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RESUMO

Este trabalho apresenta um estudo sobre as rotas de formacao das cadeias carbonicas oxigenadas,
na fase gasosa, que foram observadas em nuvens moleculares escuras. Tais cadeias representam
a estrutura dos compostos organicos e podem fornecer um vislumbre das condi¢des pré-bidticas
na nuvem molecular que deu origem a Terra. Os principais processos quimicos responsaveis
pela formacgao das cadeias carbonicas nao foram totalmente esclarecidos. Nesse sentido, para
construir a rota de formacao dos compostos organicos oxigenados, foram extraidas da literatura
as reacOes quimicas e seus respectivos coeficientes de taxa, Considerando as condigdes fisico-
quimicas das nuvens escuras, bem como os processos moleculares que regem a formagado desses
compostos em meios frios. Por dltimo, foram calculadas no estado estaciondrio as seguintes
abundancias relativas: CH;O/CH;OH, CH3/C30 e H,CCO/CH;CO™.

PALAVRAS-CHAVE: Astrofisica Molecular. Astroquimica. Nuvens Moleculares. Cadeias
Carbonicas.



ABSTRACT

This work presents a study on the formation routes of oxygenated carbon chains, in the gas-phase,
which were observed in dark molecular clouds. Such chains represent the structure of organic
compounds and can provide a glimpse into prebiotic conditions in the molecular cloud that gave
rise to Earth. The main chemical processes responsible for the formation of carbon chains have
not been fully undestood. In this sense, in order to explore the route of formation of oxygenated
organic compounds, chemical reactions and their respective rate coefficients were extracted
from the literature, considering the physicochemical conditions of dark clouds, as well as the
molecular processes that govern the formation of these compounds in cold medium. Finally,
the following relative abundancies were calculated in steady-state:CH30/CH3OH, CH3/C30 e
H,CCO/CH;3;CO™.

KEYWORDS: Molecular Astrophysics. Molecular Clouds. Carbon Chains. Molecules.
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1 INTRODUCAO

A astrofisica molecular, também conhecida como astroquimica, estuda a abundancia e as
reacdes de formacao e destruicao de moléculas no Universo, bem como sua interacao com a
radiacdo. Envolve diferentes dreas do conhecimento, como a astronomia, a quimica e a fisica.

Até o momento, mais de 250 compostos moleculares foram detectados em fontes astrono-
micas, tais como nuvens moleculares, regides de nascimento de estrelas, nebulosas planetarias,
envelopes circunstelares, cometas, atmosferas estelares, ejetos de novas e supernovas e outros. Os
compostos mais simples possuem 2 dtomos e os mais complexos 70 (MCGUIRE, [2018)). Dentre
eles, foram observados diversos compostos pré-bidticos, necessarios para o desenvolvimento da
vida na forma que a conhecemos na Terra (SIMONS; LAMBERTS; CUPPEN, 2020).

Cadeias carbodnicas oxigenadas foram observadas em nuvens moleculares escuras. Dentre
elas, destaca-se C,O (OHISHI et al., [1991), C50 (MATTHEWS et al., 1984), HC,0 e HC50™
(CERNICHARO et al., 2020), HC50 (MCGUIRE et al., 2017), HC;0 e CH3CO™" (CERNI;
CHARO et al., 2021). No entanto, os principais processos moleculares, responsédveis pela sintese
desses compostos no gds interestelar ndo sdo bem conhecidas (CERNICHARO et al., 2021).

O objetivo deste trabalho € a constru¢do de um modelo quimico que possa fornecer indicios da
formacdo das cadeias carbonicas oxigenadas nas nuvens moleculares escuras. Para tanto, além do
estudo da formagdo dos elementos quimicos, foram estudadas as condic¢des fisico-quimicas das
nuvens moleculares, raios césmicos, bem como os processos quimicos que regem a formacao dos
compostos moleculares na fase gasosa, Para construir a rota de formagao das cadeias carbonicas
oxigenadas, foram extraidas da literatura as reacdes quimicas e seus respectivos coeficientes de

taxa ou constantes de formacao.



2 A ORIGEM DOS ELEMENTOS QUIMICOS

Os elementos quimicos foram gerados por processos nucleares que ocorreram durante a

nucleossintese primordial e no interior estelar.

2.1 NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

O Universo era extremamente denso e possuia uma temperatura muito elevada. Com a
expansdo, a temperatura baixou para valores em torno de 10%? K e as particulas conhecidas
como bdsons (particulas de spin inteiro que obedecem a conhecida estatistica de Bose-Einstein)
comecaram a se desacoplar da radiacdo. Com a diminui¢do da temperatura, temos entdo a
formacao dos férmions (particulas de spin semi-inteiro que obedecem a estatistica de Fermi-
Dirac) como prétons, néutrons e mésons comecaram a se formar. Ao atingir aproximadamente
10'? K, a temperatura do Universo era muito baixa para dar continuidade 2 formagdo dessas
particulas (HORNECK; RETTBERG, 2007).

