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Resumo

Nas regioes frias de discos protoplanetarios moléculas condensam sobre a superficie de
graos de poeira formando mantos de gelo. A interacao da radiacao, proveniente da pro-
toestrela, com os mantos estimula processos fisico-quimicos que contribuem para o en-
riquecimento quimico de regides de formagcao de planetas.

Estudamos experimentalmente os processos de fotoionizagao, fotodissociagao e fotodessorcao
induzidos por raios X em gelos (7" ~ 130 K) das moléculas pirimidina (C4H4N,) e formi-
ato de metila (HCOOCH3). As medidas foram realizadas no Laboratorio Nacional de Luz
Sincrotron empregando a técnica espectrometria de massas por tempo de voo. Os resul-
tados foram aplicados em um modelo de disco protoplanetario. No caso da pirimidina,
assumindo dois perfis de densidade de Hy, 1 x 10% e 1 x 107 cm ™3, determinamos que a
taxa de producao de fons como o HCsNH* seria da ordem de 107'® a 1078 fons ecm ™3 s~ 1.
Integrando esses valores em um periodo de 1 x 10° anos, foi determinado que a densidade
colunar de HC3NH™, em funcao da distancia a protoestrela central, estd compreendida
entre 3 x 10 e 1 x 10'3 cm 2.

No caso do formiato de metila, foi desenvolvido um modelo sobre a distribuicao de fons
oxigenados em um disco com extensoes em raio e altura de 100 e 70 UA, respectivamente.
Para fons como o HCO™, determinamos que a densidade colunar ao longo do disco es-
taria compreendida entre 1 x 107 e 1 x 10 cm~2. Os resultados experimentais mostram
que ions moleculares, dessorvidos de mantos de gelo, cumprem um papel importante no
enriquecimento molecular de discos protoplanetarios.

Através de um levantamento na faixa espectral do milimétrico, por meio da antena
IRAM 30m, foram identificadas moléculas com ligacoes peptidicas, tais como formamida
(NH,CHO), acido isocianico (HNCO) e acido fulminico (HCNO), nas regides de choque
L1157-B1 e L1157-B2 (~ 250 pc). Foram derivadas abundancias de (0.4 - 1.1) x 1078 e
(3.3 - 8.8) x 107® para a formamida e acido isocianico, respectivamente. Comparagoes
com estudos prévios indicam que as abundancias de NH,CHO e HNCO sao maiores do
que nas fontes galacticas quimicamente mais ricas. Observamos que ha uma correlacao
estreita entre as abundancias de NHo,CHO e HNCO em varias fontes, isso seria um indicio
de que essas moléculas tém um vinculo espacial e temporal.

Analisamos emissoes das moléculas HCsN e HC5N nas regices LL1157-B1, LL1157-B2 e na
direcdo do sistema protoestelar Cepheus E (~ 730 pc). Para a molécula HC3N, obtivemos
abundancias de 3 x 1078, 1 x 1072 e 6 x 1072 para L1157-B1, L1157-B2 e Cepheus E,
respectivamente. Para HC;N, as abundancias determinadas foram de 4 x 1072, 2 x 1078
el x 1072 para L1157-B1, L1157-B2 e Cepheus E, respectivamente. Nossos resultados
mostram que as razoes N(HC3N)/N(HC;N), compreendidas entre 4 e 8, estao de acordo
com os valores reportados na literatura.



Abstract

In the cold regions of protoplanetary discs, molecules condensate on the surface of dust
grains, forming icy mantles. The interaction of the radiation, emitted by the protostar,
with mantles, stimulates photoprocesses that chemically enrich the planet-forming region.

We have studied the photoionization, photodissociation and photodesorption processes,
stimulated by soft X-rays, of pyrimidine (C4H4N3) and methyl formate (HCOOCH;)
molecules frozen at temperatures around 130 K. The experiments were performed at the
Brazilian Synchrotron Light Laboratory using the time-of-flight mass spectrometry tec-
nique. The experimental results were extrapolated to protoplanetary disc conditions. In
the case of pyrimidine, assuming two density profiles of molecular hydrogen, 1 x 10% and
1 x 107 cm ™3, we determined HC3NH* ion-production rates of the order of 107'° up to
10~% ions em 3 s7L. Integrating over 1 x 10° yr, HC3NH™ column density values, ranging
from 3 x 10% to 1 x 10'3 em ™2, were obtained as a function of the distance from central
star.

In the case of methyl formate, we have modelled the distribution of oxigenated ions for a
disc with radii and height of 100 and 70 AU, respectively. For ions as HCO™, we deter-
mined values of column density between 1 x 107 and 1 x 10° cm~2 across the disc. The
experimental results show that molecular ions, desorbed from icy mantles, play a crucial
role in the molecular enrichment of protoplanetary discs.

Through an observational survey at millimetric wavelengths, with the IRAM 30m tele-
scope, it have identified molecules with peptide bonds, such as formamide (NH,CHO),
isocyanic acid (HNCO) and fulminic acid (HCNO) in the protostellar shock regions L1157-
B1 and L1157-B2 (~ 250 pc). Abundances of (0.4-1.1) x 1078 and (3.3-8.8) x 107® are
derived for formamide and isocyanic acid, respectively. Comparison with previous studies
on HNCO and NH,CHO shows that both molecules are more abundant than in the richest
Galactic sources known so far. A tight linear correlation between HNCO and NH,CHO
is observed, which suggests that both species have a temporal-space link.

We have analyzed molecular emissions of HC3N and HCsN in the protostellar shocks
L1157-B1, L1157-B2 and towards the protostar Cepheus-E (~ 730 pc). For HC3N, we
determined abundances of 3 x 1078, 1 x 1072 and 6 x 107? for L1157-B1, L1157-B2 and
Cepheus-E, respectively. For HC5N, the determined values were 4 x 107, 2 x 10~% and
1 x 107? for L1157-B1, L1157-B2 and Cepheus-E, respectively. Our results show that
the N(HC3N)/N(HC;5N) ratio, which ranging from 4 up to 8, are in agreement with the
values reported in the literature.
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Apresentacao

Uma das principais questoes da Astronomia contemporanea esta associada ao surgimento
da vida. No decorrer da historia, tribos, povos e civilizacoes tém abordado esse assunto
a partir de pontos de vista mistico, artistico e cientifico. Hoje, com a construcao de po-
tentes observatorios e sondas espaciais, estamos em uma época dourada para estudar a
géneses. Estamos em uma época unica para entender se somos uma rara excecao, pois
somos cientes de que nossa existéncia é efémera em um Universo espacial e temporalmente
vasto, e que passamos por um momento sociotecnoldogico propicio para abordar tal questao.

Historicamente, uma das formas de saber algo sobre a composi¢ao do espaco extraterreno
foi através da analise do material proveniente dele, meteoritos ou fragmentos de cometas.
Uma das primeiras disciplinas encarregadas de abordar esses estudos, com alguns tra-
balhos publicados que datam do final do século XIX, foi a Cosmoquimica. Poderiamos
dizer que a Cosmoquimica, com o decorrer do tempo, tomou dois rumos. Por um lado,
expandiu-se a um campo mais abrangente, a Astroquimica; pelo outro, permaneceu como
uma disciplina das ciéncias planetarias.

Esta tese foi organizada em seis capitulos e trés apéndices. No capitulo 1, Introducao,
versaremos sobre o estado da arte da astroquimica dos sistemas protoestelares. Nos capi-
tulos 2 e 3, apresentaremos a metodologia e os resultados experimentais, respectivamente.
Nos capitulos 4 e 5, apresentaremos a metodologia e os resultados observacionais, respec-
tivamente. No capitulo 6 apresentaremos as conclusoes. No apéndice A, apresentaremos
modelos sobre a estrutura das moléculas discutidas ao longo da tese. No apéndice B,
explicaremos como funciona o coédigo Astrochem. No apéndice C, listamos a producao
cientifica diretamente relacionada a esta tese.

Nota: algumas equacoes matematicas e quimicas foram citadas em numeracao arabica e
romana, respectivamente. No final do texto apresentaremos uma lista de abreviaturas.

xi



Capitulo 1

Introducao

1.1 A quimica do meio interestelar

Com a detecgao de moléculas organicas, inorganicas, prebidticas, fons positivos (cations),
ions negativos (anions) e polimeros em meteoritos, cometas, luas, planetas, regioes cir-
cunstelares e interestelares, surgiram questoes sobre a fisico-quimica que rege esses ambi-
entes. Assim, a Astroquimica surgiu a partir da conjuncao das areas Astronomia, Fisica
e Quimica, com o objetivo de explicar a estabilidade e 0os mecanismos de formacao e des-
truicao das espécies quimicas em ambientes extraterrestres.

Na Astroquimica, os processos de formacao e destruicao de espécies quimicas tém sido
classificados segundo a fase em que acontecem: gasosa “ou” sélida;' nio obstante, como
veremos no final da secao, notaremos que tal classificacao tem um proposito conceitual,
pois, em muitos casos, 0os processos moleculares nao seriam bem sucedidos se nao aconte-
cessem nas fases gasosa “e” solida.

1.1.1 Quimica na fase gasosa

Na tabela 1.1 apresentamos a classificacao das principais reacoes que acontecem na fase
gasosa do meio interestelar (em diante, MI). Citando o exemplo classico de uma rea¢ao

entre duas espécies neutras, A + B LYot D, podemos estimar a taxa (I', moléculas
em ™3 s7') da reacgdo a partir da produgao de C (ou D) ou da destruigao de A (ou B).
Logo

A
F_dC_‘ d

== = || = kn(A)n(B), (1.1)

onde k é o coeficiente cinético (cm?® s71), e n(A) e n(B) sdo as densidades numéricas
das espécies A e B (em™?), respectivamente (ver capitulo 4 de Tielens 2005). O valor
do coeficiente k (cm?® s71) é especifico para cada processo. Para a reagao bimolecular

'H4 pouca informacdo sobre a quimica na fase liquida em objetos extraterrestres. Porém, chama a
atengdo os processos que poderiam acontecer nos lagos de Tita e, como alguns autores defendem, em
cometas que poderiam apresentar evidéncias de dgua na fase liquida (hidrocarbonetos também). Para
mais informagao, ver Woodward et al. (2007); Wickramasinghe, Wickramasinghe e Wallis (2009); Miles
e Faillace (2011).
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Tabela 1.1: Reacoes quimicas mais comuns na fase gasosa do MI. Tabela adaptada de
Tielens 2005.

N. Reagao Equacao

(I)  Neutro - neutro A+B—C+D

(IT)  Fotodissociagao AB+hr — A+ B

(ITT)  Fotoionizagao A+ hv— At + e

(TV) Ton - molécula AT +B—CF+D

(V)  Recombinagao eletronica A* + e~ — C + D
dissociativa

mencionada, equacao (I) da tabela 1.1, k é determinado por meio de

k=a (%)pr (%7) , (1.2)

onde T' é a temperatura e «, 3 e v sao parametros cinéticos da reacao. Na base de dados
“UMIST Rate 12” se encontram esses parametros para aproximadamente 620 reacoes que
envolvem espécies neutras.’

Para um processo unimolecular, por exemplo, uma reagao de fotodissociagao (equagao
IT da tabela 1.1), T' (moléculas cm ™3 s71) é dado por

% _ ’—d(f)' — kn(AB),

onde k tem unidades de s~!. Os fotons de ultravioleta (UV) e de raios X induzem as

reagoes de fotoionizagao e de fotodissociagio. O coeficiente cinético k (s71), isto é, o
nimero de moléculas ionizadas ou dissociadas por segundo, dependera do fluxo de fotons
e das secoes de choque de ionizagao e dissociagao, respectivamente. No entanto, o fluxo
de fotons pode ser atenuado, dependendo da extincao Ay. Por conseguinte, a expressao
para determinar k ¢

k = aexp(—vAy),

onde a ¢ um parametro que pondera a taxa do processo em regioes sem bindagem ao UV,
Ay é a exting¢ao na regiao Optica do espectro e v é um fator que considera a extingao
causada pela poeira na faixa de energia do UV (ver Woodall et al. 2007; McElroy et al.
2013). Na tabela 1.2 damos alguns exemplos de reac¢oes estimuladas por fotons com seus
respectivos valores a e .

Para as reagoes estimuladas por raios cosmicos (RC), sdo considerados dois mecanismos.
Primeiro, quando os RC ionizam diretamente as moléculas, o coeficiente k (s7!) é dado
por

k=a,

’Base de dados: UMIST RATE 12 astrochemistry.net (http://udfa.ajmarkwick.net/index.php). Re-
feréncia: Woodall et al. (2007).
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Tabela 1.2: Exemplo de reacoes quimicas de fotodissociacao. Tabela adaptada de Tie-
lens 2005.

Equacio a (s7h) v
M0 + h — OH - H 51x100 1.8
CO+hyr—C+0O 1.7 x 10710 3.2
OH + hv — O + H 7.6 x 10710 2.0
CH+ hv—C+H 2.7 x 1071 1.3
CHy+ hv — CH +H 5 x107 1.7

onde « corresponde a taxa de ionizacao (valores tabelados na base de dados UMIST).
Segundo, apresenta-se uma ionizacao indireta, onde inicialmente os RC estimulam o pro-
cesso Hy + RC — HJ + e, consequentemente, o processo de recombinacao, Hj + e,
acarreta a emissao de radiacao UV capaz de estimular outras reacoes. Para esse caso,
k (s7!) & obtido por meio de

T p v
_ 1.
g O‘<300K) 1 —w’ (1.3)

onde w é o albedo do grao, que, para o ultravioleta distante, tem valor entre 0.4 e 0.6 (ver
Woodall et al. 2007; McElroy et al. 2013), e 7 representa a eficiéncia de ionizagao.

Um tipo de mecanismo mais eficiente que as reagoes entre espécies neutras, sao as reacoes
entre fons e moléculas (equagao IV da tabela 1.1). Devido a auséncia de carga em espé-
cies que participam de uma reacao, energeticamente, é mais dificil promover as ligacoes
eletronicas para formar um composto de transicao que vire uma nova espécie. Em con-
traste, quando um fon participa no processo, ora porque tem excesso ou deficiéncia de
carga, a instabilidade eletronica que sofre o faz mais suscetivel de reagir com outra espé-
cie. Por tal razao, os valores a nas reacoes fon - molécula costumam ser maiores. Por
exemplo, o quociente entre os coeficientes « das reagoes

CH + H,CO* — HCO + CHJ, ay;
CH + H,CO — HCO + CHs, asy;

fon-molécula e neutro-neutro, respectivamente, resulta em a; = 35as. Por conseguinte, é
de se esperar que as reacoes fon-molécula tenham um papel importante na producao de
moléculas complexas no MI.

A equagao (V) da tabela 1.1 representa um processo similar ao anterior, nao obstante par-
ticipem duas particulas carregadas. Esse processo ¢ chamado de recombinacao eletronica
dissociativa, e consiste na captura de um elétron por um cétion, cujo resultado é uma
molécula neutra em um estado excitado que pode desencadear uma dissociacao. Devi-
do a carga atrativa dos reagentes, o processo exibe valores elevados de k, da ordem de
1077 em?® s7!, aproximadamente 10® vezes maior do que o valor para as reacoes entre
espécies neutras.

O estudo dos hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (PAHs), compostos contendo anéis
benzénicos, foi uma das primeiras pesquisas que mostrou a relevancia das reacoes na
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fase gasosa do MI. Frenklach e Feigelson (1989), usando técnicas experimentais e com-
putacionais, modelaram uma rede de aproximadamente cem reagoes, envolvendo quarenta
espécies quimicas, para explicar como seriam formados esses compostos a partir do CoH,
em regioes circunstelares. Atualmente, a equipe do Ames Research Center através da Cos-
mic Simulation Chamber produziram em condi¢oes de laboratério um grao de ~ 1.5 ym
de diametro a partir da polimerizacao de CoHs, ver figura 1.1. Essa trabalho confirma a
importancia do estudo experimental e tedrico das reacoes na fase gasosa do MI.

1.1.2 Quimica na fase condensada

Em regides interestelares ou circunstelares, onde a temperatura é baixa (< 70 K), molécu-
las condensam nas superficies dos graos de poeira, formando mantos de gelo.

Ha dois cenarios possiveis de reagoes quimicas. No primeiro, s6 participam as molécu-
las contidas nos mantos. No segundo, participam tanto moléculas contidas no manto
quanto moléculas presentes na fase gasosa. Ocorrem portanto os processos de adsor¢ao
e dessorcao, fundamentais para explicar a abundancia de moléculas em ambientes in-
terestelares e circunstelares, por exemplo, desde o mais simples e abundante hidrogénio
molecular (Hy), até outras mais complexas, como o formiato de metila (HCOOCH3;).
Aqui, tomaremos como exemplo a sintese de Hy para explicar os dois cenédrios menciona-
dos anteriormente.

O H, é a molécula mais abundante do Universo; nao obstante, em meados do século XX
seu mecanismo de formacao era confuso, pois as baixas densidades e temperaturas de
regioes frias do MI nao encaixavam com a fisico-quimica conhecida para explicar a sua
formacao e abundancia. Foi entao que, com a identificacao dos graos de poeira, sugeriu-se
um mecanismo de “trés corpos”, dois &tomos de H e um grao interestelar, para explicar a
sintese do Hy (ver Hollenbach e Salpeter 1971). Até hoje, tal idéia goza de boa aceitagao
e vem sendo estudada detalhadamente, pois tem sido ttil para explicar a formacao de
moléculas implicadas na origem da vida.

MACS48001

Figura 1.1: Microscopia eletronica de um aglomerado de nanograos elaborado em uma
camara de ultra-alto vacuo (CUAV) a partir de uma mistura de 95 % Ar e 5 % CoHo.
Figura tomada de (Tielens et al. 2014: AstroPAH 2014).



CAPITULO 1. INTRODUCAO 5

Devemos pensar em trés etapas para entender as reacoes que ocorrem em superficies.
(a) Adsorgao: as espécies quimicas aderem, por forgas intermoleculares ou ligagoes quimi-
cas, na superficie dos graos de poeira. (b) Interagao: as espécies reagem na superficie dos
graos podendo formar moléculas mais complexas. (c¢) Dessor¢ao: as moléculas formadas
sao ejetadas da superficie, onde a energia da ejecao pode vir da mesma reacao quimica de
formacao, por processos térmicos ou pela energia depositada por fétons ou RC.

Ha trés parametros que permitem quantificar a eficiéncia da sintese de Hy (Buch e
Zhang 1991), a saber: (1) a probabilidade de adsor¢ao térmica, Pj, estimada através
da razao entre o niimero de adsor¢oes e o niimero total de trajetorias incidentes (eventos)
com energia F;. Autores como Buch e Zhang (1991) tém demonstrado que P, diminui
fortemente com o aumento da energia F; e da temperatura da superficie (7s); (2) O tempo
de meia-vida dos atomos de H adsorvidos () na superficie do grao. Esse periodo é dado
por ¢ = (, exp(u/kTy), onde ¢, é o periodo médio vibracional entre o 4tomo e a superficie,
k é a constante de Boltzmann e u é um parametro associado com a energia de “aderéncia”
do dtomo com a superficie do grao; (3) O coeficiente de difusao (D), que da uma idéia da
capacidade de migracao do 4tomo de H na superficie do grao. Em contraste com o termo
P;, a energia do atomo incidente favorece o coeficiente de difusao.

Hornekeer et al. (2003) demonstraram teoricamente que a formacao de Hs, por adsorgao
de atomos de H em um manto de gelo de H5O, é eficiente até em regimes de temperaturas
<10 K. Eles também concluiram sobre a importancia da morfologia do gelo, sendo que a
porosidade pode favorecer a eficiéncia. Al-Halabi e Dishoeck (2007), através de técnicas
computacionais, avaliaram a eficiéncia da producao de Hy em mantos de HoO amorfos e
cristalinos, com T, ~ 10 K. Os resultados indicam que a diversidade de pontos de adsorcao
em gelos amorfos favorecem a probabilidade de adsorcao e o tempo de meia-vida ¢, nao
obstante, a dependéncia com o coeficiente D nao é muito clara. Contudo, o rendimento
da formacao de Hy em gelos amorfos é superior em comparacao com o analogo cristali-
no. Esse resultado confirmaria a bem sucedida quimica dos gelos, pois sabe-se que, em
condicoes interestelares, predominam os gelos com estruturas amorfas sobre os cristalinos
(mais informacao em Jenniskens et al. 1995).

Outros autores tém avaliado a eficiéncia do processo analisando outras superficies. Por
exemplo, Pirronelo et al. (1999) e Katz et al. (1999) encontraram que em superficies
carbonaceas e de olivina, o Hy se forma em intervalos de temperatura de 13 a 17 K e
de 6 a 10 K, respectivamente. Contudo, a morfologia do grao de novo aparece como um
parametro que afeta a eficiéncia. Por exemplo, Chang, Cuppen e Herbst (2006), usando
simulacoes baseadas no método Monte Carlo, encontraram que camadas rugosas de olivi-
na e material carbonaceo apresentam uma eficiéncia maior do que as estimadas para os
analogos cristalinos.

O COy é outra molécula abundante no Universo, cuja formacao é explicada pela reacao
entre CO e HyO, em mantos de gelo, sob o estimulo de radiacio UV (ver Gerakines,
Schutte e Ehrenfreund 1996). Tal mecanismo para uma regiao transparente ao UV é
completamente razoavel, porém, a evidéncia de CO5 em nuvens densas sugere processos
alternativos. Nesse sentido, Goumans et al. (2008), baseados na teoria do funcional de
densidade, tém estudado a viabilidade da adigao entre oxigénio triplete (*0) e CO em
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superficies de coroneno:

30 + CO — COy + huy (VI)
30 + HCO — H + COy;
OH + CO — H + COy;

os resultados indicam que a equagao (VI) descreve o processo mais provavel, onde se
considera que tanto o 30 quanto o CO sdo adsorvidos, migram, reagem na superficie e
posteriormente experimentam dessorcao.

Outra varidvel que afeta a eficiéncia das reagoes é a presenca de cargas locais na superfi-
cie, embora cations e anions nao sejam abundantes no MI. Por exemplo, Goumans et al.
(2007) tém demonstrado teoricamente que a presenga de anions em matrizes de materiais
refratéarios, favorece a adigdo de atomos de H ao CO para formar metanol (CH3OH). A
formacao do metanol em gelos também pode ser explicada pela reagao entre CO e HyO
sob o estimulo de fotons ou RC. A série de equacoes que descreve o processo é:

CO + H - HCO: (VIT)
HCO + H — H,CO;
H,CO + H — CH;30;

Goumans et al. (2007) concluiram que em auséncia de fotons ou protons, a presenga de
graos de silica negativamente carregados (SiO~) estimula a formacao de CH3OH, pois a
adsorcao de CO em pontos de densidade de carga negativa, provoca um alongamento da
ligacao tripla C=0, enfraquencendo-a e, consequentemente, favorecendo as adi¢oes de H.

Retomando os dois cenarios mencionados no comeco desta subsecao, o processo que
pressupoe a adsorcao, migracao e reacao de duas espécies recebe o nome de mecanismo
Langmuir-Hinshelwood (LH), enquanto que o processo que implica a rea¢ao entre uma
espécie adsorvida e uma na fase gasosa recebe o nome de mecanismo Eley-Rideal (ER).
As duas hipoteses sao validas para explicar a quimica dos gelos. Agora, sobre qual atua
predominantemente, é uma questao que depende da temperatura superficial e da morfolo-
gia. Nas figuras 1.2 e 1.3 mostramos as trés etapas que descrevem os dois processos.
Baseados no trabalho de Le Bourlot et al. (2012), autores que estudaram a formacao de
Hy em graos, a seguir nos descreveremos os formalismos dos mecanismos LH e ER.

Mecanismo Langmuir-Hinshelwood (LH)

O mecanismo LH parte da hipotese de que as espécies sao adsorvidas na superficie dos
graos por mecanismos de fisissor¢ao, cuja caracteristica principal é que a forca aderente
entre as moléculas e a superficie é de tipo Van der Waals. Devido a energia envolvida
nessas interagoes nao superar os meV (tabela 1.3), as espécies gozam de certa mobilidade
que favorece processos de migragao, reagao e dessor¢ao (figura 1.2).

Para estimar a taxa de formacao do Hy deve-se levar em consideracao o niimero de particu-
las fisissorvidas (Xs) na superficie. Isto pode ser quantificado através de

Xps = AgrnH/ Nxa “da, (1.4)

Amin
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(1) Adsorption (2) Langmuir—Hinshelwood mechanism (3) Desorption
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Figura 1.2: Etapas do mecanismo de sintese de moléculas Langmuir-Hinshelwood. Em
esse mecanismo, as espécies quimicas sdo adsorvidas numa dada superficie (etapa 1); as
quais, migram e reagem na superficie (etapa 2); posteriormente, a espécie formada pode
ser dessorvida da superficie por mecanismos térmicos ou radiativos (etapa 3).

onde Ay é uma constante, ny ¢ a densidade do hidrogénio atomico, a é o raio das
particulas, o qual, junto com o parametro «, define a distribuicao de tamanhos dos graos,
e Nx corresponde ao nimero médio de particulas adsorvidas por grao.

A quantidade Xy, pode ser afetada por fenomenos de repulsao elétrica ou pela auséncia de
pontos de adsorcao, que aconteceria com maior probabilidade em superficies cristalinas.
A expressao que permite estimar o niumero liquido de acrecoes é

Ap, = bXpoma® l 47m2 Z Ny (a ] )

onde Xy, foi definido na equagao (1.4), b é o coeficiente de adsorcao, T é a velocidade
meédia do gés incidente, d, é a distancia média entre pontos de adsor¢ao, e o termo entre
colchetes inclui o fator que quantifica a repulsao por uma molécula Y. Por outro lado,
¢ necessario conhecer o nimero de interacoes entre as espécies adsorvidas (Is). Logo,
para duas espécies X; e Xo, que interagem apods viajarem uma distancia dg, a taxa de
encontros é dada por

1 1] d2
Ije= | — 4+ —| —— Ny, Nx,,
! |:tX1+tX2:| 871'(12 Xt

onde, para a molécula X1, tx é o tempo que gastaria essa molécula em encontrar Xs e Ny
seria o nimero médio de moléculas. Também é preciso estimar o nimero de moléculas
dessorvidas (Dy,). Como mencionamos anteriormente, a dessor¢ao pode ser espontanea,
onde a energia liberada na reacao contribui com a ejecao de moléculas. Para esse caso,

Tabela 1.3: Energia de fisissor¢ao e quimissor¢ao de &tomos de H em superficies de grafite,
silicato e olivina. Tabela adaptada de Cazaux e Tielens 2004.

Superficie Fisissorcao K* Quimissorcao K*
Grafite (C,H,)** 780 14000
Silicato (8104) 400 10000
Olivina (Mg, Fe),SiOy4 450 30000

* 103K = 1 eV.

**Na formula molecular, os coeficientes x e y representariam
a proporg¢ao entre carbono e hidrogénio.
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Dy, & obtido a partir de

T,
T,

g

Dy = vyexp (— ) Nx(a),

onde 1 é a frequéncia vibracional da molécula na superficie, T, e T}, sao a temperatura
do grao e a energia de ligacao a superficie, respectivamente. Por outro lado, as equacgoes
para a dessor¢ao estimulada por fétons (D) ou RC (Dy,_,) sdo

dg?
Dfsfs = phnphT €
d 2
D s—r — Frc rciu
f n 1

respectivamente; onde F' e 7 sao o fluxo e o niimero de particulas dessorvidas por impacto,
tanto para fétons quanto para RC, respectivamente.

Mecanismo Eley-Rideal (ER)

O mecanismo ER parte da hipotese de que as espécies quimicas sao adsorvidas na superfi-
cie dos graos por mecanismos de quimissorcao, de modo que, na adesao, nao atuam forcas
de Van der Waals, mas, ligacoes quimicas covalentes ou ionicas. Em termos energéticos,
a adsorcao por quimissorcao pode ser até mil vezes mais forte do que a equivalente por
fisissorgao (tabela 1.3), fato que afetaria consideravelmente a migragao das espécies via
mecanismo LH.

Para que aconteca uma reacao via mecanismo ER, como mostramos na figura 1.3, é
necessario que tanto as espécies na fase gasosa quanto os graos de poeira estejam em um
regime de temperatura maior do que o requerido para o mecanismo LH. Para o caso do
H,, a taxa de formacao pode-se determinar por meio de

d[H,| [H]

dt UHangragr [H]ad )

onde vy e ny sdo a velocidade média e densidade de H, o quociente [H|/[H]|,q d& a fragao
de dtomos quimissorvidos, ngy,. e o, sao a densidade e secao de choque dos graos, respec-
tivamente.

(1) Adsorption (2) Eley—Rideal mechanism (3) Desorption
BT e eTe] Lo (el
e OOO 00 O@‘a 70 70 OQ% O@ S0 OO 00 ©¥g

Figura 1.3: Etapas do mecanismo de sintese de moléculas Eley-Rideal. Em esse me-
canismo, um atomo ou molécula é adsorvido numa dada superficie (etapa 1); o qual,
pode reagir com uma espécie que se encontra na fase gasosa (etapa 2); posteriormente, a
espécie formada pode ser dessorvida da superficie por mecanismos térmicos ou radiativos
(etapa 3).
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Devido a forca implicita na adesao por quimissorcao, é necessario estimar o quao ar-
raigadas podem estar as espécies a superficie dos graos. Para isso, é usado o coeficiente
de quimissor¢ao x(7") dado por

R(T) ~ % (%)3/2 V3,

onde v seria a velocidade média da molécula Hy (de massa m) apos a dessor¢ao do grao.

Takahashi, Masuda e Nagaoka (1999) fizeram um modelo da sintese de Hs, considerando
os mecanismos LH e ER, em mantos de HyO submetidos a temperaturas de 10 e 70 K.
Para ter uma idéia dos pontos de adsorcao de Hs, o manto de gelo que esses autores si-
mularam se compoe de mil moléculas em um volume de 40 x 40 x 20 A. O resultado esta
exibido na figura 1.4. Eles concluem que o Hs pode ser formado em ambos mecanismos;
nao obstante, o processo LH é mais lento, pois o tempo que transcorre desde a adsorcao
dos atomos de H até a dessorcao do Hy é de ~ 4000 fs, enquanto que o tempo transcorrido
para o mecanismo ER é de apenas a quarta parte desse valor.

Em sintese, podemos dizer que o mecanismo LH esta governado por processos de fisi-

(a) st Hatom produced Hy
ncident at —=S000 [fs]

2nd Hatom
incident a (0 [fs]

trapped Ist Hatom

Figura 1.4: Simulac¢ao da formagao de Hy em mantos de gelo segundo os processos: (a)
Langmuir-Hinshelwood, para o qual, o tempo de migracao e formacao de Hy é de aproxima-
damente 1350 fs; consequentemente, o tempo de dessorcao é de aproximadamente 1400 fs;
(b) Eley-Rideal, para o qual, a formacao e eje¢do da molécula Hy é de aproximadamente
460 fs (ver Takahashi, Masuda e Nagaoka 1999).



CAPITULO 1. INTRODUCAO 10

ssor¢ao, de modo que o cenario apropriado sao reacoes na superficie de graos amorfos
em regioes frias (< 20 K) do MI. Em constraste, o mecanismo Eley-Rideal é governado
por mecanismos de quimissor¢ao, de modo que é mais efetivo em regioes mais quentes
(< 150 K); nele, a morfologia do grao nao cumpre um papel tao preponderante.

Uma vantagem do processo ER, para o caso da formacao de Hy, é que a molécula é eje-
tada da superficie com uma energia ao redor de 4.5 eV; devido a isto, o mecanismo ER é
indiretamente uma das principais fontes de aquecimento do MI (Le Bourlot et al. 2012).

Nos ultimos anos, varios autores vém abordando uma nova hipdtese sobre a quimica
do MI. Como se se tratasse de um aerosol, essa hipotese funciona na intersecao entre
a fase gasosa e condensada. Cecchi-Pestellini et al. (2010) propuseram um modelo de
reagoes quimicas entre moléculas instantes apos (10719 s) serem dessorvidas de mantos de
gelo. A vantagem de considerar essa escala de tempo é que nas imediac¢oes dos graos seria,
formada uma esfera de gis ultra densa, da ordem do ntimero de Avogadro: 10?® particulas
cm~3, de modo que é plausivel considerar reacoes de trés corpos. Os resultados que eles
apresentam; considerando que a composic¢ao inicial do gas é: CO, 15 %; CHy, 4 %; H,CO,
3 %; CH30H, 3 %; e NH3, 1 % (relativo a HyO); é que podem acontecer dezenas de
reacoes que contribuiriam na producao de mais de vinte moléculas complexas.

Rawlings et al. (2013) reforcaram a hipotese proposta por Cecchi-Pestellini et al. (2010)
ao incluirem no modelo “explosoes moleculares”, estimuladas pela formacao de Hy via
mecanismo ER, na superficie dos graos de poeira. O resultado que eles reportam é que as
abundancias de moléculas como NH3, H,CO, HyS e HCOOH estao em acordo com valores
observacionais para objetos como TMC-1 (CP).

Como tinhamos mencionado anteriormente, a formagao de Hy segundo o mecanismo ER
pode ser uma fonte efetiva de energia para estimular reagdes quimicas. Nesse sentido,
Duley e Williams (2011) mostram que a energia liberada durante a formagao de Hy, em
superficies amorfas de graos carbonéceos, pode aquecer os graos a ponto de estimular
emissoes detectaveis em 3 um. O grau de aquecimento é visualizado na figura 1.5 (Duley
e Williams 2011), onde sao apresentados trés perfis espectrais em 3.25 pm.

HAC 800K emission

Emissicn (Arb. Units)

2980 3000 3020 3040 3060 3080 3100 3120
Wavenumber, em”’

Figura 1.5: Perfil de emissdo de um espectro experimental (linha preta) e observacional
(linha vermelha e azul) de graos carbonaceos amorfos aquecidos pela sintese de Hy via
mecanismo ER (ver Duley e Williams 2011).



CAPITULO 1. INTRODUCAO 11

Por um lado, o espectro preto, obtido experimentalmente, corresponde a emissao de um
grao aquecido pela formacao de Hy. Pelo outro, as linhas azul e vermelha correspondem
a espectros de objetos estelares jovens. Portanto, a semelhanca entre os perfis espectrais
indica que a recombinacao H + H é um processo efetivo de aquecimento e que serve para
estimular reagoes quimicas.
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1.2 Sistemas protoestelares: discos e jatos

1.2.1 O objeto central: estrelas T Tauri

As estrelas T Tauri (a partir daqui ETT) sdo objetos protoestelares com massas até
~ 4M.. Esses objetos se encontram imersos em um disco de gas e poeira e tém idade
de alguns milhdes de anos. A temperatura efetiva (T.;;) das ETT encontra-se em um
intervalo de ~ 3000 a 5000 K; assim, esses objetos podem ser de tipo espectral K ou M
(ver Del Valle et al. 2011).

As ETT por ainda estarem ligadas ao disco circunstelar geram grande parte da sua energia
pela acrecdo de gas e poeira. Portanto, a taxa de acrecdo dM, /dt (também M*) é uma
propriedade que permite estudar a evolugao de tais objetos. Calvet et al. (2004) avaliaram
a taxa de acre¢ao para uma amostra de ETT com massas < 4M,. Eles determinaram um
valor médio de M, = 3 x 1078 M., yr~! para a amostra; com isso, eles encontraram uma
correlacao estreita entre a massa estelar e a taxa de acrecao. Na figura 1.6 mostramos tal
comportamento. Nas regides (b) e (c¢) da figura citada, podemos observar uma correlagao
direta entre M e M,. Em constraste, no intervalo que cobre o conjunto de estrelas de
baixissima massa, tal correlacao nao é tao evidente.

