompletamente 
onhe
ido 
omo muda Qabs(a, hν) em função dasvariáveis men
ionadas, em Dwek e Smith (1996) e Weintgarner e Draine (2001) podemosnotar algo sobre o 
omportamento de Qabs(a, hν). Dwek e Smith (1996) mostram que,para grãos de raio a = 50 Å, Qabs(a, hν) diminui paulatinamente quando a energia dosfótons aumenta de ∼ 150 a 600 eV. Por outro lado, Weintgarner e Draine (2001) deter-minaram que Qabs(a, hν), para uma dada energia hν, aumenta quando o raio do grãoaumenta de ∼ 4 a 500 Å.Para avaliar a equação (3.8), nós es
olhemos o valor de Qabs(a, hν) a partir da matrizde valores reportada em Dwek e Smith (1996), onde foi 
al
ulado Qabs(a, hν) para grãos
ompostos de MgSiO4, em uma gama de raios e energia de fótons de ∼ 5 × 10−4 a 1 µme de 1 a 1 ×106 eV, respe
tivamente. Assim, substituindo (3.8) na equação (3.5), e 
on-siderando mantos de gelo 
om 
onteúdo de HCOOCH3 abaixo do 5 %, determinamos ataxa de produção Γi dos íons CH+, CH3

+, CO+, HCO+, H2CO+, H3CO+, CH3OH+ eHCO2
+ em dis
os protoplanetários (ver equação 3.5).Com o objetivo de determinar as densidades 
olunares desses íons em um 
enário maisrealista, foi subtraída da taxa de produção dos íons (Γi), a taxa de destruição na fasegasosa, (Γd), pois entende-se que os íons ao serem dessorvidos dos mantos de gelo passamà fase gasosa onde podem ser destruídos por reações 
om outras espé
ies, íons, elétrons,RC e/ou fótons. Para isso, na tabela 3.8(a) foram listados alguns dos pro
essos ondeparti
ipam direta ou indiretamente os íons analisados. As reações foram tomadas da basede dados UMIST segundo os seguintes 
ritérios: (i) reações 
om elevados 
oe�
ientes α,(ii) que envolvam molé
ulas que 
ontenham átomos de H, C, O e/ou N e (iii) que sejamde peso mole
ular menor do que o HCOOCH3. Para todas as reações es
olhidas, as taxase os 
oe�
ientes 
inéti
os k foram determinados através das equações (1.1) e (1.2), respe
-tivamente (� 1.1.1).Na tabela 3.8(a) podemos ver que as reações de destruição, via re
ombinação eletr�ni
a,são as que possuem maiores 
oe�
ientes k. A impli
ação disso é que a formação de molé
u-las nos mantos de gelo, 
om posterior dessorção, deve ser um dos prin
ipais me
anismosde injeção de molé
ulas em ambientes frios do MI.Na re
ombinação eletr�ni
a, um elétron 
om determinada energia 
inéti
a é 
apturadodevido à 
arga nu
lear de um 
átion. Simultaneamente, os elétrons do 
átion repelem a
hegada do elétron 
apturado (ver Mit
hell 1990). Esse tipo de interação �tensa� 
onduzà formação de uma espé
ie quími
a neutra 
om orbitais mole
ulares antiligantes, que,posteriormente, através de me
anismos disso
iativos, de
ai, formando uma molé
ula es-tável. Mit
hell (1990) 
on
lui que uma vez que o 
átion é quimi
amente mais 
omplexo,a repulsão eletr�ni
a é maior, de modo que são induzidos estados de ex
itação mais en-ergéti
os. Geoghegan, Adams e Smith (1991) en
ontraram que há uma 
orrelação entre a
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omplexidade do 
átion e o 
oe�
iente 
inéti
o k. Por exemplo, para os seguintes íons, emordem 
res
ente de 
omplexidade, CO+, HSO2
+, CH3CNH+, CH3CHOH+ e C2H5CNH+,eles determinaram valores de k de 1.6, 2.7, 3.3, 3.9 e 4.7 × 10−7 
m3 s−1, respe
tiva-mente. Nós per
ebemos uma tendên
ia similar nos íons analisados, pois observa-se que

k(CH+)< k(CH3
+)< k(HCO+)< k(H2CO+)< k(H3CO+)< k(CH3OH+)< k(HCO2

+).
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Tabela 3.8: (a) Equações quími
as de produção e destruição dos íons CH+, CH3
+, CO+, HCO+, H2CO+, H3CO+, CH3OH+ e HCO2

+
om seus respe
tivos 
oe�
ientes 
inéti
os (k), 
al
ulados usando a equação (1.2). (b) Taxas de formação e destruição, para a fasegasosa, segundo as abundân
ias dos objetos astron�mi
os listados. Os valores foram obtidos através da equação (1.1), as abundân
iasdos íons foram tomadas de Ce

arelli e Dominik (2005).(a)Equação Íon Reação de formação k Equação Íon Reação de destruição k
x+ a + b −→ x+ + c 
m3 s−1 x+ x+ + a −→ c + d 
m3 s−11a CH+ H3

+ + C → CH+ + H2 2 × 10−9 1b CH+ CH+ + e− → C + H 2.43 × 10−72a H+ + CH→ CH+ + H 3.47 × 10−9 2b CH+ + H2O → HCO+ + H2 5.29 × 10−93a CH+
3 H+ + CH3 → CH3

+ + H 3.4 × 10−9 3b CH+
3 CH3

+ + e− → CH + 2H 3.23 × 10−74a CH+ + CH3OH → CH3
+ + H2CO 2.65 × 10−9 4b CH3

+ + hν → CH2
+ + H 3.56 × 10−75a CO+ H+ + HCO → CO+ + H2 1.71 × 10−10 5b CO+ CO+ + e− → C + O 3.65 × 10−76a H+ + H2CO → CO+ + H2 + H 1.93 × 10−9 6b HCN + CO+ → CO + HCN+ 6.2 × 10−97a HCO+ H3

+ + HCOOH → HCO+ + H2O + H2 7.85 × 10−9 7b HCO+ HCO+ + e− → CO + H 5.47 × 10−78a H+ + CO2 → HCO+ + O 3.5 × 10−9 8b HCO+ + C → CH+ + CO 1.1 × 10−99a H2CO+ H+ + H2CO → H2CO+ + H 4.91 × 10−9 9b H2CO+ H2CO+ + e− → CO + 2H 5.81 × 10−710a H3
+ + HCO → H2CO+ + H2 3.1 × 10−9 10b H2CO+ + e− → HCO + H 3.72 × 10−711a CH3O+ H3
+ + H2CO → CH3O+ + H2 1.15 × 10−8 11b CH3O+ CH3O+ + e− → HCO + 2H 5.68 × 10−712a CH3OH+ N+ + CH3OH → CH3OH+ + N 2.26 × 10−9 12b CH3OH+ CH3OH+ + e− → H2CO + 2H 1.99 × 10−613a HCO2

+ H3
+ + CO2 → HCO2

+ + H2 2 × 10−9 13b HCO2
+ HCO2

+ + e− → CO + O + H 1.66 × 10−614a He+ + HCOOCH3 → HCO2
+ + CH3 + He 5.48 × 10−9 14b H2CO+ + e− → CO + 2H 6.59 × 10−7(b)Íon Fonte Equação de Taxa de produção Equação de Taxa de destruiçãoformação Γf , íons 
m−3 s−1 destruição Γd, íons 
m−3 s−1CH+ HD 100546 1a 2 × 10−12 1b 6.97 × 10−122a 1 × 10−13 2b 7.07 × 10−11CO+ Barra de Orion 5a 2.9 × 10−16 5b 2.43 × 10−126a 1.21 × 10−19 6b 2.69 × 10−11HCO+ Nuvem de Touro 7a 1.64 × 10−17 7b 3.39 × 10−118a 4.3 × 10−14 8b 6.82 × 10−14
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hell (1990) e Ehlerding (2006), que es-tudaram pro
essos de re
ombinação eletr�ni
a em 
ondições interestelares e atmosféri
as,determinamos a destruição dos 
átions (Γd, íons 
m−3 s−1), na fase gasosa, através de
Γd = kn(e−)n(x+),onde os valores de k foram listadas na tabela 3.8(a), n(x+) é a densidade dos íons obtidaa partir do pro
esso de fotodessorção de HCOOCH3, n(e−) é a densidade de elétrons,
ujo valor para uma região de um dis
o entre 50 . R(UA) . 400 e 0 . z(UA) . 100,en
ontra-se entre 3 × 10−9 e 3 × 10−10 
m−3 (Ce

arelli e Dominik 2005). Logo, usandoa taxa de produção de íons (Γi), obtida experimentalmente, e a taxa de destruição paraa fase gasosa (Γd), foi estimada a produção líquida (ΓL, íons 
m−3 s−1) para o modelo dodis
o dΓLdt = Γi − Γd. (3.9)Multipli
ando (3.9) pela distân
ia desde a protoestrela a um ponto do dis
o, e integrandoem um período de tempo de 1 × 106 anos, obtivemos a distribuição de densidade 
olunarlíquida dos íons dessorvidos ao longo do dis
o. Nas �guras 3.15, 3.16 e 3.17 exibimos osresultados.
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Figura 3.15: Modelo da distribuição dos íons fotodessorvidos CH+, CH+
3 e CO+ por fótonsde 540 eV em dis
os protoplanetários.
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Figura 3.16: Modelo da distribuição dos íons fotodessorvidos HCO+, H2CO+ e H3CO+por fótons de 540 eV em dis
os protoplanetários.
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Figura 3.17: Modelo da distribuição dos íons fotodessorvidos CH3OH+ e HCO2
+ porfótons de 540 eV em dis
os protoplanetários.



CAPÍTULO 3. ASTROQUÍMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 90Foi determinado o tempo de meia-vida do formiato de metila (t1/2, anos) apli
ando amesma metodologia des
rita na subseção (3.1.6). Assim
t1/2 =

ln 2

σph−dFX(E)
,onde σph−d é a seção de 
hoque de fotodisso
iação do HCOOCH3, levando em 
onside-ração fótons de 540 eV (Ishii e Hit
h
o
k 1987), e FX é o �uxo de fótons de raios X emfunção da distân
ia à protoestrela. O resultado é apresentado na �gura 3.18.Vale a pena ressaltar a faixa amarela, onde a molé
ula teria um tempo de vida moderado,entre ∼ 104 e 105 anos. A destruição do HCOOCH3 a
arreta a formação de íons mole
-ulares, que podem parti
ipar de 
omplexas redes de reações íon-molé
ula enrique
endo aquími
a dos dis
os protoplanetários.
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Figura 3.18: Modelo do tempo de meia-vida do HCOOCH3, destruído por fótons de540 eV, em dis
os protoplanetários.



Capítulo 4Astroquími
a observa
ional:metodologiaDia após dia se enun
iam a des
oberta de espé
ies quími
as no Universo, que antes dosé
ulo XX (talvez XIX), só existiam no imaginário de quem simpatizava 
om a teóriaat�mi
a do �losófo pré-so
ráti
o Demó
rito (460-370 a.C.)1.Como 
omplemento dos estudos experimentais, uma parte da tese de doutorado foi dedi-
ada a estudos observa
ionais sobre a dete
ção de molé
ulas prebióti
as e orgâni
as emsistemas protoestelares.4.1 Projeto ACHEMOSO estudo observa
ional foi realizado em 
olaboração 
om o grupo Astromol do Institut dePlanétologie et d'Astrophysique de Grenoble (IPAG). Para isso, foi elaborado um projetoentitulado �The ACHEMOS survey of high-J lines of HCO+ and N2H+ toward protoste-llar systems�, 
uja sigla ACHEMOS signi�
a AstroCHEMistry of our OriginS. Os autoresdo projeto foram os professores Bertrand Le�o
h (IPAG), Heloisa M. Boe
hat-Roberty(OV-UFRJ) e Edgar Mendoza.Através do projeto ACHEMOS obtivemos �nan
iamento do orgão COSPAR-Capa
ityBuilding Fellowship Appli
ation.2 Neste 
apítulo, e no próximo, apresentaremos a metodolo-gia e resultados do projeto ACHEMOS.As seções a seguir foram es
ritas baseadas em artigos, relatórios e palestras dos autoresKramer (1997); Pardo, Cerni
haro e Serabyn (2001); Hily-Blant e Ungere
hts (2001);Pety, Bardeau e Reynier (2009); Carter et al. (2012); e Kramer (2013).4.2 Radioteles
ópio IRAM 30mO IRAM 30m é um dos radioteles
ópios mais sensíveis na região milimétri
a do espe
troeletromagnéti
o. Está lo
alizado a uma altitude de ∼ 2850 m no Pi
o de la Veleta, naSerra Nevada ao sul da Espanha. A antena parabóli
a de 30 m de diâmetro foi montadasobre uma base de 
on
reto e possui uma 
on�guração azimutal, que é 
ara
terísti
a da1http://www.egs.edu/library/demo
ritus/biography/2Página web http://
osparhq.
nes.fr/events/fellowship-program91
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Figura 4.1: Esquema do 
aminho que per
orre o sinal dete
tado pela antena IRAM 30m.A radiação eletromagnéti
a proveniente de um objeto astron�mi
o (A) in
ide na super-fí
ie parabóli
a primária (B), é re�etida para a superfí
ie se
undária (C) e, depois, éfo
alizada no espelho plano ter
iario (D); (E), (G) e (H) 
ompõem os re
eptores, 
aixade ampli�
ação e os
ilador lo
al (Kramer 2013).geração de teles
ópi
os 
om raios > 10 m, atingindo uma resolução angular melhor que1′′. Na �gura 4.1 pode ver-se as partes que integram o teles
ópio.A antena é 
omposta de painéis de alumínio, de modo que o sinal proveniente de umadeterminada fonte (A) é 
apturado pela superfí
ie parabóli
a primária (B), é re�etidapara a superfí
ie se
undária (C) e depois é fo
alizada na 
abine interna (E), onde o sinalé ampli�
ado.O primeiro passo da ampli�
ação é a 
onversão da frequên
ia da radiação pelo re
eptorsuper-heteródino, que mistura o sinal proveniente da fonte 
om um sinal proveniente deum os
ilador lo
al, que passa a ter uma frequên
ia intermediária. Posteriormente, o sinalampli�
ado passa por 
omponentes eletr�ni
os de tratamento de sinais (Kramer 2013).33Tomado da palestra �Millimetri
 Calibration�, ministrada pelo Dr. Carsten Kramer durante a 7thIRAM-30m Summer S
hool.
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o para o IRAM 30mPardo, Cerni
haro e Serabyn (2001) desenvolveram um modelo de transmissão atmosféri
aonde é estimada a in�uên
ia dos gases na atenuação do sinal. Eles determinaram que atemperatura da antena depende de um fator τ , 
onhe
ido 
omo profundidade ópti
aatmosféri
a ao longo do zênite, que é dado por
τ = τdry + τwet,onde τdry é a profundidade ópti
a devida à absorção de molé
ulas 
om momento dipolartransitório (molé
ulas apolares), tais 
omo N2 e O2, τdry atua prin
ipalmente no 
ontínuoespe
tral; τwet é a profundidade ópti
a asso
iada às bandas de absorção da H2O.O per�l atmosféri
o é modelado 
ombinando prin
ípios da teoria dos gases ideais e deequilíbrio hidrostáti
o, fun
iona até uma altitude de ∼ 50 km e 
onsidera fatores 
omogradientes de temperatura, pressão, fração de vapor de H2O e 
omposição atmosféri
a.O resultado, segundo as 
ondições meteorológi
as do Pi
o de La Veleta, é apresentadona �gura 4.2, onde podemos ver que à medida que aumenta a frequên
ia, espe
ialmentea
ima de 150 GHz, a atmosfera se torna mais opa
a.As faixas E090, E150, E230 e E330 indi
adas na �gura 4.2 
orrespondem às bandasonde operam os re
eptores EMIR (Eight MIxer Re
eiver), 
ujos intervalos em frequên
iasão ∼ 83 � 117, 129 � 174, 200 � 267 e 260 � 360 GHz, respe
tivamente. A função dosre
eptores heteródinos EMIR é 
oletar os fótons de radiofrequên
ia da fonte e 
onverté-los a uma frequên
ia intermediária por meio de um os
ilador lo
al, onde a informaçãoespe
tral é mantida. Deste modo, o sinal que re
ebem os espe
tr�metros é ampli�
adodesde uma ordem de 10−15 W até unidades de mW.