Quando a temperatura atingiu valores em torno de 10° K, iniciou-se a nucleossintese pri-
mordial, formaram-se o deutério (D ou 2H), o tritio *H, e os isétopos *He, “He e “Li. O nicleo
mais simples (D) foi formado pelas colisdes entre prétons e néutrons. Por sua vez, o He foi
produzido através da captura de um préton pelo deutério, ou de colisdes envolvendo dois nicleos
de deutério, que podem também ter originado o tritio. O *He foi formado via captura de um
deutério pelo tritio, ou pela colisdo de dois niicleos de *He (HORNECK; RETTBERG, 2007).

Quando a temperatura atingiu valores em torno de 8 x 10® K, a nucleossintese primordial
foi interrompida devido a expansdo. A densidade e a temperatura diminuiram rapidamente e
ndo foram suficientes para que ocorressem novas reagdes envolvendo nicleos mais pesados
(HORNECK; RETTBERG, 2007).

2.2 NUCLEOSSINTESE ESTELAR

Os processos que sintetizam os elementos quimicos e que geram energia para sustentar
as estrelas sdo conhecidos como nucleossintese estelar. Este processo foi proposto por Hans
Albrecht Bethe que apds uma conferéncia organizada pela Carnegie Institution de Washington,
apresentou a teoria com o intuito de explicar os processos que sustentam as estrelas e que as
fazem brilhar. Essa teoria rendeu-lhe o prémio Nobel em 1967.

Para entendermos os processos que sintetizam os elementos quimicos no interior estelar, é
necessdrio entender os processos que conflagram a evolucdo estelar desde o surgimento de uma
proto-estrela até a morte da estrelar (FILHO; SARAIVA| [2017).

As estrelas sdo formadas a partir do colapso de nuvens moleculares, compostas de graos de

poeira, radicais, 4&tomos e moléculas. Tais nuvens agrupam-se formando complexos, que podem
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ser compostos por mais de centenas de nuvens e possuem subestruturas chamadas nicleos ou
condensacoes(KEETON, 2014).

Quando as condensag¢des colapsam gravitacionalmente, temos a formacao de estrelas. Para
uma condensacao colapsar, € necessdrio que a forca gravitacional consiga superar o0 movimento
térmico das particulas. A funcdo que garante a relagcdo entre essas duas grandezas fisicas €
conhecida como massa de Jeans, dada por(HORNECK; RETTBERG, 2007):

N

T \? 1
Mypwwem > My = 700M® (2OOK) (n/106)_% 2.1

onde n € a razdo da densidade de particulas de H/He por centimetro cubico. Nos modelos
atuais, o principal fator que causa a condensagado e colapso das nuvens moleculares € a instabili-
dade gravitacional, a qual gera flutuacdes na densidade, fazendo com que ultrapasse a massa
de Jeans. Cabe salientar que este, porém, ndo € o unico fator que delimita as condi¢Oes para
o surgimento de uma estrela: fatores como rotagdes, turbuléncia, pressao térmica e campos
magnéticos determinam a eficiéncia da formacgao estelar(HORNECK; RETTBERG;, [2007).

O colapso da nuvem molecular consiste primeiramente em um processo isotérmico, no
qual o aumento de temperatura devido a contracao é balanceado pelo resfriamento devido
ao aquecimento dos graos de poeira e moléculas que compdem a nuvem, emitindo ondas
eletromagnéticas que sdo detectadas na faixa de comprimento de onda do infravermelho e radio,
respectivamente. Inicialmente surge um caroco proto-estrelar, em equilibrio muito préximo do
hidrostatico e com densidade radial que varia com r~2(HORNECK; RETTBERG, 2007).

E possivel observar a jornada de uma protoestrela através do diagrama Log L /L x Log T, £f
(onde L € a luminosidade da proto-estrela e L, € a luminosidade do Sol, T¢s € a temperatura
efetiva) conhecido como Trajetérias de Hayashi e de Henyey (RAILTON; TOUT; AARSETH,
2014).

Figura 1 — Trajetérias de Hayashi (vertical) e trajetérias de Henyey (horizontal).

log,o(L/L )
[=)

44 4.2 4 3.8 36 34
log (T /K)

eff

fonte: (RAILTON; TOUT; AARSETH, 2014).