Rebull et al. (2002) obtiveram um comportamento similar para ETT do aglomerado NGC
2264, confirmando a auséncia de correlagao no regime das estrelas de baixissima massa.
White e Basri (2003) e Natta et al. (2004) também apresentam resultados similares para
as regioes Taurus-Auriga e J-Ophiuchus.
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Figura 1.6: Correlagao entre a taxa de acrecao e a massa estelar de ETT. Considerando
o eixo log (M/Mg), os valores compreendidos entre ~ -1.5 e -0.5, -0.5 e 0.1, e 0.1 a 0.6,
correspondem a ETT de baixissima, baixa e massa intermediéria, respectivamente. Os
simbolos indicam valores de diferentes levantamentos observacionais (ver Calvet et al.
2004).
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Outros autores identificaram uma correlagao inversa entre a taxa de acrecao e a idade
dos objetos protoestelares. Hartmann et al. (1998) encontraram para uma amostra de
ETT, da nuvem escura Taurus-Auriga, que a taxa de acrecao diminui com a idade do
objeto. O resultado se apresenta na figura 1.7.

A explicagao para esse comportamento deve-se a relacao entre a taxa de acrecao e a lumi-
nosidade, que dependem da evolucao das protoestrelas. A luminosidade das ETT (Lg,),
que é gerada em parte pela acrecao de matéria, é dada pela expressao

GM, M,
88—,
R*
onde M, e R, sao a massa e o raio do objeto protoestelar, respectivamente, e G é a
constante da gravitagao universal. Através da equagao (1.5), podemos notar que L. e
M, estao diretamente associados, de maneira que uma diminuicao na taxa de acrecao
provoca uma diminui¢ao na luminosidade L,... O fato que provocaria uma diminuicao
na taxa de acregao seria o esgotamento do disco circunstelar, que acontece ao longo da
vida das ETT. Portanto, é de se esperar que M, e L, diminuam & medida que as ETT

envelhecem para virarem estrelas da sequéncia principal (Giinther et al. 2010).

Loew = 0 (1.5)

1.2.2 Discos protoplanetarios

O berco dos objetos planetarios é um disco de géas e poeira em volta de um objeto pro-
toestelar central, cujo nome é disco protoplanetario (em diante, DP). A evolugao de tais
discos é um assunto estudado fervorosamente. Por um lado, goza de boa aceitacao a
hipotese sobre a evolucao do Sistema Solar, que explica razoavelmente, em funcao da dis-
tancia ao Sol, a classificacao dos objetos planetarios em rochosos, gasosos e gelados. Em
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Figura 1.7: Correlagao inversa entre a taxa de acrecao e a idade de ETT. Os dados
correspondem a protoestrelas da regiao Taurus-Auriga. Os circulos distinguem a técnica
observacional empregada (ver Hartmann et al. 1998).
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contraste, as recentes descobertas de planetas tipo hot jupiters,® particulares por serem
objetos supermassivos e gasosos que orbitam em torno de estrelas a distancias < 1 UA,
sugerem a introducao ou aperfeicoamento dos mecanismos que regem a evolucao dos DP.

Os DP aparecem como uma consequéncia da conservacao de momento angular durante o
colapso de uma nuvem que dara origem a uma protoestrela. Os DP se caracterizam por
possuir uma ampla distribuicao de temperatura, exibindo as mais altas na vizinhanca da
protoestrela e as mais baixas nas regioes mais distantes e densas. Tal caracteristica os
converte em objetos detectaveis em regioes espectrais que vao desde o milimétrico até o
infravermelho (mais informacao em Williams e Cieza 2011).

Autores como Lada e Wilking (1984) realizaram um estudo, na faixa espectral do infraver-
melho, de objetos protoestelares em p Ophiuchi. Eles demonstraram que ha uma relagao
entre o perfil espectral e a fase evolutiva dos objetos protoestelares. Em um trabalho pos-
terior, Lada (1987) usou a inclinagao da distribuigao de energia espectral para classificar
os estagios evolutivos dos objetos protoestelares. Tal classificacao identifica esses objetos
em classe 0, I, I e III. A inclinagdo mencionada é dada pelo indice espectral («)

d log vF(v)

= — <= v/ 1.6
“ dlogry '’ (1.6)

onde F(v) é o fluxo de radia¢do a uma dada frequéncia v, ver figura 1.8.

Com base nos estudos de Lada e Wilking (1984) e Lada (1987), os objetos de classe
0 correspondem a um nticleo protoestelar submerso na nuvem, e caracteriza-se por care-
cer de emissoes tanto no visivel quanto no infravermelho préximo. Esta etapa marca o
inicio da acre¢do do material circundante e tem uma duragao < 10* anos.

Os objetos de classe T apresentam emissdes no infravermelho préximo, com o > 0.3
(equagao 1.6). As assinaturas espectrais que exibem (figura 1.8) sao uma evidéncia do
intenso processo de acrecao que caracteriza essa fase. Contudo, esses objetos continuam
a ser obscurecidos na regiao visivel do espectro eletromagnético. No final desta estapa, a
protoestrela atinge uma idade da ordem de 10° anos.

Os objetos de classe IT tem -1.6 < o < -0.3, e caracterizam-se por apresentar fortes emis-
soes Ha e elevados fluxos de radiacao UV e raios X, também apresentam assinaturas
no infravermelho préoximo e médio. No final desta etapa, quando o sistema protoestelar
atinge ~1 x 10° anos, espera-se que a massa do DP represente apenas o 1 % da massa
da protoestrela.

Os objetos de classe III, tem o < -1.6, e surgem a uma idade entre 10° e 107 anos. Neste
ponto, quase a totalidade da massa do DP foi acretada ou fotoevaporada pela protoestrela,
por essa razao exibe pouca emissao no infravermelho préoximo. A fracao da massa que per-
maneceu no DP, que pode ser da ordem de ~ 5M;, encontra-se nos corpos que comporao
o nascente sistema planetéario (ver Weintraub et al. 2000).

1.2.3 Propriedades dos discos protoplanetarios

McCabe, Duchéne e Ghez (2003) apresentaram um dos primeiros trabalhos que permiti-
ram observar um DP em alta resolucao. Eles conseguiram revelar a silhueta, através da

3Por exemplo, sendo M; a massa de Jupiter, os planetas extrasolares podem ter desde ~ 0.5M
até 12M;, com semieixos maiores de ~ 0.06 a 0.4 UA, como é o caso de CoRoT-16-b ¢ HD 114762 b,
respectivamente. Valores tomados de http://exoplanets.org.
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CLASS 0
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Figura 1.8: Evolucao dos objetos protoestelares. Para cada fase evolutiva: classe 0, I,
IT e IIT, indicada pelos painéis da direita; é indicada a distribui¢ao de energia espectral
(equagao 1.6), painéis da esquerda. Figura tomada de Isella (2005).

deteccao de emissoes no infravermelho médio, do DP que acompanha o sistema binério
HK Tau, ver figura 1.9. Nessa regiao do infravermelho, as emissoes estao associadas com
processos de espalhamento produzidos pela poeira. Especificamente, eles coletaram emis-
soes em 11.8 um que corresponderiam a emissao de graos com tamanhos entre 1.5 e 3 pm.
Em contraste, estudos revelam que a Via Léactea exibe uma distribuicao de tamanho de
poeira entre 0.0001 e 0.1 ym (Hirashita e Nozawa 2013), menor do que a detectada para
o sistema HK Tau. Essa evidéncia confirma que a frequéncia das colisoes, entre os com-
ponentes dos DP, explica o crescimento dos graos por mecanismos de coagulagao.

McCabe, Duchéne e Ghez (2003) também determinaram, por meio de simulagoes baseadas
no método de Monte Carlo, que os graos que reproduzem o espalhamento em 11.8 pum
estao distribuidos, em funcao da distancia a protoestrela central, desde ~ 1 até 70 UA.

Barriére-Fouchet et al. (2005) propuseram um modelo da distribui¢do de poeira ao longo
de um DP, que gira em torno de uma protoestrela de 1M, e cuja massa ¢ de 0.01 M),
para o qual 0 99 % é composto de gas, Hy e H, e a porcentagem restante, de poeira. Na
figura 1.10 apresentamos a distribuicao de graos de 1 gm, 10 gum, 1 cm e 10 cm em um DP
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Figura 1.9: Imagem do sistema binirio HK Tau obtida na regiao do infravermelho médio
(11.8 pm). A regido de aumento (zoom) corresponde a um DP em torno da estrela

HK TauB (ver McCabe, Duchéne e Ghez 2003).

de raio e altura de 200 e 40 UA, respectivamente. Nessa figura podemos ver que os graos
da ordem dos pm estao espalhados ao longo do disco e possuem densidades altas (entre
1071* e 107 g cm™3). Em contraposi¢io, os graos de tamanhos maiores se acentuam no

z (AU)

z (ALY

100
r(ALU)

Figura 1.10: Modelo da distribui¢ao de poeira, com raio 100 pm < a < 10 ¢cm, em um DP

em torno de uma estrela de 1 M. O gradiente indica a densidade da poeira em g cm™.
(ver Barriére-Fouchet et al. 2005).

3
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meio-plano do DP, onde exibem densidades da ordem de 107! g cm=3. A respeito da

distribuigao do gas, Barriére-Fouchet et al. (2005) explicam que a distribui¢ao da poeira
de menor tamanho (< 10 pum) pode ser um marcador do gas; pois a dinamica do gas e
da poeira, nessa ordem de tamanho, exibe um acoplamento maior em comparacao com a
poeira de tamanhos 2 100 um.

1.2.4 A massa do disco

Uma alta porcentagem da massa da nuvem é acretada ou fotoevaporada pela protoestrela,
de modo que s6 uma pequena fracao da massa original constitui o disco circunstelar.
Em termos observacionais, derivar a massa dos DP é uma tarefa dificil. Como men-
cionamos anteriormente, o componente principal é o hidrogénio molecular, que é pratica-
mente indetectavel pela auséncia de momento dipolar. Por outro lado, a avaliacao indireta
por meio da poeira pode conduzir a erros associados a processos de espalhamento (Hart-
mann 2008). Contudo, estudos demonstram que a emissdo térmica da poeira nas regides
milimétrica e submilimétrica sao relativamente transparentes e apresentam uma relacao
proporcional & massa dos DP. Hildebrand (1983) encontrou uma forma aproximada de
estimar a massa de DP (My), porém, considerando que sdo opticamente finos (7 < 1) e
isotérmicos. A expressao para determinar M, é

= 5 || [t w0

onde d é a distancia; F, é a densidade do fluxo; B,(T') é a fun¢ao de Planck, a uma dada
temperatura T'; a, Q(v) e p sdo o tamanho, emissividade e densidade da poeira, respec-
tivamente. Com o objetivo de introduzir na equagao (1.7) a dependéncia da frequéncia
com a opacidade do meio, autores como Beckwith et al. (1990) definem r, como uma lei
de poténcias: k, o 1?; onde B é um indice que, para uma dada frequéncia, depende da
composigao e da distribui¢ao de tamanho dos graos.

Beckwith et al. (1990) estimaram a massa dos DP de 86 protoestrelas pertencentes a
nuvem escura Taurus-Auriga. Eles encontraram que um pouco mais da metade dos ob-
jetos observados possuem DP, cujas massas estao compreendidas entre 0.001 e 1M,. Na
figura 1.11 apresentamos o histograma da distribuicao das massas dos DP, segundo Beck-
with et al. (1990).

1.2.5 A estrutura do disco

No transcurso da evolugao dos DP, propriedades como a taxa de acrecao, fotoevaporacao,
turbuléncia e viscocidade, determinam a sua estrutura. O panorama global é supor o
equilibrio entre as forcas que induzem a acrecao e as que transferem momento angular ao
disco, essa ultima induz um torque na coordenada radial que provoca a rotacao do disco
(para mais informagao, ver Dullemond e Dominik 2004).

Os discos podem-se estender a distancias maiores que 100 UA, e podem conter varias
estruturas. Autores como Dullemond et al. (2007) estudaram, através de modelos de
transferéncia radiativa, a relacao entre a distribuicao espectral que um determinado DP
exibe e a sua geometria. Na figura 1.12 mostramos o resultado publicado por esses autores,
onde a linha cinza representa o espectro da protoestrela, que se encontra compreendido
entre ~ 0.1 e 7 um. As outras linhas representam a emissao dos DP segundo a geometria.
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Figura 1.11: Histograma da distribui¢ao da massa de DP (M) de uma amostra de objetos
protoestelares pertencente & nuvem escura Touro-Auriga. Painel superior, histograma da
distribuicao de massa, expressada em log M,; painel inferior, probabilidade subjacente
determinada a partir da fungao de luminosidade dos objetos da amostra (ver Beckwith et
al. 1990).

Podemos notar que os perfis espectrais (a) e (b) sdo semelhantes, pois a curva de emissao

Irradiation—dominated disks: effect of geometry
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Figura 1.12: Espectros sintéticos de discos protoplanetarios de diferentes geometrias (a,
b, ¢ e d.). A linha cinza é o espectro da protoestrela (ver Dullemond et al. 2007).



CAPITULO 1. INTRODUCAO 19

comeca e acaba em ~ 0.7 e 200 um, ambos apresentam um pico em ~ 11 ym e a queda das
curvas possui inclinacoes semelhantes, tais espectros correspondem a discos que possuem
o anel interno & mesma distancia. A diferenca entre as estruturas (a) e (b) recai na altura
maior do anel interno indicado em (b).

Os espectros dos DP (c) e (d), da figura 1.12, mostram notaveis diferengas. O disco (c),
para A 2 10 um, apresenta uma queda abrupta na curva de emissao; tal comportamento
se deve a sua pequena extensao em altura. O espectro do disco (d) apresenta um deslo-
camento no inicio da curva de emissao, que a diferenca dos outros espectros, comeca em
~2 pm, isto pode dever-se ao raio interno (R;,) ser dez vezes maior. R;, se calcula usando

T.\°
Rin - R* (i) 5

onde R, e T, sao o raio e temperatura da protoestrela, respectivamente, e T é a temper-
atura de sublimagao da poeira (< 1500 K). Os discos tipo (d), talvez os mais raros, foram
observados por Andrews et al. (2009) em Ophiuchus, que estimaram valores de R;, entre
20 e 40 UA.

Sobre o raio e altura dos DP, Andrews et al. (2009) e (2010) realizaram uma caracteri-
zagao de discos na regiao de formagao estelar Ophiuchus. Na figura 1.13, apresentamos a
distribuicao de massas, raio e altura dos DP que esses autores determinaram. Podemos
observar que a distribuicao de massas esta entre 0.004 a 0.143M, a distribuicao de raios
entre ~ 15 a 200 UA e a distribuigao de alturas (para um raio de 100 UA) de ~ 0 a
20 UA.

1.2.6 O impacto da radiacao nos discos

Os fotons de raios X, radiagdo UV e particulas carregadas (elétrons e ions) emitidos pela
protoestrela ou provenientes do MI sao fontes de energia que afetam a estrutura e com-
posicao dos DP. Nas regioes mais proximas a protoestrela e nas camadas superficiais do
disco, fotons e particulas carregadas excitam e ionizam o material presente. Essa parte do
disco é conhecida como regiao de fotodissociagao ou regiao dominada por fotons (PDR).
Nas regioes mais densas e distantes, as moléculas permanecem em seu estado neutro e

# of disks

Q= N W & D

-4 -3 -2 -1 4] 10 100 1000 0 5 10 15 20 25
log My [Mg] R, [AU] H,go [AU]

Figura 1.13: Histogramas da distribui¢ao de massa (M), raio (R.) e altura (H) de DP da
regiao de formacao estelar Ofitico . Os histogramas hachurados representam a contribuicao
dos DP com cavidades internas grandes (ver Andrews et al. 2009).
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participam de uma quimica, tanto na fase gasosa quanto na fase condensada, bastante
ativa.

A fotoevaporacao é um processo que afeta consideravelmente a dinamica do disco, os prin-
cipais agentes que a produzem sao a radiacao UV e os raios X. A fotoevaporacao comeca
pela irradiacao, por fotons com energias = 15 eV, das camadas mais internas compostas
principalmente de Hy. Essa interacao gera uma “frente” ionizada (plasma) que arrasta
consigo os materiais que encontra no caminho. As elevadas temperaturas das camadas
mais internas, que sao da ordem de 10® K, intensificam o processo de fotoevaporacao, pois
injetam energia cinética nas frentes de choque. Os raios X contribuem consideravelmente
com o processo, pois através do aquecimento Coulombiano podem elevar a temperatura
do gés até 5000 K (mais informagao em Miotello et al. 2012).

Estrelas T Tauri possuem luminosidades em raios X (Lx) e no UV distante (Lyy) da
ordem de 10% e 103! erg s7!, respectivamente (Meijerink et al. 2012). A fonte principal
de raios X é o processo Bremsstrahlung gerado pela acrecao do gas e da poeira do disco;
ja a fonte de radiacao UV provém principalmente da protoestrela, e uma pequena fragao
do processo de acre¢ao (Aresu et al. 2011). Os dois tipos de radiacao sao suscetiveis de
sofrer extincao. No caso dos raios X, a extincao é causada pelo espalhamento Compton
dos fotons pelo hidrogénio. No caso da radiacao UV, a extin¢ao é causada pelos processos
de absorcao, reemissao e espalhamento da poeira.

Walsh et al. (2012) desenvolveram um modelo do fluxo de raios X e UV em DP, para o
qual, considerando uma massa de M, = 0.5Mg, R, = 2Rq, Teyp = 4000 K, M, =108
M, yr~! e luminosidades da ordem das mencionadas acima, eles determinaram os perfis
radiativos em fungdo da distancia & protoestrela (ver figura 1.14). Os fotons de raios
X, por possuirem baixos valores de secao de choque de absorcao em comparacao com os
fotons UV, atingem distancias maiores dentro do DP.

Levando em consideracao esse resultado, como veremos mais adiante, é de se esperar que
exista uma quimica rica estimulada por raios X nas regioes de formacao de gelos molecu-
lares, que correspondem aquelas onde o fluxo UV sofre maior atenuacao, mostrada pela
regido preta da figura 1.14(a).

1.2.7 A quimica no disco

Os discos apresentam uma quimica rica e complexa, cujos ingredientes principais sao o
gés, a poeira e o campo de radiagao. A temperatura e a densidade sao os “temperos” que
determinam as propriedades fisico-quimicas das moléculas formadas.

Nas regioes mais proximas a estrela central, o elevado fluxo de fotons e as altas temperatu-
ras estimulam reacoes de fotoionizacao e fotodissociacao. Em contraste, nas regioes mais
afastadas, ao longo do plano médio do DP, onde as temperaturas se aproximam do zero
absoluto, as moléculas condensam-se sobre a superficie dos graos de poeira e experimen-
tam reacoes na fase condensada, que podem ser estimuladas pela radiacao ou, por ténues
mudancas na temperatura dos mantos congelados. A quimica que acontece nessas regioes
é complexa, e a superficie dos graos cumpre a funcao de catalizador, de modo que diminui
a barreira energética das reacoes quimicas. A quimica na fase condensada é responsével,
em grande parte, pelo enriquecimento quimico dos DP, pois as moléculas formadas nos
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Figura 1.14: Gradiente do fluxo de (a) radiacdo UV e de (b) raios X em DP em funcao da
distancia & estrela central. O gradiente indica o fluxo em erg cm~2 s~! (ver Walsh et al. 2012).

gelos sao injetadas a fase gasosa por processos de fotodessorcao ou dessorcao térmica.

A respeito da poeira, que constitui ~ 0.1 % da massa do DP (Barriére-Fouchet et al.
2005), na tabela 1.4 apresentamos os resultados reportados por Oliveira et al. (2011),
que, através do telescopio Spitzer, analisaram uma amostra de 139 discos. Eles detec-
taram uma série de linhas de emissao de minerais em duas componentes de excitacao,

denominadas “fria” e “quente”, associadas com emissOes acima e abaixo de 10 pum, respec-
tivamente.

A respeito do estoque molecular, na regiao de formacao planetaria (< 20 UA), estu-
dos revelam a presenca de CO, CN, HCN, DCN, HNC, H,CO, C,H, CS, HCO*, H¥CO™,
DCO™ e NoH' (Henning e Semenov 2008; Bergin 2009). As abundéancias nessa regiao
dependem fortemente do campo de radiacao.

Na regiao de formagao de gelos tem sido detectadas moléculas como CO, CO4, NH3, CH,,
H,CO, HCOOH e CH30H, cujas abundancias relativas correspondem a 10 % da abundéan-
cia da dgua (Henning e Semenov 2008). Em um trabalho recente, Mandell et al. (2012)
detectaram, na faixa espectral do infravermelho proximo, assinaturas de HCN, H5O e
OH em trés discos protoplanetarios. Em outros trabalhos, autores como Thi, Zadelhoff e
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Tabela 1.4: Composicao mineralogica média de DP em diferentes regides de formacgao
estelar (ver Oliveira et al. 2011).

Regido Olivina e Piroxeno (%) Silicatos (%) Forsterita (%) Enstatita (%)
(Mg,Fe),SiO} Si,0} Mg, SiO] MgSiO}
Componente quente
Serpens 81.3 7.8 5.8 5.2
Touro 79.4 9.6 4.4 6.5
Upper Scorpius 89.7 3.5 2.6 4.1
1 Chamaeleontis 75 7.8 6.8 10.3
Componente fria
Serpens 68 14.4 9.5 8
Touro 64.7 21.3 8.6 5.3

T Formulas quimicas gerais, ndo representam estritamente as moléculas detectadas.

Dishoeck (2004) derivaram a abundéancia de moléculas volateis como HCO', HCN e HNC
em varios sistemas protoplanetirios. Na tabela 1.5 resumimos seus resultados.

A respeito da relacdo entre a quimica do disco e o tipo espectral das ETT, Pontoppi-
dan et al. (2010), através de um levantamento na faixa do infravermelho, analisaram uma
amostra de protoestrelas desde o tipo espectral B até o M. Na figura 1.15 apresentamos
o resultado relatado por esses autores, onde se mostra um histograma da deteccao de
volateis como H,O, HCN e CyHy para DP em funcao do tipo espectral da protoestrela
hospedeira. Esses autores concluem que protoestrelas de tipo A e B carecem de linhas de
emissao de volateis. Para protoestrelas de tipo G, K e M, observa-se o comportamento
contrario. Tais resultados nos da uma idéia sobre a sensibilidade quimica dos DP em
funcao dos processos energéticos da protoestrela.

Na figura 1.16 apresentamos um diagrama fisico-quimico de discos protoplanetéarios. A
opacidade e o tamanho dos sistemas protoplanetarios os convertem em objetos dificeis de
observar. Convencionalmente, as regioes mais quentes e menos densas sao observadas na
faixa do infravermelho médio e longinquo. Em contraste, as regides mais densas e frias,
proximas ao plano médio do disco, podem ser melhor estudadas na regiao submilimétrica
e milimétrica do espectro eletromagnético (ver Takami et al. 2013). Devido ao fluxo
radiativo e a ampla distribuicao de temperaturas e densidades dos DP, esses objetos se

Tabela 1.5: Abundancias moleculares, relativas a Hy, em DP (ver Thi, Zadelhoff e van

Dishoeck 2004).

Molécula LkCalb TW Hya HD 163296 MWC 480 DM Tau
HCO™ 5.6 x 10712 2.2 x 10711 7.8 x 10712 1 x 10710 7.4 x 10710
HCN 3.1 x 10711 1.6 x 10711 <91 x 1072 <1.1x 107" 49 x 1071
HoCO 41 x 1071 <14 x1072 <1x 1072 <14 x 10711 2.4 x 10710
CH;0H <37x107% <19x107" <15 x107% <2x 107

NoHT <23 x 1071 < 1.8 x 1071 <15 x 1071 <5 x 107
HNC < 2.6 x 10712 1.5 x 10710
CS <85 x 1071 2.4 x 10710

SO < 4.1 x 1071
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Figura 1.15: Abundancia de voléateis em DP em fung¢ao do tipo espectral da protoestrela hos-
pedeira, os quais, sao indicados no eixo das abscissas e através dos numeros acima dos histogra-
mas. Protoestrelas que emitem um inteso campo de radiacao, as de tipo espectral B, A e F, nao
apresentam assinaturas de moléculas voléteis nos discos (ver Pontoppidan et al. 2010).

dividem em trés regioes, a saber: (1) regiao proxima ao plano do disco, onde, pelas baixas
temperaturas se condensam moléculas sobre a superficie dos graos, formando mantos de
gelo; (2) a regido intermediaria, caracterizada por ser quente (=150 K) e pela abundancia
de moléculas na fase gasosa; (3) a regiao superior, que se encontra dominada por fotons
provenientes tanto da protoestrela como do MI; nessa tltima regiao abundam ions atomi-
cos e moleculares.

Considerando um modelo com M, = 0.5Mg, R, = 0.5Re, M, = 10~8My yr~' e T.;; = 4000 K,
e que a distancia a um certo ponto do DP esta dada por 7 = (22 + R?)Y/2, onde z e R sio

a altura e o raio, respectivamente, revisaremos brevemente as regides do disco com base
no trabalho de Fogel et al. (2011).

i. Plano do DP, cold midplane: regiao compreendida em distancias z < 50 UA. Pelas
baixas temperaturas (< 80 K), volateis como CO, CO,, Hy,O, CoHy e HCN ao en-
trarem em contato térmico com a superficie dos graos condensam, formando mantos
de gelo, cujo componente principal é HyO. Por outro lado, as altas densidades so-
madas as forcas de arraste que sofrem o gis e a poeira, provocam a sedimentacao
de particulas no plano do DP, de modo que, dependendo do grau de turbuléncia
e da atividade magnética, pequenos corpos e planetésimos se formam (Carballido,
Fromang e Papaloizou 2006);

ii. Regiao intermediaria, warm molecular layer: regiao do disco compreendida entre
50< z(UA) <150. Esta regiao apresenta temperaturas acima de 150 K. Modelos
mostram que a temperatura é mais suscetivel a mudar com a altura do que com
o raio. Acredita-se que, por processos térmicos e de turbuléncia, uma fracao dos
gelos presentes no plano médio sao dessorvidos, enriquecendo a fase gasosa da regiao
intermediaria. Por outro lado, altas densidades colunares blindam esta regiao da
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Figura 1.16: Diagrama fisico-quimico de discos protoplanetarios. Na figura podemos ob-
servar as camadas onde se encontram os gelos (cold midplane), a camada onde se encon-
tram as moléculas na fase gasosa (warm molecular layer) e a camada onde se encontram
os fons (photon-dominated layer). Figura baseada nas publicagoes Fogel et al. 2011 e
Takami et al. 2013.

iil.

radiacao UV e raios X, de modo que as espécies quimicas se encontram em seu
estado neutro. As moléculas que normalmente se detectam nestas regides sao HCN,
CN, CS, H,CO e HNC (Aikawa et al. 2002);

Regiao superior, photon-dominated layer: abarca a camada superior dos DP. Por
essa razao, tal regiao estd exposta tanto a radiacao proveniente da estrela quanto a

interestelar, de modo que os componentes principais sao ions atoémicos e moleculares,
como o C* e HCO™.
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1.3 Jatos protoestelares

Os jatos protoestelares (a partir daqui JP) sdo grandes extensoes de gas e poeira im-
pulsionados a altas velocidades pelas protoestrelas, de modo que penetram a nebulosa
circundante produzindo fortes ondas de choque que aquecem o gas tornando-o brilhante.
Esses objetos sao governados por processos térmicos e radiativos que o enriquecem de
multiplas condicoes de excitacao, de modo que é comum detectar, desde a faixa espectral
do radio até o ultravioleta, material atomico, molecular e ionizado (mais informagao em
Bachiller et al. 1996).

Os JP podem estar presentes em protoestrelas de diferente massa. Com respeito a es-
trutura, os mais estudados sao os bipolares. Dois desses foram alvo do nosso trabalho:
L1157 e Cepheus E. Nao obstante, ha evidéncias de JP monopolares e multipolares. Na
figura 1.17, mostramos dois exemplos. Kwok et al. (2010) identificaram, através de ob-
servagoes no infravermelho proximo, a presenca de miiltiplas estruturas bipolares, conec-
tadas através de barras equatoriais, que atravessam a nebulosa planetaria NGC 6072.
Fernandez-Lopez et al. (2013) detectaram, nas faixas milimétrica e no infravermelho dis-
tante, estruturas monopolares na direcao de IRAS 18692-2048.

Entre outras propriedades dos JP, encontramos que podem conduzir gases em velocidades
que vao desde ~ 5 a 20 km s~!; que a extensao dos l6bulos pode ir de ~ 0.1 até 5 pc; que
a energia que transferem pode atingir até 10*® erg; e que possuem uma idade da ordem
de 10* anos (ver Bachiller et al. 2001).

1.3.1 O disco e os jatos

Os DP e os JP sao objetos que acompanham a evolucao das protoestrelas. Devido a
isto, varios autores ja abordaram a relagao entre tais estruturas, nao obstante, a discusao
permanece aberta devido a fisica complexa que rege ambos os fenomenos. Na figura 1.18
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Figura 1.17: Figura da esquerda, jatos multipolares em NGC 6072 (Kwok et al. 2010).
Figura da direita, jato monopolar em TRAS 18692-2048 (Fernandez-Lopez et al. 2013).
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Figura 1.18: Jatos bipolares no sistema protoestelar HH 30. A diferenca nas imagens,
tomadas em uma sequéncia de cinco anos através do telescopio espacial Hubble, reve-
la a elevada atividade dos jatos. Crédito: NASA, Alan Watson (Universidad Nacional
Autdnoma de Mézico).

mostramos o sistema protoplanetario HH 30, onde podemos ver a presenca de um DP
e de jatos bipolares. Cabrit e André (1991) realizaram um dos primeiros levantamentos
que evidenciaram a conexao entre os JP e os DP. Eles identificaram, em uma amostra
de objetos protoestelares na direcao de o Ophiuchi, um excesso de emissao nos objetos
que tinham discos bem estabelecidos, de modo que atribuiram tal excesso a presenca de
jatos bipolares. Sobre a formacao dos JP, autores ja sugeriam, na década de oitenta, que
os ventos protoestelares nao eram suficientemente energéticos para impulsionar gases a
distancias de até 1 pc. Em contraste, a formacao e acrecao do disco teria a capacidade de
empurrar os gases ao liberar momentum nas dire¢oes bipolares das protoestrelas (Hart-
mann e MacGregor 1982). Além disso, em um cenério onde os ventos fossem os unicos
responsaveis pelos jatos, era de se esperar elevadas quantidades de material ionizado nos
JP. Ao invés disso, estudos demonstram que os JP contém espécies quimicas originarias
dos DP (ver Koenigl e Ruden 1993).

Em um trabalho recente, Curtis et al. (2010) realizaram um estudo concludente sobre a
conexao entre DP e JP. Eles estudaram a dinamica de jatos bipolares em objetos classe 0
e classe I. Eles encontraram que a velocidade, extensao, massa, momentum e energia de
JP impulsionados por protoestrelas classe 0 é maior (tabela 1.6).

Como mencionamos na subsec¢ao (1.2.2), devido ao fato de que a taxa de acre¢do diminui
com a evolucao das protoestrelas, é de se esperar que os objetos protoestelares classe 0
gerem jatos protoestelares dinamicamente mais ativos. Logo, os resultados de Curtis
et al. (2010) confirmam a conexao “simbiotica” entre os discos e os jatos nos sistemas
protoplanetarios.
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Tabela 1.6: Propriedades de jatos moleculares conduzidos por objetos protoestelares
classe 0 e I (mais informagao em Curtis et al. 2010).

Propriedade Objeto classe 0 Objeto classe 1
Massa (M) 0.09 0.06
Velocidade (km s™1) 18 12
Extensao (arcsec) 140 80
Energia (10%7 J) 14 0.1
Momentum (Mg km s™!) 0.7 0.1

1.3.2 Evolucao dos jatos

Machida e Hokosawa (2013) fizeram um modelo da evolugao de um JP durante a passagem
da protoestrela pelas classes 0, I e II. Nao obstante, como no trabalho observacional de
Curtis et al. (2010), esses autores focalizaram principalmente na transigdo da classe 0
a I, pois estima-se que nessa passagem o DP ainda conserve ~ 50 % da massa inicial;
enquanto que na transicao de classe I para II, o disco s6 retém ~ 10 % da massa inicial.
Na figura 1.19 mostramos o modelo desenvolvido por Machida e Hokosawa (2013).

(b) £= 1736 % 107 [y]
(tps = 1.004 % 10% [yr])

"\\ (a) = 1,328 x 105 [y)
W (he=EETT 10

Host Cloud
{Ru= B100AL)

-

25000 AU~ 50000 AU

() #= 2482 x 10% [y]
(g = 1.731 x 10° [yr])

e} 1= 2.178 x 109 [y]
(s = 1.447 x 105 [yr))

Host Cloud
{Rer = 6100AU)
Molecular Outflows
75000 AU v 100000 AU *

Figura 1.19: Modelo da evolucao de um JP formado pelo colapso e acrecao de uma nuvem
de 12000 UA de extensao. As fases evolutivas sao indicadas segundo a ordem dos painéis
(a), (b), (c) e (d) (Machida e Hokosawa 2013).
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Na simulacao, os autores citados consideraram uma protoestrela de 1 M, e uma nu-
vem hospedeira da ordem de 10* UA, esfera cinza da figura 1.19a. Parametros como
a intensidade do campo magnético, velocidade angular do gas e energia rotacional, tér-
mica e magnética foram considerados. A figura 1.19a, que corresponde a um sistema
de ~ 10° anos, j4 exibe jatos bipolares que superam em tamanho a nuvem hospedeira.
Porém, os jatos s6 entram em cena, com um tamanho dez vezes menor que a nuvem,
aproximadamente 9 x 10* anos apds o colapso. Nas figuras 1.19b, ¢ e d, podemos notar
que o tamanho dos l6bulos pode ser de até 5 vezes o raio da nuvem. O grau de colimacao,
por fenomenos magnetohidrodinamicos, também aumenta.

Somado a isto, em um trabalho recente, Offner e Arce (2014) encontraram o que poderia
ser uma estrutura monopolar em uma das fases evolutivas dos JP. Eles desenvolveram
um modelo similar ao apresentado em Machida e Hokosawa (2013), onde partindo de
uma nuvem de 4 Mg, simularam a evolugao dos jatos conduzidos por uma protoestrela
de baixa massa (ver figura 1.20). Eles encontraram que os jatos surgem em uma idade
similar & obtida por Machida e Hokosawa (2013), 10* anos, porém, chama a atengao que
a evolucao comeca com o estabelecimento de um jato monopolar, cuja fase poderia ter
uma duragao da ordem de dezenas de milhares de anos (grafico para ¢t = 0.2 Myr). Os
autores explicam que a morfologia dos jatos pode ver-se afetada pelo gas circundante.

Nas secoes seguintes, descreveremos os jatos bipolares conduzidos pelas protoestrelas

Figura 1.20: Simulacao do colapso de uma nuvem que conduz a formacao de um objeto
protoestelar, indicado pelo ponto verde, e um jato bipolar. A sequéncia evolutiva é indi-
cada pelos painéis que representam o tempo em 0.0, 0.2, 0.24 e 0.3 Myr (ver Offer & Arce
2014).
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L1157-mm e Cep E-mm, pois parte desta tese foi dedicada a procura de moléculas pre-
bi6ticas nesses objetos.

1.3.3 Jatos bipolares em L1157

L1157 é uma nuvem escura que abriga a protoestrela de classe 0 L1157-mm, cuja massa
e luminosidade sao M, ~ 1My e L, ~ 4L, respectivamente. O objeto se encontra na
constelacao de Cepheus a uma distancia de ~ 250 pc. Na figura 1.21 apresentamos o
mapa do sistema protoestelar, onde podemos ver a protoestrela na regiao central e os
jatos estendidos, inclinados e altamente colimados ao longo dos hemisférios norte e sul.
A extensdo dos JP é de ~ 0.6 pc (Bachiller et al. 2001).