Figura 4.2: Janela atmosféri
a segundo as 
ondições meteorológi
as do Pi
ode La Veleta. Os espe
tros azul e vermelho 
orrespondem a índi
es plu-viométri
os de 2 e 4 mm, respe
tivamente. Figura tomada da páginahttp://www.iram.fr/GENERAL/
alls/s09/s09/node3.html.
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Figura 4.3: Dispositivo de ampli�
ação da radiofrequên
ia 
oletada pela antena, ondeatravés dos re
eptores, os
ilador lo
al e o misturador (mixer), o sinal é ampli�
ado paraser transferido aos espe
tr�metros (ver Carter et al. 2012).Na �gura 4.3 pode ver-se o dispositivo físi
o que 
onverte o sinal 
ósmi
o a uma frequên
iaintermediária (IF) ampli�
ada (mais informação em Carter et al. 2012).Desde que foi dete
tado o radi
al hidroxila (OH) (Weinreb et al. 1963), os sistemas deaquisição vêm sendo notavelmente so�sti
ados. Por exemplo, as primeiras gerações deespe
tr�metros 
onseguiam dete
tar em bandas de 1 GHz 
om 4 × 1024 
anais; atual-mente, espe
tr�metros FTS (Fourier Transform Spe
trometer) têm 
apa
idade de dete
tarem bandas de 2.5 GHz 
om 64 × 1024 
anais. Nesse sentido, o IRAM 30m se mantémna vanguarda dos avanços instrumentais. Desde julho de 2011, 
onta 
om 24 unidades deespe
tr�metros FTS 
apazes de 
obrir um total de 32 GHz 
om uma resolução de 200 kHz.Tais espe
tr�metros também ofere
em estabilidade no sinal pro
essado, robustez e o
upampou
o espaço. Outros tipos de espe
tr�metros, que foram usados nas observações, foramos tipo WILMA (Wideband Line Multiple Auto
orrelator), 
uja resolução é de 2 MHz.O IRAM 30m também 
onta 
om o modo de operação �Wobbler Swit
hing� (WB), que
onsiste em realizar uma série de varreduras, 
om duração superior a 2 segundos, movi-mentando a antena da fonte para um ponto fora da fonte e vi
e-versa (Hily-Blant eUngere
hts 2001).4 Esse pro
edimento é útil para 
onhe
er a 
ontribuição atmosféri
a.Por exemplo, para fontes que exibem alta densidade de linhas de emissão, o modo WBpermite obter espe
tros 
om linhas de base planas.4.3 ObservaçõesAs regiões de 
hoque B1 e B2, lo
alizadas ao longo do JS da protoestrela L1157-mm,foram observadas durante o verão de 2013 e inverno de 2014. Na �gura 4.4 apresentamosum mapa da nuvem L1157 onde estão sinalizadas a protoestrela L1157-mm e as regiõesB1 e B2. O mapa foi obtido a partir das emissões (2 � 1) da H2O, em 179 µm, e (3 � 2)do SiO, em 130 µm (Santangelo et al. 2013).As observações foram adquiridas 
omo parte do �ASAI (AStro
hemistry At Iram) LargeProgram�.4Relatório do IRAM 30m, Granada. Para mais informação, visitar a página webhttp://www.iram.es/IRAMES/mainWiki/Teles
opeSystemStatus
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Figura 4.4: (esquerda) Mapa dos jatos bipolares do sistema protoestelar L1157-mm. Omapa foi realizado a partir da emissão da H2O e SiO em 179 e 130 µm, respe
tivamente(Santangelo et al 2013). (direita) Mapa da emissão em ∼ 4.5 µm do sistema protoestelarCepheus E (Gómes-Ruiz et al. 2012).
∗ Na direção de B1, αJ2000 = 20h 39m 10.s2 e δJ2000 = +68◦ 01′ 10′′, foram usadosos re
eptores EMIR nas bandas E090, 80 � 116 GHz; E150, 128 � 173 GHz; E230,200 � 320 GHz e E330, 329 � 350 GHz; os quais, por sua vez, foram 
one
tados aosespe
tr�metros FTS e WILMA, de modo que se obtiveram espe
tros 
om resoluçõesde 195 kHz e 2 MHz, respe
tivamente. A resolução espe
tral em velo
idade foiajustada a 1 km s−1. Com o objetivo de obter linhas de base planas ao longo dasbandas, as observações foram realizadas exe
utando o modo WB;
∗ Na direção de B2, αJ2000 = 20h 39m 12.s6 e δJ2000 = +68◦ 00′ 40′′, foram realizadasobservações 
omplementares nos meses de dezembro de 2012 e 2013. O mesmopro
edimento realizado em B1 foi usado para efetuar as observações em B2. Nãoobstante, por questões té
ni
as, só se empregou a instrumentação na banda E090obtendo um espe
tro de 83 a 107 GHz.As observações na direção do sistema protoestelar Cepheus E (∼ 730 p
), αJ2000 = 23h03m 13.s0 e δJ2000 = +61◦ 42′ 21′′, foram realizadas em três seções ao longo dos meses demarço e julho de 2010 e fevereiro de 2011. Um total de oitenta horas foram requeridaspara 
ompletar o levantamento milimétri
o. Neste levantamento foi usada a mesma 
on-�guração de re
eptores e espe
tr�metros empregada na observação de B1.Na �gura 4.4 mostramos ummapa do sistema Cepheus E, tomado pela 
âmara Spitzer/IRACem 4.5 µm, 
uja protoestrela 
entral é IRAS+23011 (Gómez-Ruiz et al. 2012). A dife-rença da metodologia usada em L1157, onde duas regiões do JS foram observadas, é que
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orrespondem estritamente ao objeto 
entral.4.4 Redução dos dadosA redução dos dados foi realizada por meio do programa GILDAS (Grenoble Image andLine Data Analysis Software),5 que através das suas ferramentas permite resolver questõesté
ni
as, reduzir e interpretar dados em radioastronomia. GILDAS fun
iona através delinha de 
omandos e 
onta 
om quatro pa
otes, a saber
∗ CLASS, Continuum and Line Analysis Single-dish Software, útil para reduzir eanalisar dados do teles
ópio IRAM 30m;
∗ GREG, Grenoble Graphi
, é o pa
ote (interfa
e) que permite grá�
ar espe
tros,mapas e �guras em geral;
∗ ASTRO, ferramenta que permite elaborar rotinas observa
ionais;
∗ CLIC, Continuum and Line Interferometer Calibration, pa
ote espe
í�
o para 
ali-brar os dados do interfer�metro Plateau de Bure.Na �gura 4.5 mostramos um exemplo de um espe
tro, 
orrespondente à banda E090, dasfontes B1 e Cepheus E, onde os eixos x e y 
orrespondem à frequên
ia e temperatura deantena, respe
tivamente.

5http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
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Figura 4.5: Espe
tros da banda E090 
orrespondentes às fontes L1157-B1 (a
ima) eCepheus E (abaixo). Note a elevada densidade de linhas ao longo de uma úni
a banda.
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ação das linhas de emissão foi realizada através da ferramenta Weeds,6 quefun
iona 
omo uma extensão do pa
ote CLASS. Por meio de Weeds podem ser 
arregadosos 
atálogos CDMS e JPL (Mole
ular Spe
tros
opy Jet Propulsion Laboratory),7 de modoque as linhas de emissão podem ser rapidamente identi�
adas ao introduzir um intervalode frequên
ia na rotina, ver �gura 4.6.

Figura 4.6: Identi�
ação de linhas de emissão através do pa
ote CLASS e extensão Weeds.
Os 
atálogos CDMS e JPL 
ontém as propriedades espe
tros
ópi
as de 
entos de espé
iesquími
as que vão desde o simples H até 
ompostos 
omo H-C≡C-C≡C-C≡C-C≡C-C≡C-C≡N. Essas bases de dados, ao serem exe
utadas e 
arregadas através de Weeds, fa
ilitama análise das linhas de emissão.Outra ferramenta que serviu para analisar e interpretar os dados foi o software CAS-SIS (Centre d'Analyse S
ienti�que de Spe
tres Instrumentaux et Synthétiques).8 Pormeio de CASSIS (a) foram identi�
adas e 
on�rmadas as linhas dete
tadas através deCLASS-Weeds. (b) foram derivadas as 
ondições de ex
itação, através do método doDR. (
) Usando o 
ódigo de transferên
ia radiativa LTE-RADEX, baseado em 
ondiçõesde equilíbrio termodinâmi
o lo
al, foram modeladas as linhas de emissão 
om o obje-tivo de 
ompará-las 
om as dete
tadas pela antena. Os resultados serão apresentados no
apítulo 5.6A palavra �Weeds� é o nome que os espe
tros
opistas lhe dão às molé
ulas que têm muitas transições(sub)milimétri
as.7http://spe
.jpl.nasa.gov/ftp/pub/
atalog/
atform.html8http://
assis.irap.omp.eu/



CAPÍTULO 4. ASTROQUÍMICA OBSERVACIONAL: METODOLOGIA 994.5 Calibração dos dados�O objetivo da astronomia observa
ional é extrair a informação 
oletada através dosteles
ópios, por exemplo, temperatura, abundân
ia, luminosidade et
. A vera
idadedessas propriedades dependerá do fun
ionamento da instrumentação envolvida ao longodo pro
essamento do sinal. Para isso, é estritamente ne
essário 
alibrar os dados medidos�(Kramer 2013).Em primeira instân
ia, devemos 
onhe
er a 
ontribuição que tem a emissão atmosféri
a(Tatm) na temperatura da antena Ta, pois as suas perturbações podem tornar o sinal �u-tuante, alterando o fundo espe
tral.Na práti
a, as varreduras realizadas por meio do modo WB permitem 
onhe
er as mu-danças atmosféri
as durante uma seção de observação. Para realizar a 
alibração atmos-féri
a, devemos saber que a temperatura de antena é de�nida pela expressão
Ta = Feff [Tatm exp(−aτ) + Tastro] + (1− Feff)Tloss,onde Feff é um parâmetro 
onhe
ido 
omo forward e�
ien
y, e�
iên
ia do feixe frontal,e representa a fração da potên
ia apanhada no hemisfério frontal do feixe; o parâmetro

a é uma função que leva em 
onsideração a massa da 
oluna do ar ao longo do zênite; τé a profundidade ópti
a atmosféri
a; Tastro 
orresponde à emissão da fonte e Tloss é umparâmetro que estima o sinal perdido pela e�
iên
ia que não é 100 % entre a fonte e ainstrumentação (Pety, Bardeau e Reynier 2009).Usando os valores informados no �Teles
ope System Summary�,9 realizamos dois ajustespara estimar Feff . Por um lado
Feff = 97.91− 0.0339F (GHz), (4.1)apropriado para o intervalo de frequên
ia F de ∼ 80 a 170 GHz. Pelo outro
Feff = 115.6− 0.102F (GHz), (4.2)apropriado para o intervalo de frequên
ia F de∼ 200 a 350 GHz. Na �gura 4.7, mostramosos ajustes 
orrespondentes às equações (4.1) e (4.2).Em segunda instân
ia, devemos de�nir o parâmetro e�
iên
ia em abertura ηA (� 1.4.1).Para isso, devemos 
onhe
er a densidade de �uxo (Sν), que é a potên
ia radiada por umadada fonte por unidade de área e frequên
ia

Sν =
2k

λ2

π

4
θ2sJν(TB),onde θs é o tamanho angular da fonte e Jν é a temperatura da radiação segundo a apro-ximação de Rayleigh-Jeans (Kramer 1997; Wilson, Rohlfs e Hüttemeister 2005).Para o IRAM 30m, vários planetas do Sistema Solar são úteis para estimar Sν . Marte,devido a sua superfí
ie sólida e tênue atmosfera, exibe um per�l radiativo próximo deum 
orpo negro. Não obstante, tormentas de areia podem alterar a sua temperatura debrilho. Apesar de ser uma fonte fra
a, as temperaturas de brilho de Urano, no intervalo9http://www.iram-institute.org/EN/
ontent-page-58-7-55-58-0-0.html
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Figura 4.7: Ajuste da e�
iên
ia do feixe frontal (Feff) para dois intervalos de frequên
ia;a reta vermelha, para um intervalo . 180 GHz; a reta preta, para um intervalo entre
∼ 200 e 350 GHz.espe
tral da antena, são bem 
omportadas e 
onhe
idas, mas, podem apare
er interferên-
ias por absorções da molé
ula metano (CH4). Mer
urio não é usado devido a seu trânsitorápido. Jupiter é limitado pelas fortes absorções atmosféri
as de molé
ulas 
omo NH3 ePH3. Saturno exibe fortes absorções atmosféri
as e os anéis afetam o seu per�l de emissão.Apli
ando o parâmetro ηA podemos 
onhe
er a por
entagem de radiação efetivamentepro
essada pela antena (Pe), que vem dada pela expressão

Pe =
1

2
(ηAAgSν),onde o fator 1/2 dis
rimina uma polarização e Ag é a abertura geométri
a, que para oIRAM 30m, é de ∼ 707 m2. Em termos té
ni
os, a potên
ia dete
tada pela antena édeterminada pela equação Wν = kTaFeff . Logo, igualando Wν e Pe obtemos

1

2
(ηAAgSν) = kTaFeff ,de modo que podemos de�nir ηA 
omo
ηA =

2kTaFeff

AgSν

,onde, 
omo men
ionamos anteriormente, Sν é a densidade de �uxo de uma fonte de 
ali-bração 
onhe
ida: Marte ou Urano.Outro parâmetro que devemos 
alibrar está asso
iado 
om o feixe prin
ipal (� 1.4.1).A �e�
iên
ia prin
ipal de feixe�, Beff , que rela
iona os ângulos sólidos do feixe prin
ipal(ΩMB) e da antena (ΩA), é dada por
Beff =

ΩMB

ΩA
.