A protoestrela L1157-mm surgiu do colapso gravitacional da nuvem L1157. Devido a
acrecao da matéria do disco circunstelar, irromperam jatos ao longo dos polos de L1157-
mm como um mecanismo de redistribui¢ado de momento angular (ver Bjerkeli et al. 2009).
Bachiller et al. (2001) analisaram a dinamica de ambos os jatos através de emissoes mi-
limétricas do gas CO. Eles encontraram que, apesar do jato do norte (em diante JN) ter
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Figura 1.21: Mapa da regido L1157 (~ 250 pc) realizado a partir da dete¢do de HoO
em 179 pm. Na regiao central se observa a protoestrela L1157-mm, que conduz um jato
bipolar inclinado. No jato molecular do norte, podemos ver as regioes R0, R e R2. No jato
molecular do sul, podemos observar as regidoes de choque B0, B1 e B2, onde claramente
se observa que a regiado B1 ¢ a mais brilhante do sistema (ver Nisini et al. 2010).
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uma maior extensdo, o jato do sul (em diante JS) é dinamica e fisicamente mais ativo.
Por exemplo, eles determinaram as seguintes razoes entre a massa, momentum (P) e en-
ergia de duas regioes de choque presentes no JN e JS: M;s/M;n = 1.8, P;s/Pyn = 1.2
e Ejs/E;n = 20. A andlise da densidade de hidrogenio molecular relatada por Bjerkeli
et al. (2009), também indica que o JS é mais denso do que o JN. Esses autores en-
contraram que nys(Hs)/nyn(Hg) = 2. O JS também é quimicamente mais ativo. Uma
evidéncia disso é o elevado ntimero de linhas de emissao de moléculas como CO, SiO, Ho,
NH; e CH30H (Mikami et al. 1992; Davis e Eisloeffel 1992; Tafalla e Bachiller 1995;
Bachiller et al. 1995).

Nisini et al. (2007) concluiram que o brilho do JS, devido a emissdes moleculares, é supe-
rior ao brilho do JN. Esses autores também identificaram que ao longo desse jato ha uma
estratificacao quimica e um gradiente de brilho, cujo apice é atingido na regiao chamada
de L1157-B1 (em diante, B1; da mesma forma, L1157-B2 sera B2). Os resultados repor-
tados em Nisini et al. (2010), onde a regiao L1157 foi mapeada através da emissao de
HoO em 179 um, ajuda a visualizar o anteriormente dito, onde podemos ver que o JS é
mais brilhante, principalmente, na regiao B1 (ver figura 1.21).

Bachiller et al. (2001) determinaram que no percurso de B0 a B2 (ver figura 1.21), a
densidade de Hj e a temperatura aumentam de 3 a 6 x 10° cm ™3 e de 40 a 80 K, respec-
tivamente. Eles também identificaram um gradiente de abundancia quimica, através do
estudo de CN e HCO™, ao longo do percurso mencionado.

Em um trabalho recente, Benedettini et al. (2013) focalizaram na regiao B1 e, através de
um levantamento de alta resolucao espacial, encontraram que B1 poderia estar composta
de varias sub-regioes, onde, por exemplo, volateis como o HC3N e HyCO exibem uma
ténue estratificacao em abundancia.

Lefloch et al. (2012) propusseram um método para estudar as condigoes de excitagao
de JP. Baseados na complexa dinamica do JS de L1157-mm, eles analisaram o perfil de
linhas de emissao do CO em cinco posic¢oes ao longo do objeto. O resultado é apresen-
tado na figura 1.22, onde claramente vé-se que para cada posicao estudada o perfil das
linhas muda por causa da dinamica do gas. Esses autores ajustaram o perfil das emissoes
através de I co(v) = exp(—|Vis:/Vo|), onde Vg, é a velocidade relativa da fonte e V é um
coeficiente de ajuste (km s~!). Logo, levando em consideragdao os diagramas rotacionais
das emissoes, Bertrand et al. (2012) determinaram que perfis que ajustam segundo Vy =
12.5, 4.4 e 2.5 km s7!, estdo associados a regides com temperaturas de 210, 64 e 23 K,
respectivamente. Podio et al. (2014) usaram a mesma anélise para estudar o perfil de
linhas de HCO™, suas conclusoes sao que as linhas sao emitidas em regides com tempe-
raturas entre 20 e 70 K.

Na subsegao (5.1.1) apresentaremos um estudo onde, aplicando a metodologia de Lefloch
et al. (2012), foram ajustados os perfis de linhas das moléculas NH,CHO e HNCO.

Os JP sao objetos de interesse astroquimico e astrobiologico. As frentes de choque, ao
estimularem reacoes quimicas endotérmicas* e processos de dessorcao, contribuem com
o enriquecimento quimico do meio. Um fato que chama particularmente a atencao é o
curto tempo de vida desses objetos, que é da ordem de 10* anos, de modo que tanto os

4Grosso modo, as reacdes endotérmicas sio aquelas que requerem energia do meio para acontecerem.
Em contraste, as reacoes exotérmicas liberam energia ao meio.
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Figura 1.22: Perfil das linhas de emissao de CO ao longo do JS conduzido pela protoestrela
L1157-mm. Os painéis da direita indicam o perfil das emissoes correspondentes as posicoes
assinaladas no mapa (Lefloch et al. 2012).

processos na fase gasosa quanto na superficie dos graos de poeira devem ser eficientes
para explicar a formacao de moléculas tipicas desses objetos, tais como H,O, NHj3, CO,
CN, CS, SO, SO., SiO, HCN, HCI, OCS, C.H, H,CO, H,CS, CH30H, CH3CN, HC3N e
NH,CHO (Bachiller e Pérez-Gutiérrez 1997, Benedettini et al. 2007, Codella et al. 2009,
2010 e 2012; Mendoza et al. 2014). A respeito de ions, Podio et al. (2014) relataram,
a deteccao de HCO*, H3CO*, Ny,H*, HCST, HOCO™* e SO, através de levantamentos
realizados com a antena IRAM 30m e o telescopio espacial Herschel.

1.3.4 Jatos bipolares em Cepheus E

O sistema Cepheus E se encontra a uma distancia de ~ 730 pc e se caracteriza por ser
um dos objetos protoestelares mais brilhantes, e possuir uma luminosidade bolométrica
de ~ 70Lg. O sistema exibe jatos bipolares que sao propelidos por uma protoestrela de
classe 0, conhecida como Cep E-mm ou IRAS 2301146126, que se prevé que se converta
em uma estrela de massa intermediaria (3My). A massa do envoltorio é de ~ 7M.
Cepheus E também se caracteriza por ser um sistema jovem: considera-se que os jatos
tém uma idade de ~3 x 10* anos (ver Lefloch et al. 1996; Moro-Martin et al. 2001;
Noriega-Crespo et al. 2004).

Sobre a classificacio da protoestrela, autores como Noriega-Crespo et al. (2004) de-
bateram a dita atribuigdo da “classe 0”. Na subse¢ao (1.2.2) mencionamos que essa fase se
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caracteriza por apresentar assinaturas no milimétrico e poucas ou nulas para comprimen-
tos de onda superiores a 10 pm. Pois bem, esses autores detectaram, nas faixas espectrais
do infravermelho proximo e médio, linhas de emissao intensas de Hy, HyO e PAHs em
Cepheus E. Assim também, eles determinaram um indice espectral que corresponderia a
objetos protoestelares mais evoluidos (classe I ou II).

Velusamy et al. (2011) estudaram a morfologia de Cepheus E com observagoes do Spitzer.
Na figura 1.23 apresentamos o mapa que eles construiram a partir de emissoes em 4.5 e
8 pum. Como podemos notar, sao observadas duas componentes, delimitadas por um
cone tracejado e um outro solido. As linhas de contorno amarelas, que correspondem as
emissoes coletadas em 8 um, delineiam a presenca de um jato altamente colimado (cone
tracejado). A regido azulada, corresponde as emissdes em 4.5 um, encerra um jato mais
espalhado e nao tao energético quanto o correspondente ao jato delimitado pelo cone
solido.
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Figura 1.23: Jatos bipolares do sistema protoestelar Cepheus E. Os cones tracejado e

solido delimitam dois jatos que exibem emissdes em 8 e 4.5 um, respectivamente (Velusamy
et al. 2011).
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1.4 Astroquimica no milimétrico

A observacao do espaco, através da faixa espectral do radio, comecou a ganhar aceitacao
na comunidade astronomica desde meados do século XX. Nao obstante, o inicio da ra-
dioastronomia data dos anos trinta, quando o pesquisador Karl Guthe Jansky detectou
uma emissao extraterrestre, e nao solar, em uma frequéncia de ~ 20 GHz (Wilson, Rohlfs
& Hiittermeister 2005). Contudo, essas medidas s6 tomaram real importancia apos a
Segunda Guerra Mundial. Desde entao, o avanco tecnoldgico dos radiotelescopios tem
permitido fazer grandes descobertas, tais como a radiacao cosmica de fundo e a deteccao
de dezenas de moléculas associadas com a origem da vida.

As ondas de radio ao longo do seu percurso, desde a fonte emissora até a antena, sao
relativamente transparentes ao meio que atravessam. Na figura 1.24 podemos ver as
diferentes janelas espectrais de observacao, onde a correspondente ao radio extende-se
desde A\ ~ 50 m até 0.1 mm.

A opacidade atmosférica comeca a ser significativa na regiao milimétrica e submilimétrica,
pois nesse intervalo espectral apresentam-se absor¢oes por moléculas presentes na tropos-
fera, especificamente, o vapor de HyO produz duas bandas em ~ 1.3 cm e ~ 1.6 mm, e
0 gas Oy gera uma banda em ~ 5 mm e outra em ~ 2.5 mm. No outro extremo, para
A 2 15 m, podemos ver que a atmosfera comega a se tornar opaca a radia¢ao, porém, nao
é pela absorcao de moléculas, mas pela elevada abundancia de elétrons na ionosfera.

Nas seguintes secoes apresentaremos de forma sucinta alguns conceitos sobre transferéncia
radiativa.

Opaqueness
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Figura 1.24: Janelas espectrais de observacao com seus respectivos observatorios. Parti-
cularmente, a regiao espectral compreendida entre comprimentos de onda de ~ 1 cm até
~ 50 m é relativamente transparente & absorcao atmosférica. Crédito: Hubble Furopean
Space Agency Information Centre.
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1.4.1 Algumas defini¢coes béasicas

A intensidade especifica (I,,) de uma fonte pode mudar segundo os processos de absor¢ao
e de emissao que possa sofrer ao longo da linha de visada.® A seguinte equacdo permite
avaliar a variagao d/, em funcao de um diferencial de distancia ds

% = —K, 1, + ju, (1.8)
onde k, é j, sao os coeficientes de absorcao e emissao, respectivamente. Podemos pensar
em trés casos para a equagao (1.8), a saber: (i) se a absor¢ao é nula, nos temos que
dI,/ds = j,; (ii) se a emissao é nula, nos temos que dI,/ds = -k, 1,; (iii) se hé equilibrio
radiativo, d/,,/ds = 0, nés temos que I, = j,,/k,. A hipotese de equilibrio radiativo sera
a que descreveremos nesta secao, pois a analise das linhas espectrais que apresentaremos
no capitulo 5 partem desse pressuposto.

Se a radiacao estd em equilibrio com o meio que atravessa, [, pode ser descrita pela
distribuigao de Planck, B,(T"), de modo que teriamos
Ju 2hv3

1
Ky Iy =B(T) = c? pr(hu/k:T) - 1] ’ (1.9)

onde h e k sao as constantes de Planck e de Boltzmann, respectivamente. Convencio-
nalmente, a equagao anterior expressa o formalismo conhecido como Equilibrio Termo-
dindmico Local (LTE, pelas siglas em inglés), que, basicamente, tira a dependéncia do
quociente j,/k, com a natureza do meio, deixando-o s6 em func¢ao da temperatura 7.
Na figura 1.25 mostramos a distribuicao de Planck, em funcao da frequéncia, para varias
temperaturas. Nessa figura também podemos ver que B, (T), no intervalo de frequéncias
do radio, estaria associado com objetos cuja 1" vai desde ~1 até 100 K.

A partir da fungdo B,(T") podemos derivar um conceito muito importante. Fazendo
0B, /0v = 0 e 0B,/0\ = 0 sao obtidos, respectivamente, os maximos das distribuigoes

Vma:v o T )\maz T .
i = 08.789 (K) e ( - ) (K) = 0.28978, (1.10)

que representam a lei do deslocamento de Wien.

Na faixa espectral dos comprimentos de onda mais longos, onde hry < kT, o fator expo-
nencial da equacgao (1.9) pode-se expandir

h
exp(hv/kT) =2 1+ % + ...

chegando a aproximagao Rayleigh-Jeans (R.J)

B.(T) = kT, (2—”2) ,

c2

50 desenvolvimento apresentado ao longo desta secdo estd baseado no livro Tools of Radioastronomy
de Wilson, Rohlfs e Hiittemeister (2005).
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Figura 1.25: Distribuicao de Planck, em funcao da frequéncia, para objetos com tempe-
raturas que vao desde 1 K até 10'° K (ver Wilson, Rohlfs e Hiittemeister 2009).

onde Ty é a temperatura de brilho da fonte emissora. Uma das principais caracteristicas
da aproximacao RJ é a relacao proporcional entre a funcao de brilho e a temperatura do
corpo negro (Kramer 2013). Portanto, ao considerar a aproximagdo RJ na condigdo de
equilibrio radiativo descrita na equacdo (1.9), encontramos que a intensidade especifica

I, é proporcional a Tj,. Assim
2
T,=1—].
’ (2k;y2>

Antes de comentar mais sobre a temperatura de brilho, revisemos o conceito de angulo
solido de uma antena, 24, que é dado pela expressao

2m ™
QA:/O /OPn(Q,gb)stdegb, (1.11)

onde P, descreve a distribui¢do de poténcia da antena para uma dada posigao (0, ¢) no
céu. Na equagao (1.11) a distribuicdo P, esta integrada na esfera total 47, que correspon-
deria ao caso ideal. Porém, as antenas exibem distribui¢oes nao homogéneas de P,. Como
podemos ver na figura 1.26, P, apresenta uma distribuicao maior em um determinado in-
tervalo de 6 e ¢. Esse intervalo é conhecido como l6bulo principal ou feixe principal (main
lobe ou main beam). Por conseguinte, o angulo solido do feixe principal (2),5) se define
como a integral da equacao (1.11) avaliada estritamente no intervalo de 6 e ¢ que contém
o feixe principal.
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side lobes
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Figura 1.26: Diagrama polar da poténcia captada por uma antena, onde podemos ver os
l6bulos principal (main beam ou main lobe) e secundarios (side lobes). Figura tomada do
livro Tools of Radioastronomy.

Na pratica, a temperatura de brilho 7, resulta da calibragao da temperatura de an-
tena (7,). A temperatura T, estd associada & poténcia por largura de banda que sai da
antena (P,)

P, =FkT,,

onde P, é dado por

R=34. [ [ Puo. B0 00

onde a distribuicao P, esta convoluida com a funcao de brilho da fonte B,. O parametro
A, é a abertura efetiva, A, = naA,, onde n4 e Ay sao a eficiéncia em abertura e a abertura
geométrica, respectivamente. Na secao 4.5 revisaremos como é feita a calibracao entre T,
e Tj, levando em consideracao os parametros A., 14 e A..

1.4.2 Linhas espectrais

A energia associada a uma transicio molecular (1) esta definida pelas contribui¢oes
de excitagoes eletronicas (W¢€), vibracionais (W®?) e rotacionais W™ Logo, W =
wele 1 Wvib p Wrot onde Wee > WY > W/t A energia das transicoes rotacionais ¢
a mais fraca; os fétons que as caracterizam possuem comprimentos de onda que caem na
regiao do radio do espectro eletromagnético.

A origem das transicoes rotacionais pode ser explicada através do modelo do rotor rigido.
Considere a figura 1.27, onde dois atomos, a e b, com massas, M, e M, respectivamente,
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Figura 1.27: Modelo do rotor rigido para uma molécula diatomica de momento angular L;
cujos atomos a e b possuem uma massa M, e M,, respectivamente, e estao conectados por
uma ligacao de comprimento R..

conectados através de uma ligagao de comprimento R., conformam uma molécula di-
atomica que gira com velocidade angular w.
O momento de inércia I do rotor rigido molecular é dado por

I =M,R.,?*+ MyR,* = uR.>,

onde pu = M,M,/M, + M,, é a massa reduzida, R, e R, sao as distancias, ao centro
de massa, dos atomos a e b, respectivemente. Levando em consideracao w, o momento
angular L é dado por

L=1Iw= (MR, + MyR?)w.

Devido as propriedades quanticas das transi¢coes rotacionais, a energia do rotor é dada
pela seguinte expressao

J(J + 1)h2

Wrot —
21 ’

onde J é o nimero quantico principal.

Coeficientes de Einstein

Os processos de absor¢ao e emissao de fotons por uma molécula sao quantificados através
dos coeficientes de Einstein.

Na figura 1.28, apresentamos os trés tipos de transi¢coes que podem ocorrer em uma es-
pécie dada: (i) emissdo espontanea desde o nivel superior £, ao inferior £, segundo uma
probabilidade A,;. A probabilidade de transicao ¢ dada pelo produto N,A,;, onde N,
¢ a densidade de estados do nivel F,. (ii) emissido estimulada desde o nivel E, ao Ej,
cuja probabilidade esta dada pelo produto N,B,U, onde U é a densidade de energia
média do campo de radiagdo. (iii) excitacdo, pela absor¢ao de um féton, do nivel inferior
E; ao superior E,. A probabilidade é dada pelo produto N;B;,U, onde N, é a densi-
dade de estados do nivel Ej. Logo, os fatores A,;, B, e By, sao os coeficientes de Einstein
para os processos de emissao espontanea, emissao estimulada e absorcao, respectivamente.
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Figura 1.28: Processos de emissao espontanea, emissao estimulada e absorcao; entre os
niveis superior e inferior, F, e Ej, respectivamente; cujos coeficientes de Einstein sao A,
B, e By,, respectivamente.

Sob a condi¢do de LTE, equagdo (1.9), temos que o nimero de eventos de absorgao
e emissao sao iguais, matematicamente: N, A, + N,B,U = N, B;,U. Dai obtemos que

Aul
(Nl/Nu)Blu - Bul .

U= (1.12)

Por outro lado, ao considerarmos que a densidade de estados estd definida segundo a
distribuicao de Boltzmann
Ny  Gu hv
- Ju — 1.13
N g eXp( kT)’ (1.13)

onde g, e g; sao os pesos estatisticos dos niveis E, e Ej, respectivamente, podemos sub-
stituir (1.13) em (1.12) para obtermos que

Aul

U= .
5_i exp (Z_;“) Blu - Bul

(1.14)

Em condigoes de LTE, U pode ser representado em funcdo da distribuicio de Planck, de
modo que U = (47/¢)B,(T'). Logo, para que essa condi¢ao seja idéntica a equacao (1.14),
os coeficientes de Einstein devem estar relacionados através de

nglu = guBul €

Srhy?

Au =

By.

1.4.3 Diagramas rotacionais

A andlise das linhas de emissao de uma dada espécie nos permite conhecer propriedades
como a temperatura de excitacao (ou temperatura rotacional, T,,;) e a densidade colunar
do géas emissor. Baseados no trabalho de Goldsmith e Langer (1999), descreveremos o
método do diagrama rotacional (a partir daqui DR) que permite derivar as duas pro-
priedades mencionadas acima.

A profundidade 6ptica (7) é uma medida da transparéncia radiativa de um determinado
meio; é dada pelo produto 7 = 0N, onde o e N sao a secao de choque de absor¢ao e
a densidade colunar do meio, respectivamente. A intensidade de emissoes opticamente
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finas, ou seja, em regides com 7 < 1, se traduz em uma temperatura de antena que
é proporcional & populacao de estados N, no nivel superior E,. Se todas as transicoes
de uma dada molécula estao termalizadas, ou seja, ocorrem a uma temperatura cinética
conhecida, é possivel estimar a densidade colunar da espécie que estia emitindo.

O DR é um grafico semi-log da distribuigao dos quocientes N, /g, versus E,/k obtidos a
partir das transicoes de uma dada molécula. Essa distribuicao, sob a condicao LTE, deve
ter um comportamento linear. Logo, a equacao de ajuste é dada por

N, 1 E,
2= (?) T [In Ny — 0 Q(T,)]. (1.15)

Passo a passo, explicaremos os termos da equagao (1.15). A populacio dos estados N, é
dada por

Srki? A
N, = 22
hCBAul

onde A,; é o coeficiente de Einstein de emissao espontanea; A é a area integrada da linha
espectral, dada por [ T,dVi,.

O termo Q(T,,) € a fungao de particdo, especifica para cada molécula, avaliada na tem-
peratura rotacional. Na figura 1.29 mostramos o comportamento de Q(7,,) para as
moléculas estudadas neste trabalho: NH,CHO, HNCO, HC3N e HC5;N. Os valores foram
tomados do catéalogo CDMS (Cologne Database for Molecular Spectroscopy).®

4.5
3.5
3 25
E
o
1.5 |
i NH,CHO ——
T HNCO —— 1
HCN
0.5 HCsN ——— ]

50 100 150 200 250 300 350
Trot (K)

Figura 1.29: Fungao de particdo Q(T,,) em funcao da temperatura de excitacao (ou
temperatura rotacional, T,,;) para as moléculas NH,CHO, HNCO, HC3N e HC5N.

O termo da direita da equagao (1.15), In Ny — In Q(T,), é o corte com o eixo y quando
E, é nulo. Por conseguinte, ao conhecermos Q(7,,) e os outros termos da equagao (1.15),

Shttp://www.astro.uni-koeln.de/site /vorhersagen /catalog/partition-function.html
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podemos determinar Np, que nos da a densidade colunar da espécie quimica emissora.
Assim,

IHNT =

In N, 1 (Eu

| Trot).
1ngu Trot k ) N HQ( t)

Na figura 1.30, mostramos um exemplo de DR, obtido a partir da andlise de um conjunto
de linhas de emissao da molécula CCS, cujas frequéncias estao no intervalo de ~ 81 a
113 GHz (tabela 1.7), detectadas na diregdo do sistema protoestelar Cepheus E. Como
podemos observar, os valores do DR estao bem comportados, exibindo uma distribuicao
(quase) linear. Por conseguinte, ao aplicarmos a equagao (1.15), obtivemos uma densidade
colunar e temperatura rotacional de 1.2 4-(0.1)x 10" cm~2 e 10 4 1 K, respectivamente.

25

245+ .

24 + .

235+t .

In(N/g,)

225} :

22 ! ! ! ! ! ! ! ! !
14 16 18 20 22 24 26 28 30 32 34

Ey (K)

Figura 1.30: Exemplo de DR da molécula CCS detectada no sistema protoestelar
Cepheus E. Através da equacao (1.15) derivamos uma densidade colunar e temperatura
rotacional de 1.2 £(0.1)x 10'® em™2 e 10 £+ 1 K, respectivamente.

Tabela 1.7: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao da molécula
CCS identificada no sistema protoestelar Cepheus E.

Transicao Frequéncia FE, Au A

Jirwr = Jrak.  MHz K 107°s! mKkms™!
67 — Hg 81505.17 15.4 2.45 201 +4

T¢ — 05 86181.39 23.3 2.78 6629 + 3
7; — Gg 90686.38 26.1 3.29 7489 + 4
Ts — 67 93870.11 19.9 3.74 175 £ 3

87 — Ts 99866.52 28.1 4.4 8043 + 3
8 — 77 103640.75  31.1 4.98 6543 + 2
89 — Tg 106347.72  24.9 5.48 154 + 4

9s — 87 113410.19  33.6 6.53 6158 £ 5




Capitulo 2

Astroquimica experimental:
metodologia

2.1 Astroquimica no laboratdrio

A presenca de gés e poeira em ambientes interestelares e circunstelares, submetidos a
baixas temperaturas, constituem a receita para a formacao dos “gelos astrofisicos”. Os
gelos sao formados via condensacao dos gases sobre a superficie da poeira interestelar, e
neles acontece uma quimica complexa que vem sendo revelada aos poucos.

2.2 Radiacao sincrotron

Os experimentos de irradiacao de gelos com raios X moles foram realizados no Laboratoério
Nacional de Luz Sincrotron (LNLS). A radiacao sincrotron é gerada pela perda de energia
de elétrons com velocidades proximas a velocidade da luz quando espiralam em torno de
um campo magnético. Os fétons sao emitidos em um cone de luz, altamente colimado
e sempre tangente & Orbita circular. A radiagdo sincrotron possui um espectro continuo,
contendo varias frequéncias, harmonicos da frequéncia fundamental, w = eB/m, onde B
é 0 campo magnético, e e m sao a carga e massa do elétron. A frequéncia v, onde ocorre
a méaxima intensidade de radiacao, depende da energia do elétron e da intensidade do
campo magnético (apostila de Boechat-Roberty H.)!.

No LNLS, os elétrons previamente acelerados até 500 MeV, sao injetados no anel de ar-
mazenamento onde sao acelerados a velocidades relativisticas de 1.37 GeV, sendo as suas
orbitas defletidas através de potentes eletroimas. Como os elétrons vao perdendo energia
emitindo, usa-se radio frequéncias para repor parte da energia perdida. Contudo, a cada
12 horas é preciso injetar novo feixe de elétrons. Na tabela 2.1 foram listados os paramet-
ros técnicos dos anéis do LNLS.

O LNLS conta com quinze linhas de luz (beamlines) onde sao instaladas as estagoes ex-
perimentais equipadas com a instrumentacao adequada para trabalhar com determinado
comprimento de onda (figura 2.1).

LApostila de Boechat-Roberty H. M. Radiacio Sincrotron e radiacio giromagnética. E-mail:
heloisa@astro.ufrj.br
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Tabela 2.1: Parametros técnicos dos anéis de armazenamento e de injecao do LNLS.

Parametros do Anel de Anel de
acelerador armazenamento injecao
Energia dos elétrons (GeV) 1.37 0.5
Energia de inje¢ao (GeV) 0.5 0.12
Campo magnético do dipolo (T) 1.67 1.63
Radiofrequéncia (MHz) 476.1 476.1
Periodo de revolucao (ns) 311 113.4
Ntmero de dipolos 12 12
Circunsferéncia (m) 93.2 34
Diametro (m) 29.7 12.3*
7.9

*Eixo semi-maior e semi-menor devido & geometria eliptica do anel de injecao.
Ver http://Inls.cnpem.br/accelerators/accelerator-parameters/

Figura 2.1: Laboratorio Nacional de Luz Sincrotron. Ao fundo vé-se a linha de luz
Spherical Grating Monochromator (SGM). Crédito: Alexandre Bergantini.

Cada linha de luz possui um monocromador para selecionar faixas de comprimentos de
onda. Nos realizamos os experimentos na linha SGM (Spherical Grating Monochromator),
apropriada para estudar a espectroscopia e espectrometria de massas em um intervalo de
energia compreendido entre 250 e 1000 eV. A SGM conta com um monocromador de grade
esférica, cuja resolugdo em energia é E/AE = 1000. Possui espelhos de focaliza¢io que
focalizam o feixe em uma regiao de 500 x 500 pm. Também conta com detectores tipo
eletrometros, fotodiodos e analisadores de energia de elétrons.?

O anel de injecao é carregado, por meio de uma corrente de ~ 8 mA, duas vezes por
dia (Marques et al. 2003). Depois da injegdo no anel de armazenamento, a corrente de
elétrons comeca a diminuir com o tempo, como consequéncia, o fluxo de fétons também

2Para mais informagcdo, visitar a pagina web http://Inls.cnpem.br/beamlines /uvsoftx/



CAPITULO 2. ASTROQUIMICA EXPERIMENTAL: METODOLOGIA 43

4.2 1 -2.10

] i
3.6 \ 11 eV L 1.80

354 A

1 397 eV I
2 4.1+ R -2.05 ;
= ) . I g
; 4.0 4 ~_401eV L 2.00 g
= 4 N L
£ . =
s 394 ~Joz eV L 1.95 £
S L4l [ B
< 3.8+ 403 eV -1.90 w:
) p L =
= <
- 3.74 AN -1.85 S
£ “. 404 eV g
E (<]
2 ch
5

bt—ryr—tr—rt ittt 1170
13:46 14:16 14:46 15:16 15:46 16:16 16:46 17:16 17:46 18:16

Hour of the measure

Figura 2.2: Variacao da corrente de injecao, em fungao do tempo, no anel de armazena-
mento. As setas azuis indicam a energia dos raios X durante uma determinada medida.

diminui, de modo que é necessario monitorar o fluxo segundo a hora em que foi realizada
a medida. Na figura 2.2 apresentamos um exemplo da variacao da corrente, e do fluxo
de fotons (fotons s™! ¢em™2), em fungdao da hora em que foram feitas as medidas de um
determinado experimento.

Os gelos foram irradiados com fétons de raios X moles pulsados na modalidade single-
bunch, onde o feixe de fotons é pulsado com intervalo de 311 ns e largura de pulso de
60 ps.

2.3 Montagem experimental

Na figura 2.3(a) ilustramos a montagem experimental, que consiste de uma camara
acoplada a um sistema de vacuo (CUAV), composto de bombas mecanicas e turbomolecu-
lares, que opera a uma pressao da ordem de 1072 mbar. A cAmara também esté conectada
a um criostato de hélio, a um sistema de injecao de amostras e a um espectrometro de
massas por tempo de voo.

Neste trabalho foram utilizadas amostras liquidas, que foram introduzidas dentro da
CUAYV por meio do sistema de injecao de amostras. Nao obstante, estas sao previamente
submetidas a um protocolo de preparacao, que consiste em lavar um tubo de ensaio em
um solvente volatil imerso em um sistema de ultrassom;® posteriormente, o tubo é secado
em um forno a 100 °C; finalmente, adicionam-se as amostras, + 20 ml, cujo grau de pureza
é ~ 99 % (garantia Sigma—Aldrich®).

O tubo com as amostras é acoplado ao sistema de injecao de amostras, onde uma valvula
regula a entrada do gas dentro da CUAV. O monitoramento da injecao consiste em abrir

30 sistema de ultrassom permite lavar pecas imersas em um solvente submetido a uma frequéncia de
~ 40 kHz.
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Figura 2.3: (a) Esquema e (b) fotografia da montagem experimental. A montagem con-
siste de uma CUAYV acoplada a linha de luz, criostato, bombas de vacuo, agulha de injecao
e espetrometro de massas por tempo de voo.

a valvula, até que seja atingida uma pressao de ~ 1 x 10~% mbar, durante cinco minutos.
Assim, o jato de gas é dirigido controladamente a um substrato de ouro (Au), cuja di-
mensao ¢ de ~ 1 ecm?, que, por meio do criostato de He, ¢ resfriado a uma temperatura de
~ 130 K. Dessa maneira, o gas injetado condensa por contato térmico sobre o substrato
de Au formando um filme molecular.

2.4 Fotoabsorcao de raios X

Os processos de fotoabsorcao e fotoionizacao dos mantos congelados, estimulados por
raios X moles, foram estudados através da técnica NEXAFS, que significa Near Edge X-
Ray Absorption Fine Structure. A técnica foi desenvolvida para estudar as propriedades
espectroscopicas de superficies. Moléculas como hidrocarbonetos, polimeros e agregados
moleculares sao amplamente estudadas através desta técnica.*

O principio da espectroscopia NEXAFS é que raios X moles (hv < 1500 eV) podem
ser absorvidos por elétrons das camadas internas dos atomos que compoem uma dada
molécula, tais camadas sao denominadas de 1s (Hahner 2006). Como consequéncia, os
elétrons 1s sao excitados para niveis ou orbitais desocupados, denominados 7* ou o*
(figura 2.4a). Posteriormente, podem ocorrer dois processos de relaxagio eletronica, eles
sao o processo Auger ou a fluorescéncia de raios X. Portanto, o buraco da camada 1s pode
ser preenchido pela emissao de um foton fluorescente ou pela emissao de um elétron Auger,
na figura 2.4(b) ilustramos o processo (Hdahner 2006). Devido a que a probabilidade do

4Para mais informacio, recomendamos a referéncia Joachim Stér 1996. Também recomendamos a
pagina web https://www-ssrl.slac.stanford.edu/stohr/nexafs.htm.
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Figura 2.4: (a) Pogo de potencial de uma molécula diatémica quando absorbe um foton de
energia hv. Como consequéncia, um elétron das camadas internas é excitado para orbitais
desocupados 7* ou o*. Os espectros NEXAFS, parte superior, permitem registrar a
energia onde acontecem as transicoes eletronicas. (b) Esquema dos processos de relaxagio
eletronica duma dada espécie quimica. A buraco gerado pela emissao de um fotoelétron
pode ser preenchido por processos de fluorescéncia ou de decaimento Auger. Figuras
tomada de Hahner 2006.

processo Auger é maior em espécies com ntimero atomico < 20 (Jenkins 1999), é de se
esperar que esse processo seja o que aconteca nas nossas amostras. No decaimento Auger,
um elétron das camadas externas decai e preenche o buraco interno; simultaneamente,
pelo excesso de energia, um elétron secundario é ejetado, cujo nome é elétron Auger (An-
drade 2008).

Os espectros NEXAFS podem ser medidos de duas formas (Stohr 1996). A primeira
forma é pela quantificacao do fluxo da radiagao que consegue atravessar um filme fino de
uma amostra dada (ver mecanismo de transmissao da figura 2.5).

A expressao para medir a transmissao é
I = Iyexp(—ud), (2.1)

onde [y e I sao a intensidade da radiacao antes e depois de atravessar o filme, p é o
coeficiente de atenuacao e d a espessura do filme. A desvantagem dessa medida é a
elaboracao de um filme molecular homogéneo e suficientemente fino para garantir uma
medida correta.

O segundo método obtém o espectro através do rendimento de elétrons ejetados pelos
raios X, ver figura 2.5. Considerando que a amostra é opticamente fina, com relativa
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Figura 2.5: Processos de transmissao de fotons e de emissao de elétrons titeis na obtencao
de espectros NEXAFS. No processo de transmissao é medido o fluxo de f6tons que atra-
vessa um filme molecular de espessura d. No processo de emissao de elétrons é medido o
rendimento de elétrons, os quais, sao produzidos pela interacao dos fétons com um filme
molecular de espessura [. Figura adaptada de Stohr 1996.

transparéncia a radiacdo, a equagao (2.1) fica
I, = [Olula

onde [ é a espessura do filme (figura 2.5) e I, é a intensidade de elétrons gerada a partir
da intensidade de radiacao I,. Como os fotons de raios X conseguem penetrar alguns
micrometros da amostra, as interacoes inelasticas dos fotoelétrons na matriz condensada
induzem um efeito cascata estimulando a emissao de outros elétrons. Nao obstante, no
espectro NEXAFS s6 sao medidos os elétrons que possuam a energia suficiente para atin-
gir a superficie (Hahner 2006).

Na figura 2.6 apresentamos um exemplo de espectro NEXAFS, que corresponde & irradi-
acao do gelo de formiato de metila por fotons de raios X na faixa de ~ 284 até 298 eV.
Com base no trabalho de Tkeura-Sekiguchi et al. (2001), indicamos, ao longo do espectro
da figura 2.6, as energias onde acontecem as transicoes dos elétrons das camadas internas
(1s) para estados excitados 7* ou o*.

Ao longo do capitulo 3 usaremos a nomenclatura C 1s, N 1s e O 1s. Esses termos indicam
as ressonancias de absorcao de raios X dos atomos de carbono, nitrogénio e oxigénio,
cujas faixas de energia vao de ~ 280 até 310 eV, de ~ 380 até 410 eV e de ~ 500 até
540 eV, respectivamente. Da mesma maneira, quando usemos a nomenclatura, por exem-
plo, C 1s— 7*, queremos dizer que h& uma transicao eletronica das camadas internas para
os orbitais desocupados do atomo de carbono.

2.5 Espectrometria de massas por tempo de voo

A interacao da radiacao com as moléculas condensadas induz processos de absorcao, i-
onizacao e dessorcao. Os fragmentos ionicos fotodessorvidos sao analisados através da
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Figura 2.6: Espectro NEXAFS, em funcao da energia dos fétons de raios X, do gelo de
formiato de metila (HCOOCH3). No espectro sdo indicadas as energias onde acontecem,
segundo as ligacoes da molécula, as transicoes dos elétrons 1s a estados excitados 7* ou o*.
A respeito da molécula, os &tomos de carbono, hidrogénio e oxigénio, estao indicados pelas
esferas cinza, cinza claro e vermelho, respectivamente.

técnica de espectrometria de massas por tempo de voo (TOF-MS).

O principio fundamental dessa técnica é que um grupo de fons, que viajam ao longo de um
tubo de vdo, em auséncia de campos eletromagnéticos, podem ser discriminados segundo
o seu tempo de voo, que depende da relagdo massa-carga (m/q). Por conseguinte, os ions
mais pesados levarao mais tempo para percorrer o tubo, em comparacao com fons mais
leves, ver figura 2.7.

Analisando algumas equacoes basicas do eletromagnetismo, podemos definir as equagoes
de movimento dos ions (Guilhaus 1995). Para isso, devemos estimar dois tempos: o
primeiro corresponde ao tempo de aceleragao do ion (t,), associado a distancia d na
figura 2.7, dada pela separacao entre as placas de potencial e o tubo TOF. Enquanto que
o segundo corresponde ao tempo que a particula gasta para percorrer o tubo TOF (¢,),
associado a distancia [ na figura 2.7. Um fon sob a influéncia de um campo elétrico £
sentird uma forca F', que a sua vez, estard associada a aceleracao a. Desta forma,

F = Eq,
F =ma,
Eq
a=—,
m

onde m e ¢ sa0 a massa e a carga da particula, respectivamente. Os ions, ao serem dessorvi-
dos do gelo, experimentam uma diferenca de potencial e sao acelerados e focalizados na
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Figura 2.7: Esquema do espectrometro de tempo de voo. O sistema estd composto por
uma regiao de extracao, um tubo de voo e um detector. Na auséncia de campos eletromag-
néticos, os fons sao discriminados pelo tempo de voo que é proporcional & massa-carga.
Figura adaptada de Guilhaus 1995.

entrada do tubo de vbo. A velocidade do processo é

E
Vg :/—th, (2.2)
m

resolvendo a integral 2.2 obtemos que

Eq
Vg = Vo + taa
m

onde vy é a velocidade inicial do fon e o segundo termo refere-se ao aumento na velocidade
devido ao campo elétrico . Logo, o tempo ¢, é dado por

t, = ”d;’o (%) . (2.3)

Uma vez que o ion entra no tubo por tempo de voo, de comprimento [, as equacoes que
regem seu movimento sao

qV = qFEz, considerando a energia cinética da particula K,

1
qFxr = K = imvf,

e\ V2
vl:2<ﬁ) , (2.4)

m

onde x é a distancia média de aceleracao do ion, ou seja, desde uma posicao inicial até
o comeco do tubo de tempo de voo, v; é a velocidade com que o ion ingressa no tubo.
Usando a defini¢ao de velocidade (v, = [/t,), podemos rearranjar a equagao (2.4) para
estimar o tempo de voo dentro do tubo (¢,), assim

[ l

= B fm) B T RV m) (25)

onde V' é o potencial elétrico aplicado.

Rigorosamente, o tempo de voo (TOF) total corresponderia a

TOF =t, +t, +t;, (2.6)
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onde t; corresponde ao tempo de resposta do sistema de aquisicao, t, e t, aos tempos
definidos pelas equagoes (2.3) e (2.5), respectivamente. Nao obstante, ¢, costuma ser
muito maior do que t, e t;, pelo que podemos aproximar (2.6) a TOF ~ t, (para mais
informagao, ver Guilhaus 1995).

2.5.1 Aquisicao dos espectros de massas

O espectrometro de massas possui lentes eletrostaticas para extracao e focalizacao dos
ions, que sao produzidos durante a irradiacao da amostra congelada, na entrada do
tubo TOF (regidao de extragdo da figura 2.7). Também possui um par de detectores
Microchannel Plate (MCP) na configuracdo Chevron, que consiste numa placa com ~ 100
canais multiplicadores de elétrons (figura 2.8). As placas sdo convencionalmente manu-
faturadas de materiais que permitem a emissao de elétrons secundarios, de modo que o
elétron gerado no inicio do canal é multiplicado através de um efeito cascata. O fator de
multiplicacao, que depende da eficiéncia e do tempo de vida dos detectores, pode ir desde
10* até 107. A dimensdo dos canais depende do fator multiplicador desejado, o diametro
pode ir de 10 a 100 gm e o comprimento de 700 a 7000 pm.

Com o objetivo de aumentar o ganho do sistema, ambas as placas se dispéem na con-
figuracao Chewvron, onde as placas sao postas em paralelo e separadas por uma distancia
entre 50 e 150 um (figura 2.8), dessa maneira se consegue que o sinal de entrada seja
intensamente amplificado (Ladislas 1979).

O sinal de saida dos detectores é analisado por um sistema de contagem de pulsos,
cuja leitura é interpretada por um conversor digital de tempo (time-to-digital converter)
(TDC). A fungao do TDC é transformar o registro de eventos, que correspondem a pulsos

Channel

Input signal
MCP 1 |¢ T L-
\ N \ Y — _
Chevron ; ‘ *
] L-
MCP 2 | S A | -

Output signal

Figura 2.8: Detector MCP, cuja fungao é amplificar o sinal de entrada através da emissao
de elétrons secundarios que viajam em canais na configuracao Chevron. Figura adaptada
de Ladislas 1979.
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elétricos, em uma variavel digital temporal. Por exemplo, como o processo de ionizagao
acarreta a formacgao de fotoelétrons e fons, tais particulas marcam o inicio (start) e o
final (stop) da contagem, respectivamente. Finalmente, o sinal que sai do TDC passa a
placa de aquisicao de dados, cuja tarefa é transformar tal sinal em um espectro de massas
visualizado no computador (Pilling 2006).

2.5.2 AnaAlise dos espectros de massas

Os espectros de massa foram adquiridos no modo de operagao single-bunch, que consiste
em um feixe pulsado de ~ 311 ns e largura de pulso de 60 ps. Assim, apds a interagao
dos fotons com o gelo, coleta-se os fons em uma janela de tempo de 311 ns. Devido ao
fato de que os tempos de voo dos ions costumam ser = 311 ns, sdo obtidos espectros de
massa convoluidos. Para desconvoluir os espectros, utilizamos o programa SIMION® °
que é uma ferramenta que permite simular a trajetoria de particulas carregadas em cam-
pos eletromagnéticos.

Na figura 2.9, exibimos o tubo TOF modelado segundo os poténcias eletrostaticos apli-
cados na lente de extracao, substrato de Au e segundo as dimensbes geométricas do
tubo TOF empregado no experimento. O programa SIMION simula a trajetoria dos ions
baseado na for¢a de Lorentz, F = ¢(E 4+ v x B), onde junto com a lei de Newton, F =
ma, permite resolver as equagoes de movimento das particulas carregadas (equagao 2.5).
Antes de correr a simulagao, foi definida uma matriz de particulas de carga monovalente
+1, com massas entre 1< m/q <200. A posicao inical das particulas correspondeu a
posicao do substrato que suporta o gelo. Como os ions nao sao fotodessorvidos do gelo
com o mesmo angulo, foi analisada a influéncia que tem o angulo de fotodessorcao no
tempo de voo.

Com os tempos de voo simulados, passamos a realizar a desconvolucao dos espectros.
Para isso, definimos o seguinte quociente

~

T =

v (2.7)
sb

~

onde tg, é o periodo do feixe pulsado de ~ 311 ns. O resultado da equagao (2.7) nos
oferece duas informacoes. Por um lado, a parte inteira nos diz o ntimero de voltas que o
feixe d4 no anel de armazenamento antes que um determinado ion seja detectado. Pelo
outro, a parte decimal multiplicada por ¢4, nos da o tempo de cada fon na janela de 311 ns,
portanto, assim podemos identificar os picos nos espectros de massas single-bunch.

A veracidade do método foi comprovada simulando o espectro da fotodissociacao de um
gelo de pirimidina (7' = 130 K). O resultado esta exibido na figura 2.10, onde a figura su-
perior e inferior correspondem aos espectros experimentais e simulados, respectivamente.
Como o nosso interesse é estimar o t,, nao foi simulada a estatistica dos eventos de fotoio-
nizagao e fotodessor¢ao. Desse modo, a intensidade exibida na figura 2.10(a) corresponde
aos valores reportados na base de dados do NIST.®

SSIMION Ion and Electron Optics Simulator. Mais informagéo na pagina web http://www.simion.com

6National Institute of Standards and Technology. The NIST Chemistry WebBook provides ac-
cess to data compiled and distributed by NIST under the Standard Reference Data Program
http://webbook.nist.gov.
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Figura 2.9: Simulacao da trajetoria de fons em um tubo de tempo de voo. O tubo TOF
foi modelado segundo as especificagoes técnicas do instrumento usado nos experimentos.
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Figura 2.10: Espectros de massas, obtidos no modo single-bunch, dos fons dessorvidos do
gelo de pirimidina: (a) obtido experimentalmente e (b) simulado usando o SIMION.

O método empregado para analisar os espectros é aceitavel. As diferencas nos t, foram re-
finadas e sistematizadas analisando a influéncia que teria a distribuicao de energia cinética
dos fons fotodessorvidos do gelo. Para isto, nés simulamos a trajetoria de uma série de
ions modificando a energia cinética de dessor¢ao de 0 a 16 eV. Em trabalhos como Andrade
et al. (2010) e Mendoza et al. (2012) e (2013) foi usada a metodologia descrita.



Capitulo 3

Astroquimica experimental: resultados

3.1 Fotodessorcao do gelo de pirimidina

Nesta secao apresentaremos os resultados da interacao de raios X moles com gelos de
pirimidina (C,H4N3). Discutiremos sobre as rotas de destrui¢ao, sobre os rendimentos
de fotodessorcao e faremos uma analise da energia cinética dos fragmentos idnicos fo-
todessorvidos. Na subsecao final discutiremos sobre a contribui¢cao, na abundéancia de
fons nitrogenados em discos, pela destruicao dos gelos de pirimidina.

Os resultados que apresentaremos foram publicados no ano 2013, em um trabalho entitu-
lado: X-ray photodesorption and proton destruction in protoplanetary discs: pyrimidine,
na revista MNRAS.

3.1.1 O papel prebioético da pirimidina

A pirimidina consiste em um anel aromético com dois atomos de nitrogénio substitui-
dos nas posigoes 1 e 3 do benzeno (ver figura 3.1). A sua importancia astroquimica e
astrobiologica reside na similaridade estrutural com as bases nitrogenadas uracila, tim-
ina e citosina, presentes no ADN e ARN. Nuevo, Milam e Sandford (2012) encontraram
que gelos compostos de NHjs:pirimidina e HoO:NHj:pirimidina, irradiados com f6tons UV,
produzem uracila, citosina e glicina, resultado que exibe o potencial da pirimidina como
precursor sintético, em condicoes interestelares, das matérias primas presentes no material
genético.

A deteccao de linhas nao identificadas na faixa de emissao infravermelha dos PAHs, a
6.2 pum especificamente, na diregao de nebulosas planetarias e de estrelas gigantes do
ramo assimptotico, suscita um desafio analitico, em que, através de experimentos, é ex-
plorada a atribuicao de tais emissoes aos PANHs (Hudgin, Bauschlicher e Allamandola
2005).

Os mecanismos de producao dos PANHs é uma questao que ainda precisa ser revelada.
Acredita-se que moléculas como HCN e CyHs participam da sua sintese (Mitchell, Huntress
e Prasad 1979; Frenklach and Feigelson 1989). Ricca, Bauschlicher e Bakes (2001), através
de métodos tedricos, estudaram a sintese de pequenos PANHs! em condicoes da atmos-
fera de Tita, onde HCN e CyHy sao compostos abundantes. Os resultados indicam que a
sintese demanda um abastecimento energético de >0.65 eV molécula™!, cuja fonte poderia

'Hidrocarbonetos aromaticos policiclicos nitrogenados com menos de trinta 4tomos de carbono.

52
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Figura 3.1: Estruturas moleculares do benzeno, pirimidina e das nucleobases uracila,
timina e citosina. A pirimidina resulta da substituicao de dois &tomos de nitrogénio pelos
carbonos presentes nas posicoes 1 e 3 do benzeno.

ser o fluxo UV do Sol e/ou particulas carregadas aceleradas na magnetosfera de Saturno.

Moléculas como CgHg (benzeno), HC3N e HCs;N também podem ser consideradas como
possiveis precursores dos PANHs, que em objetos como a nebulosa protoplanetéaria CRL 618,
sdo relativamente abundantes, exibindo densidades colunares de N(CgHg) = 5 x 105
N(HC3N) = 8.3 x 10 e N(HC;N) = 1.4 x 10 cm~2 (Cernicharo et al. 2001; Thor-
wirth et al. 2003; Pardo, Cernicharo e Goicoechea 2005).

Estudos observacionais tém sido dedicados & procura da pirimidina, nao obstante, os re-
sultados nao sao contundentes. Kuan et al. (2003), em um levantamento na faixa do
submilimétrico; na dire¢do de trés regides de formacao estelar, Sgr B2(N), Orion KL, e
W51 el/e2; detectaram emissdes da pirimidina, porém, a baixa relacao sinal-ruido (S/R)
apenas permitiu lhes derivar limites de deteccdo por volta de 103 cm~2. Charnley et
al. 2005 tentaram derivar as abundancias dos pequenos PANHs piridina (CsH;N), piri-
midina (C4H4Ny), quinolina e isoquinolina (ambas com formula C9H;N), na diregao da
estrela TRC+10216; porém, apenas obtiveram os limites de deteccao para todas as espé-
cies, exceto para a pirimidina.

Ha um indicio que poderia explicar a elusiva deteccao da pirimidina: o nimero de atomos
de nitrogénio presentes no anel aromatico. Peeters et al. (2005) avaliaram a fotoestabili-
dade sob radiagao UV de anéis aroméaticos com 1, 2 e 3 atomos de nitrogénio, simulando
as condi¢oes do MI difuso. Os resultados mostram que o tempo de meia-vida dessas es-
pécies diminui, da escala de anos para dias, com o acréscimo de 4&tomos de N no anel
aromatico. Outra razao que explicaria a baixa abundancia de pequenos PANHs poderia
ser a rapidez com que reagem quimicamente em fase condensada, gerando novas espécies
com propriedades espectroscopicas diferentes. Elsila et al. (2006) observaram que mis-
turas de isoquinolina (CoH7N) e HoO condensadas a 20 K, sob o efeito de radiacao UV,
sofrem processos de oxidacao provocando a degradacgao quimica do gelo.
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3.1.2 Rotas de dissociacao estimuladas por raios X

A figura 3.2(a) mostra os espectros de massas da destruicido dos gelos de pirimidina pela
irradiacao com fotons de raios X de 394, 399 e 401 eV. Os ions, segundo a razao massa-
carga (m/q), foram detectados em uma janela de tempo de ~ 310 ns, caracteristica do
modo do feixe “single-bunch” (§ 2.2). A andlise qualitativa dos espectros foi realizada
simulando o tempo de voo de uma matriz de ions com 1 < m/q < 80 (§ 2.5.2). A andlise
quantitativa foi realizada deconvoluindo os picos para a obtencao das suas respectivas
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Figura 3.2: (a) Espectro de massas e (b) rendimento parcial i6nico dos fons dessorvidos
pela destrui¢ao do gelo de pirimidina por fotons de raios X de 399 (azul), 394 (vermelho)
e 401 eV (preto).
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areas (A;) por meio do ajuste de Gaussianas. Logo, o rendimento parcial idnico (partial
ion yield, PIY %), foi determinado por PIY = (A;/>  A;)x 100 %. A figura 3.2(b)
mostra o rendimento parcial dos fons dessorvidos, por fotons de raios X de 394, 399 e
401 eV, dos gelos de pirimidina.

As rotas de fotodissociagao sao apresentadas na tabela 3.1. Particularmente, foram lis-
tadas as rotas para o processo de irradiacao com fétons de 394 eV. O fragmento mais
abundante, representando um 21.7 % do PIY, correspondeu ao ion de m/q = 52. Dois
ions poderiam contribuir com essa porcentagem: HC3NH™ e CoNy™; nao obstante, varios
autores reportam o HC3NH™ (cianoacetileno protonado) como o fragmento tipico desse
canal de dissociagdo. Fondren et al. (2007) analisaram a dissociacdo do gés pirimidina
estimulada pelo bombardeio com fons. Nos resultados que eles reportaram, o fon HCsNH™
aparece com rendimentos por volta do 3 %.

Tabela 3.1: Rotas de fotodissociacao do gelo de pirimidina estimuladas por fo6tons de raios
X de 394 eV.

CHNy + by 2255 CHN,T + e
fon dissociagao Fragmento i6nico® + Fragmento neutro™
O, H Ny " 2L (HC3NH* ou CoNy™) + (HCNH ou C,H,)

B CyHT + N,oHy
Y% H* 4 C4H3N,
SV (NHy* ou CHyt) + (C4HoN ou C5Ny)
B4R Oyt 4+ CHLN,
2% (CyNT ou C5Ha*) + (CoHyN ou CH,N,)
2 Oyt + CHN
3% (CoHy* ou CN*) + (CoHoNy ou C5H,N)
2Ot 4 C5HN,
39%  (HCNy* ou HyCoN*+) + (C3H; ou C,HN)
2% CHAN,T + Cy
2T (C4Hy* ou CyN*) + (NoH, ou CHYN)
L8 N H*t + Cy
L%, CH* + C3H;3N,
L%, H,C4N* + CN
0%, (HC3N* ou C4Hs™) + (HsCN ou NoH)
O8%  C4H3Ny* + CH
O8%, Hyt 4 C4H,N,
O5%,  HuC3NT + HCN
OI%, CyHRN, ' 4+ H

*Ions moleculares e seus possiveis isbmeros;
**Fragmento neutro e seus possiveis isomeros.
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Vall-Llosera et al. (2008) estudaram a dissociac¢ao da pirimidina, empregando como agente
ionizante fotons com energias entre ~ 13 e 23 eV. Os resultados mostram que o HC3NH™
possui um rendimento > 25 %. Esses autores também usaram como alvo as moléculas na
fase gasosa: piridazina, pirazina e pirimidina, que sao isomeros moleculares. Os resultados
confirmaram a formacao do fon HC3NH™.

Schwell et al. (2008) encontraram que a dissociagdo de N-heterociclos, estimulada com
radiagao sincrotron, produz os seguintes canais para o benzimidazol (C;HgNy) e pirimidina

C7HgNy + hy —s HC3NHT + C,H,N e (VIII)
C HyN, + hy —s HC3NH* + HCNH, (IX)

respectivamente. Os autores citados, através de estudos termoquimicos, confirmam que
o ion que contribui em maior propor¢ao é o cianoacetileno protonado, m/q = 52. Na
secao (5.3) apresentaremos um estudo sobre a detec¢ao do cianoacetileno (HC3N) em sis-
temas protoestelares.

Levando em consideracao as evidéncias experimentais sobre a producao do fon HC3NH™,
o fragmento neutro remanescente corresponderia ao HCNH, cuja m/q = 28. Tachikawa,
Iyama e Fukuzumi (2003) ressaltam a importancia do HCNH como um dos precursores,
por mecanismos de dissociacao, dos isomeros HCN e HNC presentes no MI.

O fon HC3NH™ foi detectado pela primeira vez na direcao de TMC-1, exibindo uma densi-
dade colunar de ~ 1 x 10 ¢cm™2 (Kawaguchi et al. 1994). O fon HC3NH* ¢ uma espécie
astroquimicamente interessante, pois a presenca de ligacoes multiplas entre seus atomos
de carbono e nitrogénio, que funcionam como centros de reatividade quimica, convertem
esse ifon em um potencial precursor de moléculas organicas complexas. Vérios autores
estudaram os mecanismos que o produzem. Em um dos trabalhos pioneiros, Knight et
al. (1986) estudaram a reagdo entre o ¢-C3HJ, fon de estrutura ciclica e que goza de
elevada estabilidade em condicoes interestelares, com atomos de nitrogénio. Porém, a
presenca de elétrons 7 no plano da estrutura do anel ¢-C3HJ dificulta a adigao do a4tomo
de N, impedindo a culminagao da reagao. Takagi et al. (1999), valendo-se de métodos
computacionais, estudaram a rota alternativa HC=CH*™ + HN=C — HC=C-C=NH™"
-+ H. Nao obstante, a reacao envolve a participacao do isdbmero menos abundante HNC,
pois a reacao com HCN implicaria migracao do hidrogénio via efeito tiinel.

Foi identificado no espectro de massas um fragmento de m/q = 51 com rendimendo i6nico
de apenas 0.9 %. Os fons que poderiam contribuir com essa porcentagem sao HC3NT e
C,H;, mas, segundo a discussdo apresentada acima, é de se esperar que o HC3N™T seja o
principal contribuinte. Ming-Fu et al. (2006) determinaram experimentalmente, que f6-
tons com energias acima de 11.6 eV podem estimular dissocia¢oes da pirimidina gerando
o HC3N*'. Em condicoes interestelares, o ion HC3N™ pode experimentar recombinacao
eletronica ao capturar elétrons, produzindo os isomeros HCCCN, HCCNC e HNCCC. Es-
tudos em TMC-1 indicam a seguinte propor¢ao [HCCCN|:[HCCNC]:[HNCCC| = 1000:8:1
(Kawaguchi et al. 1992), de modo que a reagao favorece a estrutura de um dado produto.
Outros mecanismos de formacao de HC3N foram estudados por Fukuzawa e Osamura
(1997), onde as reagoes CoHy + CN e CyHy + HNC, por nao possuirem energia de ati-
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vacdao,? sao cineticamente favoraveis.

Um pico de baixa intensidade foi atribuido ao fragmento de m/q = 53. O rendimento
parcial correspondente foi de ~ 0.5 %. O fragmento neutro associado a esse canal de dis-
sociacao corresponderia a molécula HCN; estudos experimentais e teoricos demonstram
que essa molécula é um fragmento tipico da dissociacao de pequenos PANHs. Outra opgao
seria a rota C;Hy;No™ — CoNyH' (cianogénio) + CoHs; ndo obstante, a protonagao do
cianogénio em um meio que se encontra em temperaturas baixas, tipicas das regices frias
do MI, é um mecanismo pouco provéavel (Petrie, Millar e Markwick 2003).

Um fragmento de m/q = 49, correspondente ao fon C=C-C=C-H™, foi identificado com
um rendimento io6nico de ~ 12 %. Senent e Hochlaf (2010) determinaram, por meio de
métodos teodricos, que a molécula pode apresentar duas estruturas: uma com estrutura
linear, onde o comprimento das ligacoes seria C;:Cy = 1.2164 A, sendo C; e Cq 0s car-
bonos nas posicoes 1 e 2 da molécula CCCCH, respectivamente, Cy:C3 = 1.3765 A, C3:C,4
— 1.2118 A and C;:H = 1.0635 A. Ou, exibindo uma estrutura ciclica, cujas ligacoes
teriam comprimentos de C;:Cy = Cy:C3 = 1.4555 A, Ci:Cy = C3:Cy = 1.3998 AeCyH
(< 180°) = 1.0707 A. Contudo, esses autores concluem que a estrutura ciclica é menos
estavel do que a linear.

O ion CCCH™ ainda nao foi detectado em condicoes interestelares, mas seus equivalentes
neutro e ionizado negativamente, C4H e C,H™, respectivamente, foram identificados na
estrela carbonada IRC+10216, exibindo uma razao [C,H|/[C,H™| = 4200 (Guelin, Green
e Thaddeus 1978; Cernicharo et al. 2007).

Fragmentos ionicos de m/q = 26 e m/q = 50 foram identificados nos espectros de mas-
sas. As estruturas atribuidas foram H-C=C-H*™ e C4H,™, respectivamente. O rendi-
mento de ambos os fons sao inferiores a 4 %. O ion C4;Hy' poderia apresentar-se em
duas configuracoes: uma, onde ambos atomos de hidrogénio estao localizados em um
dos extremos da cadeia linear, assim H,C=C=C=C", tal estrutura é conhecida como
cumuleno; outra, onde os dtomos de hidrogénio estao localizados nos extremos, assim
H-C=C-C=C-H", cujo nome ¢é diacetileno ionizado. Ambas moléculas foram satisfatori-
amente detectadas no MI. O cumuleno foi identificado em TMC-1 com uma densidade
colunar de ~ 7.5 x 10'? em~? (Kawaguchi et al. 1991). Entretanto, o diacetileno ionizado
foi detectado em CRL 618 com uma densidade de colunar de ~ 1.2 x 1017 em=2 (Cer-
nicharo et al. 2001). Kawaguchi et al. (1991) encontraram que o cianoacetileno ionizado
¢ energeticamente mais estavel do que o cumuleno, de modo que ¢ de se esperar que a
maior contribui¢ao no rendimento ionico da massa 50 seja pelo diacetileno ionizado.
Entre outros ions de interesse astroquimico, também foram identificados o CT, Co™ e C3™,
cujos PIY foram de ~ 3.2, 8.4 ¢ 5.4 %, respectivamente.

2Leia-se, reacdes que possuim uma pequena barreira energetica para acontecerem. No caso das reacoes
exotérmicas, tais transferem energia para o meio.
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3.1.3 Rendimento i6nico de fotodessorcao

O rendimento i6nico de fotodessor¢ao (Y;, fons foton™!) permite-nos conhecer o niimero
de fons dessorvidos por foton. Y; foi determinado por meio de
A

Y, = , 3.1
N (3.1)

onde A; é a area do pico i; n,p, 0 numero de foétons por pacote (bunch); e Ny, o nimero de
pacotes que impactam o filme congelado durante a medi¢ao. Os parametros n,, e N, sao
fornecidos pelo sistema de aquisicao de dados do LNLS quando o anel esté sendo operado
no modo single-bunch (§ 2.2). O parametro N, é da ordem de 10°. O ntimero de fotons
incidentes sobre uma superficie de ~ 2 mm?, durante 60 ps (duragao do pulso), é de cerca,
de ~ 1550 foétons bunch™!, que corresponde a um fluxo de fétons de ~ 5 x 10! fotons
s7! em™2 (Andrade, Rocco e Boechat-Roberty 2010), ver figura 2.2.

O rendimento de fotodessor¢ao para varios fons, em funcao da energia dos fotons, esté
exibido na figura 3.3, cujas linhas solidas evidenciam uma tendéncia de aumento de Y;
para energias ao redor da ressonancia N 1s (399 eV). As transi¢oes de ressonancia de
camada interna ocorrem muito proximas do potencial de ionizagao, provocando assim um
maior nimero de ionizagoes.

O elevado Y; do fon HC3NHT indica que a ruptura das ligacoes acontecem preferivel-
mente entre as ligacoes dos atomos 1,2 e 3,4 da pirimidina (ver posi¢oes dos atomos na
figura 3.1). Na tabela 3.2 foram listados os valores de Y;, em func¢ao da energia dos fotons,
para varios fons identificados.
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Figura 3.3: Rendimento dos ions fotodessorvidos do gelo de pirimidina em funcao da
energia dos fotons de raios X. A energia da ressonancia N 1s é de ~ 399 eV.



Tabela 3.2: Rendimento de fotodessor¢ao (Y;) para alguns ions dessorvidos do gelo de pirimidina em fungao da energia dos raios X.

m/q Fragmento Y;
idbnico ions foton ™!

m/q 394 eV 398 eV 399 eV 400 eV 401 eV 408 eV 427 eV

1 Hf 1.4(2)x1078 1.6(6)x1078 3(1)x1078 1.2(6)x1078  7(2)x107° 4(1)x107° 2(1)x10~10
2 Hyt 9(3)x10710 1.6(6)x1078 8(3)x10710  7(4)x10710 ( )x 10710 -

12 C* 4.9(4)x107° 9.7(8)x107° 1.61(7)x1078 7.5(7)x1072  5.4(8)x107?  3.1(8)x1072  9(3)x10~10
13  CH* 2.3(4)x107" 2.4(9)x10710 10(5)><10—9 3.4(9)x107%  1.6(5)x107?  8(2)x1071 -

16 NH,™ ou CHy" 1.30(4) x 1078 1.53(1) x 1078 1.7(3)x 107% 9(1)x107? 6.5(3)x107°  2.6(3)x 1077 -

24 Gyt 1.3(1)x1078 7(3)x107° ( )x107° 6(2)x107? L.1(1)x1078  7(2)x107° -

26  CoHy' ou CNT 6(4)x107° 5(1)x1071 - 4(1)x107° ( )x10710  8(3)x1071% -

36 Cit 8(3)x10~* 9(6)x10~*° 2.04(6)x107% 6(3)x107° 9.1(5)x107%  3.7(4)x107%  1.4(3)x107°
38  CoN* ou C3Hy™ 9.2(8)x107* 2.16(9)x107% - 1.2(5)x107° (3)><10 o 2.8(6)x 107" (2)><10 10
41  HCNy* ou H3CoNT  4.6(7)x107° 8(5)x107? - - 5(2)x107° 2.0(8)x107%  8(3)x1071°
49 C,H* 1.8(1) x 1078 1.8(4)x 107®  3.4(3)x 107% 1.1(4)x10~%  9(2)x107° 3.4(9)x107%  1.8(4)x 107°
50  C4Hy* ou O3N* 4.1(2)x107° 9.5(4)x107° 2.5(1)x107%  1.08(3)x 1078 7( )x107%  1.5(1)x107°  6(1)x10710
51  HC3NT ou C4Hzt  1.5(2)x107° 2.0(3)x1071  2.7(3)x1071%  1.4(1)x107°  1.1(4)x107°  3(1)x107*

52 HC3NHT ou CoNo™ 3.34(6)x1078  1.25(1)x1077  3.73(3)x1077 1.73(2)x10~" 3. 59(7)><10—8 2.14(3)x1078 1.09(4)><10—8
53  HzC3NT 8(3)x10710 9(4)x10710 - - - - -

54  H4C3NT 2.0(1)x107° 3.8(2)x107* 8.7(2)x1071% 5.1(3)x107?  1.7(1)x107°  7(1)x107' -

80 C,HyN,* 4.6(8)x107° 1.5(5)x107? 4.5(3)x1078  2.1(3)x107®  4(2)x107° 2.3(7)x1072  1.3(3)x107°

Nota: os niimeros entre parénteses representam a incerteza.
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3.1.4 Energia cinética de fotodessorcao

A largura a meia altura dos picos (FWHM) contém informagoes sobre diferengas na ve-
locidade de voo de ions de igual massa. Guilhaus (1995) explica que a resolu¢io em
espectrometria de massas por tempo de voo, parametro quantificado através da FWHM,
¢ afetada pela (a) distribuigao de velocidades de ions com igual m/q, (b) campos eletro-
magnéticos ndo homogéneos nos instrumentos, (c¢) colisdes entre particulas e pelo (d)
tempo de resposta do sistema de deteccgao.

Por causa da dificuldade de quantificar a contribuigdo de (b), (c¢) e (d), neste trabalho
associamos a FWHM dos picos com o fator (a), que é o mais preponderante, por meio da
seguinte expressao

tv o Kpd + qV
2At,  AKyy

, (3.2)

onde g é a carga da particula, V' o potencial de extracao e, AK,; e At, sao os intervalos
de energia cinética dos ions dessorvidos e de tempo de voo dos ions, respectivamente. Ao
considerarmos que ¢V > K4 (Guilhaus 1995), a equagao (3.2) se reduz a

tw 4V
2L, AK,

Simulando as trajetorias de fons de igual massa, aumentando sistematicamente a energia
de dessor¢ao (K,q) de 0 a 16 eV, em passos de 2 eV, foi possivel associar os termos At, e
AK,q. Nas figuras 3.4(a), (b) e (c) apresentamos o resultado, onde podemos ver a relacao
entre a FWHM dos picos e a energia cinética de dessorcao para vérios ions. Por outro
lado, nas figuras 3.4(d), (e) e (f) apresentamos a velocidade dos ions associada ao intervalo
de energia cinética de dessorcao.
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Figura 3.4: (a), (b) e (c) representam a correlacao entre a FWHM e a energia cinética de
dessor¢io para os fons C,Hf, HCsNH* e C4,H,N; , respectivamente. As figuras (d), (e) e
(f) representam o ajuste entre a energia cinética de dessor¢ao e o tempo de voo dos fons

correspondentes aos picos mencionados, respectivamente.
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3.1.5 Producao de ions em discos protoplanetarios

As protoestrelas possuem uma intensa atividade magnética, responsavel pelo abrupto au-
mento na temperatura da matéria circundante, que pode atingir valores da ordem de
10" K (ver Getman et al. 2005). Os fenomenos magnetohidrodinamicos, que produzem
um “atrito radiativo” alimentado pela acrecao do gas e da poeira, sao responséaveis pela
emissao de fotons energéticos via processo Bremsstrahlung, acompanhado também pela
ejecao de nicleos atdmicos e ventos estelares que viajam em direcao ao DP, provocando
a sua erosao (Feigelson e Montmerle 1999). Dados observacionais mostram que as pro-
toestrelas possuem uma luminosidade em raios X (Lx), integrada de 0.2 a 2 keV, de 2.3
x 10%0 erg s7! (Kastner et al. 2002).

Os fotons de raios X emitidos por objetos protoestelares afetam as propriedades fisicas
e quimicas dos DP (§ 1.2.6). Diversos trabalhos demonstram que os raios X (i) sdo res-
ponséveis pela dissociagao e ionizacdo do gas e da poeira presente nos DP (Walsh et al.
2012). Porém, outros agentes ionizantes como fotons UV e RC também participam desses
processos, mas em menor proporcao; (i) que para regioes de densidade n(Hy) < 10% cm ™3,
os raios X sao uma fonte eficiente de aquecimento Coulomb ou aquecimento por colisoes
inelasticas (Aresu et al. 2011); (iii) sAo uma das principais fontes, acima da radiagdo UV,
da fotoevaporacao do DP em distancias menores que 70 UA (Ercolano et al. 2008; Owen
et al. 2010).

A partir dos resultados obtidos experimentalmente, foi usado um modelo radiativo para
estimar o efeito que teria a destruicao dos gelos, estimulada por raios X, em um DP. A
primeira questdo que devemos estimar ¢ o fluxo de fotons de raios X (Fl, fotons cm ™2
s71), em fungio da distancia a protoestrela. Para isso usamos a expressio

X 4dm(22 + R?)h

> exp(—7), (3.3)

onde, como mencionamos anteriormente, Lx é a luminosidade em raios X de uma pro-
toestrela TW-Hydrae, hi é a energia dos raios X, R e z sao as distancias nas componentes
radial e vertical do DP, respectivamente, de modo que a combinacdo r = (22 + R?)Y/2 cor-
responderia a distancia a qualquer ponto desde a protoestrela (Andrade et al. 2010,
Mendoza et al. 2013). A profundidade 6ptica do DP (1) é dada por

E [e%
T =0y (1 ke\/) N, (3.4)

onde oy (cm?) é a se¢do de choque de fotoabsorgio para o dtomo de hidrogénio, £ é a
energia em keV dos fotons, adotamos E = 394 eV; a é uma constante que, para fotons,
com energias entre 0.5 e 10 keV, é igual a 3.4 (para mais informagao, ver Gorti e Hollen-
bach 2004), N é a densidade colunar do hidrogénio (cm™2).

Nos avaliamos a equagao (3.4) para dois perfis de densidade de hidrogénio, da ordem
de 10% e 107 cm™3. Escolhemos esses valores baseados no modelo bidimensional de dis-
tribuicao de gas apresentado em Walsh, Millar e Nomura (2010).