CAPÍTULO 4. ASTROQUÍMICA OBSERVACIONAL: METODOLOGIA 101Através de Beff podemos 
onhe
er a por
entagem de potên
ia efetivamente dete
tada nofeixe prin
ipal de observação. Para o IRAM 30m, os valores estão tabelados no Teles
opeSystem Summary. Devido à dependên
ia que ΩMB exibe 
om o 
omprimento de onda,nós realizamos um ajuste dos valores de Beff em função da frequên
ia F (em GHz)
Beff = 0.892− 6.9× 10−4F − 2.6× 10−6F 2.Na �gura 4.8 exibimos o ajuste de Beff em função da frequên
ia (de ∼ 80 até 350 GHz).Podemos transformar a temperatura de antena em temperatura de feixe prin
ipal (Tmb)através da seguinte expressão

Tmb = Ta
Feff

Beff
,na qual, segundo o ra
io
ínio desenvolvido, Tmb é o brilho da fonte 
ontido no feixeprin
ipal (ΩMB). Por outro lado, é ne
essário fazer mais um ajuste rela
ionado 
om otamanho da fonte. Para isto, devemos levar em 
onsideração o parâmetro �lling fa
tor(ηf), � fator de preen
himento�, que é dado por

ηf =
θ2s

θ2s + HPBW ,onde θs é o tamanho da fonte e o HPBW (Half Power Beam Width) é a potên
ia dadapela largura do feixe-a meia-altura, 
ujo valor vem dado por HPBW = 2460/F (GHz).Por 
onseguinte, a temperatura de brilho de uma dada emissão, segundo o tamanho dafonte, pode ser determinada por meio do quo
iente
Tb =

Tmb

ηf
.Com base na literatura, usamos tamanhos de 15 a 18′′ para os sistemas protoestelaresestudados.
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Capítulo 5Astroquími
a observa
ional: resultadosA dete
ção de molé
ulas em objetos 
omo meteoritos, 
ometas, planetas e no MI em geral,
onstitui o prin
ipal pilar da Astroquími
a. Desde 1864 há trabalhos publi
ados sobre apresença de molé
ulas em 
ometas. Não obstante, tiveram que passar aproximadamente70 anos até que, em 1937, foi anun
iada a dete
ção da molé
ula CH em regiões interes-telares (Donati 1864; Swings e Rosenfeld 1937). Até hoje, e em função do avanço dasté
ni
as observa
ionais, aproximadamente 200 molé
ulas foram identi�
adas em ambi-entes extraterrestres.Nesta seção apresentaremos os resultados do projeto ACHEMOS, onde foi estudada apresença de molé
ulas prebióti
as e orgâni
as 
omo a formamida (NH2CHO), HNCO,HCNO, HC3N e HC5N na direção dos sistemas protoestelares L1157 e Cepheus E.Os resultados a respeito da dete
ção da formamida foram publi
ados re
entemente, em umtrabalho entitulado: Mole
ules with a peptide link in protostellar sho
ks: a 
omprehensivestudy of L1157, na revista MNRAS.5.1 Dete
ção de formamida em B1 e B2A formamida é a menor molé
ula prebióti
a 
omposta por quatros dos seis elementosbiogéni
os (C, H, N, O, P e S), os quais por sua vez, a ex
eção dos gases He e Ne, são osmais abundantes no Universo. O poten
ial prebióti
o da formamida reside na sua ligaçãopeptídi
a -C(=O)-N-, presente em aminoá
idos e proteínas. Ademais, na presença deágua, ao ser irradiada e aque
ida, 
onduz à formação das nu
leobases que 
ompõem omaterial genéti
o (Bredere
k et al. 1959; Barks et al. 2010; Saladino et al. 2012). No
enário da sopa primordial, isso ajudaria no entendimento das primeiras manifestaçõesdo fen�meno vida. A formamida foi dete
tada pela primeira vez na dé
ada de setenta nadireção de Sgr B2 (Rubin et al. 1971). Trabalhos re
entes anun
iam a sua dete
ção emnuvens mole
ulares, regiões 
ir
unstelares e 
ometas (Nummelin et al. 2000; Bo
kelée-Morvan et al. 2000; Biss
hop et al. 2007; Motiyenko et al. 2012).Os levantamentos na direção da região de 
hoque B1 foram feitos nas bandas em 3 mm(80 - 116 GHz), 2 mm (128 - 173 GHz), 1.3 mm (200 - 320 GHz) e 0.8 mm (329 - 350GHz). Na direção de B2, os dados 
orrespondem a um intervalo que vai de 83 a 107 GHz.Essas fontes exibiram um elevado número de emissões de NH2CHO, isto é, transiçõesdesde 111,10 → 101,9 (81.693 GHz) até 40,4 → 30,3 (251.567 GHz). A redução dos dados102



CAPÍTULO 5. ASTROQUÍMICA OBSERVACIONAL: RESULTADOS 103foi realizada usando o pa
ote GILDAS/CLASS90. A identi�
ação das linhas foi realizadausando as bases de dados CDMS, JPL e NIST-LOVAS,1 que foram 
arregadas através dopa
ote Weeds (� 4.4).A análise das linhas da formamida foi realizada sob o 
ritério de transições 
om re-lação S/R ≥ 3σ. Foram identi�
adas um total de vinte e 
in
o linhas na direção daregião B1. Não obstante, duas delas apresentam intensidades e Aul an�malos (
oe�-
ientes de Einstein, ver subseção 1.4.2), apoiando-nos na literatura, determinamos quesão linhas 
ontaminantes, a saber: as transições 32,2 − 41,3, 93871.691 MHz, e 72,6 − 70,7,251567.075 MHz, 
orrespondentes à formamida, estão 
ontaminadas pelas emissões doCCS, 93870.107 MHz, e C2H5OH, 251566.455 MHz, respe
tivamente. Na direção daregião de 
hoque B2 foram dete
tadas sete linhas de emissão, porém, também foi identi-�
ada a linha 
ontaminante do CCS em 93870.107 MHz.Na tabela 5.1 foram listados os parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das transições deNH2CHO para as regiões B1 e B2. Nas �guras 5.1 e 5.2 são apresentadas as linhas daformamida identi�
adas em B1 e B2, respe
tivamente. Os histogramas pretos das �guras5.1 e 5.2 representam os espe
tros observados. Os histogramas vermelhos 
orrespondem àsimulação das emissões. Para isso, usamos o 
ódigo LTE-RADEX do programa CASSIS,que permite modelar linhas de emissão 
onsiderando pro
essos radiativos em equilíbriotermodinâmi
o lo
al e por 
olisões em equilíbrio estatísti
o. As variáveis de entrada pararodar o 
ódigo foram:1. Densidade numéri
a de H2;2. Temperatura 
inéti
a do objeto;3. Velo
idade relativa do objeto (Vlsr);4. Tamanho do objeto, entre 15′′ e 18′′;5. Densidade 
olunar de NH2CHO;6. FWHM das linhas de NH2CHO;A 
on
ordân
ia entre a emissão modelada e a observada é uma garantia da hipóteseLTE. Os valores de τ , obtidos por meio do modelo, estão 
ompreendidos entre 0.0003
. τ . 0.014. Isto também indi
a que a 
ondição de LTE é válida, pois as linhas não sãoopti
amente espessas.

1NIST Re
ommended Rest Frequen
ies for Observed Interstellar Mole
ular Mi
rowave Transitionshttp://physi
s.nist.gov/
gi-bin/mi
ro/table5/start.pl



CAPÍTULO 5. ASTROQUÍMICA OBSERVACIONAL: RESULTADOS 104Tabela 5.1: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão de NH2CHOidenti�
adas nas regiões de 
hoque (a) B1 e (b) B2.(a)Transição Frequên
ia Aul Eu HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz 10−5 s−1 K ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

41,4 → 31,3 81693.446 3.46 12.8 30.1 93(8) 5.4(7) 0.6(2)
40,4 → 30,3 84542.330 4.09 10.2 29.1 118(5) 6.1(3) 0.9(2)
42,3 → 32,2 84807.795 3.09 22.1 29.0 19(3) 3.4(8) 0.8(3)
42,2 → 32,1 85093.272 3.13 22.1 28.9 22(4) 5.0(1) 0.5(6)
41,3 → 31,2 87848.873 4.30 13.5 28.0 112(4) 5.5(4) 0.2(2)
32,2 → 41,3

† 93871.691 0.04 18.0 26.2 203.9(8) 5.0(2) 4.7(1)
51,5 → 41,4 102064.267 7.06 17.7 24.1 107(6) 6.5(5) 0.6(3)
50,5 → 40,4 105464.219 8.11 15.2 23.3 87(7) 5.1(6) 0.4(3)
52,4 → 42,3 105972.599 6.92 27.2 23.2 35(6) 3.0(1) 0.1(3)
52,3 → 42,2 106541.679 7.03 27.2 23.1 41(1) 6.0(2) 0.4(6)
51,4 → 41,3 109753.503 8.78 18.8 22.4 85(7) 5.2(5) 0.4(2)
61,5 → 51,4 131617.902 15.6 25.1 18.7 61(10) 2.9(6) 1.1(3)
71,7 → 61,6 142701.325 20.2 30.4 17.2 35(4) 1.9(5) 0.8(2)
70,7 → 60,6 146871.475 22.5 28.3 16.7 49(10) 3.7(7) 0.7(4)
71,6 → 61,5 153432.176 25.1 32.5 16.0 45(15) 2.5(6) 1.4(3)
51,5 → 40,4 156835.561 0.92 17.7 15.7 31(10) 1.8(7) 2.3(3)
101,10 → 91,9 203335.761 60.3 56.8 12.1 23(10) 3.0(2) 1.5(7)
100,10 → 90,9 207679.189 64.7 55.3 11.8 35(10) 3.0(1) 1.6(4)
102,9 → 92,8 211328.960 65.6 67.8 11.6 46(10) 4.0(1) 2.1(8)
103,8 → 93,7 212572.837 63.3 82.9 11.6 23(5) 1.0(1) 2.0(4)
101,9 → 91,8 218459.213 74.8 60.8 11.3 52(10) 5.0(1) 0.7(9)
103,7 → 111,10 220538.374 0.02 82.9 11.2 32(5) 4.0(2) 2.1(7)
110,11 → 100,10 227606.176 2.10 66.3 10.8 22(10) 2.0(1) 0.6(5)
111,10 → 101,9 239952.354 99.6 72.3 10.2 59(10) 6.0(1) 1.4(5)
72,6 → 70,7

‡ 251567.075 0.24 40.4 9.8 76(10) 5.0(1) 1.5(5)(b)Transição Frequên
ia Aul Eu HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz 10−5 s−1 K ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

40,4 → 30,3 84542.330 4.09 10.2 29.1 185(20) 4.5(6) 1.4(3)
42,2 → 32,1 85093.272 3.13 22.1 28.9 71(20) 4.0(1) 1.0(4)
41,3 → 31,2 87848.873 4.30 13.5 28.0 185(10) 3.4(3) 1.6(1)
32,2 → 41,3

† 93871.691 0.04 18.0 26.2 122(5) 3.7(4) 6.9(1)
51,5 → 41,4 102064.267 7.06 17.7 24.1 119(10) 3.2(6) 1.9(2)
50,5 → 40,4 105464.219 8.11 15.2 23.3 168(10) 2.8(3) 1.6(1)
52,4 → 42,3 105972.599 6.92 27.2 23.2 59(20) 3.3(1) 0.7(4)Os números entre parênteses representam a in
erteza.

† Linha 
ontaminada pela transição (78 → 67) do CCS a 93870.107 MHz.
‡ Contaminação por C2H5OH.
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Figura 5.1: Linhas de emissão da formamida dete
tadas na região de 
hoque B1. Oshistogramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados e modelados, usandoo 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
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Figura 5.2: Linhas de emissão da formamida dete
tadas na região de 
hoque B2. Oshistogramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados e modelados, usandoo 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
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itaçãoO per�l das linhas de emissão revela 
ara
terísti
as sobre a dinâmi
a dos JP. Le�o
h et al.(2012) analisaram o per�l das transições de CO (J = 3− 2) em vários pontos ao longo doJS impulsionado pela protoestrela L1157-mm. Eles determinaram que o per�l das linhaspode ser ajustado por uma lei exponen
ial propor
ional a exp(− | Vlsr/V0 |), onde V0 éum 
oe�
iente de ajuste.Nós analisamos o per�l das linhas de NH2CHO, mesmo não tendo as elevadas inten-sidades que exibem os pi
os de CO, estudados por Le�o
h et al. (2012). Para isso,usamos o pi
o, 
orrespondente à transição 40,4 → 30,3 (84.542 GHz), dete
tado em B1,pois esse possui a relação S/R mais alta. Apli
ando a lei exponen
ial men
ionada a
ima,nós en
ontramos que o per�l da linha é ajustado através de V0 = 2.5 ± 0.4 km s−1 (ver�gura 5.3). Esse resultado estaria de a
ordo 
om o quotado por Le�o
h et al. (2012),onde o 
oe�
iente V0 ≈ 2.5 km s−1 estaria asso
iado 
om a 
avidade presente na região B1.Usando o método do DR foram determinadas as 
ondições de ex
itação da formamida,isto é, foram determinadas a temperatura rota
ional (Trot) e a densidade 
olunar da for-mamida (ver � 1.4.3). Os diagramas rota
ionais, 
orrespondentes às regiões de 
hoque B1e B2, são apresentados na �gura 5.4.Na direção de B1 obteve-se um resultado pe
uliar, pois apare
em duas distribuições de
lnNu/gu vs Eu, que foram denominadas, segundo a temperatura rota
ional, 
omo 
om-ponentes de alta e baixa ex
itação (�gura 5.4a). A 
omponente de baixa ex
itação abar
atransições desde 41,4 → 31,3 (81.693 GHz) até 103,8 → 93,7 (212.572 GHz). A densi-dade 
olunar e temperatura rota
ional determinadas foram 3.5 ± 0.6 × 1012 
m−2 e 10
± 3 K, respe
tivamente. A 
omponente de alta ex
itação, que abar
a transições desde
101,9 → 91,8 (218.459 GHz) até 111,10 → 101,9 (239.952 GHz), exibiu uma densidade 
olu-nar e temperatura rota
ional de 1.7 ± 0.4 × 1012 
m−2 e 34 ± 4 K, respe
tivamente.