Usando o rendimento de fotodessor¢ao (Y;), determinado por meio da equagao (3.1), esti-
mamos o fluxo de fons fotodessorvidos da superficie de um manto congelado (f;, fons cm ™2
s71) como

fi = FxY;.
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A taxa de produgao de fons (', fons cm ™ s7!), estimulada pela irradiacdo dos gelos com
raios X, foi determinada usando

Fi = ngragrfiXa (35)

onde n,, ¢ a densidade numérica dos graos de poeira, por nos usada como n,, = n(gas),/100;
o4 € a drea da secio reta do grao de poeira, dada por o, = 7a® (cm?), sendo a o tamanho
dos graos de poeira, da ordem de pm; X é a fragao hipotética da molécula contida nos
mantos de gelo, neste caso, a pirimidina. Nesse sentido, Oberg, Wilner e Andrews (2011)
determinaram a composicao média de mantos de gelo na direcao de regides de formacgao
estelar. Os resultados indicam que o contetido de moléculas volateis em gelos nao supera
10 %, sendo H,O o 90 % restante. Por conseguinte, estimamos a producao de ions con-
siderando um manto de gelo com uma porcentagem de pirimidina X < 10 %.

Na tabela 3.3 sao exibidos as taxas de producao, em funcao da distancia a protoestrela,
do ion HO3NHT™, onde foram considerados porcentagens de pirimidina de 2, 4 e 6 %.



Tabela 3.3: Taxa de produgao do fon HC3NHT em func¢ao da distancia a protoestrela central, considerando uma porcentagem de
pirimidina no gelo de 2, 4 ¢ 6 %. Em (a) e (b) considerando perfis de densidade de hidrogénio de 1x10° e 1x107 ¢cm™

(a) Quando n(H) = 1 x 105 cm™3

Distancia Profundidade

Fluxo de fotons

T(HC;NHT

)

optica (1) 1x107 1 x 107 fons cm 3571
UA fotons em™2s7! 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 6.6 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 x 10" cm™®
Distancia Profundidade Fluxo de fotons I'(HC3;NHT)
optica (7) 1x10° 1 x 107" fons em?s~!
UA fotons cm %5~ 2% 4 % 6 %
10 0.393 8637.1 50242(163) 10484(325) 60726(438)
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 95.17 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 niimeros entre parénteses representam a incerteza.

3

, respectivamente.
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Os resultados mostram uma diminui¢ao na taxa da producao do fon HOsNH™ 3 medida
que aumenta a distancia a protoestrela. Assim, também, podemos notar que a taxa cai
mais acentuadamente no modelo onde consideramos um perfil de densidade de hidrogénio
maior, 10 cm™3. Essas tendéncias estdo associadas a variacao na profundidade o6ptica,
pois & medida que o meio fica mais opaco, a radiacao é atenuada pelo gas e se reduz
o numero de fotons que estariam disponiveis para estimular os processos de ionizacao,

dissociacao e dessorcao nos mantos de gelo.

3.1.6 Enriquecimento molecular do disco

Com o objetivo de expressar os resultados obtidos em magnitudes tipicas da Astrono-
mia, foi determinada a densidade colunar do HC3NH™. Para isso, avaliamos as taxas
de producao, T';(HC3NHT), em um periodo de 1 x 10° anos. Nas figuras 3.5(a) e (b)
apresentamos o resultado, onde podemos ver o comportamento da densidade colunar do
fon em funcao da distancia & protoestrela. Na tabela 3.4 foram listados os valores.
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Figura 3.5: Densidade colunar de HC3NH™, em funcao da distancia r a protoestrela.
Considerando (a) n(H) =1 x 10°e (b) n(H) = 1 x 10" cm ™3 e, porcentagens de pirimidina
no gelo de 2, 4 e 6 %.



Tabela 3.4: Densidade colunar do ion HC3NH™ em funcao da distancia a protoestrela central, considerando uma porcentagem de

pirimidina no gelo de 2, 4 ¢ 6 %. Em (a) e (b) considerando perfis de densidade de hidrogénio de 1x10° e 1x107 ¢cm™

a. n(H) =1 x 10% ¢cm™3

Distancia Profundidade Fluxo de fotons N(HC3NHT)
optica (1) 1x107 1 x 10" cm™2

UA fotons cm 2571 2% 4% 6 %
10 0.039 1230 111.909)  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)
10 0.157 68.33 24.9(2) 19.7(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 x 107 cm™3

Distancia 7 Fluxo de fotons N(HC3NHT)

1x10° 1 x 10° cm™2

UA fotons cm 271 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 1178 4374.3 1194(10)  2388(19)  3583(28)
0 1571 1661.2 604(4) 1209(9) 1814(14)
50 1.964 717.8 326(3) 653(5) 979(3)
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)
9  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 niimeros entre parénteses representam a incerteza.

3

, respectivamente.
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Os resultados do modelo mostram densidades colunares do fon HCsNH™, compreendi-
das entre ~ 5 x 10° e 5 x 10*® cm™2, que estariam de acordo com os valores reportados
na literatura. Por exemplo, Kawaguchi et al. (1994) determinaram uma densidade co-
lunar, para a nuvem TMC 1, por volta de 1 x 102 em~2. Nao obstante, ndo pudemos
comparar nosso resultado com valores observacionais em DP, pois o fon ainda nao foi
detectado nesses ambientes. Em um trabalho recente, Chapillon et al. (2012) reportaram
a primeira deteccao da molécula HC3N no disco protoplanetario DM Tau.

Levando em consideracao que as abundancias das espécies quimicas no MI dependem
do balanco entre as taxas de formacao e de destruicao, na tabela 3.5 nos listamos as
principais reacoes de formacao e destruicao do fon HO3NH™ na fase gasosa. Destacamos
a equagao (XIV) dessa tabela, cujo coeficiente o é o maior, e que corresponde & recombi-
nacao eletronica do ion HC3NH™ para produzir HC3N, pois essa molécula foi detectada
recentemente em DP (Chapillon et al. 2012).

Com o objetivo de estimar a contribuicao que teria a fotodessorcao de fons, no enrique-
cimento da fase gasosa de DP, comparamos as taxas de produ¢ao do HCsNH™ na fase
gasosa, através da reagdo (X) da tabela 3.5, e na fase condensada, obtida experimental-
mente.

A taxa de producao da reac¢io (X) (T, fons cm™ s71) é dada por

dn(HC;»,NH*)
pg — dt

onde n(Hy) e n(HC3N) sdo as densidades de Hi e HC3N, respectivamente, e k ¢ de-
terminado através da equacao (1.2) (§ 1.1.1); nas figuras 3.6(a) e (b) apresentamos o
comportamento do coeficiente cinético k, em funcao da temperatura, para os processos
listados na tabela 3.5. Para determinar (3.6), os valores de n(H7) e n(HC3N) foram

r = kn(H;")n(HC3N), (3.6)

Tabela 3.5: Reagoes de (a) formagao e (b) destruigao do fon HC3NHT em condigoes
interestelares. Informagoes tomadas da base de dados “UMIST Rate 12”.

(2)

Equagao Formagao de HC3NH* «

a + b— HC3NH' +¢ cm? s71
(X) Hf + HC3N — HC;NHT + H, 9.1 x 1077
(XI) H+ + CHyCHCN — HC;NH* + Hy, 7.5 x 107
(XIT)  HN} + HC3N — HO;NH* + N, 4.2 x 1077
(

XIII) H30* + HC3N — HC3NHT + H,O 4 x 1079

Equacao Destruicao de HC3NH™ a

HC3NHT + e — ¢ +d cm? 57!
XIV)  HCG,NH® ¢ S HO,N - H 731 x 107
XV) HCgNH+ + e — CyHy + CN 7.2 x 1077
XVI)  HC,NHY + e — HNCy + H 750 x 1078
XVII)  HC3NHT + e — C3N + Hy 4.9 x 1078
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Figura 3.6: Comportamento do coeficiente cinético k para os processos de (a) producao e
(b) destruigao, listados na tabela 3.5, do fon HC3NH™ em fungiao da temperatura.

tomadas dos trabalhos de Chapillon et al. (2012) e Oberg et al. (2011). Por exemplo, eles
determinaram, para o sistema DM Tau, a uma distancia do objeto central de ~ 300 UA,
uma densidade colunar de HC;N < 3.5 x 10" cm~2 e uma abundancia de Hg <3 x
1071°. Considerando as densidades numéricas associadas a esses valores, o valor calculado
de I'p,, para a equagao (X), foi de ~ 3.6 x 107 fons em™ s~1. Por outro lado, a taxa de
producao que nés determinamos para o fon HC3NH™, através do processo da fotodessorcao
do gelo, para um ponto no disco a ~ 300 UA da protoestrela, é de aproximadamente 5.1
x 1071 fons em ™3 s,

Se nos considerarmos que a presenca do ion HC3NH™ depende da reacao (X) e do pro-
cesso de fotodessorcao do gelo, ou seja: I'; + 1"y, = 100 %, a contribuicdo que teria a
fotodessorcao seria por volta do 60 %. Esse valor indicaria que a fotodessor¢ao de fons da
superficie dos gelos pode funcionar como um mecanismo de injecao de espécies quimicas

na fase gasosa nos DP.



CAPITULO 3. ASTROQUIMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 71

Sobre o tempo de meia-vida da pirimidina (¢;/2), estudos indicam que os N-heterociclos
sao suscetiveis a serem destruidos por radiagao UV. No6s determinamos ¢, da pirimidina
através de

b In2
1/2 kph’

onde kp, é a taxa de destruicao dada por
kpn = oph—a(E)Fx (E),

onde 0,4 ¢ a secao de choque de fotodissociagao e Fix (E) ¢ o fluxo de fotons (equagao 3.3),
os quais dependem da energia dos fotons de raios X. Em primeira instancia, n6s podemos
considerar que a secao de choque da fotodissociacao da pirimidina, na ressonancia N 1s
(399 eV), é da mesma ordem da segio de choque de fotoabssorgao, cujo valor é 1.2 x 10717
cm?.? Considerando isto, na figura 3.7 apresentamos o tempo de meia-vida da pirimidina,
para os perfis n(H) = 1 x 105 e 1 x 10" em~2, em funcgdo da distancia a protoestrela.

0000 g——T1—— 71 7 1T T T 3
: +/,+ ]
1000 4 AT 3
5 + E
m /’+/ )
— 100 - "‘;F/ 3
5 : ol + E
L&‘) ] /,,+ /++/+ T
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E ] AT ]
e :
g + - nH)=1x10"cm” E
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Distance » from central star (AU)

Figura 3.7: Tempo de meia-vida da pirimidina em discos protoplanetarios. As curvas
vermelha e preta correspondem a perfis de densidade de hidrogénio de 1 x 10 e 1 x
107 ecm 3, respectivamente.

Em comparagdo com Peeters et al. (2005), que determinaram para a pirimidina, em
condi¢oes do MI difuso, um tempo de meia-vida de ~ 8.1 anos, nés encontramos que a
pirimidina teria um tempo de meia-vida dessa ordem, num DP, a uma distancia de 40 UA
da protoestrela.

3Tomado da base de dados Hitchcock Group Home of the Canada Research Chair in Materials
Research/CLS-CCRS, available at http://unicorn.mcmaster.ca/corex/cedb- title.html
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3.2 Fotodessorcao do gelo de formiato de metila

Nesta secao estudaremos os mecanismos de fotoionizacao, fotodissociagao e fotodessorcao,
estimulados por fotons de raios X, de gelos de formiato de metila (HCOOCHj3). A anélise
dos espectros de massa foi feita usando a mesma metodologia implementada para os dados
da pirimidina (§ 3.1). Na subsecao final, apresentaremos um modelo sobre a distribui¢ao
de fons fotodessorvidos em um disco protoplanetario.

Os resultados que apresentaremos pretendemos publicd-los em um trabalho entitulado:
X-ray photodesorption in protoplanetary discs: methyl formate, na revista MNRAS.

3.2.1 Os isdomeros C.H,0,

Os isdbmeros moleculares CoH4Os, cujas estruturas HCOOCH3, CH3COOH e HOCH,COH
correspondem ao formiato de metila, acido acético e glicoaldeido, respectivamente, sao o
primeiro trio isomérico detectado no MI. Na figura 3.8, apresentamos as estruturas desses
isomeros. As trés moléculas tém sido detectadas em vérias regides, suas abundancias ex-
ibem uma tendéncia: o formiato de metila sempre é o mais abundante. Por exemplo, na

Figura 3.8: Estruturas moleculares do formiato de metila (HCOOCHj3;), acido acético
(CH3COOH) e glicoaldeido (HOCH,COH). Estruturas tomadas dos modelos apresentados
no apéndice B.
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literatura sao relatadas proporcoes de HCOOCH3;:HOCH,COH:CH3COOH de ~ 26:4:1

em Sgr B2(N) (Hollis, Lovas e Jewell 2000). Shiao et al. (2010), através do interferometro
IRAM, estudaram a distribuicao de CH3COOH e HCOOCH3 na diregao da fonte G19.61-
0.2. Na figura 3.9 exibimos o resultado do trabalho citado, onde claramente observa-se o
HCOOCH3 mais espalhado do que o CH3COOH. Esses autores também determinaram a
razao [CH3COOH]| = 0.2[HCOOCHj3].

Favre et al. (2011) obtiveram, para a fonte Orion KL, uma densidade colunar de HCOOCH;

de 1.6 x 10 cm~2. Esses autores também procuraram emissoes de CH;COOH e HOCH,COH,
mas os resultados foram negativos, apenas derivaram razoes nos limites de deteccao, a

saber [HCOOCH;]:|CH;COOH] ~ 50:1 e [HCOOCH;]:[HOCH,COH| ~ 300:1.

Friedel e Weaver (2012) realizaram um mapa da distribui¢do das moléculas HCOOCH3,
CH3CH,CN e (CH3)2CO na regiao Orion KL. Uma coisa que chama a atengao dos re-
sultados que eles relatam é que o mapa da emissao de CH3CH,CN e (CH3),CO aparece
correlacionado com o mapa da emissao de SiO, que seria um indicador da presenca de
poeira, enquanto que o mapa de HCOOCH;3 nao exibe essa correlacao. Embora faltem
mais estudos, esse comportamento poderia ser um indicio de que o formiato de metila
nao é estritamente formado na superficie dos graos, ou, que a fonte estudada possui uma
dindmica desacoplada entre o gas e a poeira. Na mesma regiao, Brouillet et al. (2013) dis-
cutem sobre a correlacao espacial existente entre HCOOCH3 e CH30OCHj5. Eles concluem
que, devido a similaridade quimica entre essas moléculas, tais poderiam ser produzidas a
partir de precursores quimicos em comum. Nesse sentido, Horn et al. (2004) propuseram
as espécies CH3OH, CHS e HCOOH como potenciais precursores.

Em regices protoestelares, Sakai, Sakai e Yamamoto (2007) detectaram transi¢oes do
formiato de metila na fonte MMS3, que é uma regiao que contém uma protoestrela de
classe 0 de alta massa. A abundancia de HCOOCHj3 que eles derivaram, para uma regiao
com temperaturas rotacionais entre 50 e 250 K, estd compreendida entre ~7 x 1079 e

() CHZCOOH G1B.61-0.23 (b} HCOOCH, GI8.61-0.23
- ':‘ -
33| 13
36" - 38"
- 35- L - 39-
K= k=
42" | 4 427 b
_”'“I":.. — Ly o Rt 1 '1_—D_”.5E.4¢-' ey P B e e | P .“_c'
18727 38% 8% gt 380 EEL ] 18" It 38 -] 380 ins
a (2000} a (2000)

Figura 3.9: Distribui¢do de (a) CH3;COOH e (b) HCOOCH; na fonte G19.61-0.23. O
gradiente cinza est4 em unidades de mJy beam~!. As linhas de contorno mostram como,
ao longo das componentes A e C, o HCOOCH3; esta mais espalhado do que o CH3COOH
(Shiao et al. 2010).
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5 x 1078.

Os resultados dos autores citados anteriormente, permite-nos inferir que a natureza das
ligacoes dos isomeros CoH4O4, onde participam elétrons 7 e o, determina a estabilidade
dessas moléculas em condigoes interestelares, sendo, aparentemente, o grupo funcional
éster (-C(=0)O-R-), presente no formiato de metila, a configuragdo que oferece melhor
estabilidade quimica.

Vérios autores tém abordado a formacao dos isomeros CoH,O5 experimental e teorica-
mente. Modica e Palumbo (2010) demonstraram que misturas de gelos, compostos em
uma proporcao CO:CH30H = 1.6:1, bombardeadas com protons, conduzem a formagao
de HCOOCH;3. Em um experimento similar, Bennet e Kaiser (2007) bombardearam um
gelo, de composicao CO:CH30H = 2:1, com elétrons de energias da ordem dos keV. Eles
identificaram a formacao de HCOOCH3; e HOCH;COH, esse tltimo, com uma eficiéncia
menor.

Occhiogrosso et al. (2011) condensaram sobre um substrato de silicio, submetido a uma
temperatura de 16 K, uma mistura de CO e CH30H. Eles determinaram, apos a irradi-
acao do gelo com protons de 200 keV, uma taxa de formagao de HCOOCH;3 da ordem de
10718 5. Contudo, os autores concluem que essa grandeza nao explicaria a abundancia de
formiato de metila em objetos tipo hot cores e hot corinos.

Em um trabalho teorico, Garrod e Herbst (2006) explicam a formacdo de formiato de
metila a partir de reagoes onde participam gases e gelos. A reacao proposta é: HCO
+ CH30 — HCOOCH3;, onde as moléculas HCO e CH30 seriam formadas previamente
a partir da hidrogenacao do CO em mantos congelados. Esses autores explicam que o
sucesso do mecanismo proposto dependeria de processos que aumentem a temperatura do
meio, por exemplo, de ~10 a 100 K.

O problema da abundéancia dos isomeros CoH;O5 é um exemplo de como as técnicas
observacionais, experimentais e teoricas devem se juntar para explicar as propriedades de
moléculas em condicoes interestelares.

3.2.2 Rotas de dissociacao estimuladas por raios X

Os espectros de massas dos ifons dessorvidos do gelo de formiato de metila, fotodessorvi-
dos por raios X de 300 e 517 eV, sao mostrados na figura 3.10. Como podemos observar,
0s picos nos espectros aparecem convoluidos por causa da janela de tempo de deteccao,
associada ao modo de feixe single-bunch, de aproximadamente 311 ns. A identificacao
dos picos foi realizada através da simulac¢do dos tempos de voo de fons com m/q < 60
(§ 2.5.2). Foram identificados em torno de quinze fragmentos ionicos, produzidos pela
interacao dos fotons com a amostra congelada. O rendimento parcial i6nico, para cada
pico identificado, determinou-se através de % = (A;/ > A;)x 100 %, onde A; é a area
de cada pico. Na tabela 3.6 apresentamos as rotas de dissociacao com seus respectivos
rendimentos idnicos.

Os fons com m/q = 1, 13, 15, 28 e 31, representam aproximadamente 85 % dos canais
dissociativos sugeridos. Esses ions correspondem as espécies HT, CH*, CHz*, CO™ e
CH30™, respectivamente. Selriguehi et al. (1997) estudaram a fotoabsor¢ao do formiato
de metila deuterado (DCOOCH3), estimulada por raios X de energias entre 280 e 310 eV



CAPITULO 3. ASTROQUIMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS )

I T T T T I T T T T T T T T T T T T I T T T T T T T T I T
s | . 517V _ |
10°yg CH ——300eV EE
17 . . ]
_ 18 H CH, HCOOCH, " £ -
B2 4 »n 2
5 10'4 i
,e ] ]
8 ] ]
oy ] ]

2

3 =
gy §

102 I T T T T I T T T T I T T T T I T T T T I T T T T I T T T I T

0 50 100 150 200 250 300

Time (ns)

Figura 3.10: Espectros de massas dos fons dessorvidos dos gelos de formiato de metila
estimulada por raios X de 300 e 517 eV, histogramas azul e vermelho, respectivamente.

e 520 e 560 eV. Como esses autores identificaram tanto H" quanto D', podemos dizer que
o rendimento i6nico do H", determinado no nosso experimento, pode dever-se a perda
do hidrogénio em qualquer um dos extremos da molécula, ou seja, o fon pode provir da
ligagao H-C- ou -CHs.

Ikeura-Sekiguchi et al. (2001) realizaram experimentos de dissociagdo do HCOOCH; (T =
298 K) estimulada por raios X na ressonancia C 1s. Esses autores também identificaram
os fons HT, C*, CH*, CH3% e CO™. A respeito do CH™, eles sugerem que poderia ser um
subproduto por causa da excitagdo com posterior dissocia¢do do grupo CHjz: Cls(CHj)
— m*(CHgs), ver Fantuzzi et al (2011). Essa conclusdo chama a atencao, pois nos deter-
minamos uma forte contribuigao dos fragmentos CH* e CHJ, aproximadamente 45 % e
25 %, respectivamente. Logo, poderiamos dizer que parte do CH" identificado provém da
dissociacao do CHs™.

Lee (2008), usando a radiacdo UV, estudou a dissociagdo de DCOOCH;3. Ele detectou
fragmentos como CO,, CH30D, DCO, CH30, CO, CH3 e D. A presenca do deutério em
fragmentos oxigenados como CH30D, sugere que deve haver algum rearranjo molecular
que permita a migracao do &tomo de deutério. Esses rearranjos vém sendo estudados
desde meados do século XX. Autores como Godbole e Kebarle (1962) e Raalte e Harri-
son (1963), estudaram a dissociacdo de ésteres, moléculas com o grupo -R-C=0-0-R-,
marcados com o isétopo 3C. Eles argumentam que a formacdo do fragmento *CH3;OH
é energeticamente favoravel, mas que deve acontecer um rearranjo que conduza a saida
do CO. Mazyar e Baer (1998) determinaram, através da fotodissociagao do HCOOCH; e
DCOOCH;3 usando radiacgao VUV (vacuum ultraviolet, 6 - 125 €V), que o rearranjo com
formacao de CHsOH™ ou CH30D™ é induzido por fotons de 11.58 e 11.62 €V, respectiva-
mente (ver também Wang et al. 2010).
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Tabela 3.6: Rotas de fotodissociacao e rendimento parcial idnico, em funcao da energia
(a) e (b) Para as energias nas

dos fotons de raios X, dos gelos de formiato de metila.

ressonancias C 1s e O 1s, respectivamente.

(a) C 1s
Rota de dissociagao PIY %
HCOOCH; M fon + Neutro 270 6V 283 eV 288 eV 293 6V 300 &V
HCOOCH;3; — HCOOCH; + e~ 1.6(5) 2(1) - - 0.18(9)
HCOOCH;* — H* + C,H;0,  10(2)  13(1)  9(2)  6(1)  5.1(9)
— Ct + CH402 07(6) - 07(4) - -
— CH* + CH30, 40( ) 46(6) 49(6) 51(6)  48(6)
— CHy* + CH,0, 2.4(6) 1.8(5) 16(3) 2.1(6) 1.7(3)
— CH3* + CHO, 21 7(6) 23(2)  26(2) 27(2)  27(2)
— OHT + CoH50 ( ) - - - 009(6)
— CO* + CH,0 11(3) - 1.6(7) 2(1) 2.4(8)
— HCO* + CH30 L1(7)  21(5) 0.9(2) 28(8) 1.2(2)
— CH,O" + CH,0  04(2) - - 11(3)  0.11(3)
— CH30" + HCO 2.4(4)  29(3) 5.2(6) 3.7(8) 7(1)
— CH;OH* + CO ( ) 15(5)  19(7) - 1.3(2)
— COF + CHy 0.6(3) 0.2(1) 1.2(4) 0.6(1) 0.7(1)
— HCOO™ + CHj ( ) 5(3)  1.9(3) 28(4) 2.2(2)
— HCOOCH,* + H 0.6(3) 1.6(5) - - 2(1)
(b) O 1s
Rota de dissociacao PIY %
HCOOCH; % fon + Neutro 517 eV 535V 540 ¢V 543 eV 548 eV
HCOOCH3; — HCOOCH +e~ 1.1(3) 2.4(5) 0.6(1) 0.9(1) 1.9(6)
HCOOCH3" — H* + CoH30,  2.9(8)  9(2) 9(1) 10(6)  20(3)
— CT + CH40, - - 0.6(3) 0.3(2)
— CH* + CH30, 47.1(8) 38( ) 44.7(5) 43(2)  43(3)
— CHyt + CH504 2.4(2)  1.2(1) 2.1(3) 0.7(1) 0.7(1)
— CH3" + CHO, 22(1) 17 1(8) 15.7(6) 18(1)  20(1)
— OHT + CyH30 0.3(1) 2.1(8)  1.7(1) - -
— CO* + CH,0 - 1B 12(2)  14(7) -
— HCO™ + CH30 0.8(1) 0.6(1) 0.29(9) 0.5(1) 2.3(5)
— CH,O" + CH,O0 - 0.5(2) 0.24(3) 1.4(6) 0.51(9)
— CH3;0" + HCO 9.2(5) 11(2) 6.5(4) 5(3) 5.3(7)
— CH30HT + CO 0.8(2) 12(2) LI(1) 09(4) 0.7(2)
— CO5 + CHy 0 64(8) 0.42(5) 0.56(2) 0.5(1) 0.3(1)
— HCOO™ + CHj 2.6(2) 1.1(8) 0.4(1) 1.6(3) 1.7(3)
L HCOOCH,™ + H  78(5) 2.9(4) 27(2) 12(2) 1.1(6)

Nota: os niimeros entre parénteses representam a incerteza.
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Nishimura, Zha e Meisels (1987) estudaram a dissociacdo do HCOOCH; estimulada
por fotons com energias entre 12 e 17 eV. No esquema a seguir simplificaremos as rotas
dissociativas que eles determinaram

/

COHT + H,

(1)
CH,OH* + CO — H + CO + CH,OHT. CH,OH*t
’ TR R RO U ’ 7 {HCO+>2H

HCOOCH; — @)
CH;0" + HCO. Com posterior CH;0" — HCO™+ H,

HCO* + CH;0 (3)
| CH* + HCOO

No esquema podemos ver que os fons CH;OH™, CH;0", HCO™ e CH3™ sao formados por
dissociacao direta. Nao obstante, podemos notar que a formacao do ion HCO™ também
poderia dever-se as rotas indiretas (1) e (2) (indicadas em vermelho). Porém, os autores
determinaram, considerando a termoquimica das reagoes, que a principal rota de formacao
de HCO™ & a namero (3). Lee (2008) confirmaram esse resultado através de métodos
teoricos, nao obstante, eles mostram que o HCO' também poderia decompor-se gerando
CO. Esse processo poderia explicar o baixo rendimento ionico do fon HCO™ determinado
no nosso experimento.

3.2.3 Rendimento i6nico de fotodessorcao

Aplicando a metodologia descrita na subsecao (3.1.3), foi determinado o rendimento idnico
de fotodessor¢ao (Y;, ions foton~!). Na figura 3.11 exibimos o resultado, onde apresen-
tamos o comportamento de Y; para os fons H, CH", CH3*, HCO*, CH3;0*, CH;0H™*
e COOH" em funcao da energia ao longo das ressonancias C 1s e O 1s. Todos os fons
exibiram um aumento no rendimento & medida que aumenta a energia dos fétons. Por
exemplo, Y; para o fon 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
correspondem aos valores das ressonancias C 1s — 7" e O 1s — 7*, respectivamente. Nao

obstante, tal comportamento s se observa sutilmente nos rendimentos dos fons Ht, CH*
[§] CH3+.

3.2.4 Modelo fisico-quimico de discos protoplanetarios

Nesta secao usaremos o rendimento da fotodessorcao do gelo de formiato de metila para
avaliar a contribui¢ao na abundancia de fons em DP. A diferenca do resultado apresentado
na subsecdo (3.1.5), aprimoramos o modelo do disco para avaliarmos o comportamento da
profundidade 6ptica, fluxo de fotons de raios X e densidades colunares de ions oxigenados
ao longo de um DP com raio e altura de 100 e 70 UA, respectivamente.

Um dos modelos mais citados para descrever um disco em acrecao é o modelo proposto

por Shakura e Sunyaev (1973). A seguinte equagao esboga a densidade de gds (cm™3) em
funcao da distancia a protoestrela

woen(@f e el e
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Figura 3.11: Rendimento de fotodessor¢cao do gelo de formiato de metila em funcao da
energia ao longo das ressonancias C 1s, de ~ 270 até 300 eV, e O 1s, de ~ 515 até 550 eV.

onde as constantes py, e Ry sao valores referenciais de densidade numeérica e distancia
radial, respectivamente; o conjunto (R, z) corresponde as coordenadas radiais e verticais;
o parametro H(R), associado a um escalonamento vertical, esta definido por

onde hy (UA) é um valor referencial de altura a partir do plano médio do DP; « e 3 sdo
coeficientes que ajustam a estrutura do disco segundo modelos hidrostaticos (mais infor-
macao em D’Alessio, Calvet e Hartmann 2001). Neste trabalho, adotamos que a + 38 =
3/2, pois, segundo Burrows et al. (1996), essa relacdo associa a proporcionalidade da
viscosidade do disco com a sua altura z; o indice & depende do perfil vertical do disco. A
saber: ¢ = 1, para um perfil exponencial; £ = 2, para um perfil gaussiano. Baseados no
modelo da distribuigao de gas apresentado em Wood et al (2002), adotamos £ = 2. Na
tabela 3.7, listamos os parametros de ajuste «, 3 e hy relatados na literatura.

Tabela 3.7: Parametros do modelo de densidade de H, para discos protoplanetarios.
Autor |la| B ki (UA) Fonte
Burrows et al. (1996) 2.2 145 155  HH 30
Wood et al. (2002) 2.25 1.25 17 HH 30
Wolf et al. (2003) 237 1.29 15 IRAS 043022247
Madlener et al. (2012) 2.3 1.16 147  HH 30
* Para todos os casos, Ry = 100 UA e £ = 2
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Baseados no modelo realizado por Burrows et al. (1996), aplicamos os mesmos para-
metros que eles usaram para a fonte HH 30, com a diferenca que avaliamos o modelo
usando trés valores de hy = 10, 15 e 20 UA.

HH 30 é um sistema protoestelar localizado na nuvem molecular Taurus a uma distancia
de ~ 140 pc (ver figura 3.12). Guilloteau et al. (2008) encontraram que o objeto central
¢ um sistema binario de massa ~ 0.5M. Eles também determinaram que o raio interno
e externo do DP é de ~ 40 e 130 AU, respectivamente.

Sobre as propriedades radiativas, os objetos de classe I e II oferecem um cenério que
se ajusta aos processos de fotoionizacao e fotodessorcao estudados no laboratorio, pois
esses objetos exibem intensas emissoes de raios X e radiacao UV que ativam a quimica
das regides mais frias dos DP (ver figura 1.14).

A luminosidade em raios X (Lyx) dos objetos protoestelares se encontra compreendida
entre ~10% e 1032 erg s (Kastner et al. 2002). Para ter uma idéia sobre o livre caminho
médio dos fotons de raios X, é necessario avaliar a profundidade optica (1) do disco. O
produto entre a se¢ao de choque de absor¢ao de raios X, oy, e a equagao (3.7), vezes a
distancia r a protoestrela, permite-nos conhecer a distribuicao da profundidade optica.
Os resultados se apresentam na figura 3.13, onde exibimos trés modelos de profundidade
optica de absorcao de raios X, para fotons de hrv = 540 eV.

OV 000] g

Figura 3.12: Sistema protoestelar HH30 localizado na nuvem molecular Taurus a uma
distancia de ~140 pc. Crédito: NASA/ESA Hubble Space Telescope.
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Figura 3.13: Modelo da distribuicao de profundidade optica, considerando fotons de
raios X de 540 eV, em DP com (a) hy = 10 UA, (b) hy = 15 UA e (c) hy = 20 UA.
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Na figura 3.13 pudemos observar que o parametro hy afeta o perfil vertical dos DP.

Quando hg = 10 UA, notamos um DP achatado. Em contraste, & medida que hy aumenta,
observamos um perfil verticalmente mais estendido, ao ponto que se atinge uma simetria
em z = R, nao obstante, considera-se que o colapso do disco conduz a uma estrutura de
tipo achatada.
Para os trés modelos, sdo observados valores de profundidade 6ptica (7 < 5) na super-
ficie dos DP. Isto pode ser por causa de que (i) as camadas superiores de gas tendem a
ser pouco densas devido & viscosidade vertical do DP, assim também, pelo (ii) crescente
angulo de incidéncia da radiacao que sai da protoestrela, pois vé-se que camadas de gas
ficam mais expostas, em func¢ao do quociente z/R, a radiacdo protoestelar. Em contraste,
nas regioes mais proximas ao plano médio do DP, observam-se profundidades acima de
80, onde dificilmente a radiacao consegue penetrar.

Usando a luminosidade em raios X de TW Hydrae, cujo valor integrado entre 0.25 e
1.34 keV é 2 x 10* erg s™' (Kastner et al. 2002), foi determinado o fluxo de raios X
(Fx), para fotons de 540 eV, através da equagao (3.3). Os resultados sdo exibidos na
figura 3.14, onde foi avaliado Fy para DP com hy = 10, 15 e 20 UA. Autores como Kast-
ner et al. (1997) e Walsh et al. (2012) relataram modelos com valores de Fx compatives
com os apresentados neste trabalho.
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Figura 3.14: Modelo da distribuicao de fluxo de raios X, para fétons de 540 eV, em DP
com (a) hg = 10 UA, (b) hg = 15 UA e (¢) hg = 20 UA.
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3.2.5 Distribuicao de ions em discos

A produgao dos ions foi determinada usando a metodologia descrita na subsegao (3.1.5).
Nao obstante, incluimos uma variacao a respeito da secao de choque geométrica dos graos
de poeira (o,,, cm?), pois nio s6 a avaliamos em fungio do raio do grio (a), mas também
em funcao da eficiéncia de absor¢ao de raios X, Qus(a, hv) (Dwek e Smith 1996)

Ogr = 7102 Qups(a, hv). (3.8)

O valor de Qus(a, hv) depende da energia dos fotons, do tamanho e da composi¢ao do
grao. Apesar de nao ser completamente conhecido como muda Qs(a, hv) em funcao das
variaveis mencionadas, em Dwek e Smith (1996) e Weintgarner e Draine (2001) podemos
notar algo sobre o comportamento de Qps(a, hv). Dwek e Smith (1996) mostram que,
para graos de raio a = 50 A, Qaps(a, hv) diminui paulatinamente quando a energia dos
fotons aumenta de ~ 150 a 600 eV. Por outro lado, Weintgarner e Draine (2001) deter-
minaram que Qus(a, hv), para uma dada energia hr, aumenta quando o raio do grao
aumenta de ~ 4 a 500 A,

Para avaliar a equagao (3.8), nos escolhemos o valor de Quus(a, hv) a partir da matriz
de valores reportada em Dwek e Smith (1996), onde foi calculado Qus(a, hv) para graos
compostos de MgSiO,, em uma gama de raios e energia de fotons de ~ 5 x 107* a 1 ym
edelal x10° eV, respectivamente. Assim, substituindo (3.8) na equagao (3.5), e con-
siderando mantos de gelo com conteiido de HCOOCHj3 abaixo do 5 %, determinamos a
taxa de producao I'; dos fons CH', CHsz*, CO*, HCO™, H,CO*t, H;CO*, CH;0H* e
HCO," em discos protoplanetérios (ver equagao 3.5).

Com o objetivo de determinar as densidades colunares desses ions em um cenario mais
realista, foi subtraida da taxa de produgao dos fons (T';), a taxa de destrui¢ao na fase
gasosa, (I'y), pois entende-se que os ions ao serem dessorvidos dos mantos de gelo passam
a fase gasosa onde podem ser destruidos por reagoes com outras espécies, ions, elétrons,
RC e/ou fotons. Para isso, na tabela 3.8(a) foram listados alguns dos processos onde
participam direta ou indiretamente os ions analisados. As reacoes foram tomadas da base
de dados UMIST segundo os seguintes critérios: (i) reagoes com elevados coeficientes «,
(ii) que envolvam moléculas que contenham atomos de H, C, O e/ou N e (iii) que sejam
de peso molecular menor do que o HCOOCHj3. Para todas as reacoes escolhidas, as taxas
e os coeficientes cinéticos k foram determinados através das equagoes (1.1) e (1.2), respec-
tivamente (§ 1.1.1).

Na tabela 3.8(a) podemos ver que as reagoes de destrui¢ao, via recombinagao eletronica,
sao as que possuem maiores coeficientes k. A implicacao disso é que a formacao de molécu-
las nos mantos de gelo, com posterior dessorcao, deve ser um dos principais mecanismos
de injecao de moléculas em ambientes frios do MI.

Na recombinacao eletronica, um elétron com determinada energia cinética é capturado
devido a carga nuclear de um cation. Simultaneamente, os elétrons do cation repelem a
chegada do elétron capturado (ver Mitchell 1990). Esse tipo de interacao “tensa”’ conduz
a formacao de uma espécie quimica neutra com orbitais moleculares antiligantes, que,
posteriormente, através de mecanismos dissociativos, decai, formando uma molécula es-
tavel. Mitchell (1990) conclui que uma vez que o cition é quimicamente mais complexo,
a repulsao eletronica é maior, de modo que sao induzidos estados de excitacao mais en-
ergéticos. Geoghegan, Adams e Smith (1991) encontraram que ha uma correlagao entre a
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complexidade do cétion e o coeficiente cinético k. Por exemplo, para os seguintes ions, em
ordem crescente de complexidade, CO™, HSO,", CH;CNH", CH;CHOH™ e CoH;CNHT,
eles determinaram valores de k de 1.6, 2.7, 3.3, 3.9 e 4.7 x 1077 cm? s™!, respectiva-
mente. NoOs percebemos uma tendéncia similar nos ions analisados, pois observa-se que
k(CH")< k(CH3T)< K(HCO™)< k(H,CO™)< k(H3COT)< k(CH30H')< k(HCO, ™).



Tabela 3.8: (a) Equages quimicas de producao e destruigao dos ions CHT, CH3™, CO*, HCO™, H,CO*, H3CO™, CH;OH' e HCO,™
com seus respectivos coeficientes cinéticos (k), calculados usando a equacao (1.2). (b) Taxas de formagao e destrui¢do, para a fase
gasosa, segundo as abundancias dos objetos astrondmicos listados. Os valores foram obtidos através da equagao (1.1), as abundancias

dos ions foram tomadas de Ceccarelli e Dominik (2005).

(2)

Equacao Ion Reagao de formacao k Equacao Ion Reagao de destruic¢ao k
at a +b— 2" +c cm? 57! at at+a— ¢ +d cm? s7!
la CH* 0yt + C > CHT | 2% 107 b CH* CHf e —C . H 243 x 107
2a H* + CH— CH* + H 3.47 x 107  2b CH* + H,O — HCO™ + H, 5.29 x 1077
3a CHy H* + CH; — CH3" + H 34x107Y  3b CHy CH3" + e — CH + 2H 3.23 x 1077
4a CH* + CH30H — CH3™ + H,CO 2.65 x 107  4b CH3* + hv — CHy" + H 3.56 x 1077
ba cot H* + HCO — CO™" + H, 1.71 x 1071 5b cot COt +e—=C+0 3.65 x 1077
6a H* + H,CO — CO* + Hy, + H 1.93 x 107 6b HCN + COt — CO + HCN* 6.2 x 107°
Ta HCO* H;* + HCOOH — HCO™ + H,O + H, 7.85 x 1079 7b HCO* HCOt + e~ - CO +H 5.47 x 1077
8a H* + CO, — HCO™ + O 3.5 x 107 8b HCO* + C — CH" + CO 1.1 x 107°
9a H,CO*  H* + H,CO — H,CO*T + H 491 x 107° 9b H,CO™ H,COt + e~ — CO + 2H 5.81 x 1077
10a H;* + HCO — H,CO* + H, 3.1 x107°  10b H,COT + e~ — HCO + H 3.72 x 1077
11a CH3;0™" Hs;™ + H,CO — CH30" + H, 1.15 x 107% 11b CH;0* CH30" + e~ — HCO + 2H 5.68 x 1077
12a CH3;0OHT NT* + CH3;0H — CH3;0H* + N 2.26 x 107 12b CH30H* CH30HT + e~ — HyCO + 2H 1.99 x 107°
13a HCO,*  H3™ + COy — HCO,' + Hy 2 x 1077 13b HCO,™" HCO;™ +e - CO+0O+H 1.66 x 107°
14a He™ + HCOOCH3 — HCO,™ + CHz + He 5.48 x 1072  14b H,COt + e~ — CO + 2H 6.59 x 1077
(b)
Ion Fonte Equagao de Taxa de producao Equacgao de Taxa de destruicao
formagio Ty, fons cem™ s7!  destruicgdo Ty, fons cm ™3 s7*
CH* HD 100546 la 2 x 10712 1b 6.97 x 10712
2a 1x 10718 2b 7.07 x 1071
Cco™* Barra de Orion 5a 2.9 x 10716 5b 2.43 x 10712
6a 1.21 x 107% 6b 2.69 x 107!
HCO* Nuvem de Touro Ta 1.64 x 10717 b 3.39 x 10~
8a 4.3 x 10714 8b 6.82 x 10~

SOAVITINSAY “TVINANIYAIXT VOININOOYLSY € OTALIdVD

¢s8



CAPITULO 3. ASTROQUIMICA EXPERIMENTAL: RESULTADOS 86

Com base nos trabalhos de Amano (1990), Mitchell (1990) e Ehlerding (2006), que es-
tudaram processos de recombinacao eletronica em condicoes interestelares e atmosféricas,
determinamos a destruicao dos cations (I'y, fons cm™ s71), na fase gasosa, através de

Iy = kn(e )n(z™),

onde os valores de k foram listadas na tabela 3.8(a), n(z") é a densidade dos ions obtida
a partir do processo de fotodessor¢io de HCOOCH3;, n(e”) é a densidade de elétrons,
cujo valor para uma regiao de um disco entre 50 < R(UA) < 400 e 0 < 2(UA) < 100,
encontra-se entre 3 x 107 e 3 x 107!% cm™3 (Ceccarelli e Dominik 2005). Logo, usando
a taxa de produgao de fons (T;), obtida experimentalmente, e a taxa de destrui¢ao para
a fase gasosa (I'y), foi estimada a produgao liquida (T'z, fons em 2 s71) para o modelo do
disco

dr,

=TI, -Ty,. 3.9
- ’ (3.9)

Multiplicando (3.9) pela distancia desde a protoestrela a um ponto do disco, e integrando
em um periodo de tempo de 1 x 10° anos, obtivemos a distribuiciao de densidade colunar
liquida dos fons dessorvidos ao longo do disco. Nas figuras 3.15, 3.16 e 3.17 exibimos os
resultados.
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Figura 3.15: Modelo da distribuigao dos fons fotodessorvidos CHT, CHj e CO* por fotons
de 540 eV em discos protoplanetarios.
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Figura 3.16: Modelo da distribuicao dos ions fotodessorvidos HCO*, H,CO™ e H3CO™
por fotons de 540 eV em discos protoplanetarios.
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Figura 3.17: Modelo da distribuicao dos fons fotodessorvidos CH;OH* e HCO,™ por
fotons de 540 eV em discos protoplanetarios.
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Foi determinado o tempo de meia-vida do formiato de metila (5, anos) aplicando a
mesma metodologia descrita na subsec¢ao (3.1.6). Assim

b In 2
1/2 — O'ph_dFX(E>’

onde o,,_4 € a secao de choque de fotodissociagao do HCOOCH3, levando em conside-
racao fotons de 540 eV (Ishii e Hitchcock 1987), e Fx é o fluxo de fotons de raios X em
funcao da distancia a protoestrela. O resultado é apresentado na figura 3.18.

Vale a pena ressaltar a faixa amarela, onde a molécula teria um tempo de vida moderado,
entre ~ 10% e 10° anos. A destruicao do HCOOCH; acarreta a formacido de fons molec-
ulares, que podem participar de complexas redes de reacoes ion-molécula enriquecendo a
quimica dos discos protoplanetarios.
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Figura 3.18: Modelo do tempo de meia-vida do HCOOCHj3, destruido por foétons de
540 eV, em discos protoplanetarios.



Capitulo 4

Astroquimica observacional:
metodologia

Dia ap6s dia se enunciam a descoberta de espécies quimicas no Universo, que antes do
século XX (talvez XIX), s6 existiam no imaginario de quem simpatizava com a teoria
atomica do filoséfo pré-socratico Democrito (460-370 a.C.)".

Como complemento dos estudos experimentais, uma parte da tese de doutorado foi dedi-
cada a estudos observacionais sobre a deteccao de moléculas prebidticas e organicas em
sistemas protoestelares.

4.1 Projeto ACHEMOS

O estudo observacional foi realizado em colaboragao com o grupo Astromol do Institut de
Planétologie et d’Astrophysique de Grenoble (IPAG). Para isso, foi elaborado um projeto
entitulado “The ACHEMOS survey of high-J lines of HCO™ and NyoH™ toward protoste-
llar systems”; cuja sigla ACHEMOS significa AstroCHEMistry of our OriginS. Os autores
do projeto foram os professores Bertrand Lefloch (IPAG), Heloisa M. Boechat-Roberty
(OV-UFRJ) e Edgar Mendoza.

Através do projeto ACHEMOS obtivemos financiamento do orgao COSPAR-Capacity
Building Fellowship Application.? Neste capitulo, e no préoximo, apresentaremos a metodolo-
gia e resultados do projeto ACHEMOS.

As secoes a seguir foram escritas baseadas em artigos, relatorios e palestras dos autores
Kramer (1997); Pardo, Cernicharo e Serabyn (2001); Hily-Blant e Ungerechts (2001);
Pety, Bardeau e Reynier (2009); Carter et al. (2012); e Kramer (2013).

4.2 Radiotelescépio IRAM 30m

O TRAM 30m é um dos radiotelescopios mais sensiveis na regiao milimétrica do espectro
eletromagnético. Esta localizado a uma altitude de ~ 2850 m no Pico de la Veleta, na
Serra Nevada ao sul da Espanha. A antena parabolica de 30 m de didmetro foi montada
sobre uma base de concreto e possui uma configuracao azimutal, que é caracteristica da

Thttp://www.egs.edu/library /democritus /biography/
2P4agina web http://cosparhq.cnes.fr /events /fellowship-program
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Figura 4.1: Esquema do caminho que percorre o sinal detectado pela antena IRAM 30m.
A radiacao eletromagnética proveniente de um objeto astronéomico (A) incide na super-
ficie parabolica primaria (B), é refletida para a superficie secundaria (C) e, depois, é
focalizada no espelho plano terciario (D); (E), (G) e (H) compdem os receptores, caixa
de amplificagio e oscilador local (Kramer 2013).

geracao de telescopicos com raios > 10 m, atingindo uma resolu¢ao angular melhor que
1”. Na figura 4.1 pode ver-se as partes que integram o telescopio.

A antena é composta de painéis de aluminio, de modo que o sinal proveniente de uma
determinada fonte (A) é capturado pela superficie parabolica primaria (B), é refletida
para a superficie secundaria (C) e depois é focalizada na cabine interna (E), onde o sinal
¢ amplificado.

O primeiro passo da amplificacao é a conversao da frequéncia da radiacao pelo receptor
super-heter6dino, que mistura o sinal proveniente da fonte com um sinal proveniente de
um oscilador local, que passa a ter uma frequéncia intermediaria. Posteriormente, o sinal
amplificado passa por componentes eletronicos de tratamento de sinais (Kramer 2013).3

3Tomado da palestra “Millimetric Calibration”, ministrada pelo Dr. Carsten Kramer durante a 7th
IRAM-30m Summer School.
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Modelo atmosférico para o IRAM 30m

Pardo, Cernicharo e Serabyn (2001) desenvolveram um modelo de transmissao atmosférica
onde é estimada a influéncia dos gases na atenuacao do sinal. Eles determinaram que a
temperatura da antena depende de um fator 7, conhecido como profundidade o6ptica
atmosférica ao longo do zénite, que é dado por

T = Tdry + Twet,

onde 74, ¢ a profundidade 6ptica devida & absor¢ao de moléculas com momento dipolar
transitorio (moléculas apolares), tais como Ny e Oa, 74, atua principalmente no continuo
espectral; 7, € a profundidade 6ptica associada as bandas de absorcao da H5O.

O perfil atmosférico ¢ modelado combinando principios da teoria dos gases ideais e de
equilibrio hidrostatico, funciona até uma altitude de ~ 50 km e considera fatores como
gradientes de temperatura, pressao, fracao de vapor de H,O e composicao atmosférica.
O resultado, segundo as condi¢des meteorologicas do Pico de La Veleta, é apresentado
na figura 4.2, onde podemos ver que & medida que aumenta a frequéncia, especialmente
acima de 150 GHz, a atmosfera se torna mais opaca.

As faixas E090, E150, E230 e E330 indicadas na figura 4.2 correspondem as bandas
onde operam os receptores EMIR, (Eight MIxer Receiver), cujos intervalos em frequéncia
sao ~ 83 — 117, 129 — 174, 200 — 267 e 260 — 360 GHz, respectivamente. A funcao dos
receptores heter6dinos EMIR, é coletar os fétons de radiofrequéncia da fonte e converté-
los a uma frequéncia intermediaria por meio de um oscilador local, onde a informagcao
espectral é mantida. Deste modo, o sinal que recebem os espectrometros é amplificado
desde uma ordem de 107 W até unidades de mW.

Atmospheric transmission for 2mm and 4mm of pwv
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Figura 4.2: Janela atmosférica segundo as condicoes meteorologicas do Pico
de La Veleta. Os espectros azul e vermelho correspondem a indices plu-
viométricos de 2 e 4 mm, respectivamente. Figura tomada da pagina
http://www.iram.fr/GENERAL /calls/s09/s09/node3.html.
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backshort
mechanism

Figura 4.3: Dispositivo de amplificacdo da radiofrequéncia coletada pela antena, onde
através dos receptores, oscilador local e o misturador (mixer), o sinal é amplificado para
ser transferido aos espectrometros (ver Carter et al. 2012).

Na figura 4.3 pode ver-se o dispositivo fisico que converte o sinal cosmico a uma frequéncia
intermediaria (IF) amplificada (mais informagao em Carter et al. 2012).

Desde que foi detectado o radical hidroxila (OH) (Weinreb et al. 1963), os sistemas de
aquisicao vém sendo notavelmente sofisticados. Por exemplo, as primeiras geracoes de
espectrometros conseguiam detectar em bandas de 1 GHz com 4 x 1024 canais; atual-
mente, espectrometros FTS (Fourier Transform Spectrometer) tém capacidade de detectar
em bandas de 2.5 GHz com 64 x 1024 canais. Nesse sentido, o IRAM 30m se mantém
na vanguarda dos avancos instrumentais. Desde julho de 2011, conta com 24 unidades de
espectrometros F'TS capazes de cobrir um total de 32 GHz com uma resolucao de 200 kHz.
Tais espectrometros também oferecem estabilidade no sinal processado, robustez e ocupam
pouco espaco. Outros tipos de espectrometros, que foram usados nas observagoes, foram
os tipo WILMA (Wideband Line Multiple Autocorrelator), cuja resolu¢ao é de 2 MHz.
O TRAM 30m também conta com o modo de operacao “Wobbler Switching” (WB), que
consiste em realizar uma série de varreduras, com duragao superior a 2 segundos, movi-
mentando a antena da fonte para um ponto fora da fonte e vice-versa (Hily-Blant e
Ungerechts 2001).? Esse procedimento é titil para conhecer a contribuigdo atmosférica.
Por exemplo, para fontes que exibem alta densidade de linhas de emissao, o0 modo WB
permite obter espectros com linhas de base planas.

4.3 Observacoes

As regides de choque Bl e B2, localizadas ao longo do JS da protoestrela L1157-mm,
foram observadas durante o verao de 2013 e inverno de 2014. Na figura 4.4 apresentamos
um mapa da nuvem L1157 onde estao sinalizadas a protoestrela L1157-mm e as regioes
B1 e B2. O mapa foi obtido a partir das emissoes (2 — 1) da HyO, em 179 pum, e (3 - 2)
do SiO, em 130 um (Santangelo et al. 2013).

As observagoes foram adquiridas como parte do “ASAT (AStrochemistry At Iram) Large
Program”.

‘Relatério do IRAM 30m, Granada. Para mais informagfo, visitar a pagina web
http://www.iram.es/IRAMES /mainWiki/ TelescopeSystemStatus
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Figura 4.4: (esquerda) Mapa dos jatos bipolares do sistema protoestelar L1157-mm. O
mapa foi realizado a partir da emissao da HoO e SiO em 179 e 130 pum, respectivamente
(Santangelo et al 2013). (direita) Mapa da emissdo em ~ 4.5 um do sistema protoestelar
Cepheus E (Gomes-Ruiz et al. 2012).

* Na direcio de B1, ayogo0 = 20" 39™ 10.52 e 09000 = +68° 01’ 10”, foram usados
os receptores 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 conectados aos
espectrometros FTS e WILMA, de modo que se obtiveram espectros com resolucgoes
de 195 kHz e 2 MHz, respectivamente. A resolucao espectral em velocidade foi
ajustada a 1 km s™!. Com o objetivo de obter linhas de base planas ao longo das
bandas, as observacoes foram realizadas executando o modo WB;

* Na direcao de B2, a.ja000 = 20" 39™ 12.56 e & 79000 = +68° 00" 40”, foram realizadas
observacoes complementares nos meses de dezembro de 2012 e 2013. O mesmo
procedimento realizado em Bl foi usado para efetuar as observacoes em B2. Nao
obstante, por questoes técnicas, s6 se empregou a instrumentagao na banda E090
obtendo um espectro de 83 a 107 GHz.

As observagoes na dire¢io do sistema protoestelar Cepheus E (~ 730 pc), a oo = 23"
03™ 13.50 e 079000 = +61° 42’ 21", foram realizadas em trés secoes ao longo dos meses de
marco e julho de 2010 e fevereiro de 2011. Um total de oitenta horas foram requeridas
para completar o levantamento milimétrico. Neste levantamento foi usada a mesma con-
figuracao de receptores e espectrometros empregada na observacao de B1.

Na figura 4.4 mostramos um mapa do sistema Cepheus E, tomado pela cAmara Spitzer/IRAC
em 4.5 pm, cuja protoestrela central é IRAS+23011 (Gomez-Ruiz et al. 2012). A dife-
renca da metodologia usada em L1157, onde duas regioes do JS foram observadas, é que
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neste levantamento as observagoes correspondem estritamente ao objeto central.

4.4 Reducao dos dados

A redugao dos dados foi realizada por meio do programa GILDAS (Grenoble Image and
Line Data Analysis Software),? que através das suas ferramentas permite resolver questoes
técnicas, reduzir e interpretar dados em radioastronomia. GILDAS funciona através de
linha de comandos e conta com quatro pacotes, a saber

x CLASS, Continuum and Line Analysis Single-dish Software, util para reduzir e
analisar dados do telescopio IRAM 30m;

x GREG, Grenoble Graphic, é o pacote (interface) que permite graficar espectros,
mapas e figuras em geral;

x ASTRO, ferramenta que permite elaborar rotinas observacionais;

x CLIC, Continuum and Line Interferometer Calibration, pacote especifico para cali-
brar os dados do interferometro Plateau de Bure.

Na figura 4.5 mostramos um exemplo de um espectro, correspondente & banda E090, das
fontes B1 e Cepheus E, onde os eixos x e y correspondem a frequéncia e temperatura de
antena, respectivamente.

http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
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Figura 4.5: Espectros da banda E090 correspondentes as fontes L1157-B1 (acima) e
Cepheus E (abaixo). Note a elevada densidade de linhas ao longo de uma unica banda.
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A identificacdo das linhas de emissao foi realizada através da ferramenta Weeds,® que
funciona como uma extensao do pacote CLASS. Por meio de Weeds podem ser carregados
os catdlogos CDMS e JPL (Molecular Spectroscopy Jet Propulsion Laboratory),” de modo
que as linhas de emissao podem ser rapidamente identificadas ao introduzir um intervalo
de frequéncia na rotina, ver figura 4.6.

—
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80000 0000 100000 110000
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Figura 4.6: Identificagao de linhas de emissao através do pacote CLASS e extensao Weeds.

Os catalogos CDMS e JPL contém as propriedades espectroscopicas de centos de espécies
quimicas que vao desde o simples H até compostos como H-C=C-C=C-C=C-C=C-C=C-
C=N. Essas bases de dados, ao serem executadas e carregadas através de Weeds, facilitam
a andlise das linhas de emissao.

Outra ferramenta que serviu para analisar e interpretar os dados foi o software CAS-
SIS (Centre d’Analyse Scientifique de Spectres Instrumentaux et Synthétiques).® Por
meio de CASSIS (a) foram identificadas e confirmadas as linhas detectadas através de
CLASS-Weeds. (b) foram derivadas as condigoes de excitacao, através do método do
DR. (c¢) Usando o codigo de transferéncia radiativa LTE-RADEX, baseado em condigoes
de equilibrio termodinamico local, foram modeladas as linhas de emissao com o obje-
tivo de compara-las com as detectadas pela antena. Os resultados serao apresentados no
capitulo 5.

6 A palavra “Weeds” é o nome que os espectroscopistas lhe dio as moléculas que tém muitas transicoes
(sub)milimétricas.

Thttp:/ /spec.jpl.nasa.gov/ftp/pub/catalog/catform.html

8http://cassis.irap.omp.eu/
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4.5 Calibracao dos dados

“O objetivo da astronomia observacional é extrair a informacao coletada através dos
telescopios, por exemplo, temperatura, abundancia, luminosidade etc. A veracidade
dessas propriedades dependerd do funcionamento da instrumentagao envolvida ao longo
do processamento do sinal. Para isso, é estritamente necessério calibrar os dados medidos”
(Kramer 2013).

Em primeira instancia, devemos conhecer a contribuicao que tem a emissao atmosférica
(Tutm) na temperatura da antena Ty, pois as suas perturbagoes podem tornar o sinal flu-
tuante, alterando o fundo espectral.

Na pratica, as varreduras realizadas por meio do modo WB permitem conhecer as mu-
dancas atmosféricas durante uma secao de observacao. Para realizar a calibracao atmos-
férica, devemos saber que a temperatura de antena é definida pela expressao

Ta - Feff[Tatm eXp(_a'T) + Tastro] + (1 - Feff)ﬂossa

onde F,¢y ¢ um parametro conhecido como forward efficiency, eficiéncia do feixe frontal,
e representa a fracao da poténcia apanhada no hemisfério frontal do feixe; o parametro
a ¢ uma funcao que leva em consideracao a massa da coluna do ar ao longo do zénite; 7
¢ a profundidade 6ptica atmosférica; 1,4, corresponde a emissao da fonte e Tj,s ¢ um
parametro que estima o sinal perdido pela eficiéncia que nao é 100 % entre a fonte e a
instrumentagao (Pety, Bardeau e Reynier 2009).

Usando os valores informados no “Telescope System Summary”,? realizamos dois ajustes
para estimar F,¢;. Por um lado

F.rr =9791 - 0.0339F (GHz), (4.1)
apropriado para o intervalo de frequéncia F' de ~ 80 a 170 GHz. Pelo outro
F.rp =115.6 — 0.102F(GHz), (4.2)

apropriado para o intervalo de frequéncia F' de ~ 200 a 350 GHz. Na figura 4.7, mostramos
os ajustes correspondentes as equagoes (4.1) e (4.2).

Em segunda instancia, devemos definir o parametro eficiéncia em abertura n4 (§ 1.4.1).
Para isso, devemos conhecer a densidade de fluxo (S,), que é a poténcia radiada por uma
dada fonte por unidade de area e frequéncia

2k
S,, - FZH“?JV(TB%
onde 6, é o tamanho angular da fonte e J, é a temperatura da radiagao segundo a apro-
ximagao de Rayleigh-Jeans (Kramer 1997; Wilson, Rohlfs e Hiittemeister 2005).
Para o IRAM 30m, véarios planetas do Sistema Solar sao tteis para estimar S,. Marte,
devido a sua superficie s6lida e ténue atmosfera, exibe um perfil radiativo proximo de
um corpo negro. Nao obstante, tormentas de areia podem alterar a sua temperatura de

brilho. Apesar de ser uma fonte fraca, as temperaturas de brilho de Urano, no intervalo

http://www.iram-institute.org/EN/content-page-58-7-55-58-0-0.html
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Figura 4.7: Ajuste da eficiéncia do feixe frontal (F.rs) para dois intervalos de frequéncia;
a reta vermelha, para um intervalo < 180 GHz; a reta preta, para um intervalo entre
~ 200 e 350 GHz.

espectral da antena, sao bem comportadas e conhecidas, mas, podem aparecer interferén-
cias por absorg¢oes da molécula metano (CHy). Mercurio nao é usado devido a seu transito
rapido. Jupiter é limitado pelas fortes absorcoes atmosféricas de moléculas como NHj e
PHj3. Saturno exibe fortes absor¢oes atmosféricas e os anéis afetam o seu perfil de emissao.

Aplicando o parametro n4 podemos conhecer a porcentagem de radiacao efetivamente
processada pela antena (P,), que vem dada pela expressao

1
Pe = i(nAAgSV)a

onde o fator 1/2 discrimina uma polarizacdo e A, é a abertura geométrica, que para o
IRAM 30m, é de ~ 707 m2. Em termos técnicos, a poténcia detectada pela antena é
determinada pela equacao W, = KT, F.ss. Logo, igualando W, e P. obtemos

1
5(77AA95u) = kToFeyy,

de modo que podemos definir 14 como
2T, Fess
AL,
g~v
onde, como mencionamos anteriormente, S, é a densidade de fluxo de uma fonte de cali-
bracao conhecida: Marte ou Urano.

Outro parametro que devemos calibrar estd associado com o feixe principal (§ 1.4.1).
A “eficiéncia principal de feixe”, B.s, que relaciona os angulos soélidos do feixe principal
(Qup) e da antena (Q4), é dada por
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Através de B.yy podemos conhecer a porcentagem de poténcia efetivamente detectada no
feixe principal de observacao. Para o IRAM 30m, os valores estao tabelados no Telescope
System Summary. Devido & dependéncia que 2,5 exibe com o comprimento de onda,
nos realizamos um ajuste dos valores de B.ss em fungao da frequéncia F' (em GHz)

B =0.892—6.9 x 107'F — 2.6 x 107°F>.

Na figura 4.8 exibimos o ajuste de B.fy em funcao da frequéncia (de ~ 80 até 350 GHz).
Podemos transformar a temperatura de antena em temperatura de feixe principal (7,,)
através da seguinte expressao

Fery

Tmb = Ta )
Beyy

na qual, segundo o raciocinio desenvolvido, T,,, é o brilho da fonte contido no feixe
principal (25). Por outro lado, é necessario fazer mais um ajuste relacionado com o
tamanho da fonte. Para isto, devemos levar em consideracao o parametro filling factor
(ns), ¢ fator de preenchimento”, que é dado por

92

= g HPBW

onde 0, é o tamanho da fonte e 0o HPBW (Half Power Beam Width) é a poténcia dada
pela largura do feixe-a meia-altura, cujo valor vem dado por HPBW = 2460/F(GHz).
Por conseguinte, a temperatura de brilho de uma dada emissao, segundo o tamanho da
fonte, pode ser determinada por meio do quociente

T,

T, =~

ny
Com base na literatura, usamos tamanhos de 15 a 18” para os sistemas protoestelares
estudados.
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Figura 4.8: Ajuste da eficiéncia do feixe principal (B.fs) em fungao da frequéncia.



Capitulo 5

Astroquimica observacional: resultados

A deteccao de moléculas em objetos como meteoritos, cometas, planetas e no MI em geral,
constitui o principal pilar da Astroquimica. Desde 1864 ha trabalhos publicados sobre a
presenca de moléculas em cometas. Nao obstante, tiveram que passar aproximadamente
70 anos até que, em 1937, foi anunciada a deteccao da molécula CH em regioes interes-
telares (Donati 1864; Swings e Rosenfeld 1937). Até hoje, e em func¢do do avango das
técnicas observacionais, aproximadamente 200 moléculas foram identificadas em ambi-
entes extraterrestres.

Nesta secao apresentaremos os resultados do projeto ACHEMOS, onde foi estudada a
presenca de moléculas prebioticas e orgénicas como a formamida (NH,CHO), HNCO,
HCNO, HC3N e HC5N na direcao dos sistemas protoestelares L1157 e Cepheus E.

Os resultados a respeito da deteccao da formamida foram publicados recentemente, em um
trabalho entitulado: Molecules with a peptide link in protostellar shocks: a comprehensive

study of L1157, na revista MNRAS.

5.1 Deteccao de formamida em B1 e B2

A formamida é a menor molécula prebiotica composta por quatros dos seis elementos
biogénicos (C, H, N, O, P e S), os quais por sua vez, a exce¢ao dos gases He e Ne, sdo os
mais abundantes no Universo. O potencial prebiotico da formamida reside na sua ligacao
peptidica -C(=0)-N-, presente em aminodcidos e proteinas. Ademais, na presenca de
agua, ao ser irradiada e aquecida, conduz a formacao das nucleobases que compoem o
material genético (Bredereck et al. 1959; Barks et al. 2010; Saladino et al. 2012). No
cenario da sopa primordial, isso ajudaria no entendimento das primeiras manifestagoes
do fendémeno vida. A formamida foi detectada pela primeira vez na década de setenta na
direcao de Sgr B2 (Rubin et al. 1971). Trabalhos recentes anunciam a sua detec¢iao em
nuvens moleculares, regides circunstelares e cometas (Nummelin et al. 2000; Bockelée-
Morvan et al. 2000; Bisschop et al. 2007; Motiyenko et al. 2012).

Os levantamentos na dire¢ao da regiao de choque 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 - 350
GHz). Na diregao de B2, os dados correspondem a um intervalo que vai de 83 a 107 GHz.
Essas fontes exibiram um elevado nimero de emissoes de NHo,CHO, isto é, transicoes
desde 11y 10 — 1019 (81.693 GHz) até 494 — 303 (251.567 GHz). A redugao dos dados

102
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foi realizada usando o pacote GILDAS/CLASS90. A identificacdo das linhas foi realizada
usando as bases de dados CDMS, JPL e NIST-LOVAS,! que foram carregadas através do
pacote Weeds (§ 4.4).

A andlise das linhas da formamida foi realizada sob o critério de transicoes com re-
lacio S/R > 30. Foram identificadas um total de vinte e cinco linhas na direcdo da
regiao Bl. Nao obstante, duas delas apresentam intensidades e A, anomalos (coefi-
cientes de Einstein, ver subsecao 1.4.2), apoiando-nos na literatura, determinamos que
sao linhas contaminantes, a saber: as transicoes 329 — 413, 93871.691 MHz, e 796 — 707,
251567.075 MHz, correspondentes & formamida, estao contaminadas pelas emissdes do
CCS, 93870.107 MHz, e CyH5;0H, 251566.455 MHz, respectivamente. Na direcao da
regiao de choque B2 foram detectadas sete linhas de emissao, porém, também foi identi-
ficada a linha contaminante do CCS em 93870.107 MHz.

Na tabela 5.1 foram listados os parametros espectroscopicos e de ajuste das transicoes de
NH;CHO para as regioes B1 e B2. Nas figuras 5.1 e 5.2 sao apresentadas as linhas da
formamida identificadas em B1 e B2, respectivamente. Os histogramas pretos das figuras
5.1 e 5.2 representam os espectros observados. Os histogramas vermelhos correspondem a
simulacao das emissoes. Para isso, usamos o codigo LTE-RADEX do programa CASSIS,
que permite modelar linhas de emissao considerando processos radiativos em equilibrio
termodinamico local e por colisoes em equilibrio estatistico. As variaveis de entrada para
rodar o codigo foram:

1. Densidade numérica de Hs;

2. Temperatura cinética do objeto;

3. Velocidade relativa do objeto (Vs );
4. Tamanho do objeto, entre 15” e 18”;
5. Densidade colunar de NH,CHO;

6. FWHM das linhas de NH,CHO;

A concordancia entre a emissao modelada e a observada é uma garantia da hipdtese
LTE. Os valores de 7, obtidos por meio do modelo, estao compreendidos entre 0.0003
< 7 < 0.014. Isto também indica que a condigao de LTE é valida, pois as linhas nao sao
opticamente espessas.

INIST Recommended Rest Frequencies for Observed Interstellar Molecular Microwave Transitions
http://physics.nist.gov/cgi-bin/micro/table5 /start.pl
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Tabela 5.1: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao de NH,CHO
identificadas nas regioes de choque (a) B1 e (b) B2.

(a)

Transicao Frequéncia Ay FE, HPBW f Twdv FWHM Vier
oy = k. MHz 107°s?t K " mK km s™*  kms™! kms!
44— 313 81693.446 3.46 12.8  30.1 93(8)  5.4(7) 0.6(2)
404 — 303 84542.330 4.09 10.2 29.1 118(5) 6.1(3) 0.9(2)
do3 — 329 84807.795 3.09 22.1 29.0 19(3)  3.4(8) 0.8(3)
4y9 = 321 85093.272 3.13 22.1 28.9 22(4)  5.0(1) 0.5(6)
413 — 312 87848.873 4.30 13.5 28.0 112(4)  5.5(4) 0.2(2)
300 =413 T 93871.691 0.04 18.0  26.2 203.9(8) 5.0(2) 4.7(1)
D15 — 414 102064.267 7.06 177 24.1 107(6)  6.5(5) 0.6(3)
50,5 —+ 404 105464.219 8.11 15.2 23.3 87(7)  5.1(6) 0.4(3)
D94 —+ 423 105972.599 6.92 27.2 23.2 35(6) 3.0(1) 0.1(3)
D23 — 42 106541.679 7.03 27.2 23.1 41(1)  6.0(2) 0.4(6)
S14 —+ 43 109753.503 8.78 18.8 224 85(7) 5.2(5) 0.4(2)
615 — 914 131617.902 15.6 25.1 18.7 61(10)  2.9(6) 1.1(3)
Ti7— 616 142701.325 20.2 30.4 17.2 35(4)  1.9(5) 0.8(2)
To,7 — 606 146871.475 22.5 28.3 16.7 49(10)  3.7(7) 0.7(4)
Ti6 — 615 153432.176 25.1 32.5 16.0 45(15)  2.5(6) 1.4(3)
d15 —+ 404 156835.561 0.92 17.7 15.7 31(10)  1.8(7) 2.3(3)
10110 = 910 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)
1029 — 9928 211328.960 65.6 67.8 11.6 46(10)  4.0(1) 2.1(8)
1038 — 937 212572.837 63.3 82.9 11.6 23(5)  1.0(1) 2.0(4)
1019 — 918 218459.213 74.8 60.8 11.3 52(10)  5.0(1) 0.7(9)
1037 — 11150  220538.374 0.02 82.9 11.2 32(5) 4.0(2) 2.1(7)
11911 — 10010 227606.176 2.10 66.3 10.8 22(10)  2.0(1) 0.6(5)
1150 = 1019 239952.354 99.6 72.3 10.2 59(10)  6.0(1) 1.4(5)
To6 — Toq ¥ 251567.075 0.24 40.4 9.8 76(10)  5.0(1) 1.5(5)
(b)

Transicao Frequéncia Au E, HPBW f Topdv FWHM Vier
Jorry = Jkak.  MHz 107°st K " mK km s™!  kms™' kms!
404 — 303 84542.330 4.09 10.2 29.1 185(20)  4.5(6) 1.4(3)
499 — 321 85093.272 3.13 22.1 28.9 71(20)  4.0(1) 1.0(4)
413 — 312 87848.873 4.30 13.5 28.0 185(10)  3.4(3) 1.6(1)
302 —+ 413 f 93871.691 0.04 18.0  26.2 122(5)  3.7(4) 6.9(1)
D15 — 414 102064.267 7.06 17.7 241 119(10)  3.2(6) 1.9(2)
50,5 —+ 404 105464.219 8.11 15.2 23.3 168(10)  2.8(3) 1.6(1)
924 — 4a3 105972.599 6.92 27.2 23.2 59(20)  3.3(1) 0.7(4)

Os niimeros entre parénteses representam a incerteza.
f Linha contaminada pela transi¢ao (7g — 67) do CCS a 93870.107 MHz.
! Contaminacao por CoHsOH.
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Figura 5.1: Linhas de emissao da formamida detectadas na regiao de choque B1l. Os
histogramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e modelados, usando
o codigo LTE-RADEX, respectivamente.
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Figura 5.2: Linhas de emissao da formamida detectadas na regiao de choque B2. Os
histogramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e modelados, usando
o cddigo LTE-RADEX, respectivamente.
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5.1.1 Condicoes de excitacao

O perfil das linhas de emissao revela caracteristicas sobre a dinamica dos JP. Lefloch et al.
(2012) analisaram o perfil das transi¢oes de CO (J = 3 —2) em varios pontos ao longo do
JS impulsionado pela protoestrela L1157-mm. Eles determinaram que o perfil das linhas
pode ser ajustado por uma lei exponencial proporcional a exp(— | Vis./Vo |), onde Vj é
um coeficiente de ajuste.