Figura 5.3: Ajuste da linha de emissão 40,4 → 30,3 da formamida através da função
∝ exp(− | Vlsr/V0 |), onde V0 = 2.5 km s−1. A linha vermelha representa o ajuste, ohistograma 
orresponde à transição men
ionada.
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Figura 5.4: Diagrama rota
ional do 
onjunto de emissões da formamida identi�
ado nasregiões de 
hoque (a) B1 e (b) B2.Na direção de B2 obteve-se só uma distribuição de valores Eu vs lnNu/gu, ver �gura 5.4b.A densidade 
olunar e a temperatura rota
ional determinadas foram de 5.9 ± 1.4 ×1012 
m−2 e 10 ± 3 K, respe
tivamente.Levando em 
onsideração a densidade de H2 das regiões B1 e B2 (Ba
hiller e Pérez-Gutiérrez 1997; Le�o
h et al. 2012), 
ujos valores são 1 × 1021 
m−2 e 5.4 × 1020 
m−2,respe
tivamente, foram estimadas as abundân
ias de NH2CHO. Para B1, as abundân
iasnas 
omponentes de baixa e alta ex
itação são 3.5 ± 0.6 × 10−9 e 1.7 ± 0.4 × 10−9,respe
tivamente. Para B2, obtivemos que [NH2CHO℄ = 1.1 ± 0.2 × 10−8.



CAPÍTULO 5. ASTROQUÍMICA OBSERVACIONAL: RESULTADOS 1095.1.2 Origem da formamidaA origem da formamida em 
ondições interestelares pode dever-se a reações na fase gasosaou 
ondensada 
om posterior dessorção.Não há muitos trabalhos que abordem a síntese na fase gasosa, até pela di�
uldade ins-trumental que demanda o experimento. Hubbard et al. (1975) abordaram o problemafazendo reagir CO e NH3 sob o estímulo de radiação UV, porém, a formamida apenasapare
e 
omo um produto se
undário. Em 
ontraste, há vários trabalhos que estudam oassunto simulando experimentalmente gelos interestelares. Demyk et al. (1998) e Jones,Bennet e Kaiser (2007) usando a mesma matriz, misturas de CO e NH3 
ongeladas, massob o estímulo de elétrons (5 keV) e radiação UV (∼ 10 eV), respe
tivamente, demon-straram que a formamida é produzida 
om relativa e�
iên
ia. Raunier et al. (2004)en
ontraram um resultado similar, porém, 
om a diferença de que o gelo 
onsistiu de umamatriz de á
ido iso
iâni
o (HNCO) irradiada por fótons UV, de modo que a formamida foisintetizada a partir de reações entre molé
ulas de HNCO. Como podemos ver, a produçãode NH2CHO exibe uma pe
uliar dependên
ia 
om a 
omposição da matriz, da proporção edo agente ionizante. Por exemplo, Jheeta et al. (2012), ao 
ontrário do trabalho realizadopor Demyk et al. (1998), usaram uma matriz 
om CO2 em vez de CO. O resultado exibea formação de NH4NH2CO e não da molé
ula NH2CHO.Com o objetivo de expli
ar a formação de NH2CHO nas regiões B1 e B2, usamos aferramenta Astro
hem2 para modelar a abundân
ia dessa molé
ula em um período detempo da ordem da idade da nuvem L1157 (106 anos).Astro
hem é uma ferramenta apropriada para modelar a quími
a de ambientes 
omo nu-vens mole
ulares, regiões de fotodisso
iação e regiões 
ir
unstelares em geral. Para isso,em um arquivo de entrada são inseridas as abundân
ias médias de elementos, molé
ulase íons. Também se espe
i�
am parâmetros 
omo o raio dos grãos, densidade de elétronse a idade do objeto. Posteriormente, o 
ódigo lê da base de dados do grupo �The OhioState University Astrophysi
al Chemistry Group�3 as reações onde apare
em envolvidasas espé
ies introduzidas no arquivo de entrada. Assim, o programa 
al
ula as abundân
iasmole
ulares por meio de uma matriz Ja
obiana (ver apêndi
e B).Na tabela 5.2 listamos as 
in
o reações de formação e destruição da formamida 
ommaiores 
oe�
ientes 
inéti
os, não obstante, no modelo 
onsideramos aproximadamente
inquenta reações quími
as, que foram 
omputadas através da equação (1.1), espandidapara i espé
ies quími
as 
om densidades ni e 
oe�
ientes ki. Também foram in
luídasreações estimuladas por elétrons, RC, fótons e de interação 
om grãos de poeira (ver� 1.1.1).O 
�mputo também 
onsidera as 
ara
terísti
as físi
as do ambiente. No modelo 
onside-ramos que a temperatura do gás (Tg) e da poeira (Td) estão em equilíbrio, Tg = Td = 70 K;adotamos um 
oe�
iente de extinção AV = 10, 
onsistente 
om as densidades 
olunaresde 13CO e C18O para as regiões de 
hoque B1 e B2; também 
onsideramos um tamanhomédio de grão de 0.1 µm. A respeito das abundân
ias, 
omo men
ionamos a
ima, usamosvalores médios para o MI, por exemplo, para as molé
ulas da reação (a) da tabela 5.2,adotamos que [NH2℄ = 5.04 × 10−9 e [H2CO℄ = 5.29 × 10−10.2Página web http://smaret.github.io/astro
hem/3Página web http://wwww.physi
s.ohio-state.edu/∼eri
/resear
h.html
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ipais reações de formação e destruição de NH2CHO. Na segunda 
olunasão apresentados os 
oe�
ientes 
inéti
os avaliados em T = 80 K.Equações quími
as k(80 K)(
m3 s−1)Pro
essos de formação(a) NH2 + H2CO → NH2CHO + H 1×10−10(b) NH2CH2O+ + e− → NH2CHO + H 2.9×10−7Pro
essos de destruição(
) H+
3 + NH2CHO → NH2CH2O+ + H2 3.9×10−8(d) CH+

3 + NH2CHO → CH5N+ + HCO 1.9×10−8(e) H3O+ + NH2CHO → NH2CH2O+ + H2O 1.8×10−8(f) H+ + NH2CHO → NH+
4 + CO 1.7×10−8Na �gura 5.5(a) mostramos os resultados da evolução das abundân
ias das molé
ulasque parti
ipam da reação (a) da tabela 5.2. Como podemos observar, através do mod-elo de reações quími
as na fase gasosa, não podemos expli
ar a elevada abundân
ia daformamida em B1 e B2, que é da ordem de 10−9. No modelo, a formamida atinge ummáximo de abundân
ia, da ordem de 10−14, em aproximadamente 103 anos.Com o objetivo de expli
ar quais seriam as 
ondições físi
o-quími
as que reproduziriamos valores de abundân
ia de NH2CHO, derivados a partir das observações das regiões de
hoque B1 e B2, rodamos o 
ódido alterando as abundân
ias dos pre
ursores e a temper-atura da região de 
hoque; a saber1. Alterando a abundân
ia dos pre
ursores:Aumentamos sistemati
amente as abudân
ias de NH2 e H2CO mantendo inta
tas aspropriedades físi
as do modelo. O resultado foi exibido na �gura 5.5(b); onde, pode-mos ver que em aproximadamente 1000 anos, a formamida atingiria uma abundân
iada ordem da obtida dos dados observa
ionais, 10−9. Não obstante, esses valores sóseriam atingidos supondo abundân
ias de [NH2℄ e [H2CO℄ 100 e 1000 vezes maioresdo que os valores médios para o MI, respe
tivamente.2. Alterando a temperatura do 
hoque:Mantendo os valores médios de abundân
ia dos pre
ursores; isto é: [NH2℄ = 5.04

× 10−9 e [H2CO℄ = 5.29 × 10−10; aumentamos sistemati
amente a temperatura dogás no modelo. O resultado é apresentado nas �guras 5.6(a), 5.6(b) e 5.6(
). Nessas�guras podemos ver o 
omportamento da abundân
ia de NH2CHO, H2CO e NH2,em função do tempo, num intervalo de temperatura de 100 até 900 K. O valor maisalto de abundân
ia de NH2CHO, da ordem de 10−12, se obteve para um modelo 
om
T = 500 K. Contudo, esse valor é 1000 vezes menor do que o valor observado.
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Figura 5.5: Modelo da evolução quími
a da abundân
ia da formamida (NH2CHO), 
ujome
anismo prin
ipal de formação é a reação NH2 + H2CO → NH2CHO + H. Em (a)
onsideramos valores médios de abundân
ia para NH2 e H2CO, 5.04× 10−9 e 5.29× 10−10,respe
tivamente; em (b) aumentamos a abundân
ia de maneira que [NH2℄ = [H2CO℄ =10−7.
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Figura 5.6: Em (a), (b) e (
) apresentamos a abundân
ia em função do tempo das molé
u-las NH2CHO, H2CO e NH2, respe
tivamente. Para 
ada grá�
o, as 
urvas representamo 
omportamento da abundân
ia, para diferentes valores de temperatura do gás, dasmolé
ulas men
ionadas.
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ção de HNCO em B1 e B2O á
ido iso
iâni
o (HNCO) e seu is�mero, o á
ido fulmíni
o (HCNO), são as molé
ulasestruturalmente mais similares à formamida. Atualmente, trabalhos teóri
os estão sendodesenvolvidos para expli
ar a síntese de NH2CHO a partir das molé
ulas HNCO e HCNO.Experimentalmente, 
omo foi men
ionado anteriormente, sabe-se que gelos de HNCO sobo efeito de fótons UV produzem NH2CHO (Raunier et al. 2004).Neste trabalho não estudamos a quími
a dos gelos de HNCO ou HCNO. Porém, a
hamospertinente pro
urar as suas emissões em B1 e B2. Os resultados foram satisfatórios. Natabela 5.3 listamos os parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão deHNCO dete
tadas nas regiões B1 e B2. Na �gura 5.7 mostramos as linhas identi�
adas eos modelos espe
trais baseados no 
ódigo LTE-RADEX. Não houve linhas misturadas ou
ontaminadas por emissões de outras espé
ies quími
as.5.2.1 Linhas de emissãoCom o objetivo de 
omparar o per�l das emissões de NH2CHO e HNCO, dete
tadas naregião de 
hoque B1, apli
amos a metodologia apresentada na subseção (5.1.1). Apli
andoa lei exponen
ial propor
ional a exp(− | Vlsr/V0 |) à transição 40,4 → 30,3 do HNCO, 
ujafrequên
ia é 87.925 GHz, en
ontramos que o per�l da linha é ajustado por meio de V0 =2.5 ± 0.5 km s−1.Tabela 5.3: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão do HNCOidenti�
adas nas regiões de 
hoque (a) B1 e (b) B2.(a)Transição Frequên
ia Aul Eu HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz 10−5 s−1 K ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

40,4 → 30,3 87925.237 0.88 10.55 27.9 828(7) 5.3(1) 0.42(2)
50,5 → 40,4 109905.749 1.75 15.82 22.3 994(3) 5.0(1) 0.47(2)
60,6 → 50,5 131885.734 3.08 22.15 18.6 1019(20) 4.5(1) 0.58(3)
70,7 → 60,6 153865.086 4.94 29.53 15.9 1173(20) 5.3(1) 0.49(6)
100,10 → 90,9 219798.274 14.7 58.02 11.2 716(8) 5.5(9) 0.89(4)
120,12 → 110,11 263748.625 25.6 82.28 9.32 297(30) 4.8(6) 0.62(2)
130,13 → 120,12 285721.951 32.6 95.99 8.61 281(20) 7.0(1) 0.45(5)
140,14 → 130,13 307693.905 40.9 110.76 7.99 257(20) 4.5(7) 0.52(0.47)
150,15 → 140,14 329664.367 50.4 126.58 7.46 219(30) 2.2(7) 0.61(0.16)(b)Transição Frequên
ia Aul Eu HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz 10−5 s−1 K ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

40,4 → 30,3 87925.237 0.88 10.55 27.9 1263(14) 3.3(1) 1.76(2)
60,6 → 50,5 131885.734 3.08 22.15 18.6 1650(28) 2.7(1) 1.39(7)
100,10 → 90,9 219798.274 14.7 58.02 11.2 650(22) 2.5(1) 1.88(4)
120,12 → 110,11 263748.625 25.6 82.28 9.32 314(30) 2.3(3) 1.70(1)Os números entre parênteses representam a in
erteza.
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Figura 5.7: Linhas de emissão do HNCO dete
tadas nas regiões de 
hoque (a) B1 e (b)B2. Os histogramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados e modelados,usando o 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
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onseguinte, podemos 
on
luir que aslinhas de NH2CHO e HNCO possuem o mesmo per�l de emissão, o qual, segundo Le�o
het al. (2012), é 
ara
terísti
o de emissões que provém da 
avidade presente na região B1.Apli
ando o método do DR ao 
onjunto de emissões do HNCO, en
ontramos um re-sultado similar ao obtido para as emissões da formamida. Para a região B1, en
ontramosduas distribuições de valores Eu vs lnNu/gu, fato que indi
a que há duas 
omponentes deex
itação. Na �gura 5.9(a) apresentamos os diagramas rota
ionais. Para a 
omponentede baixa ex
itação, que abar
a o 
onjunto de transições desde 40,4 → 30,3 (87.925 GHz)até 100,10 → 90,9 (219.787 GHz), derivamos uma temperatura rota
ional de 17 ± 2 K edensidade 
olunar de 3.3 ± 0.5 × 1013 
m−2. Para a 
omponente de alta ex
itação, queabar
a o 
onjunto de transições desde 120,12 → 110,11 (263.748 GHz) até 150,15 → 140,14(329.624 GHz), derivamos uma temperatura rota
ional de 43 ± 4 K e densidade 
olunarde 8.4 ± 1 × 1012 
m−2.Para a região de 
hoque B2, na �gura 5.9(b) se apresenta o diagrama rota
ional do HNCO,que a partir do ajuste linear, derivamos uma temperatura rota
ional e densidade 
olunarde 13 ± 3 K e 4.6 ± 0.9 × 1013 
m−2, respe
tivamente.As abundân
ias do HNCO foram obtidas usando as densidades de H2 de B1 e B2 relatadasem Ba
hiller e Pérez-Gutiérrez (1997) e Le�o
h et al. (2012). Para as 
omponentes debaixa e alta ex
itação de B1 se obteve [HNCO℄ = 3.3 ± 0.5 ×10−8 e [HNCO℄ = 8.4 ± 1
×10−9, respe
tivamente. Para a região B2 obtivemos uma abundân
ia de HNCO de 8.5
± 2 ×10−8.