No6s analisamos o perfil das linhas de NHy;CHO, mesmo nao tendo as elevadas inten-
sidades que exibem os picos de CO, estudados por Lefloch et al. (2012). Para isso,
usamos o pico, correspondente & transicao 4o4 — 303 (84.542 GHz), detectado em B,
pois esse possui a relagdo S/R mais alta. Aplicando a lei exponencial mencionada acima,
nos encontramos que o perfil da linha é ajustado através de Vy = 2.5 4= 0.4 km s™! (ver
figura 5.3). Esse resultado estaria de acordo com o quotado por Lefloch et al. (2012),
onde o coeficiente Vj, =~ 2.5 km s~! estaria associado com a cavidade presente na regiao B1.

Usando o método do DR foram determinadas as condicoes de excitacao da formamida,

isto é, foram determinadas a temperatura rotacional (7,,;) e a densidade colunar da for-
mamida (ver § 1.4.3). Os diagramas rotacionais, correspondentes as regioes de choque B1
e B2, sao apresentados na figura 5.4.
Na direcao de B1 obteve-se um resultado peculiar, pois aparecem duas distribuicoes de
In N, /g, vs E,, que foram denominadas, segundo a temperatura rotacional, como com-
ponentes de alta e baixa excitagdo (figura 5.4a). A componente de baixa excitagdo abarca
transicoes desde 4;4 — 313 (81.693 GHz) até 1035 — 957 (212.572 GHz). A densi-
dade colunar e temperatura rotacional determinadas foram 3.5 + 0.6 x 102 em~2 e 10
+ 3 K, respectivamente. A componente de alta excitacao, que abarca transicoes desde
1019 — 915 (218.459 GHz) até 11419 — 1019 (239.952 GHz), exibiu uma densidade colu-
nar e temperatura rotacional de 1.7 & 0.4 x 102 ecm~2 e 34 + 4 K, respectivamente.

84.542 GHz
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Figura 5.3: Ajuste da linha de emissao 494 — 3¢3 da formamida através da funcao
o exp(— | Vier/Vo |), onde Vy = 2.5 km s™!. A linha vermelha representa o ajuste, o
histograma corresponde a transicao mencionada.
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Figura 5.4: Diagrama rotacional do conjunto de emissoes da formamida identificado nas

regioes de choque (a) Bl e (b) B2.

Na dire¢ao de B2 obteve-se s6 uma distribuicao de valores £, vs In N, /g,, ver figura 5.4b.
A densidade colunar e a temperatura rotacional determinadas foram de 5.9 + 1.4 X

102 ecm~2 e 10 £ 3 K, respectivamente.

Levando em consideragdo a densidade de Hy das regides Bl e B2 (Bachiller e Pérez-
Gutiérrez 1997; Lefloch et al. 2012), cujos valores sdo 1 x 10?' em™2 e 5.4 x 10%° cm ™2,
respectivamente, foram estimadas as abundancias de NH,CHO. Para B1, as abundancias
nas componentes de baixa e alta excitacdao sao 3.5 £ 0.6 x 107% e 1.7 &£ 0.4 x 1077,

respectivamente. Para B2, obtivemos que [NH,CHO| = 1.1 & 0.2 x 1075,
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5.1.2 Origem da formamida

A origem da formamida em condicoes interestelares pode dever-se a reagoes na fase gasosa
ou condensada com posterior dessorcao.

Nao h& muitos trabalhos que abordem a sintese na fase gasosa, até pela dificuldade ins-
trumental que demanda o experimento. Hubbard et al. (1975) abordaram o problema
fazendo reagir CO e NHj sob o estimulo de radiacao UV, porém, a formamida apenas
aparece como um produto secundario. Em contraste, h4 vérios trabalhos que estudam o
assunto simulando experimentalmente gelos interestelares. Demyk et al. (1998) e Jones,
Bennet e Kaiser (2007) usando a mesma matriz, misturas de CO e NHj congeladas, mas
sob o estimulo de elétrons (5 keV) e radiagao UV (~ 10 eV), respectivamente, demon-
straram que a formamida é produzida com relativa eficiéncia. Raunier et al. (2004)
encontraram um resultado similar, porém, com a diferenca de que o gelo consistiu de uma,
matriz de acido isocianico (HNCO) irradiada por fétons UV, de modo que a formamida foi
sintetizada a partir de reagoes entre moléculas de HNCO. Como podemos ver, a producao
de NH,CHO exibe uma peculiar dependéncia com a composicao da matriz, da proporc¢ao e
do agente ionizante. Por exemplo, Jheeta et al. (2012), ao contrério do trabalho realizado

por Demyk et al. (1998), usaram uma matriz com COy em vez de CO. O resultado exibe
a formacao de NHyNH,CO e nao da molécula NH,CHO.

Com o objetivo de explicar a formagao de NH;CHO nas regioes Bl e B2, usamos a
ferramenta Astrochem? para modelar a abundancia dessa molécula em um periodo de
tempo da ordem da idade da nuvem L1157 (10° anos).

Astrochem é uma ferramenta apropriada para modelar a quimica de ambientes como nu-
vens moleculares, regides de fotodissociacao e regioes circunstelares em geral. Para isso,
em um arquivo de entrada sao inseridas as abundancias médias de elementos, moléculas
e fons. Também se especificam parametros como o raio dos graos, densidade de elétrons
e a idade do objeto. Posteriormente, o codigo 1é da base de dados do grupo “The Ohio
State University Astrophysical Chemistry Group™ as reacoes onde aparecem envolvidas
as espécies introduzidas no arquivo de entrada. Assim, o programa calcula as abundéancias
moleculares por meio de uma matriz Jacobiana (ver apéndice B).

Na tabela 5.2 listamos as cinco reacoes de formacgao e destruicao da formamida com
maiores coeficientes cinéticos, nao obstante, no modelo consideramos aproximadamente
cinquenta reagoes quimicas, que foram computadas através da equagao (1.1), espandida
para i espécies quimicas com densidades n; e coeficientes k;. Também foram incluidas
reagoes estimuladas por elétrons, RC, fotons e de interagdo com graos de poeira (ver
§ 1.1.1).

O computo também considera as caracteristicas fisicas do ambiente. No modelo conside-
ramos que a temperatura do géas (7,) e da poeira (T}) estdo em equilibrio, T, = T = 70 K;
adotamos um coeficiente de extingao Ay = 10, consistente com as densidades colunares
de 13CO e C*O para as regioes de choque Bl e B2; também consideramos um tamanho
médio de grao de 0.1 um. A respeito das abundancias, como mencionamos acima, usamos
valores médios para o MI, por exemplo, para as moléculas da reacdo (a) da tabela 5.2,
adotamos que [NH,| = 5.04 x 1079 e [H,CO] = 5.29 x 10719,

2Pagina web http://smaret.github.io/astrochem/
3Pagina web http://wwww.physics.ohio-state.edu/~eric/research.html
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Tabela 5.2: Principais reacoes de formacao e destruicao de NHyCHO. Na segunda coluna
sao apresentados os coeficientes cinéticos avaliados em T = 80 K.

Equacoes quimicas k(80 K)
(cm? s71)

Processos de formacao

(a) NH, + H,CO — NH,CHO + H 1x10719
(b) NH,CH,O1 + e~ — NH,CHO + H 2.9%x1077
Processos de destruicao

(c) Hf + NH,CHO — NH,CH,OT + H, 3.9x10°8
(d) CHf + NH,CHO — CH;N* + HCO 1.9%x1078
(e) H30+ -+ NHQCHO — NHQCH20+ -+ HQO 1.8x1078
(f) H* + NH,CHO — NHj + CO 1.7x10°8

Na figura 5.5(a) mostramos os resultados da evolugao das abundancias das moléculas
que participam da reagao (a) da tabela 5.2. Como podemos observar, através do mod-
elo de reacoes quimicas na fase gasosa, nao podemos explicar a elevada abundancia da
formamida em Bl e B2, que é da ordem de 107°. No modelo, a formamida atinge um
méaximo de abundancia, da ordem de 107!, em aproximadamente 10 anos.

Com o objetivo de explicar quais seriam as condicoes fisico-quimicas que reproduziriam
os valores de abundancia de NH;CHO, derivados a partir das observagoes das regides de
choque B1 e B2, rodamos o codido alterando as abundancias dos precursores e a temper-
atura da regiao de choque; a saber

1. Alterando a abundéancia dos precursores:
Aumentamos sistematicamente as abudancias de NH, e H,CO mantendo intactas as
propriedades fisicas do modelo. O resultado foi exibido na figura 5.5(b); onde, pode-
mos ver que em aproximadamente 1000 anos, a formamida atingiria uma abundancia
da ordem da obtida dos dados observacionais, 10~°. Nao obstante, esses valores s6
seriam atingidos supondo abundéancias de [NHy| e [HoCOJ 100 e 1000 vezes maiores
do que os valores médios para o MI, respectivamente.

2. Alterando a temperatura do choque:

Mantendo os valores médios de abundancia dos precursores; isto ¢: [NHy| = 5.04
x 1072 e [HoCO] = 5.29 x 107'%; aumentamos sistematicamente a temperatura do
gas no modelo. O resultado é apresentado nas figuras 5.6(a), 5.6(b) e 5.6(c). Nessas
figuras podemos ver o comportamento da abundancia de NHy;CHO, Hy,CO e NH,,
em funcao do tempo, num intervalo de temperatura de 100 até 900 K. O valor mais
alto de abundancia de NH,CHO, da ordem de 10~'2, se obteve para um modelo com
T = 500 K. Contudo, esse valor é 1000 vezes menor do que o valor observado.
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Figura 5.5: Modelo da evolugao quimica da abundancia da formamida (NH,CHO), cujo
mecanismo principal de formagao é a reacao NHy + H,CO — NH,CHO + H. Em (a)
consideramos valores médios de abundancia para NHy e H,CO, 5.04 x 1072 ¢ 5.29 x 10710,
respectivamente; em (b) aumentamos a abundancia de maneira que [NHy| = [HoCO| =

1077,



CAPITULO 5. ASTROQUIMICA OBSERVACIONAL: RESULTADOS 112

_
I
=
©)
T
@)
N
T
=
N
10° , , , , :
(b)
100K ——
10 | 300K —— i
~ 10 500K ——
z 700K ——
= 900K ——
@)
o}
N
z
= 10U ]
10-12 0 ‘l ‘2 ‘3 ‘4 ‘5 6
10 10 10 10 10 10 10
107 , , , , :
100K —— ©
300K ——
500K ——
. 700K ——
~ 10°F 900K —— E
N
L
=
=
T
£
S 100 :
10-10 (0] ‘1 ‘2 ‘3 ‘4 ‘5 6
10 10 10 10 10 10 10

Time (yr)

Figura 5.6: Em (a), (b) e (c) apresentamos a abundancia em fun¢ao do tempo das molécu-
las NH,CHO, H,CO e NH,, respectivamente. Para cada grafico, as curvas representam
o comportamento da abundancia, para diferentes valores de temperatura do gas, das
moléculas mencionadas.
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5.2 Deteccao de HNCO em B1 e B2

O acido isocianico (HNCO) e seu isomero, o acido fulminico (HCNO), sdo as moléculas
estruturalmente mais similares a formamida. Atualmente, trabalhos teoéricos estao sendo
desenvolvidos para explicar a sintese de NH,CHO a partir das moléculas HNCO e HCNO.
Experimentalmente, como foi mencionado anteriormente, sabe-se que gelos de HNCO sob
o efeito de fétons UV produzem NH;CHO (Raunier et al. 2004).

Neste trabalho nao estudamos a quimica dos gelos de HNCO ou HCNO. Porém, achamos
pertinente procurar as suas emissoes em Bl e B2. Os resultados foram satisfatorios. Na
tabela 5.3 listamos os parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao de
HNCO detectadas nas regioes B1 e B2. Na figura 5.7 mostramos as linhas identificadas e
os modelos espectrais baseados no cédigo LTE-RADEX. Nao houve linhas misturadas ou
contaminadas por emissoes de outras espécies quimicas.

5.2.1 Linhas de emissao

Com o objetivo de comparar o perfil das emissdoes de NH,CHO e HNCO, detectadas na
regiao de choque B1, aplicamos a metodologia apresentada na subsegao (5.1.1). Aplicando
a lei exponencial proporcional a exp(— | Vis/Vo |) & transigao 4¢4 — 303 do HNCO, cuja
frequéncia é 87.925 GHz, encontramos que o perfil da linha é ajustado por meio de V =
2.5 + 0.5 km s

Tabela 5.3: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao do HNCO
identificadas nas regides de choque (a) Bl e (b) B2.

(a)

Transicao Frequéncia Au E, HPBW f Towdv FWHM Vier
Jorrr = ke MHz 1075 57! K " mK kms™! kms™!  kms!
4o4 — 30,3 87925.237 0.88 10.55 27.9 828(7)  5.3(1) 0.42(2)
50,5 — 404 109905.749 1.75 15.82 22.3 994(3)  5.0(1) 0.47(2)
60,6 — Do5 131885.734 3.08 22.15 18.6 1019(20)  4.5(1) 0.58(3)
To,7 — 606 153865.086 4.94 29.53 15.9 1173(20)  5.3(1) 0.49(6)
109,10 = 90,9 219798.274 14.7 58.02 11.2 716(8)  5.5(9) 0.89(4)
120120 — 11911 263748.625 25.6 82.28 9.32 297(30)  4.8(6) 0.62(2)
130,13 — 12012 285721.951 32.6 95.99 8.61 281(20)  7.0(1) 0.45(5)
14014 — 13013 307693.905 40.9 110.76  7.99 257(20)  4.5(7)  0.52(0.47)
15015 — 14014 329664.367 50.4 126.58  7.46 219(30) 2.2(7)  0.61(0.16)
(b)

Transigao Frequéncia Ay E, HPBW f Twdv FWHM Visr
Jirwr = Jrak.  MHz 10°st K " mK km s™* kms™!  kms™!
404 — 30,3 87925.237 0.88 10.55 27.9 1263(14)  3.3(1) 1.76(2)
60,6 — D05 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)
12000 — 11911 263748.625 25.6 82.28 9.32 314(30)  2.3(3) 1.70(1)

Os niimeros entre parénteses representam a incerteza.
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Figura 5.7: Linhas de emissdo do HNCO detectadas nas regides de choque (a) Bl e (b)
B2. Os histogramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e modelados,
usando o codigo LTE-RADEX, respectivamente.
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Na figura 5.8 apresentamos o resultado; por conseguinte, podemos concluir que as
linhas de NH,CHO e HNCO possuem o mesmo perfil de emissao, o qual, segundo Lefloch
et al. (2012), é caracteristico de emissdes que provém da cavidade presente na regiao B1.

Aplicando o método do DR ao conjunto de emissoes do HNCO, encontramos um re-
sultado similar ao obtido para as emissoes da formamida. Para a regiao B1, encontramos
duas distribuigoes de valores E, vs In N, /g,, fato que indica que ha duas componentes de
excitagao. Na figura 5.9(a) apresentamos os diagramas rotacionais. Para a componente
de baixa excitacao, que abarca o conjunto de transi¢oes desde 404 — 303 (87.925 GHz)
até 10910 — 909 (219.787 GHz), derivamos uma temperatura rotacional de 17 + 2 K e
densidade colunar de 3.3 4+ 0.5 x 10 cm™2. Para a componente de alta excitacdo, que
abarca o conjunto de transigdes desde 12415 — 1111 (263.748 GHz) até 1515 — 14014
(329.624 GHz), derivamos uma temperatura rotacional de 43 + 4 K e densidade colunar
de 8.4 +1 x 10" cm—2.

Para a regido de choque B2, na figura 5.9(b) se apresenta o diagrama rotacional do HNCO,
que a partir do ajuste linear, derivamos uma temperatura rotacional e densidade colunar
de 13 £ 3K e 4.6 £ 0.9 x 103 cm™2, respectivamente.

As abundancias do HNCO foram obtidas usando as densidades de Hy de B1 e B2 relatadas
em Bachiller e Pérez-Gutiérrez (1997) e Lefloch et al. (2012). Para as componentes de
baixa e alta excitagao de B1 se obteve [HNCO] = 3.3 + 0.5 x107% e [HNCO| = 8.4 £+ 1
x107Y, respectivamente. Para a regidao B2 obtivemos uma abundancia de HNCO de 8.5
+ 2 x1078.

0.1F

1 IIIIIIIl_

T IIIIIIII
1 IIIIIIIl

IIIIIII

—10 0
Vlsr' (km/s)

Figura 5.8: Ajuste do perfil da linha de emissao 494 — 303 do HNCO através da funcao
o exp(— | Visr/Vo |), onde Vy = 2.5 km s™!. A linha vermelha representa o ajuste e o
histograma a transicao mencionada em 87.925 GHz.
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Figura 5.9: Diagrama rotacional do conjunto de emissoes do HNCO identificado nas
regioes de choque (a) Bl e (b) B2.

Na tabela 5.4 listamos os valores de abundancia de NH,CHO, HNCO, H,CO e CH30H
obtidos para as regioes B1, incluindo as componentes de baixa e alta excitacao, e B2. As
abundéancias de H,CO e CH30H, listadas na tabela 5.4, foram tomadas de Lefloch e
Bachiller (em preparacao).

5.2.2 Correlagao [NH,CHO] vs [HNCO]

A abundéancia detectada de formamida nao pode ser explicada a partir do mecanismo
convencionalmente estudado, reacdo (a) da tabela 5.2.

Baseados na semelhanca entre as moléculas NHo,CHO e HNCO, cujas estruturas sao
exibidas na figura 5.10 (ver também apéndice B), realizamos um estudo da correlacao
em abundancia entre NH,CHO vs H,CO e NH,CHO vs HNCO. Para isso, procuramos
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Tabela 5.4: Abundéancias das moléculas NH,CHO, HNCO, H,CO e CH30H nas compo-
nentes de alta e baixa excitacdo de Bl e na regiao de choque B2. As abundancias de
CH30H e H,CO foram tomadas de Lefloch & Bachiller (em preparacao).

Regidao [NH,CHO] [HNCO] [H,CO] [CH3;0H]
108 10~8 1077 106

B1 0.35+0.06 3.3+05

Bl 0.174+0.04 0.8440.1

B2 1.1+0.2 85+2 40+2 25+6

fontes onde foram detectadas as moléculas mencionadas, como, por exemplo, Sgr B2(N),
Orion CR, G75.78, N7538 IRS1, N6334 IRS1, G24.78, W3(H,0), W33A (Jackson, Arm-
stron e Barret 1984; Sutton et al. 1995; Bisschop et al. 2007; Martin et al. 2008; e Halfen
et al. 2011).

O resultado é apresentado na figura 5.11, onde podemos ver as distribui¢oes de [NH,CHO)]
vs [HoCOJ e [NHoCHOJ vs [HNCO] ajustadas segundo as leis exponenciais [HoCO| ~
7.8 x [NHy,CHO]*?6 e [HNCO| ~ 2.84 x [NH,CHOI|%%, respectivamente. A partir dos
ajustes encontramos que ha uma correlacao mais estreita entre NHo,CHO e HNCO do que
NH,CHO e Hy,CO, pois obtivemos indices de correlagao de Pearson de 0.93 e 0.70, respec-
tivamente. Embora faltem mais dados e estudos para enriquecer a anélise, o resultado
obtido é um indicio de que o HNCO e a formamida teriam um vinculo quimico espacial
e temporal, de modo que o HNCO pode ser um potencial precursor de NH,CHO.

5.2.3 O isdmero HCNO

A molécula HCNO, isomero do HNCO (ver figura 5.10), ndo é uma espécie abundante
no MI. Sao poucos os trabalhos sobre a deteccao ou quimica do HCNO. Marcelino et al.
(2009) informam a sua detecgdo em nuvens escuras.

Neste trabalho anunciamos a detecao do HCNO na regiao de choque B1l. Foram detec-
tadas duas linhas de emissao, cujas transigoes sao J =4 — 3 (91.751 GHz) e J =5 —4

bee O0©

(a) Formamide (b) Isocyanic acid (¢) Fulminic acid

Figura 5.10: Estrutura das moléculas detectadas nas regioes de choque Bl e B2. As
estruturas foram obtidas por meio do modelo MMFF94 (Merck Molecular Force Field),
que leva em consideragao a forca das ligagoes quimicas. As esferas cinza, cinza claro, azul
e vermelho correspondem aos atomos C, H, N e O, respectivamente.
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Figura 5.11: Correlacao entre as abundancias das moléculas (imagem superior) [NHyCHO|
vs. [HoCOJ e (imagem inferior) [NHyCHO| vs [HNCO]. Os quadrados cheios indicam os
valores obtidos neste trabalho, os outros valores foram tomados de Jackson, Armstrong e
Barret (1984); Sutton et al. (1995); Bisschop et al. (2007); Martin et al. (2008); e Halfen,
Ilyushin e Ziurys (2011).

(114.688 GHz). Na tabela 5.5, apresentamos os parametros espectroscopicos e de ajuste
das transicoes mencionadas. Na figura 5.12 exibimos as linhas de emissao do HCNO
em B1l. Usando o método do DR foi determinada uma temperatura rotacional e densi-
dade colunar de 10 £ 3 K e 6.6 & 0.9 x 10 cm~2, respectivamente. Sob a hipotese de
que as emissoes do HCNO provém da cavidade presente na regiao B1, como foi deter-
minado para a formamida e HNCO, determinamos a sua abundancia e encontramos que
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Tabela 5.5: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao do isomero
HCNO identificadas na regiao de choque B1.

Transicao Frequéncia Au E, HPBW f T,dv FWHM Vier

S iy = Jkak,  MHz 10%st K " mK km s7' kms™!  kms!
153 91751.320 38 110 268 14() 39(5) 15(2)
54 114688.382  7.67 165 21.4 22(8)  2.1(6)  1.1(4)

Os niimeros entre parénteses representam a incerteza.

RO 1
F 91.751 GHz 1114.688 GHz ]
15F 4-3 F 5-4 3
- . T 3
& ]
" o ]
e

¥ TR @'

Figura 5.12: Linhas de emissao do isomero HCNO detectadas na regiao de choque B1.
Os histogramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e modelados,
usando o codigo LTE-RADEX, respectivamente.

R = [HNCO]/[HCNO] =~ 60.
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5.3 Outros volatiles em sistemas protoestelares

Nesta se¢ao apresentaremos os resultados sobre a detec¢ao de cianoacetileno (HC3N) e
cianobutadi-ino (HC5;N) nas regioes de choque Bl e B2 e na direcao do sistema pro-
toestelar Cepheus E. Essas moléculas sao de grande interesse astroquimico, pois, como
mencionamos na sec¢ao 3.1.6, poderiam ser precursores de pequenos PANHs. Na figura 5.13
exibimos as estruturas das moléculas HC3N e HC5N (ver também apéndice B).
Aplicando a mesma metodologia usada na anélise da formamida e do HNCO, a seguir
apresentaremos as condigoes de excitacao derivadas das linhas de emissao de HC3N e
HC;sN.

Cyanoacetylene

= —

Cyanobutadyine

Figura 5.13: Estrutura molecular do cianoacetileno e cianobutadi-ino. A geometria das
moléculas foi obtida usando o modelo MMFF94 (Merck Molecular Force Field), que leva
em consideracao a forca das ligacoes quimicas. As esferas cinza, cinza claro e azul corres-
pondem aos atomos C, H e N, respectivamente.

5.3.1 Deteccao de HC3N
HC3N na regiao Bl

Foram identificadas dezenove linhas de emissao do HC3N em B1, a relagao S/R das emis-
soes foi superior a 30. As transicoes detectadas nao apresentaram contaminagao por
emissoes de outras moléculas. Na tabela 5.6 listamos as propriedades espectroscopicas e
de ajuste das transicoes. Na figura 5.14 mostramos as linhas de emissao identificadas.

A partir do DR das emissoes, identificamos duas componentes (ver figura 5.15). A com-
ponente de baixa excitacao exibiu uma temperatura rotacional de 21 + 1 K e uma den-
sidade colunar de 4.9 & 0.4 x 10'® cm~2. Da componente de alta excitacao derivamos
uma temperatura rotacional e densidade colunar de 40 £ 1 Ke 1.4 £ 0.2 x 10" cm~2,
respectivamente. Levando em consideracao a densidade de Hy em B1, a abundancia das
componentes de baixa e alta excitacdo sao 4.9 + 0.4 x 1078 e 1.4 £+ 0.2 x 1078, respec-
tivamente.



CAPITULO 5. ASTROQUIMICA OBSERVACIONAL: RESULTADOS 121

Tabela 5.6: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao do HC3N
identificadas na regiao de choque B1.

Transicao Frequéncia FE, Ay HPBW f T,wdv FWHM Vier

Jirks = Jkake  MHz K 103%s7! " mK km s™' km s™'  km s™!
9—38 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 136464.411 524  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 227418905 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 numeros entre parénteses representam a incerteza.
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Figura 5.14: Linhas de emissao do HC3N detectadas na regiao de choque B1l. Os his-
togramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e modelados, usando
o coédigo LTE-RADEX, respectivamente.
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Figura 5.15: Diagrama rotacional do conjunto de emissoes do HC3N para a regiao de
choque B1. Os simbolos dos valores indicam a banda espectral em que foram detectadas

as emissoes.
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HC3N na regiao B2

Foram detectadas quatro linhas de emissao, nas quais nao foram identificadas linhas
contaminantes. Todas as emissoes apresentaram relacao S/R acima de 30. Na tabela 5.7
resumimos os parametros espectrais das transicoes. Na figura 5.16 exibimos as linhas de
emissao.

Usando o método do DR, derivamos a temperatura rotacional e a densidade colunar do
HC;3N (figura 5.17), cujos valores foram 14 + 1 K e 5.4 + 0.3 x 10?2 ecm ™2, respectivamente.
Levando em consideragao a densidade de Hy em B2, a abundéancia de HC3N nessa regiao
¢ de 1.0 £0.5 x 107°,

Tabela 5.7: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao do HC3N

identificadas na regiao de choque B2.
Transicao Frequéncia F, Ay HPBW f T,wdv FWHM Visr

Jerr = Jrak. MHz K 103s! " mK km s™'  km s™'  km s7!
958 81881468 19.7 0.042147 300  2101(560) 3.6(1) 1.2005)
10 -9 00979.023  24.0 0.058125  27.0 2182(10) 3.84(2) 1.37(1)
11— 10 100076.392 28.8 0.077692  24.6 1045(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 niimeros entre parénteses representam a incerteza.
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Figura 5.16: Linhas de emissao do HC3N detectadas na regiao de choque B2. Os his-
togramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e modelados, usando
o codigo LTE-RADEX, respectivamente.
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Figura 5.17: Diagrama rotacional do conjunto de emissoes do HC3N para a regiao de
choque B2.

HC;3;N em Cepheus E

Foram identificadas oito linhas de emissao na direcao da protoestrela Cepheus E. Na
tabela 5.8 mostramos os parametros espectrais das transicoes. Na figura 5.18 exibimos as
linhas analisadas junto com o modelo baseado no cédigo LTE-RADEX.

O DR do conjunto de emissoes apresenta duas componentes de excitagao, ver figura 5.19.
A partir da componente de baixa excitacao, determinamos uma temperatura rotacional
de 16 & 1 K e uma densidade colunar de 1.8 £ 0.1 x 10*® em~2. A partir da componente
de alta excitacao foi derivada uma temperatura rotacional e densidade colunar de 61 +
3Kell 4 0.3 x 10" cm™2, respectivamente. Considerando uma densidade colunar de
H, de 2.5 x 10*' ecm~2 (Lefloch et al. 2011), a abundancia das componentes de baixa e
alta excitacdo sdo 7.9 £ 0.4 x 1072 e 4.4 £ 1 x 1077, respectivamente.

Tabela 5.8: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao do HC3N
identificadas na direcao do sistema, protoestelar Cepheus E.

Transicao Frequéncia  F, Au HPBW f Twdv FWHM Vier
Jirks = Jrak.  MHz K 107%s™! " mK km s kms™!  kms™!
98 81881.468 197 0.042147  30.0 697(10) 1.37(3) -10.96(3)
1059 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 100173.634 341  0.10123 225 767(14) 1.97(5) -11.12(2)
23 5 22 209230.234 120.6 0.72647  11.7 432(92)  6(1)  -10.6(5)
26 — 25 236512.789 153.4  1.052  10.4 194(140)  13(5)  -10(1)
27 - 26 245606.320 1652 1.1789  10.0 235(67)  6(1)  -9.9(9)
28 — 27 954699.500 177.4 13156 9.6 320(52)  6(1)  -9.5(5)

Os nuimeros entre parénteses representam a incerteza.
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Figura 5.18: Linhas de emissao do HC3N detectadas na direcao do objeto sistema pro-
toestelar Cepheus E. Os histogramas preto e vermelho correspondem aos espectros obser-
vados e modelados em condicoes de LTE, respectivamente.
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Figura 5.19: Diagrama rotacional do conjunto de emissoes do HC3N para o sistema pro-
toestelar Cepheus E. Os simbolos dos valores indicam a banda espectral em que foram
detectadas as emissoes.
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5.3.2 Deteccao de HC;N
HC;N na regiao B1

Foram identificadas nove transi¢oes do cianobutadi-ino; embora duas delas, 35—34 (93.188 GHz)
e 39—38 (103.836 GHz), possuam relacdo S/R apenas no limite dos 30. Na tabela 5.9,
apresentamos os parametros espectroscopicos e de ajuste das transicoes. Na figura 5.20,
mostramos as linhas de emissao junto com o modelo espectral baseado no codigo LTE-
RADEX.

Através do método do DR foram obtidas as condi¢oes de excitacao da molécula. Na
figura 5.21 apresentamos o resultado. A partir do ajuste linear se obteve uma temper-
atura rotacional e densidade colunar de 37 + 2 K e 4.1 £+ 0.9 x 10'2 cm~2, respectiva-
mente. Levando em consideracao a densidade colunar de Hs na regiao B1, derivamos uma
abundéancia de [HC5N| = 4.1 + 0.9 x 107°.

Tabela 5.9: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao do HCsN

identificadas na regiao de choque B1.
Transicao Frequéncia E, Ay HPBW f Twdv FWHM Vier

Jirks = Jkak,  MHz K 107%s7t " mK km s7! kms™! kms!
30 — 29 79876.710 595  0.54699  30.8 142) 1.03) -15(d)
32 - 31 85201.340  67.5 0.66449  28.9 29(6) 4.6(8) -1.5(4)
33 — 32 87863.630 717 0.72912 27.9 39(10) 6(1) -1.8(7)
34 33 00525.800  76.1 0.79779  27.2 29(5)  6(2) -1.1(5)
35 34 03188.123  80.6 0.87065  26.4 332)  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 1049 13016  23.1 31(5)  2.6(5) 0.1(1)
42 5 41 111823.025 1155 1.5077  21.9 37(1)  4(1)  0.1(1)
43 - 42 114485.033 1210  1.6184  21.5 29(1)  3.1(9) -0.8(5)

Os numeros entre parénteses representam a incerteza.
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Figura 5.20: Linhas de emissao do HCsN detectadas na direcao da regiao de choque B1.

Os histogramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e modelados,
usando o codigo LTE-RADEX, respectivamente.
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Figura 5.21: Diagrama rotacional do conjunto de emissoes do HC;N para a regiao de

choque B1.



CAPITULO 5. ASTROQUIMICA OBSERVACIONAL: RESULTADOS 129

HC;N na regiao B2

A procura de HC5N em B2 nao foi positiva. Ao longo do espectro, procuramos as fre-
quéncias das emissoes detectadas nas fontes Bl e Cepheus E; porém, so identificamos
trés transigoes cujas relagdes S/R sio inferiores ao limite 30. Na tabela 5.10 apresenta-
mos os parametros espectroscopicos das transicoes e, na figura 5.22, exibimos as linhas
de emissao. Contudo, derivamos as condi¢oes de excitacao através do método do DR,
na figura 5.23 exibimos o resultado. A partir do ajuste, derivamos uma temperatura
rotacional e densidade colunar de 24 +£ 1 K e 9.1 £ 0.1 x 10'2 em~2, respectivamente.
Baseados na densidade colunar de Hy em B2, concluimos que a abundancia de HC5N deve
ser < 1.61 &+ 0.02 x 1078,

Tabela 5.10: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao do HCsN identifi-

cadas na regiao de choque B2.
Transicao Frequéncia F, Au HPBW f T,wdv FWHM Visr

Jirrr = k. MHz K 107*s™! " mK km s™'  kms™! kms!
33 32 87863.630 717 0.72912  27.9 56(10)  44(1)  0.1(1)
36 — 35 05850.335 85.2 0.04772  25.7 1510)  1(1) 201

39 — 38 103836.817 99.8  1.2063  23.7 27(10)  1.7(6)  1.9(3)

Os niimeros entre parénteses representam a incerteza.
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Figura 5.22: Linhas de emissao do HC5N detectadas na regiao de choque B2. Os his-
togramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e modelados, usando
o codigo LTE-RADEX, respectivamente.
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Figura 5.23: Diagrama rotacional do conjunto de emissoes do HCsN para a regiao de

choque B2.

HC;N em Cepheus E

A procura de emissoes de HCsN em Cepheus E rendeu um resultado positivo. Foram
detectadas doze transicoes, cujos parametros espectroscopicos e de ajuste foram exibidos
na tabela 5.11. Na figura 5.24 mostramos as linhas de emissao.

Tabela 5.11: Parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas de emissao do HC5N
identificadas na dire¢ao do objeto protoestelar Cepheus E.

Transicao Frequéncia FE, Au HPBW f Towdv FWHM Vier

gy = Jrp. MHz K 107%s7! " mK km s7*  kms™!  kms!
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 87863.630 717 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 numeros entre parénteses representam a incerteza.

A partir do DR do conjunto de emissoes, identificamos uma componente de excitacao.
Na figura 5.25 apresentamos o resultado. A temperatura rotacional e a densidade colunar
obtida foram de 29 £ 3 K e 3.3 £ 0.5 x 10'2 cm ™2, respectivamente. Considerando que
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Figura 5.24: Linhas de emissao do HC5;N detectadas na direcao do objeto protoestelar
Cepheus E. Os histogramas preto e vermelho correspondem aos espectros observados e
modelados, usando o cédigo LTE-RADEX, respectivamente.

N(Hg) = 2.5 x 10?! ¢em™2 (Lefloch et al. 2011), derivamos um valor de abundéancia de
[HO;N] = 1.3 + 0.2 x 10°°.

5.3.3 HC3N e HC5;N em outras fontes

Com o objetivo de comparar as densidades colunares de HC3N e HC5N obtidas neste
trabalho, procuramos na literatura esses valores em outras fontes. Particularmente, com-
paramos nossos resultados com os quotados em Suzuki et al. (1992), que detectaram as
transicoes HC3N (J = 5 —4) e HC5N (J = 9 — 8;17 — 16) em 49 nucleos de nuvens
escuras.