Figura 5.8: Ajuste do per�l da linha de emissão 40,4 → 30,3 do HNCO através da função
∝ exp(− | Vlsr/V0 |), onde V0 = 2.5 km s−1. A linha vermelha representa o ajuste e ohistograma a transição men
ionada em 87.925 GHz.
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Figura 5.9: Diagrama rota
ional do 
onjunto de emissões do HNCO identi�
ado nasregiões de 
hoque (a) B1 e (b) B2.Na tabela 5.4 listamos os valores de abundân
ia de NH2CHO, HNCO, H2CO e CH3OHobtidos para as regiões B1, in
luindo as 
omponentes de baixa e alta ex
itação, e B2. Asabundân
ias de H2CO e CH3OH, listadas na tabela 5.4, foram tomadas de Le�o
h eBa
hiller (em preparação).5.2.2 Correlação [NH2CHO℄ vs [HNCO℄A abundân
ia dete
tada de formamida não pode ser expli
ada a partir do me
anismo
onven
ionalmente estudado, reação (a) da tabela 5.2.Baseados na semelhança entre as molé
ulas NH2CHO e HNCO, 
ujas estruturas sãoexibidas na �gura 5.10 (ver também apêndi
e B), realizamos um estudo da 
orrelaçãoem abundân
ia entre NH2CHO vs H2CO e NH2CHO vs HNCO. Para isso, pro
uramos
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ias das molé
ulas NH2CHO, HNCO, H2CO e CH3OH nas 
ompo-nentes de alta e baixa ex
itação de B1 e na região de 
hoque B2. As abundân
ias deCH3OH e H2CO foram tomadas de Le�o
h & Ba
hiller (em preparação).Região [NH2CHO] [HNCO] [H2CO] [CH3OH]10−8 10−8 10−7 10−6B1 0.35± 0.06 3.3± 0.5 · · · · · ·B1 0.17± 0.04 0.84± 0.1 · · · · · ·B2 1.1± 0.2 8.5± 2 4.0± 2 2.5± 6fontes onde foram dete
tadas as molé
ulas men
ionadas, 
omo, por exemplo, Sgr B2(N),Orion CR, G75.78, N7538 IRS1, N6334 IRS1, G24.78, W3(H2O), W33A (Ja
kson, Arm-stron e Barret 1984; Sutton et al. 1995; Biss
hop et al. 2007; Martín et al. 2008; e Halfenet al. 2011).O resultado é apresentado na �gura 5.11, onde podemos ver as distribuições de [NH2CHO℄vs [H2CO℄ e [NH2CHO℄ vs [HNCO℄ ajustadas segundo as leis exponen
iais [H2CO℄ ≃7.8 × [NH2CHO℄1.26 e [HNCO℄ ≃ 2.84 × [NH2CHO℄0.97, respe
tivamente. A partir dosajustes en
ontramos que há uma 
orrelação mais estreita entre NH2CHO e HNCO do queNH2CHO e H2CO, pois obtivemos índi
es de 
orrelação de Pearson de 0.93 e 0.70, respe
-tivamente. Embora faltem mais dados e estudos para enrique
er a análise, o resultadoobtido é um indí
io de que o HNCO e a formamida teriam um vín
ulo quími
o espa
iale temporal, de modo que o HNCO pode ser um poten
ial pre
ursor de NH2CHO.5.2.3 O is�mero HCNOA molé
ula HCNO, is�mero do HNCO (ver �gura 5.10), não é uma espé
ie abundanteno MI. São pou
os os trabalhos sobre a dete
ção ou quími
a do HCNO. Mar
elino et al.(2009) informam a sua dete
ção em nuvens es
uras.Neste trabalho anun
iamos a deteção do HCNO na região de 
hoque B1. Foram dete
-tadas duas linhas de emissão, 
ujas transições são J = 4 − 3 (91.751 GHz) e J = 5 − 4

Figura 5.10: Estrutura das molé
ulas dete
tadas nas regiões de 
hoque B1 e B2. Asestruturas foram obtidas por meio do modelo MMFF94 (Mer
k Mole
ular For
e Field),que leva em 
onsideração a força das ligações quími
as. As esferas 
inza, 
inza 
laro, azule vermelho 
orrespondem aos átomos C, H, N e O, respe
tivamente.
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Figura 5.11: Correlação entre as abundân
ias das molé
ulas (imagem superior) [NH2CHO℄vs. [H2CO℄ e (imagem inferior) [NH2CHO℄ vs [HNCO℄. Os quadrados 
heios indi
am osvalores obtidos neste trabalho, os outros valores foram tomados de Ja
kson, Armstrong eBarret (1984); Sutton et al. (1995); Biss
hop et al. (2007); Martín et al. (2008); e Halfen,Ilyushin e Ziurys (2011).(114.688 GHz). Na tabela 5.5, apresentamos os parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajustedas transições men
ionadas. Na �gura 5.12 exibimos as linhas de emissão do HCNOem B1. Usando o método do DR foi determinada uma temperatura rota
ional e densi-dade 
olunar de 10 ± 3 K e 6.6 ± 0.9 × 1011 
m−2, respe
tivamente. Sob a hipótese deque as emissões do HCNO provém da 
avidade presente na região B1, 
omo foi deter-minado para a formamida e HNCO, determinamos a sua abundân
ia e en
ontramos que
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tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão do is�meroHCNO identi�
adas na região de 
hoque B1.Transição Frequên
ia Aul Eu HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz 10−5 s−1 K ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

4 → 3 91751.320 3.8 11.0 26.8 44(5) 3.9(5) 1.5(2)
5 → 4 114688.382 7.67 16.5 21.4 22(8) 2.1(6) 1.1(4)Os números entre parênteses representam a in
erteza.

Figura 5.12: Linhas de emissão do is�mero HCNO dete
tadas na região de 
hoque B1.Os histogramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados e modelados,usando o 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
R = [HNCO℄/[HCNO℄ ≈ 60.



CAPÍTULO 5. ASTROQUÍMICA OBSERVACIONAL: RESULTADOS 1205.3 Outros volátiles em sistemas protoestelaresNesta seção apresentaremos os resultados sobre a dete
ção de 
ianoa
etileno (HC3N) e
ianobutadi-ino (HC5N) nas regiões de 
hoque B1 e B2 e na direção do sistema pro-toestelar Cepheus E. Essas molé
ulas são de grande interesse astroquími
o, pois, 
omomen
ionamos na seção 3.1.6, poderiam ser pre
ursores de pequenos PANHs. Na �gura 5.13exibimos as estruturas das molé
ulas HC3N e HC5N (ver também apêndi
e B).Apli
ando a mesma metodologia usada na análise da formamida e do HNCO, a seguirapresentaremos as 
ondições de ex
itação derivadas das linhas de emissão de HC3N eHC5N.

Figura 5.13: Estrutura mole
ular do 
ianoa
etileno e 
ianobutadi-ino. A geometria dasmolé
ulas foi obtida usando o modelo MMFF94 (Mer
k Mole
ular For
e Field), que levaem 
onsideração a força das ligações quími
as. As esferas 
inza, 
inza 
laro e azul 
orres-pondem aos átomos C, H e N, respe
tivamente.
5.3.1 Dete
ção de HC3NHC3N na região B1Foram identi�
adas dezenove linhas de emissão do HC3N em B1, a relação S/R das emis-sões foi superior a 3σ. As transições dete
tadas não apresentaram 
ontaminação poremissões de outras molé
ulas. Na tabela 5.6 listamos as propriedades espe
tros
ópi
as ede ajuste das transições. Na �gura 5.14 mostramos as linhas de emissão identi�
adas.A partir do DR das emissões, identi�
amos duas 
omponentes (ver �gura 5.15). A 
om-ponente de baixa ex
itação exibiu uma temperatura rota
ional de 21 ± 1 K e uma den-sidade 
olunar de 4.9 ± 0.4 × 1013 
m−2. Da 
omponente de alta ex
itação derivamosuma temperatura rota
ional e densidade 
olunar de 40 ± 1 K e 1.4 ± 0.2 × 1013 
m−2,respe
tivamente. Levando em 
onsideração a densidade de H2 em B1, a abundân
ia das
omponentes de baixa e alta ex
itação são 4.9 ± 0.4 × 10−8 e 1.4 ± 0.2 × 10−8, respe
-tivamente.
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Tabela 5.6: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão do HC3Nidenti�
adas na região de 
hoque B1.Transição Frequên
ia Eu Aul HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz K 10−3 s−1 ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

9 → 8 81881.468 19.7 0.042147 30.0 2136(7) 6.4(2) -1.76(7)
10 → 9 90979.023 24.0 0.058125 27.0 2216(8) 6.3(2) -1.39(7)
11 → 10 100076.392 28.8 0.077692 24.6 2300(200) 6.4(2) -1.31(8)
12 → 11 109173.634 34.1 0.10123 22.5 2430(100) 6.1(2) -0.99(6)
15 → 14 136464.411 52.4 0.19934 18.1 1550(100) 5.79(9) -0.71(4)
16 → 15 145560.960 59.4 0.24236 16.9 1298(9) 5.9(1) -0.81(4)
17 → 16 154657.284 66.9 0.29125 15.9 1180(200) 5.9(2) -1.08(5)
18 → 17 163753.389 74.7 0.34626 15.1 1030(100) 5.7(2) -0.81(4)
19 → 18 172849.300 83.0 0.40777 14.2 1020(9) 5.8(6) -0.9(2)
23 → 22 209230.234 120.6 0.72647 11.7 388(60) 6(1) -0.8(5)
24 → 23 218324.723 131.1 0.82613 11.3 409(10) 5.4(1) -0.57(6)
25 → 24 227418.905 142.0 0.9345 10.8 282(8) 6.1(2) -1.13(9)
26 → 25 236512.789 153.4 1.052 10.4 407(22) 5.4(3) -0.6(1)
27 → 26 245606.320 165.2 1.1789 10.0 229(20) 6.2(5) -1.1(2)
28 → 27 254699.500 177.4 1.3156 9.65 267(50) 4.9(9) -0.8(5)
29 → 28 263792.308 190.1 1.4624 9.32 160(70) 13(2) -1.7(6)
30 → 29 272884.746 203.2 1.6198 9.01 70(20) 5(1) -0.4(1)
31 → 30 281976.788 216.7 1.7884 8.72 90(20) 6(2) -1.1(8)
32 → 31 291068.427 230.7 1.9677 8.45 40(20) 3.4(8) -0.9(4)Os números entre parênteses representam a in
erteza.
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Figura 5.14: Linhas de emissão do HC3N dete
tadas na região de 
hoque B1. Os his-togramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados e modelados, usandoo 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
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Figura 5.15: Diagrama rota
ional do 
onjunto de emissões do HC3N para a região de
hoque B1. Os símbolos dos valores indi
am a banda espe
tral em que foram dete
tadasas emissões.
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tadas quatro linhas de emissão, nas quais não foram identi�
adas linhas
ontaminantes. Todas as emissões apresentaram relação S/R a
ima de 3σ. Na tabela 5.7resumimos os parâmetros espe
trais das transições. Na �gura 5.16 exibimos as linhas deemissão.Usando o método do DR, derivamos a temperatura rota
ional e a densidade 
olunar doHC3N (�gura 5.17), 
ujos valores foram 14± 1 K e 5.4± 0.3× 1012 
m−2, respe
tivamente.Levando em 
onsideração a densidade de H2 em B2, a abundân
ia de HC3N nessa regiãoé de 1.0 ± 0.5 × 10−9.Tabela 5.7: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão do HC3Nidenti�
adas na região de 
hoque B2.Transição Frequên
ia Eu Aul HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz K 10−3 s−1 ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

9 → 8 81881.468 19.7 0.042147 30.0 2101(560) 3.6(1) 1.29(5)
10 → 9 90979.023 24.0 0.058125 27.0 2182(10) 3.84(2) 1.37(1)
11 → 10 100076.392 28.8 0.077692 24.6 1945(10) 3.74(2) 1.31(1)
15 → 14 136464.411 52.4 0.19934 18.1 1077(20) 4.5(1) 1.1(9)Os números entre parênteses representam a in
erteza.

Figura 5.16: Linhas de emissão do HC3N dete
tadas na região de 
hoque B2. Os his-togramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados e modelados, usandoo 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
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Figura 5.17: Diagrama rota
ional do 
onjunto de emissões do HC3N para a região de
hoque B2.HC3N em Cepheus EForam identi�
adas oito linhas de emissão na direção da protoestrela Cepheus E. Natabela 5.8 mostramos os parâmetros espe
trais das transições. Na �gura 5.18 exibimos aslinhas analisadas junto 
om o modelo baseado no 
ódigo LTE-RADEX.O DR do 
onjunto de emissões apresenta duas 
omponentes de ex
itação, ver �gura 5.19.A partir da 
omponente de baixa ex
itação, determinamos uma temperatura rota
ionalde 16 ± 1 K e uma densidade 
olunar de 1.8 ± 0.1 × 1013 
m−2. A partir da 
omponentede alta ex
itação foi derivada uma temperatura rota
ional e densidade 
olunar de 61 ±3 K e 1.1 ± 0.3 × 1013 
m−2, respe
tivamente. Considerando uma densidade 
olunar deH2 de 2.5 × 1021 
m−2 (Le�o
h et al. 2011), a abundân
ia das 
omponentes de baixa ealta ex
itação são 7.9 ± 0.4 × 10−9 e 4.4 ± 1 × 10−9, respe
tivamente.Tabela 5.8: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão do HC3Nidenti�
adas na direção do sistema protoestelar Cepheus E.Transição Frequên
ia Eu Aul HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz K 10−3 s−1 ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

9 → 8 81881.468 19.7 0.042147 30.0 697(10) 1.37(3) -10.96(8)
10 → 9 90979.023 24.0 0.058125 27.0 781(13) 1.87(4) -10.98(1)
11 → 10 100076.392 28.8 0.077692 24.6 744(12) 1.82(4) -11.06(1)
12 → 11 109173.634 34.1 0.10123 22.5 767(14) 1.97(5) -11.12(2)
23 → 22 209230.234 120.6 0.72647 11.7 432(92) 6(1) -10.6(5)
26 → 25 236512.789 153.4 1.052 10.4 494(140) 13(5) -10(1)
27 → 26 245606.320 165.2 1.1789 10.0 235(67) 6(1) -9.9(9)
28 → 27 254699.500 177.4 1.3156 9.65 329(52) 6(1) -9.5(5)Os números entre parênteses representam a in
erteza.
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Figura 5.18: Linhas de emissão do HC3N dete
tadas na direção do objeto sistema pro-toestelar Cepheus E. Os histogramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros obser-vados e modelados em 
ondições de LTE, respe
tivamente.
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Figura 5.19: Diagrama rota
ional do 
onjunto de emissões do HC3N para o sistema pro-toestelar Cepheus E. Os símbolos dos valores indi
am a banda espe
tral em que foramdete
tadas as emissões.
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ção de HC5NHC5N na região B1Foram identi�
adas nove transições do 
ianobutadi-ino; embora duas delas, 35→34 (93.188 GHz)e 39→38 (103.836 GHz), possuam relação S/R apenas no límite dos 3σ. Na tabela 5.9,apresentamos os parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das transições. Na �gura 5.20,mostramos as linhas de emissão junto 
om o modelo espe
tral baseado no 
ódigo LTE-RADEX.Através do método do DR foram obtidas as 
ondições de ex
itação da molé
ula. Na�gura 5.21 apresentamos o resultado. A partir do ajuste linear se obteve uma temper-atura rota
ional e densidade 
olunar de 37 ± 2 K e 4.1 ± 0.9 × 1012 
m−2, respe
tiva-mente. Levando em 
onsideração a densidade 
olunar de H2 na região B1, derivamos umaabundân
ia de [HC5N℄ = 4.1 ± 0.9 × 10−9.Tabela 5.9: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão do HC5Nidenti�
adas na região de 
hoque B1.Transição Frequên
ia Eu Aul HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz K 10−4 s−1 ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

30 → 29 79876.710 59.5 0.54699 30.8 44(2) 1.0(3) -1.5(4)
32 → 31 85201.340 67.5 0.66449 28.9 29(6) 4.6(8) -1.5(4)
33 → 32 87863.630 71.7 0.72912 27.9 39(10) 6(1) -1.8(7)
34 → 33 90525.890 76.1 0.79779 27.2 29(5) 6(2) -1.1(5)
35 → 34 93188.123 80.6 0.87065 26.4 33(2) 6(2) -0.2(1)
39 → 38 103836.817 99.8 1.2063 23.7 25(7) 5(1) -2.8(9)
40 → 39 106498.910 104.9 1.3016 23.1 31(5) 2.6(5) 0.1(1)
42 → 41 111823.025 115.5 1.5077 21.9 37(1) 4(1) 0.1(1)
43 → 42 114485.033 121.0 1.6184 21.5 29(1) 3.1(9) -0.8(5)Os números entre parênteses representam a in
erteza.
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Figura 5.20: Linhas de emissão do HC5N dete
tadas na direção da região de 
hoque B1.Os histogramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados e modelados,usando o 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
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Figura 5.21: Diagrama rota
ional do 
onjunto de emissões do HC5N para a região de
hoque B1.



CAPÍTULO 5. ASTROQUÍMICA OBSERVACIONAL: RESULTADOS 129HC5N na região B2A pro
ura de HC5N em B2 não foi positiva. Ao longo do espe
tro, pro
uramos as fre-quên
ias das emissões dete
tadas nas fontes B1 e Cepheus E; porém, só identi�
amostrês transições 
ujas relações S/R são inferiores ao limite 3σ. Na tabela 5.10 apresenta-mos os parâmetros espe
tros
ópi
os das transições e, na �gura 5.22, exibimos as linhasde emissão. Contudo, derivamos as 
ondições de ex
itação através do método do DR,na �gura 5.23 exibimos o resultado. A partir do ajuste, derivamos uma temperaturarota
ional e densidade 
olunar de 24 ± 1 K e 9.1 ± 0.1 × 1012 
m−2, respe
tivamente.Baseados na densidade 
olunar de H2 em B2, 
on
luímos que a abundân
ia de HC5N deveser ≤ 1.61 ± 0.02 × 10−8.Tabela 5.10: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão do HC5N identi�-
adas na região de 
hoque B2.Transição Frequên
ia Eu Aul HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz K 10−4 s−1 ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

33 → 32 87863.630 71.7 0.72912 27.9 56(10) 4.4(1) 0.1(1)
36 → 35 95850.335 85.2 0.94772 25.7 15(10) 1(1) 2(1)
39 → 38 103836.817 99.8 1.2063 23.7 27(10) 1.7(6) 1.9(3)Os números entre parênteses representam a in
erteza.

Figura 5.22: Linhas de emissão do HC5N dete
tadas na região de 
hoque B2. Os his-togramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados e modelados, usandoo 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
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Figura 5.23: Diagrama rota
ional do 
onjunto de emissões do HC5N para a região de
hoque B2.HC5N em Cepheus EA pro
ura de emissões de HC5N em Cepheus E rendeu um resultado positivo. Foramdete
tadas doze transições, 
ujos parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste foram exibidosna tabela 5.11. Na �gura 5.24 mostramos as linhas de emissão.Tabela 5.11: Parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas de emissão do HC5Nidenti�
adas na direção do objeto protoestelar Cepheus E.Transição Frequên
ia Eu Aul HPBW ∫

Tmbdv FWHM Vlsr

J ′
k′ak

′

c
→ Jkakc MHz K 10−4 s−1 ′′ mK km s−1 km s−1 km s−1

31 → 30 82539.039 63.4 0.60387 29.8 29(4) 1.6(2) -11.1(1)
32 → 31 85201.340 67.5 0.66449 28.9 47(7) 2.6(5) -11.1(1)
33 → 32 87863.630 71.7 0.72912 27.9 26(2) 1.5(1) -10.9(1)
34 → 33 90525.890 76.1 0.79779 27.2 29(4) 1.8(2) -11.1(1)
35 → 34 93188.123 80.6 0.87065 26.4 28(3) 1.7(2) -11.1(1)
36 → 35 95850.335 85.2 0.94772 25.7 22(6) 2.3(6) -11.2(3)
37 → 36 98512.524 89.9 1.0292 24.9 24(4) 2.5(4) -10.8(2)
38 → 37 101174.677 94.8 1.1155 24.3 18(6) 2.1(8) -10.9(4)
39 → 38 103836.817 99.8 1.2063 23.7 29(4) 2.8(5) -10.9(2)
40 → 39 106498.910 104.9 1.3016 23.1 21(5) 2.5(7) -10.7(3)
41 → 40 109160.973 110.1 1.4022 22.5 22(4) 1.9(4) -11.1(1)
42 → 41 111823.025 115.5 1.5077 21.9 19(7) 2.1(8) -12.3(4)Os números entre parênteses representam a in
erteza.A partir do DR do 
onjunto de emissões, identi�
amos uma 
omponente de ex
itação.Na �gura 5.25 apresentamos o resultado. A temperatura rota
ional e a densidade 
olunarobtida foram de 29 ± 3 K e 3.3 ± 0.5 × 1012 
m−2, respe
tivamente. Considerando que
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Figura 5.24: Linhas de emissão do HC5N dete
tadas na direção do objeto protoestelarCepheus E. Os histogramas preto e vermelho 
orrespondem aos espe
tros observados emodelados, usando o 
ódigo LTE-RADEX, respe
tivamente.
N(H2) = 2.5 × 1021 
m−2 (Le�o
h et al. 2011), derivamos um valor de abundân
ia de[HC5N℄ = 1.3 ± 0.2 × 10−9.5.3.3 HC3N e HC5N em outras fontesCom o objetivo de 
omparar as densidades 
olunares de HC3N e HC5N obtidas nestetrabalho, pro
uramos na literatura esses valores em outras fontes. Parti
ularmente, 
om-paramos nossos resultados 
om os quotados em Suzuki et al. (1992), que dete
taram astransições HC3N (J = 5 − 4) e HC5N (J = 9 − 8; 17 − 16) em 49 nú
leos de nuvenses
uras.Na tabela 5.12 resumimos a análise, onde foram relatadas as densidades 
olunares dasmolé
ulas men
ionadas e a relação x = N(HC3N)/N(HC5N). Da análise podemos extrairduas 
on
lusões. Por um lado, vemos que as densidades de HC3N e HC5N na região B2são maiores do que na região B1; esse resultado, junto 
om os obtidos para NH2CHO eHNCO, re�etem um gradiente quími
o ao longo do jato (Ba
hiller et al. 1997). Por outrolado, vemos que a tendên
ia N(HC3N)> N(HC5N) se mantém nos nossos resultados.
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Figura 5.25: Diagrama rota
ional do 
onjunto de emissões do HC5N identi�
ado na di-reção da protoestrela Cepheus E.
Tabela 5.12: Densidade 
olunares de HC3N e HC5N em outras fontes. Na ter
eira 
olunalistamos a relação x = N(HC3N)/N(HC5N).Fonte HC3N (
m−2) HC5N (
m−2) xB1 (3.1 × 1013)† 4.1 ×1012 7.6B2 (5.4 ×1013)† ≤9.1 ×1012 5.9Cepheus E 1.4 ×1013 3.3 ×1012 4.2Literatura‡L1489 1.28×1013 5.8×1012 2.2L1498 1.58×1013 4.3×1012 3.7TMC-2 3.3×1013 6.7×1012 4.9L1517B 9.3×1012 4.3×1012 2.2L1521B 4.1×1013 1.17×1013 3.5TMC-1 1.71×1014 5.6×1013 3.1L778 4.3×1012 6.1×1012 0.7L1172a 1.35×1013 6.5×1012 2.1

†Valor médio das duas 
omponentes de ex
itação
‡Valores tomados de Suzuki et al. (1992)



Capítulo 6Con
lusões e 
onsiderações �nais
6.1 Astroquími
a experimental6.1.1 Fotodessorção do gelo de pirimidinaNós temos estudado os me
anismos de fotodisso
iação, fotoionização e fotodessorção degelos de pirimidina, 
ondensados a 130 K, estimulados por raios X moles. A energiados raios X foi sele
ionada em função da ressonân
ia de ex
itação N 1s, 
ujos valoresvão desde ∼ 390 até 430 eV. Os fragmentos produzidos pela interação dos fótons 
oma matriz 
ongelada foram dete
tados através da té
ni
a espe
trometria de massas portempo de v�o. Os experimentos foram realizados, durante o período de feixe single-bun
h,na estação experimental SGM do LNLS, em outubro de 2010. A seguir apresentaremosas 
on
lusões do trabalho:1. Ao longo da varredura em energia dos fótons de raios X foram identi�
ados apro-ximadamente 20 fragmentos i�ni
os produzidos durante a interação dos fótons 
oma matriz 
ongelada de pirimidina. Na tabela 3.1 foram listados os rendimentos(PIY %) das rotas de disso
iação. Foi determinado que o íon 
om maior PIY foio HC3NH+, 
uja massa-
arga é de 52 m/q. Aproximadamente 50 % das rotas dedisso
iação 
orrespondem aos íons HC3NH+ (21.7 %), C4H+ (12.1 %), H+ (9 %)e NH2

+ (8.4 %). A por
entagem restante 
orresponde as 
ontribuições de 16 íonsmole
ulares, por exemplo, C+, C2
+, C2H2

+, N2H4
+, entre outros.Autores 
omo Fondren et al. (2007) e S
hwell et al. (2008) realizaram trabalhos,nos quais, a partir da destruição da pirimidina (298 K), sob o efeito de íons 
omenergias de 14 a 22 eV e fótons entre 7 e 18 eV, respe
tivamente, determinaramrendimentos i�ni
os similares aos nossos, desta
ando que uma das prin
ipais rotasde disso
iação produz o íon HC3NH+;2. Foi determinado o rendimento de fotodessorção (Y ). Esse rendimento é útil paraestimar o número de íons gerados por fóton. Na tabela 3.2, foram listados os val-ores para alguns íons dete
tados segundo a energia dos raios X. Na �gura 3.3 foiapresentado o 
omportamento de Yi, em função da energia dos fótons, para os íonsHC3NH+, C4H+, H+, C3H2

+ e C4H4N2
+. En
ontramos que os maiores valores de

Y 
orrespondem à irradiação 
om fótons de 399 eV. Esse resultado está de a
ordo
om a ressonân
ia N 1s→ π∗, pois é de se esperar que nessa energia a
onteçam um133
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amadas mais internas aos níveis maisexternos dos átomos de N, os quais estimulam posteriores pro
essos de ionização;3. Levando em 
onsideração que íons 
om a mesma relação massa-
arga podem serfotodessorvidos 
om diferentes energias 
inéti
as (Kpd), atingindo o dete
tor doespe
tr�metro de massas 
om diferentes tempos de v�o, simulamos a trajetória devários íons em um tubo por tempo de v�o, 
ujas espe
i�
ações té
ni
as são idênti
asao tubo TOF usado no experimento. Através dessa simulação, foi asso
iada a energiada fotodessorção 
om a FWHM dos pi
os espe
trais. Foi en
ontrado que íons 
omoo HC3NH+, C4H2
+ e N2H+