Na tabela 5.12 resumimos a anélise, onde foram relatadas as densidades colunares das
moléculas mencionadas e a relagio x = N(HC3N)/N(HC5N). Da anélise podemos extrair
duas conclusoes. Por um lado, vemos que as densidades de HC3N e HC5N na regiao B2
sao maiores do que na regiao B1; esse resultado, junto com os obtidos para NH,CHO e
HNCO, refletem um gradiente quimico ao longo do jato (Bachiller et al. 1997). Por outro
lado, vemos que a tendéncia N(HC3N)> N(HC5;N) se mantém nos nossos resultados.
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Figura 5.25: Diagrama rotacional do conjunto de emissoes do HC5N identificado na di-
recao da protoestrela Cepheus E.

Tabela 5.12: Densidade colunares de HC3N e HCsN em outras fontes. Na terceira coluna
listamos a relacdo x = N(HC;3N)/N(HC;N).

Fonte HC3N (em™2) HC;N (em™2) =z
B1 (3.1 x 10B)T 4.1 x10™ 7.6
B2 (5.4 x108)F <91 x102 5.9
Cepheus E 1.4 x10% 3.3 x10'2 4.2
Literaturat

L1489 1.28 %1013 5.8x 1012 2.2
L1498 1.58x 103 4.3x10"? 3.7
TMC-2 3.3x1013 6.7x10'? 4.9
L1517B 9.3x10'2 4.3x10'? 2.2
L1521B 4.1x1013 1.17x103 3.5
TMC-1 1.71x10% 5.6x10" 3.1
L778 4.3x10" 6.1x10'? 0.7
L1172a 1.35x 103 6.5x 102 2.1

tValor médio das duas componentes de excitagao
IValores tomados de Suzuki et al. (1992)



Capitulo 6

Conclusoes e consideracoes finais

6.1 Astroquimica experimental

6.1.1 Fotodessorcao do gelo de pirimidina

Nos temos estudado os mecanismos de fotodissociacao, fotoionizacao e fotodessorcao de
gelos de pirimidina, condensados a 130 K, estimulados por raios X moles. A energia
dos raios X foi selecionada em funcao da ressonancia de excitacao N 1s, cujos valores
vao desde ~ 390 até 430 eV. Os fragmentos produzidos pela interacao dos fotons com
a matriz congelada foram detectados através da técnica espectrometria de massas por
tempo de voo. Os experimentos foram realizados, durante o periodo de feixe single-bunch,
na estacao experimental SGM do LNLS, em outubro de 2010. A seguir apresentaremos
as conclusoes do trabalho:

1. Ao longo da varredura em energia dos fotons de raios X foram identificados apro-

ximadamente 20 fragmentos i6nicos produzidos durante a interacao dos fétons com
a matriz congelada de pirimidina. Na tabela 3.1 foram listados os rendimentos
(PTY %) das rotas de dissociacao. Foi determinado que o ion com maior PTY foi
o HC3NHT, cuja massa-carga é de 52 m/q. Aproximadamente 50 % das rotas de
dissociagao correspondem aos fons HC3NH™ (21.7 %), C,HT (12.1 %), H™ (9 %)
e NHy™ (8.4 %). A porcentagem restante corresponde as contribuigoes de 16 fons
moleculares, por exemplo, C*, Cy™, CoHyt, NoH, ™, entre outros.
Autores como Fondren et al. (2007) e Schwell et al. (2008) realizaram trabalhos,
nos quais, a partir da destrui¢cao da pirimidina (298 K), sob o efeito de ions com
energias de 14 a 22 eV e fotons entre 7 e 18 eV, respectivamente, determinaram
rendimentos i6nicos similares aos nossos, destacando que uma das principais rotas
de dissociacao produz o fon HC3NH™;

2. Foi determinado o rendimento de fotodessor¢ao (Y'). Esse rendimento é util para
estimar o nimero de fons gerados por foton. Na tabela 3.2, foram listados os val-
ores para alguns ions detectados segundo a energia dos raios X. Na figura 3.3 foi
apresentado o comportamento de Y;, em funcao da energia dos foétons, para os ions
HCsNH*, C,H*, HT, C3Hy' e C4H4N,'. Encontramos que os maiores valores de
Y correspondem a irradiacao com fotons de 399 eV. Esse resultado esta de acordo
com a ressonancia N 1s— 7%, pois ¢ de se esperar que nessa energia aconte¢cam um

133
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niimero maior de transicoes dos elétrons das camadas mais internas aos niveis mais
externos dos atomos de N, os quais estimulam posteriores processos de ionizacao;

3. Levando em consideracao que fons com a mesma relacao massa-carga podem ser
fotodessorvidos com diferentes energias cinéticas (/K ,q), atingindo o detector do
espectrometro de massas com diferentes tempos de voo, simulamos a trajetoria de
varios fons em um tubo por tempo de voo, cujas especificacoes técnicas sao idénticas
ao tubo TOF usado no experimento. Através dessa simulacao, foi associada a energia
da fotodessorcao com a FWHM dos picos espectrais. Foi encontrado que ions como
o HO3NH*, C,Hyt e NyH) sdo fotoejetados da matriz congelada com energias de
11.2 + 3.8, 12.1 + 2.3 e 11.4 £+ 4.2 €V (ver figura 3.4);

4. Propomos o fon HCsNH™ como um possivel tracador de pequenos PANHs. Também

destacamos a importancia da producao de ions, via fotodessorcao de gelos molecu-
lares, no enriquecimento quimico das regioes circunstelares. Levando em considera-
¢ao (i.) a luminosidade em raios X da estrela TW Hydra, (ii.) uma porcentagem
hipotética de pirimidina em gelos, inferior ao 10 % e (iii.) perfis de densidade
numérica de hidrogénio de 10° e 107 cm~3, encontrou-se que a fotodessor¢ao do fon
HC3NH™, nas regioes mais densas de um DP, produziria uma densidade colunar
da ordem de 10" a 10'® ¢cm™ em uma faixa compreendida entre 20 e 120 UA (ver
tabela 3.4 e figura 3.5).
Como na fase gasosa o fon HC3NH™ possui uma taxa de destruicdo maior do que
a taxa de producao (tabela 3.5 e figura 3.6), determinamos que a fotodessor¢ao dos
gelos & responsavel por ~ 60 % da densidade colunar de fons nitrogenados. Por
outro lado, devido ao fato da pirimidina ser suscetivel a ser destruida por foétons
UV (Peeters et al. 2005), estimamos o tempo de meia-vida da pirimidina con-
siderando os dois perfis de densidade numérica de hidrogénio mencionados acima.
Foi encontrado que, para uma luminosidade em raios X tipica de uma protoestrela
TW-Hydrae, o tempo de meia-vida da pirimidina estaria entre 107! e 10® anos (ver
figura 3.7). Em comparagao com a ordem de grandeza da idade dos DP, de milhdes
de anos, os tempos determinados sao muito curtos. Tal resultado desfavoreceria a
deteccao da pirimidina em DP.

6.1.2 Fotodessorcao do gelo de formiato de metila

Foi realizado um experimento no qual se estudou a interacao de um gelo de formiato de
metila (HCOOCH;3) com raios X moles. As medidas foram coletadas na estacio experi-
mental SGM do LNLS. Da mesma forma que o experimento do gelo da pirimidina, este
experimento foi realizado no periodo do tempo single-bunch em outubro de 2010.

O formiato de metila foi condensado sobre uma folha de ouro a uma temperatura de ~ 130 K.
Através da irradiagao do gelo usando fotons de raios X nas ressonancias C 1s e O 1s, cujas
energias vao de ~ 280 até 300 eV e de 530 até 550 eV, respectivamente, foram estudados
os processos de fotodissociacao, fotoionizacao e fotodessorcao. A aquisicao dos dados foi
feita através da técnica espectrometria de massas por tempo de v6o. As conclusoes e
implicacoes astrofisicas do estudo sao

1. Foram identificadas aproximadamente quinze rotas de dissociacao, estimuladas por
raios X moles, dos gelos de formiato de metila. Nas tabelas 3.6(a) e (b) foram



CAPITULO 6. CONCLUSOES E CONSIDERACOES FINAIS 135

listados os PIY % dos fragmentos ionicos segundo as varreduras em energias das
ressonancias C 1s e O 1s, respectivamente. Para as medidas obtidas com fotons de
288 e 532 eV, justo nas ressonancias C 1s — 7* e O 1s — 7, respectivamente,
encontramos que os ions H*, CHT, CH3*, CO" e CH30" representam ~ 85 % do
rendimento parcial i6nico.

A respeito do fon HT, cujo PIY foi de ~ 10 %, estudos da fotodissociacao de
DCOOCH; indicam que o H' pode ser expulso da molécula desde o carbono do
grupo carbonila (D-C=0) ou do grupo metilo (-CHs) (Selriguehi et al. 1997).

A relagio do PIY (CH* %)/(CHs* %), tanto na varredura da ressonancia C 1s— 7*
quanto na varredura O 1s— 7*, foi de aproximadamente o dobro. Essa tendéncia
sugere que o CH* pode ser um produto da dissociacao do fon CHz™, tal como
Ikeura-Sekiguchi et al. 2001 o reportaram;

2. Foi determinado o rendimento iénico de fotodessorcao (Y;, fons foton™!). Na figura
3.11 apresentou-se o comportamento de Y; para os fons HY, CH', CH;™, HCO™,
CH307", CH3;0H™ e COOHT, em funcao da energia dos fotons segundo as ressonan-
cias C 1s e O 1s. Esperava-se que Y; exibisse um aumento sistematico nas energias
288 e 532 eV, que correspondem justamente aos valores das ressonancias C 1s — 7*
e O 1s — 7*, respectivamente. S6 os ions HT, CH' e CH3™" exibiram essa tendéncia;

3. Foi desenvolvido um modelo de disco protoplanetario onde se exibe a profundidade

optica e fluxo de fotons de raios X ao longo dos intervalos -100 < R(UA) < 100 e
-70 < z(UA) < 70 (ver figuras 3.13 e 3.14).
O perfil do fluxo de fotons de raios X (Fx) foi modelado levando em consideracao
uma luminosidade em raios X, integrada de 0.25 a 1.34 keV, de ~ 2 x 1030 erg s7*
(Kastner et al. 2002). Encontramos que Fl, nas regioes do plano médio do DP,
pode cair até uma ordem de 1072° fotons cm~2 s~!. Em contraste, nas regices de
baixa densidade, nas camadas superiores do DP, Fx pode atingir valores de até
10° fotons ecm =2 s71;

4. Nas figuras 3.15, 3.16 e 3.17 foram apresentados os gradientes da densidade colunar,
de ions fotodessorvidos do gelo de formiato de metila, em discos protoplanetarios.
O objetivo do modelo foi estimar o impacto que tem a fotodestruicao dos gelos no

enriquecimento quimico dos DP. Foi levado em consideracao que

4.1 A densidade dos graos de poeira (pg) segue p, = 100p4, onde p, é a densidade
do gés;

4.2 A secao de choque de absorcao de raios X pelos graos depende do fator )gs,
que depende da composicao dos graos de poeira. Por conseguinte, tomamos
um valor de Qs para um grao composto de MgSiO, (Dwek e Smith 1996);

4.3 Os mantos de gelo, condensados sobre os graos, possuem uma composicao
hipotética de formiato de metila inferior ao 5 %. Considerou-se também graos
de 0.1 um de raio;

4.4 Os ions fotodessorvidos podem ser destruidos através de reacoes de recombi-
nacao eletronica;

Supondo tais consideragoes, foi determinado que fons como o CHT, CH; e CO™
estariam distribuidos na zona intermediaria dos discos com densidades colunares
que vao de 107 a 10* cm~2 (ver figuras 3.15, 3.16 e 3.17);
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5. Considerando a secao de choque de absorc¢ao de raios X do formiato de metila, esti-
mamos o tempo de meia-vida dessa molécula em funcao da distancia a protoestrela
central. Encontramos que nas regioes mais proximas a protoestrela, até 25 UA,
a molécula tem uma meia-vida da ordem de unidades de anos. Nas regioes mais
distantes ou densas, superiores a 75 UA da protoestrela, a meia-vida da molécula é
da ordem de 10° anos.
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6.2 Resultados observacionais

6.2.1 Deteccao de NH,CHO e HNCO nas regioes B1 e B2

Uma parte do calendario de trabalho foi dedicada a procura de moléculas prebidticas.
Satisfatoriamente, foram detectadas vérias linhas de emissdo da formamida (NH,CHO),
na faixa milimétrica do espectro eletromagnético, e de seus possiveis precursores HNCO,
acido isocianico, e HCNO, acido fulminico, na regiao de choque B1. A seguir as conclusoes.

1. Através do projeto ASAI, foram observadas as regioes de choque B1 e B2 (~ 250 pc)
por meio do radiotelescopio IRAM 30m. Na direcao de Bl fizemos levantamentos
nas bandas centradas 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 observagoes na dire¢ao de B2 foram
feitas usando parcialmente a banda centrada em 3 mm, isto é, de 83.5 a 107 GHz.
Foram considerados erros de calibracao inferiores ao 20 %.

A anélise espectroscopica foi feita usando as bases de dados CDMS e JPL. Na di-
recao de Bl foram detectadas 25 linhas da formamida. Apenas duas apareceram
contaminadas por emissoes do CCS e CoH;OH em ~ 93.870 e 251.566 GHz, respec-
tivamente. Na direcao de B2 foram detectadas 7 linhas da formamida. Também foi
detectada a linha contaminada pelo CCS em ~ 93.870 GHz (ver figuras 5.1 e 5.2);

2. Com o objetivo de associar a formamida com um possivel precursor, diferente

do H,CO e NHj, procuramos emissoes da molécula HNCO nas duas regides de
choque, pois esta molécula é a mais proxima, em termos estruturais, a formamida
(figura 5.10). Em B1 foram identificadas nove linhas de emissao, em B2 foram de-
tectadas quatro (figura 5.7). Os parametros espectroscopicos das emissoes foram
listados na tabela 5.3.
Também foi detectado o isdbmero menos abundante HCNO. Duas emissoes asso-
ciadas a transicoes 4 — 3 e 5 — 4, em 91.751 e 114.688 GHz, respectivamente,
foram identificadas em B1 (tabela 5.5, figura 5.12). Essas emissoes também foram
procuradas nos espectros da regiao B2, mas os resultados foram negativos;

3. Foi realizada uma anélise do perfil das transigoes 4¢ 430 3 da formamida e HNCO de-
tectadas em B1. Usando o desenvolvimento apresentado em Bertrand et al. (2012),
onde linhas de emissao do CO foram ajustadas através de uma lei exponencial, en-
contramos que o perfil das transicoes mencionadas podem ser ajustadas por meio
de I(v) o< exp(—|Visr/Vo|), com Vi = 2.5 km s™! (figuras 5.3 e 5.8). Como o perfil
de linhas do CO também é ajustado por Vy = 2.5 km s~!, que caracteriza o perfil
de emissoes provenientes da cavidade presente na regiao B1, nos concluimos que a
formamida e HNCO estao sendo simultaneamente formadas nessa cavidade;

4. As condicoes de excitacao das linhas de NH,CHO, HNCO e HCNO, identificadas
em Bl e B2, foram determinadas através do método do DR (ver § 1.4.3), adotando
um tamanho de fonte entre 15” e 18”. A seguir, descreveremos as condi¢oes deter-
minadas segundo a regiao:

4.1 Regiao de choque Bl
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x NHyCHO: foram identificadas duas componentes de excitacao, ver figura
5.4(a). A componente de baixa excita¢do exibiu uma temperatura rota-
cional e densidade colunar de 10 & 3 K e 3.5 +0.6x 10'? cm™2, respec-
tivamente. A componente de alta excitacao apresentou uma temperatura,

rotacional e densidade colunar de 34 + 4 K e 1.7 £0.4x 10'2 cm™2, res-
pectivamente;

x HNCO: como no caso da formamida, foram identificadas duas componentes
de excitagao, figura 5.9(a). A componente de baixa excitagao exibiu uma
temperatura rotacional e densidade colunar de 17 + 2 K e 3.3 +0.5x
10'3 em~2, respectivamente. A componente de alta excitacao apresentou
uma temperatura rotacional e densidade colunar de 43 + 4 K e 8.4 £1x
10'2 cm™2, respectivamente;

x HCNO: a partir das duas linhas identificadas construiu-se o DR. A tem-
peratura rotacional e densidade colunar derivada foi de 10 + 3 K e 6.6
+0.9x 10" em™2, respectivamente;

As abundéancias das espécies mencionadas foram listadas na tabela 5.4, onde
considerou-se N(Hy) = 1.0 x 10%! cm™2.

4.2 Regiao de choque B2

A diferenca de B1, os diagramas rotacionais das moléculas identificadas e-
xibiram s6 uma componente. Para a formamida, a partir do DR derivou-se
uma temperatura rotacional e densidade colunar de 10 + 3 K e 5.9 £1.4%x
10'2 cm ™2, respectivamente.

A partir do DR da molécula HNCO determinou-se uma temperatura rotacional
e densidade colunar de 13 &+ 3 K e 4.6 +0.9x 10'® cm ™2, respectivamente.

As abundéancias das moléculas foram listadas na tabela 5.4, onde considerou-se
N(Hy) = 5.4 x 10%* cm~2.

5. Foi realizado um modelo sobre a sintese da formamida, a partir da reacao NHy +
H,CO — NH,CHO + H, através do codigo Astrochem.
O modelo foi avaliado considerando uma rede de aproximadamente 50 reacoes quimi-
cas na fase gasosa, tanto de formacao quanto de destruicao, que envolvem direta
ou indiretamente a formamida (tabela 5.2). As abundéncias das espécies quimi-
cas consideradas correspondem a valores médios tipicos do MI, por exemplo, as
abundancias inicias de H,CO e NH, foram de 5.29 x 107 e 5.04 x 1079, respec-
tivamente. No modelo considerou-se que o gas e a poeira tém uma temperatura
de 70 K, que seria um valor razoavel para a temperatura do choque. Também foi
considerado um tamanho de grao padrao de 0.1 um. Na figura 5.5 foi exibido o
resultado, onde vé-se a evolucao na abundancia de NH,CHO, H,CO e NHy; em um
periodo de tempo de 1 x 10° anos. Nessa figura podemos ver que em aproximada-
mente 1000 anos a formamida atingiria um méximo de abundancia, da ordem de
10713, Como a abundancia da formamida, determinada observacionalmente, foi de
1072, concluimos que os modelos de formacao na fase gasosa niao explicam os eleva-
dos valores observados.
Realizaram-se outros testes para justificar a alta abundancia observada. Para isso,
avaliamos o modelo aumentando sistematicamente as abundancias de NH, e H,CO,
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mas deixando o resto das propriedades intactas. O resultado foi apresentado na
figura 5.5(b), onde podemos ver que a formamida atingiria uma abundéancia da or-
dem da observada em ~ 1000 anos, nao obstante, isso aconteceria se as abundancias
de NH, e H,CO fossem 100 e 1000 vezes maiores do que as tipicas para o MI, respec-
tivamente. Por outro lado, rodamos o modelo mantendo intactas as abundancias
dos precursores, mas, aumentando a temperatura do choque. A méxima abundancia
de NH,CHO, da ordem de 107'2, foi obtida no modelo com T' = 500 K; contudo, o
valor é 1000 vezes menor do que o valor observado;

6. Devido ao resultado insatisfatorio do modelo desenvolvido, nés temos proposto que o
HNCO poderia ser uma molécula precursora de NH,CHO, pois ambas as moléculas
tém estruturas similares e foram detectadas nas regioes de choque Bl e B2. Um
fato que sustenta essa hipdtese esta baseado nas correlagoes [HoCO| vs [NH,CHO)]
e [HNCO] vs [NH,CHO|, realizadas levando em consideragao as abundancias dessas
espécies em varios objetos galacticos (ver figura 5.11). Através do coeficiente de
Pearson, nos encontramos que h& uma correla¢gao melhor comportada entre [HNCO]
e [INH,CHOJ do que [H,CO| e [NH,CHO]. Esse resultado poderia indicar que o
HNCO e NHy;CHO estariam quimicamente envolvidos nos processos de formacao.
Nesse sentido, autores como Raunier et al. (2004) tém demonstrado que a formamida
pode ser produzida pela irradiacao de gelos de HNCO, condensados a 10 K, por meio
de fotons UV.

Em trabalhos futuros, nés pretendemos fazer outros estudos observacionais e expe-
rimentais para delucidar a sintese de NH,CHO a partir do precursor HNCO.

6.2.2 Outros volateis em B1, B2 e Cepheus E

Na secao 5.3 foram apresentados os resultados sobre a detecgao de outras moléculas
volateis nos objetos B1, B2 e na direcao da protoestrela Cepheus E. Devido a importan-
cia de moléculas nitrogenadas na sintese de pequenos PANH, procuramos emissoes dos
possiveis precursores HC3N e HC5N nos objetos mencionados.

1. Regiao de choque B1

x HC3N: usando a mesma metodologia empregada na anélise das transicoes da

formamida, no6s identificamos dezenove linhas de emissao do HC3N na regiao
B1. Os parametros espectroscopicos e de ajuste das linhas foram listados na
tabela 5.6.
As condigoes de excitagao foram determinadas usando o método do DR (§ 1.4.3).
O conjunto de emissoes gerou uma distribuigao de valores E, vs In(N,/g,) que
exibiu duas componentes de excitacao (figura 5.15). A componente de baixa
excitacao exibiu uma temperatura rotacional e densidade colunar de 21 + 1 K
e 4.9 £0.4x 103 cm~—2, respectivamente. A componente de alta excitacio a-
presentou uma temperatura rotacional e densidade colunar de 40+ 1 K e 1.4
+0.2x 10 cm™2, respectivamente;

x HC5N: foram identificadas nove linhas de emissao, cujos parametros espec-
troscopicos foram listados na tabela 5.9. As linhas detectadas foram exibidas
na figura 5.20. Através do DR, figura 5.21, identificamos uma componente de
excitacao, cuja temperatura rotacional e densidade colunar foram de 37 £ 2 K
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e 4.1 £0.9x 10'2 cm~2, respectivamente.

2. Regiao de choque B2

x HC3N: na direcao de B2 foram identificadas quatro linhas do HC3N, na figura 5.16
foram apresentadas as transicoes e na tabela 5.7 os parametros espectroscopicos. A
partir do DR, figura 5.17, nés derivamos uma temperatura rotacional e densidade
colunar de 14 + 1 K e 5.4 + 0.3 x 10" cm™2, respectivamente;

x HC5N: apenas foram identificadas trés linhas de emissao do HCsN nos espectros
da regiao B2. Na tabela 5.10 foram apresentados os parametros espectrais das
transicoes e na figura 5.22 foram exibidas as linhas de emissdo. As condigoes de
excitacao foram determinadas a partir do DR, apresentado na figura 5.23, cuja
temperatura rotacional e densidade colunar foram de 24 &= 1 K e 9.1 4+ 0.1 x
10'2 cm™2, respectivamente.

A relagdo S/R das linhas esta no limite dos 3¢, de modo que os valores das condigoes
de excitagao correspondem apenas ao limite de deteccao.

3. Cepheus E

x HC3N: foram identificadas oito linhas de emissao do HC3N em Cepheus E. A relacao
S/R das linhas foi > 30, ver figura 5.18. Através do DR do conjunto das emissoes,
foram identificadas duas componentes de excitacao. A componente de baixa ex-
citacao exibiu uma temperatura rotacional e densidade colunar de 16 £ 1 K e 1.8
+0.1x 10'® em™2, respectivamente. A componente de alta excitacio apresentou uma
temperatura rotacional e densidade colunar de 61 & 3 K e 1.1 £0.3x 10'3 cm~2,

respectivamente;

x HC5N: foi identificado um elevado niimero de linhas de emissao do HCsN em Cepheus E.
Na figura 5.24 foram exibidas as transicoes e na tabela 5.11 os parametros espec-
troscopicos.

A partir do DR foi identificada uma tinica componente de excitagao, o resultado foi
apresentado na figura 5.25. A temperatura rotacional e densidade colunar derivada
foi de 29 + 3 K e 3.3 £0.5x 102 cm™2, respectivamente.

Na tabela 5.12 foram listados os valores das densidades colunares das moléculas HC3N
e HC5;N em varias fontes. Através da relagao N(HC3N)/N(HC5N) encontramos que o
HC3N é mais abundante por um fator ~ 4, 6 e 8 para as fontes Cepheus E, B2 e Bl,
respectivamente. Essa tendéncia também foi determinada por outros autores em fontes
como L1489, TMC-1 e TMC-2 (Suzuki et al. 1992).

Existem poucos estudos sobre a formacao de HC3N e HCsN. Winnewisser e Walmsley
(1978) estudaram a reacao entre o CoHy e HCN, apesar de faltar mais estudos, a evidéncia
observacional indica que a formagao do HC3N é mais eficiente.

Em estudos posteriores, pretendemos realizar experimentos para estudar a formagao desses
compostos na fase condensada.



Apéndice A
Estruturas moleculares

Conhecer a estrutura das moléculas é uma questao de grande importancia para inferir pro-
priedades como o momento dipolar, isomerismo, densidade eletronica, energias de ligacao,
rearranjos eletronicos e, em termos espectroscopicos, para estudar os movimentos rota-
cionais e vibracionais responsaveis pela emissao de fétons, cujos comprimentos de onda
sdo uteis para estudar o Universo na regido infravermelha e (sub)milimétrica do espectro
eletromagnético.

Neste apéndice apresentamos as estruturas moleculares de varias das espécies quimicas
mencionadas ao longo do texto. As estruturas foram feitas através do programa de licenca
aberta AVOGADRO,! que é um avancado editor e visualizador de estruturas moleculares.
O programa estd escrito na linguagem C-++ e Python, e conta com vérias ferramentas
graficas e livrarias; tais como o pacote OpenGL, 1til para gréaficos em 3D; e Open Babel,
que é uma ferramenta computacional util para realizar calculos de mecanica molecular.

A seguir descreveremos os parametros que a ferramenta MMFF94 (Merck Molecular Force
Field) emprega para modelar as estruturas moleculares. Por um lado, o cédigo calcula a
energia associada as ligagoes. Nesse sentido, aparece o termo “energia de ligacao”, Epond,
que é definido por

7
Evond = Kyona(Tay — 1°%)? {1 +es(ray —12) + D [es® (rap — 15,)] } ,

onde Kp,g ¢ uma constante associada a forga da ligagio; ry, e 7% sdo o comprimento
da ligacao real e ideal, calculado segundo condicoes de gas ideal, entre os &tomos a e b,
respectivamente; c¢s é um fator volumétrico de alongamento molecular.

Também é considerado um termo associado a flexao angular, cuja energia E,,q. ¢ dada
por

Eangle - Ke(eabc - 921,0)2[1 + Cb(eabc - egbc)]a

onde Ky é uma constante associada & forga da flexao angular; 64, e 6%, sdo os angulos

real e ideal, calculado segundo condigoes de gés ideal, entre os &tomos a, b e ¢, respectiva-
mente; e cb é um fator volumétrico de flexao molecular. O programa também considera

IPagina web http://avogadro.cc/wiki/Main-Page
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movimentos de tor¢ao fora do plano, cuja energia E; é definida assim

}{ﬁ c:
E, = 0.043844 2" s

onde Kg..q € a constante de forca associada & tor¢ao, € Xane.q € 0 angulo de torcao de
Wag, que corresponde ao angulo entre a ligacao dos atomos bd e o plano abc.

Devido a repulsao eletrostatica que afeta a estrutura das moléculas, o c6digo considera a
energia de repulsao de Van der Waals (E,4,)

B LOTR:,  \' 1.12RY )
e =\ Ry +0.07R:, ) \ RT, + 0.07R?] ’

onde £,, € uma constante associada ao po¢o de potencial entre os atomos a e b, R, é o
raio de Van der Waals entre os d4tomos a e b, e R}, é o raio limite onde a interacao de Van
der Waals entre a e b se minimizam. O codigo também considera um termo por repulsao

eletrostatica (Eg..) dado por

Qa9
AEéec:: Y
" D(Rgp + 0)"

onde ¢, e g, sdo a carga dos atomos a e b, respectivamente; D e ¢ sao as constantes
dielétrica e eletrostatica tipica de cada ligagao quimica. Para mais informacao a respeito
do programa, recomendamos a referéncia Halgren 1999.

Nas figuras A.1 a A.6 mostramos a estrutura das moléculas formiato de metila, acido
acético, glicoaldeido, benzeno, pirimidina, acido isocianico, acido fulminico, formaldeido,
amidogénio, cianoacetileno e cianobutadi-ino. As estruturas das moléculas foram otimizadas
usando a ferramenta MMFEFF94 Force Field? que, a partir do cilculo da energia potencial
total do sistema, que inclui movimentos de vibracao, flexao e torcao das ligagoes e repul-
sao de Van der Waals, permite derivar valores confidveis das propriedades moleculares.
Nas figuras mencionadas temos indicado o dngulo e comprimento das ligagoes (em A);
o tipo de ligacao: tripla, dupla ou simples; e a superficie de potencial eletrostético, que
para uma molécula, representa a densidade eletronica ao longo das suas ligagoes (Halgren
1999).

Zhttp:/ /open-babel.readthedocs.org/en/latest /Forcefields /mmff94.html
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Figura A.1: Estrutura das moléculas acetileno (CyHz) e cianeto de hidrogénio (HCN).

Figura A.2: Estrutura das moléculas benzeno (CgHg) e pirimidina (C4H4Ny).
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Figura A.3: Estrutura dos isdmeros CoH4Oq: acido acético (CH3COOH), glicoaldeido
(HOCH,COH) e formiato de metila (HCOOCHj3).
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Figura A.4: Estrutura das moléculas prebioticas formamida (NH,CHO), écido isocianico
(HNCO) e acido fulminico (HCNO) detectadas nas regides de choque B1 e B2.
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Figura A.5: Estrutura das moléculas precursoras da formamida: amidogénio (NHy) e
formaldeido (H,CO).

Figura A.6: Estrutura dos hidrocarbonetos cianoacetileno (HC3N) e cianobutadi-ino
(HC5N) detectados nas regices de choque B1, B2 e no objeto protoestelar Cepheus E.



Apéndice B
Modelando em Astrochem

Astrochem é um coédigo versatil que computa a abundancia de espécies quimicas, em
funcao do tempo, em regioes interestelares. O codigo esté escrito em linguagem C e é de
licenca aberta.

Arquivos de entrada

Como mencionamos na subsegao (5.1.2), para realizar modelos sobre a variagao de abundan-
cias moleculares em funcao do tempo, devem ser introduzidos dois arquivos de entrada.

Por um lado, deve ser editado um arquivo que contenha as propriedades fisicas do mo-

delo que queremos realizar; tal arquivo tem extensao .mdl. A seguir apresentaremos um

exemplo do formato

# Source model file example
# shell number, Av [magl, nH [cm-3], Tgas [K], Tdust [K]

Em outro arquivo de entrada, devem-se especificar as abundancias médias de atomos,
moléculas e ions; assim também, devem-se introduzir, se necessario, propiedades associ-
adas com a poeira interestelar. Esse arquivo tem extensao .ini. A seguir apresentaremos
um exemplo do formato

[files]

source = input-file.mdl
chem = 0su2009.chm

# Physical paramaters

[phys]
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chi = 0.0

cosmic = 0.0000000e-00
grain-size = 0.0

# Solver parameters

ti = 0e-0

tf = 0e0

# Initial abundances [abundances]
H = 0.0e+0

H2 = 0.0e+0

e(-) = 0.0e+0
grain = 0.0e+0
grain(-) = 0.0e+0
C(+) = 0.0e+0

0 = 0.0e+0

H20 = 0.0e+0
NH(+) = 0.0e+0

# Output

[output]
abundances =
suffix = model-name
time-steps = 0
trace-routes = 0

Arquivo de suporte

Astrochem computa as abundancias através do banco de reagdes quimicas da Ohio State
University (OSU). Para isso, no arquivo de extensao .ini deve-se indicar o banco de da-
dos, que no caso, corresponde & base de dados de 2009 (0su2009.chm). Através do arquivo
de extensao .chm o c6digo lé aproximadamente 6000 reacoes, cujo formato é

$ - - - - .

H+H — > H2 4.95e-17 5.00e-01 0.00e+00 0 1

e(-) + grain — > grain(-) 6.90e-15 5.00e-01 0.00e+00 -1 2
H(+) + CH4 — > CH4(+) + H 1.50e-09 0.00e+00 0.00e+00 2 551
-

Portanto, no lado esquerdo do arquivo podemos ver a reacao e no lado direito os coe-
ficientes cinéticos associados ao processo.
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Arquivos de saida

O arquivo que contém os valores de abundancia quimica, em funcao do tempo, é de ex-
tensao .abun. Esse arquivo é gerado apo6s compilar o codigo, o formato é

-

# NH2CHD abundance computed by astrochem
# time [yr] / shell number

#

0

1.00e-06 0.00e+00

1.00e+06 0.00e+00

Com a compilagao do programa é gerado outro arquivo de grande importancia. Esse
tem extensao .rout e contém os coeficientes cinéticos das reacoes de formacao e destru-
icao em funcao do tempo. A seguir, nos apresentaremos um exemplo do formato desse
arquivo

# Main NH2CHO formation/destruction routes computed by astrochem

# shell number time [yr] reaction number 1 reaction rate 1 [cm-3/s]...
#

0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00

Para mais informacao sobre o c6digo Astrochem, recomendamos o manual Maret 2012 e
a pagina web: http://smaret.github.io/astrochem/.
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ACHEMOS: AstroCHEMistry of our OriginS, 91
ASAT: Astrochemical Surveys At Iram, 94

B1: Regiao de choque L1157-B1, 30
B2: Regiao de choque L1157-B2, 30

CASSIS: Centre d’Analyse Scientifique de Spectres Instrumentaur et Synthétiques, 98
CDMS: Base de dados espectroscopicos Cologne Database for Molecular Spectroscopy, 39
CLASS: Continuum and Line Analysis Single-dish Software, 96

CLIC: Continuum and Line Interferometer Calibration, 96

CUAV: Camara de ultra alto vacuo, 44

DP: Disco protoplanetério, 13
DR: Diagrama rotacional, 38

EMIR: Receptores Fight Mizer Receiver, 93
ER: Mecanismo de reacao Fley-Rideal, 8
ETT: Estrelas T Tauri, 12

FTS: Espectrometros Fourier Transform Spectrometer, 94
FWHM: Largura a meia altura, 61

GILDAS: Grenoble Image and Line Data Analysis Software, 96
GREG: Grenoble Graphic, 96

HPBW: Parametro Half Power Beam Width, 101
IPAG: Institut de Planétologie et d’Astrophysique de Grenoble, 91

JN: Jato do norte de L1157-mm, 29
JP: Jato(s) protoestelar(es), 25

JPL: Base de dados Molecular Spectroscopy Jet Propulsion Laboratory, 98
JS: Jato do sul de L1157-mm, 30

LLH: Mecanismo de reacao Langmuir-Hinshelwood, 6
LNLS: Laboratorio Nacional de Luz Sincrotron, 41
LTE-RADEX: Coédigo de transferéncia radiativa, 98, 103
LTE: Condicao de local thermodynamic equilibrium, 34

MCP: Detectores Microchannel plate, 49
MI: Meio Interestelar, 1
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NEXAFS: Técnica Near Fdge X-Ray Absorption Fine Structure, 44

PAHs: Compostos polycyclic aromatic hydrocarbon, 3
PDR: Photon dominated region, 19

RC: Raios cosmicos, 2

S/R: Razao sinal-ruido, 53
SGM: Estacao experimental Spherical Grating Monochromator, 42
SIMION: Programa Ion and FElectron Optics Simulator, 50

TDC: Conversor time-to-digital converter, 49
TOF-MS: Técnica ou espectrometro time-of-flight mass spectrometry, 47

UA: Unidade Astréonomica, 1.496 x 103 cm, 14
UV: Radiacao ultra violeta, 2

VUV: Vacuum ultraviolet, 75

WB: Modo de operacao wobbler switching da antena IRAM 30m, 94
WILMA: Espectrometro Wideband Line Multiple Autocorrelator, 94
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