4 são fotoejetados da matriz 
ongelada 
om energias de11.2 ± 3.8, 12.1 ± 2.3 e 11.4 ± 4.2 eV (ver �gura 3.4);4. Propomos o íon HC3NH+ 
omo um possível traçador de pequenos PANHs. Tambémdesta
amos a importân
ia da produção de íons, via fotodessorção de gelos mole
u-lares, no enrique
imento quími
o das regiões 
ir
unstelares. Levando em 
onsidera-ção (i.) a luminosidade em raios X da estrela TW Hydra, (ii.) uma por
entagemhipotéti
a de pirimidina em gelos, inferior ao 10 % e (iii.) per�s de densidadenuméri
a de hidrogênio de 106 e 107 
m−3, en
ontrou-se que a fotodessorção do íonHC3NH+, nas regiões mais densas de um DP, produziria uma densidade 
olunarda ordem de 1011 a 1013 
m−2 em uma faixa 
ompreendida entre 20 e 120 UA (vertabela 3.4 e �gura 3.5).Como na fase gasosa o íon HC3NH+ possui uma taxa de destruição maior do quea taxa de produção (tabela 3.5 e �gura 3.6), determinamos que a fotodessorção dosgelos é responsável por ∼ 60 % da densidade 
olunar de íons nitrogenados. Poroutro lado, devido ao fato da pirimidina ser sus
etível a ser destruída por fótonsUV (Peeters et al. 2005), estimamos o tempo de meia-vida da pirimidina 
on-siderando os dois per�s de densidade numéri
a de hidrogênio men
ionados a
ima.Foi en
ontrado que, para uma luminosidade em raios X típi
a de uma protoestrelaTW-Hydrae, o tempo de meia-vida da pirimidina estaria entre 10−1 e 103 anos (ver�gura 3.7). Em 
omparação 
om a ordem de grandeza da idade dos DP, de milhõesde anos, os tempos determinados são muito 
urtos. Tal resultado desfavore
eria adete
ção da pirimidina em DP.6.1.2 Fotodessorção do gelo de formiato de metilaFoi realizado um experimento no qual se estudou a interação de um gelo de formiato demetila (HCOOCH3) 
om raios X moles. As medidas foram 
oletadas na estação experi-mental SGM do LNLS. Da mesma forma que o experimento do gelo da pirimidina, esteexperimento foi realizado no período do tempo single-bun
h em outubro de 2010.O formiato de metila foi 
ondensado sobre uma folha de ouro a uma temperatura de∼ 130 K.Através da irradiação do gelo usando fótons de raios X nas ressonân
ias C 1s e O 1s, 
ujasenergias vão de ∼ 280 até 300 eV e de 530 até 550 eV, respe
tivamente, foram estudadosos pro
essos de fotodisso
iação, fotoionização e fotodessorção. A aquisição dos dados foifeita através da té
ni
a espe
trometria de massas por tempo de v�o. As 
on
lusões eimpli
ações astrofísi
as do estudo são1. Foram identi�
adas aproximadamente quinze rotas de disso
iação, estimuladas porraios X moles, dos gelos de formiato de metila. Nas tabelas 3.6(a) e (b) foram
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os segundo as varreduras em energias dasressonân
ias C 1s e O 1s, respe
tivamente. Para as medidas obtidas 
om fótons de288 e 532 eV, justo nas ressonân
ias C 1s → π∗ e O 1s → π∗, respe
tivamente,en
ontramos que os íons H+, CH+, CH3
+, CO+ e CH3O+ representam ∼ 85 % dorendimento par
ial i�ni
o.A respeito do íon H+, 
ujo PIY foi de ∼ 10 %, estudos da fotodisso
iação deDCOOCH3 indi
am que o H+ pode ser expulso da molé
ula desde o 
arbono dogrupo 
arbonila (D-C=O) ou do grupo metilo (-CH3) (Selriguehi et al. 1997).A relação do PIY (CH+ %)/(CH3

+ %), tanto na varredura da ressonân
ia C 1s→ π∗quanto na varredura O 1s→ π∗, foi de aproximadamente o dobro. Essa tendên
iasugere que o CH+ pode ser um produto da disso
iação do íon CH3
+, tal 
omoIkeura-Sekigu
hi et al. 2001 o reportaram;2. Foi determinado o rendimento i�ni
o de fotodessorção (Yi, íons fóton−1). Na �gura3.11 apresentou-se o 
omportamento de Yi para os íons H+, CH+, CH3

+, HCO+,CH3O+, CH3OH+ e COOH+, em função da energia dos fótons segundo as ressonân-
ias C 1s e O 1s. Esperava-se que Yi exibisse um aumento sistemáti
o nas energias288 e 532 eV, que 
orrespondem justamente aos valores das ressonân
ias C 1s → π∗e O 1s → π∗, respe
tivamente. Só os íons H+, CH+ e CH3
+ exibiram essa tendên
ia;3. Foi desenvolvido um modelo de dis
o protoplanetário onde se exibe a profundidadeópti
a e �uxo de fótons de raios X ao longo dos intervalos -100 ≤ R(UA) ≤ 100 e-70 ≤ z(UA) ≤ 70 (ver �guras 3.13 e 3.14).O per�l do �uxo de fótons de raios X (FX) foi modelado levando em 
onsideraçãouma luminosidade em raios X, integrada de 0.25 a 1.34 keV, de ∼ 2 × 1030 erg s−1(Kastner et al. 2002). En
ontramos que FX , nas regiões do plano médio do DP,pode 
air até uma ordem de 10−20 fótons 
m−2 s−1. Em 
ontraste, nas regiões debaixa densidade, nas 
amadas superiores do DP, FX pode atingir valores de até105 fótons 
m−2 s−1;4. Nas �guras 3.15, 3.16 e 3.17 foram apresentados os gradientes da densidade 
olunar,de íons fotodessorvidos do gelo de formiato de metila, em dis
os protoplanetários.O objetivo do modelo foi estimar o impa
to que tem a fotodestruição dos gelos noenrique
imento quími
o dos DP. Foi levado em 
onsideração que4.1 A densidade dos grãos de poeira (ρd) segue ρg = 100ρd, onde ρg é a densidadedo gás;4.2 A seção de 
hoque de absorção de raios X pelos grãos depende do fator Qabs,que depende da 
omposição dos grãos de poeira. Por 
onseguinte, tomamosum valor de Qabs para um grão 
omposto de MgSiO4 (Dwek e Smith 1996);4.3 Os mantos de gelo, 
ondensados sobre os grãos, possuem uma 
omposiçãohipotéti
a de formiato de metila inferior ao 5 %. Considerou-se também grãosde 0.1 µm de raio;4.4 Os íons fotodessorvidos podem ser destruídos através de reações de re
ombi-nação eletr�ni
a;Supondo tais 
onsiderações, foi determinado que íons 
omo o CH+, CH+

3 e CO+estariam distribuídos na zona intermediária dos dis
os 
om densidades 
olunaresque vão de 107 a 1011 
m−2 (ver �guras 3.15, 3.16 e 3.17);
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hoque de absorção de raios X do formiato de metila, esti-mamos o tempo de meia-vida dessa molé
ula em função da distân
ia à protoestrela
entral. En
ontramos que nas regiões mais próximas a protoestrela, até 25 UA,a molé
ula tem uma meia-vida da ordem de unidades de anos. Nas regiões maisdistantes ou densas, superiores a 75 UA da protoestrela, a meia-vida da molé
ula éda ordem de 105 anos.
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ionais6.2.1 Dete
ção de NH2CHO e HNCO nas regiões B1 e B2Uma parte do 
alendário de trabalho foi dedi
ada à pro
ura de molé
ulas prebióti
as.Satisfatoriamente, foram dete
tadas várias linhas de emissão da formamida (NH2CHO),na faixa milimétri
a do espe
tro eletromagnéti
o, e de seus possíveis pre
ursores HNCO,á
ido iso
iâni
o, e HCNO, á
ido fulmíni
o, na região de 
hoque B1. A seguir as 
on
lusões.1. Através do projeto ASAI, foram observadas as regiões de 
hoque B1 e B2 (∼ 250 p
)por meio do radioteles
ópio IRAM 30m. Na direção de B1 �zemos levantamentosnas bandas 
entradas em 3 mm (80 - 116 GHz), 2 mm (128 - 173 GHz), 1.3 mm(200 - 320 GHz) e 0.8 mm (329 - 350 GHz). As observações na direção de B2 foramfeitas usando par
ialmente a banda 
entrada em 3 mm, isto é, de 83.5 a 107 GHz.Foram 
onsiderados erros de 
alibração inferiores ao 20 %.A análise espe
tros
ópi
a foi feita usando as bases de dados CDMS e JPL. Na di-reção de B1 foram dete
tadas 25 linhas da formamida. Apenas duas apare
eram
ontaminadas por emissões do CCS e C2H5OH em ∼ 93.870 e 251.566 GHz, respe
-tivamente. Na direção de B2 foram dete
tadas 7 linhas da formamida. Também foidete
tada a linha 
ontaminada pelo CCS em ∼ 93.870 GHz (ver �guras 5.1 e 5.2);2. Com o objetivo de asso
iar a formamida 
om um possível pre
ursor, diferentedo H2CO e NH2, pro
uramos emissões da molé
ula HNCO nas duas regiões de
hoque, pois esta molé
ula é a mais próxima, em termos estruturais, à formamida(�gura 5.10). Em B1 foram identi�
adas nove linhas de emissão, em B2 foram de-te
tadas quatro (�gura 5.7). Os parâmetros espe
tros
ópi
os das emissões foramlistados na tabela 5.3.Também foi dete
tado o is�mero menos abundante HCNO. Duas emissões asso-
iadas a transições 4 → 3 e 5 → 4, em 91.751 e 114.688 GHz, respe
tivamente,foram identi�
adas em B1 (tabela 5.5, �gura 5.12). Essas emissões também forampro
uradas nos espe
tros da região B2, mas os resultados foram negativos;3. Foi realizada uma análise do per�l das transições 40,4�30,3 da formamida e HNCO de-te
tadas em B1. Usando o desenvolvimento apresentado em Bertrand et al. (2012),onde linhas de emissão do CO foram ajustadas através de uma lei exponen
ial, en-
ontramos que o per�l das transições men
ionadas podem ser ajustadas por meiode I(v) ∝ exp(−|Vlsr/V0|), 
om V0 = 2.5 km s−1 (�guras 5.3 e 5.8). Como o per�lde linhas do CO também é ajustado por V0 = 2.5 km s−1, que 
ara
teriza o per�lde emissões provenientes da 
avidade presente na região B1, nós 
on
luímos que aformamida e HNCO estão sendo simultaneamente formadas nessa 
avidade;4. As 
ondições de ex
itação das linhas de NH2CHO, HNCO e HCNO, identi�
adasem B1 e B2, foram determinadas através do método do DR (ver � 1.4.3), adotandoum tamanho de fonte entre 15′′ e 18′′. A seguir, des
reveremos as 
ondições deter-minadas segundo a região:4.1 Região de 
hoque B1
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∗ NH2CHO: foram identi�
adas duas 
omponentes de ex
itação, ver �gura5.4(a). A 
omponente de baixa ex
itação exibiu uma temperatura rota-
ional e densidade 
olunar de 10 ± 3 K e 3.5 ±0.6× 1012 
m−2, respe
-tivamente. A 
omponente de alta ex
itação apresentou uma temperaturarota
ional e densidade 
olunar de 34 ± 4 K e 1.7 ±0.4× 1012 
m−2, res-pe
tivamente;
∗ HNCO: 
omo no 
aso da formamida, foram identi�
adas duas 
omponentesde ex
itação, �gura 5.9(a). A 
omponente de baixa ex
itação exibiu umatemperatura rota
ional e densidade 
olunar de 17 ± 2 K e 3.3 ±0.5×1013 
m−2, respe
tivamente. A 
omponente de alta ex
itação apresentouuma temperatura rota
ional e densidade 
olunar de 43 ± 4 K e 8.4 ±1×1012 
m−2, respe
tivamente;
∗ HCNO: a partir das duas linhas identi�
adas 
onstruiu-se o DR. A tem-peratura rota
ional e densidade 
olunar derivada foi de 10 ± 3 K e 6.6
±0.9× 1011 
m−2, respe
tivamente;As abundân
ias das espé
ies men
ionadas foram listadas na tabela 5.4, onde
onsiderou-se N(H2) = 1.0 × 1021 
m−2.4.2 Região de 
hoque B2À diferença de B1, os diagramas rota
ionais das molé
ulas identi�
adas e-xibiram só uma 
omponente. Para a formamida, a partir do DR derivou-seuma temperatura rota
ional e densidade 
olunar de 10 ± 3 K e 5.9 ±1.4×1012 
m−2, respe
tivamente.A partir do DR da molé
ula HNCO determinou-se uma temperatura rota
ionale densidade 
olunar de 13 ± 3 K e 4.6 ±0.9× 1013 
m−2, respe
tivamente.As abundân
ias das molé
ulas foram listadas na tabela 5.4, onde 
onsiderou-se

N(H2) = 5.4 × 1020 
m−2.5. Foi realizado um modelo sobre a síntese da formamida, a partir da reação NH2 +H2CO → NH2CHO + H, através do 
ódigo Astro
hem.O modelo foi avaliado 
onsiderando uma rede de aproximadamente 50 reações quími-
as na fase gasosa, tanto de formação quanto de destruição, que envolvem diretaou indiretamente a formamida (tabela 5.2). As abundân
ias das espé
ies quími-
as 
onsideradas 
orrespondem a valores médios típi
os do MI, por exemplo, asabundân
ias ini
ias de H2CO e NH2 foram de 5.29 × 10−10 e 5.04 × 10−9, respe
-tivamente. No modelo 
onsiderou-se que o gás e a poeira têm uma temperaturade 70 K, que seria um valor razoável para a temperatura do 
hoque. Também foi
onsiderado um tamanho de grão padrão de 0.1 µm. Na �gura 5.5 foi exibido oresultado, onde vê-se a evolução na abundân
ia de NH2CHO, H2CO e NH2 em umperíodo de tempo de 1 × 106 anos. Nessa �gura podemos ver que em aproximada-mente 1000 anos a formamida atingiria um máximo de abundân
ia, da ordem de10−13. Como a abundân
ia da formamida, determinada observa
ionalmente, foi de10−9, 
on
luímos que os modelos de formação na fase gasosa não expli
am os eleva-dos valores observados.Realizaram-se outros testes para justi�
ar a alta abundân
ia observada. Para isso,avaliamos o modelo aumentando sistemati
amente as abundân
ias de NH2 e H2CO,
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tas. O resultado foi apresentado na�gura 5.5(b), onde podemos ver que a formamida atingiria uma abundân
ia da or-dem da observada em ∼ 1000 anos, não obstante, isso a
onte
eria se as abundân
iasde NH2 e H2CO fossem 100 e 1000 vezes maiores do que as típi
as para o MI, respe
-tivamente. Por outro lado, rodamos o modelo mantendo inta
tas as abundân
iasdos pre
ursores, mas, aumentando a temperatura do 
hoque. A máxima abundân
iade NH2CHO, da ordem de 10−12, foi obtida no modelo 
om T = 500 K; 
ontudo, ovalor é 1000 vezes menor do que o valor observado;6. Devido ao resultado insatisfatório do modelo desenvolvido, nós temos proposto que oHNCO poderia ser uma molé
ula pre
ursora de NH2CHO, pois ambas as molé
ulastêm estruturas similares e foram dete
tadas nas regiões de 
hoque B1 e B2. Umfato que sustenta essa hipótese está baseado nas 
orrelações [H2CO℄ vs [NH2CHO℄e [HNCO℄ vs [NH2CHO℄, realizadas levando em 
onsideração as abundân
ias dessasespé
ies em vários objetos galá
ti
os (ver �gura 5.11). Através do 
oe�
iente dePearson, nós en
ontramos que há uma 
orrelação melhor 
omportada entre [HNCO℄e [NH2CHO℄ do que [H2CO℄ e [NH2CHO℄. Esse resultado poderia indi
ar que oHNCO e NH2CHO estariam quimi
amente envolvidos nos pro
essos de formação.Nesse sentido, autores 
omo Raunier et al. (2004) têm demonstrado que a formamidapode ser produzida pela irradiação de gelos de HNCO, 
ondensados a 10 K, por meiode fótons UV.Em trabalhos futuros, nós pretendemos fazer outros estudos observa
ionais e expe-rimentais para delu
idar a síntese de NH2CHO a partir do pre
ursor HNCO.6.2.2 Outros voláteis em B1, B2 e Cepheus ENa seção 5.3 foram apresentados os resultados sobre a dete
ção de outras molé
ulasvoláteis nos objetos B1, B2 e na direção da protoestrela Cepheus E. Devido à importân-
ia de molé
ulas nitrogenadas na síntese de pequenos PANH, pro
uramos emissões dospossíveis pre
ursores HC3N e HC5N nos objetos men
ionados.1. Região de 
hoque B1
∗ HC3N: usando a mesma metodologia empregada na análise das transições daformamida, nós identi�
amos dezenove linhas de emissão do HC3N na regiãoB1. Os parâmetros espe
tros
ópi
os e de ajuste das linhas foram listados natabela 5.6.As 
ondições de ex
itação foram determinadas usando o método do DR (� 1.4.3).O 
onjunto de emissões gerou uma distribuição de valores Eu vs ln(Nu/gu) queexibiu duas 
omponentes de ex
itação (�gura 5.15). A 
omponente de baixaex
itação exibiu uma temperatura rota
ional e densidade 
olunar de 21 ± 1 Ke 4.9 ±0.4× 1013 
m−2, respe
tivamente. A 
omponente de alta ex
itação a-presentou uma temperatura rota
ional e densidade 
olunar de 40± 1 K e 1.4
±0.2× 1013 
m−2, respe
tivamente;

∗ HC5N: foram identi�
adas nove linhas de emissão, 
ujos parâmetros espe
-tros
ópi
os foram listados na tabela 5.9. As linhas dete
tadas foram exibidasna �gura 5.20. Através do DR, �gura 5.21, identi�
amos uma 
omponente deex
itação, 
uja temperatura rota
ional e densidade 
olunar foram de 37 ± 2 K
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m−2, respe
tivamente.2. Região de 
hoque B2
∗ HC3N: na direção de B2 foram identi�
adas quatro linhas do HC3N, na �gura 5.16foram apresentadas as transições e na tabela 5.7 os parâmetros espe
tros
ópi
os. Apartir do DR, �gura 5.17, nós derivamos uma temperatura rota
ional e densidade
olunar de 14 ± 1 K e 5.4 ± 0.3 × 1013 
m−2, respe
tivamente;
∗ HC5N: apenas foram identi�
adas três linhas de emissão do HC5N nos espe
trosda região B2. Na tabela 5.10 foram apresentados os parâmetros espe
trais dastransições e na �gura 5.22 foram exibidas as linhas de emissão. As 
ondições deex
itação foram determinadas a partir do DR, apresentado na �gura 5.23, 
ujatemperatura rota
ional e densidade 
olunar foram de 24 ± 1 K e 9.1 ± 0.1 ×1012 
m−2, respe
tivamente.A relação S/R das linhas está no limite dos 3σ, de modo que os valores das 
ondiçõesde ex
itação 
orrespondem apenas ao limite de dete
ção.3. Cepheus E
∗ HC3N: foram identi�
adas oito linhas de emissão do HC3N em Cepheus E. A relaçãoS/R das linhas foi ≫ 3σ, ver �gura 5.18. Através do DR do 
onjunto das emissões,foram identi�
adas duas 
omponentes de ex
itação. A 
omponente de baixa ex-
itação exibiu uma temperatura rota
ional e densidade 
olunar de 16 ± 1 K e 1.8
±0.1× 1013 
m−2, respe
tivamente. A 
omponente de alta ex
itação apresentou umatemperatura rota
ional e densidade 
olunar de 61 ± 3 K e 1.1 ±0.3× 1013 
m−2,respe
tivamente;

∗ HC5N: foi identi�
ado um elevado número de linhas de emissão do HC5N emCepheus E.Na �gura 5.24 foram exibidas as transições e na tabela 5.11 os parâmetros espe
-tros
ópi
os.A partir do DR foi identi�
ada uma úni
a 
omponente de ex
itação, o resultado foiapresentado na �gura 5.25. A temperatura rota
ional e densidade 
olunar derivadafoi de 29 ± 3 K e 3.3 ±0.5× 1012 
m−2, respe
tivamente.Na tabela 5.12 foram listados os valores das densidades 
olunares das molé
ulas HC3Ne HC5N em várias fontes. Através da relação N(HC3N)/N(HC5N) en
ontramos que oHC3N é mais abundante por um fator ∼ 4, 6 e 8 para as fontes Cepheus E, B2 e B1,respe
tivamente. Essa tendên
ia também foi determinada por outros autores em fontes
omo L1489, TMC-1 e TMC-2 (Suzuki et al. 1992).Existem pou
os estudos sobre a formação de HC3N e HC5N. Winnewisser e Walmsley(1978) estudaram a reação entre o C2H2 e HCN, apesar de faltar mais estudos, a evidên
iaobserva
ional indi
a que a formação do HC3N é mais e�
iente.Em estudos posteriores, pretendemos realizar experimentos para estudar a formação desses
ompostos na fase 
ondensada.



Apêndi
e AEstruturas mole
ularesConhe
er a estrutura das molé
ulas é uma questão de grande importân
ia para inferir pro-priedades 
omo o momento dipolar, isomerismo, densidade eletr�ni
a, energias de ligação,rearranjos eletr�ni
os e, em termos espe
tros
ópi
os, para estudar os movimentos rota-
ionais e vibra
ionais responsáveis pela emissão de fótons, 
ujos 
omprimentos de ondasão úteis para estudar o Universo na região infravermelha e (sub)milimétri
a do espe
troeletromagnéti
o.Neste apêndi
e apresentamos as estruturas mole
ulares de várias das espé
ies quími
asmen
ionadas ao longo do texto. As estruturas foram feitas através do programa de li
ençaaberta AVOGADRO,1 que é um avançado editor e visualizador de estruturas mole
ulares.O programa está es
rito na linguagem C++ e Python, e 
onta 
om várias ferramentasgrá�
as e livrarias; tais 
omo o pa
ote OpenGL, útil para grá�
os em 3D; e Open Babel,que é uma ferramenta 
omputa
ional útil para realizar 
ál
ulos de me
âni
a mole
ular.A seguir des
reveremos os parâmetros que a ferramenta MMFF94 (Mer
k Mole
ular For
eField) emprega para modelar as estruturas mole
ulares. Por um lado, o 
ódigo 
al
ula aenergia asso
iada as ligações. Nesse sentido, apare
e o termo �energia de ligação�, Ebond,que é de�nido por
Ebond = Kbond(rab − r0ab)

2

{

1 + cs(rab − r0ab) +
7

12

[

cs2(rab − r0ab)
2
]

}

,onde Kbond é uma 
onstante asso
iada à força da ligação; rab e r0ab são o 
omprimentoda ligação real e ideal, 
al
ulado segundo 
ondições de gás ideal, entre os átomos a e b,respe
tivamente; cs é um fator volumétri
o de alongamento mole
ular.Também é 
onsiderado um termo asso
iado à �exão angular, 
uja energia Eangle é dadapor
Eangle = Kθ(θabc − θ0abc)

2[1 + cb(θabc − θ0abc)],onde Kθ é uma 
onstante asso
iada à força da �exão angular; θabc e θ0abc são os ângulosreal e ideal, 
al
ulado segundo 
ondições de gás ideal, entre os átomos a, b e c, respe
tiva-mente; e cb é um fator volumétri
o de �exão mole
ular. O programa também 
onsidera1Página web http://avogadro.

/wiki/Main-Page141
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uja energia Et é de�nida assim
Et = 0.043844

Kabc:d

2
χ2
abc:d,onde Kabc:d é a 
onstante de força asso
iada à torção, e χabc:d é o ângulo de torção deWag, que 
orresponde ao ângulo entre a ligação dos átomos bd e o plano abc.Devido à repulsão eletrostáti
a que afeta a estrutura das molé
ulas, o 
ódigo 
onsidera aenergia de repulsão de Van der Waals (Evdw)

Evdw = εab

(

1.07R∗
ab

Rab + 0.07R∗
ab

)7(
1.12R∗7

ab

R7
ab + 0.07R∗7

ab

− 2

)

,onde εab é uma 
onstante asso
iada ao poço de poten
ial entre os átomos a e b, Rab é oraio de Van der Waals entre os átomos a e b, e R∗
ab é o raio limite onde a interação de Vander Waals entre a e b se minimizam. O 
ódigo também 
onsidera um termo por repulsãoeletrostáti
a (Eelec) dado por

Eelec =
qaqb

D(Rab + δ)n
,onde qa e qb são a 
arga dos átomos a e b, respe
tivamente; D e δ são as 
onstantesdielétri
a e eletrostáti
a típi
a de 
ada ligação quími
a. Para mais informação a respeitodo programa, re
omendamos a referên
ia Halgren 1999.Nas �guras A.1 a A.6 mostramos a estrutura das molé
ulas formiato de metila, á
idoa
éti
o, gli
oaldeído, benzeno, pirimidina, á
ido iso
iâni
o, á
ido fulmíni
o, formaldeído,amidogênio, 
ianoa
etileno e 
ianobutadi-ino. As estruturas das molé
ulas foram otimizadasusando a ferramenta MMFF94 For
e Field2 que, a partir do 
ál
ulo da energia poten
ialtotal do sistema, que in
lui movimentos de vibração, �exão e torção das ligações e repul-são de Van der Waals, permite derivar valores 
on�áveis das propriedades mole
ulares.Nas �guras men
ionadas temos indi
ado o ângulo e 
omprimento das ligações (em Å);o tipo de ligação: tripla, dupla ou simples; e a superfí
ie de poten
ial eletrostáti
o, quepara uma molé
ula, representa a densidade eletr�ni
a ao longo das suas ligações (Halgren1999).

2http://open-babel.readthedo
s.org/en/latest/For
e�elds/mm�94.html
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Figura A.1: Estrutura das molé
ulas a
etileno (C2H2) e 
ianeto de hidrogênio (HCN).

Figura A.2: Estrutura das molé
ulas benzeno (C6H6) e pirimidina (C4H4N2).
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Figura A.3: Estrutura dos is�meros C2H4O2: á
ido a
éti
o (CH3COOH), gli
oaldeído(HOCH2COH) e formiato de metila (HCOOCH3).
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Figura A.4: Estrutura das molé
ulas prebióti
as formamida (NH2CHO), á
ido iso
iâni
o(HNCO) e á
ido fulmíni
o (HCNO) dete
tadas nas regiões de 
hoque B1 e B2.
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Figura A.5: Estrutura das molé
ulas pre
ursoras da formamida: amidogênio (NH2) eformaldeído (H2CO).

Figura A.6: Estrutura dos hidro
arbonetos 
ianoa
etileno (HC3N) e 
ianobutadi-ino(HC5N) dete
tados nas regiões de 
hoque B1, B2 e no objeto protoestelar Cepheus E.



Apêndi
e BModelando em Astro
hemAstro
hem é um 
ódigo versátil que 
omputa a abundân
ia de espé
ies quími
as, emfunção do tempo, em regiões interestelares. O 
ódigo está es
rito em linguagem C e é deli
ença aberta.Arquivos de entradaComomen
ionamos na subseção (5.1.2), para realizar modelos sobre a variação de abundân-
ias mole
ulares em função do tempo, devem ser introduzidos dois arquivos de entrada.Por um lado, deve ser editado um arquivo que 
ontenha as propriedades físi
as do mo-delo que queremos realizar; tal arquivo tem extensão .mdl. A seguir apresentaremos umexemplo do formato# �������������������������-# Sour
e model file example# shell number, Av [mag℄, nH [
m-3℄, Tgas [K℄, Tdust [K℄#0 0 0.e0 0 0# �������������������������-Em outro arquivo de entrada, devem-se espe
i�
ar as abundân
ias médias de átomos,molé
ulas e íons; assim também, devem-se introduzir, se ne
essário, propiedades asso
i-adas 
om a poeira interestelar. Esse arquivo tem extensão .ini. A seguir apresentaremosum exemplo do formato# �������������������
[files]sour
e = input-file.mdl
hem = osu2009.
hm# Physi
al paramaters
[phys] 147
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hi = 0.0
osmi
 = 0.0000000e-00grain-size = 0.0# Solver parametersti = 0e-0tf = 0e0# Initial abundan
es [abundan
es℄H = 0.0e+0H2 = 0.0e+0e(-) = 0.0e+0grain = 0.0e+0grain(-) = 0.0e+0C(+) = 0.0e+0O = 0.0e+0H2O = 0.0e+0NH(+) = 0.0e+0# Output
[output]abundan
es =suffix = model-nametime-steps = 0tra
e-routes = 0# �������������������
Arquivo de suporteAstro
hem 
omputa as abundân
ias através do ban
o de reações quími
as da Ohio StateUniversity (OSU). Para isso, no arquivo de extensão .ini deve-se indi
ar o ban
o de da-dos, que no 
aso, 
orresponde à base de dados de 2009 (osu2009.
hm). Através do arquivode extensão .
hm o 
ódigo lê aproximadamente 6000 reações, 
ujo formato é# ���������������������-H + H − > H2 4.95e-17 5.00e-01 0.00e+00 0 1e(-) + grain − > grain(-) 6.90e-15 5.00e-01 0.00e+00 -1 2H(+) + CH4 − > CH4(+) + H 1.50e-09 0.00e+00 0.00e+00 2 551.........# ���������������������-Portanto, no lado esquerdo do arquivo podemos ver a reação e no lado direito os 
oe-�
ientes 
inéti
os asso
iados ao pro
esso.
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ontém os valores de abundân
ia quími
a, em função do tempo, é de ex-tensão .abun. Esse arquivo é gerado após 
ompilar o 
ódigo, o formato é# ����������������������# NH2CHO abundan
e 
omputed by astro
hem# time [yr℄ / shell number#01.00e-06 0.00e+00.........1.00e+06 0.00e+00# ����������������������Com a 
ompilação do programa é gerado outro arquivo de grande importân
ia. Essetem extensão .rout e 
ontém os 
oe�
ientes 
inéti
os das reações de formação e destru-ição em função do tempo. A seguir, nós apresentaremos um exemplo do formato dessearquivo# ����������������������# Main NH2CHO formation/destru
tion routes 
omputed by astro
hem# shell number time [yr℄ rea
tion number 1 rea
tion rate 1 [
m-3/s℄...#0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00# ����������������������Para mais informação sobre o 
ódigo Astro
hem, re
omendamos o manual Maret 2012 ea página web: http://smaret.github.io/astro
hem/.
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