A massa da proto-estrela aumenta da regido inferior direita para superior esquerda, ajudando

a entender a evolucdo de uma estrela quando se aproxima da sequéncia principal no diagrama
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Hertzsprung-Russell (diagrama que mostra a jornada de uma estrela baseada na luminosidade

em funcao da temperatura efetiva).

Figura 2 — Diagrama Hertzsprung-Russell, indicando a posicado de estrelas conhecidas.

Caracteristicas das estrelas

1000 000
! ! - Estrelas
* o 4 1 Grandes
| 3 4 ;
© 100000 * o . ¢ » b Supergigantes &
g L ] o ® e | o & o [
© 1 o o] ° o
o 10000 ,!T,,,,: fffffffffffff - T T iy
!8 ® ! o e e
8 % } ‘ 5)4 .
2 1000 - N | ° ° Gigantes
- "'s\.’ : 5  oig
= o ‘ © ci0®2 40 )
8 b : .
w = Y I_e9eq, [ o __ I ) =
g 1 i .B-?f;:%o . Fo o % s,
5 e : s% |
w0 = ! S o (o}
O E 10 ! oW 0%’0
Z o | Do B O< g
=0 | e . 090
-3 14—~ T’"””"”"”ﬂeﬂﬁé,’gﬁ
o | '
g 0.1 o
g ' : ® [
o I 2 |
E ‘ ;
£ 001 I Y
% : Ands Brancas
= 0,001 ! ° 190 8
! 1 [ ] o0 %
i o °%o0 09 OQO Estrelas
0.0001 ‘ ' Lo o ° Pequenas
' I [ [ [ [ | I 1T .
30000 20000 10 0008 000 6 000 4000 3000 2000

TEMPERATURA DA SUPERFICIE (K)

1 - Spica 6 - Alpha Centauri 11 - Betelgeuse

2 - EridaniB 7 - Sol 12 - Estrela de Barnard
3 - Rigel 8 - Procyon B 13 - Proxima Centauri
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fonte: (FILHO; SARAIVA,2017).

A contragdo do nucleo gera um aumento da densidade, a radiac@o nao consegue escapar do
nicleo, gerando um aumento da temperatura interna. O carogo proto-estrelar comega a ganhar
massa e comprimi-se até atingir temperaturas da ordem 2 x 10 K. Essa temperatura possibilita
a dissocia¢do do Hs, diminuindo a pressao interna e a temperatura, ocasionando um colapso
adiabatico do nucleo, onde nao ha troca de calor.

No ultimo estdgio da evolugdo do carogo proto-estrelar, ocorre a deposi¢cdo do material
restante da condensacdo. Nessa periodo, o caro¢o permanece radioativo e quando alcanca
temperaturas da ordem de 10° K, inicia-se a queima de Deutério e deflagra o surgimento de
uma zona de convecc¢ao (camada antes da fotosfera onde a energia exterior € transmitida por

convecgdo). Com o passar do tempo, a acres¢do diminui devido ao surgimento do vento estelar.
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Com o inicio das reagdes termonucleares no nicleo, nasce a estrela. A evolucdo temporal
da estrela, a partir desse ponto, € dada principalmente pela sua massa, pois ela determina a
temperatura interna do nicleo(KEETON, 2014).

O ciclo préton-préton ocorre em estrelas cujo nicleo alcanga temperaturas da ordem de
107 K. Nesse processo, dois prétons se fundem e formam um di-préton (?H) instével. Durante
a fusdo, um dos prétons pode decair por interagcdo fraca, formando um néutron e liberando
particulas como pésitrons (e™) e neutrinos (). O di-préton pode colidir com um préton gerando
um is6topo de Hélio e liberando radiagdo (7). Tém-se entdo as reacoes(KEETON, 2014):

p+p— *H+tet +v
H+p — *He+ v+ 5,49MeV

Ap6s a formacio do 3He, temos trés tipos de reacdes possiveis de queima do H a partir do ciclo
préton-proton, as quais sdo dependentes das condi¢des iniciais. Para estrelas com massa de 1M,
ocorre (KEETON, 2014):

3He 4+ 3He — “He + 2p + 12,86 MeV

Para temperaturas superiores a 107 K, além das reagdes anteriores, ocorrem, cerca de 15% das

vezes, as seguintes reacdes (KEETON, [2014):

He + ‘He — "Be + v
™Be+e — Li+v

i+ 'H— ‘He + ‘He

A terceira possibilidade, com probabilidade de 0, 02% de ocorréncia, se dd quando a temperatura

é superior 2 2,3 x 107K e ocorrem as seguintes reacdes (KEETON, 2014):

He + ‘He — "Be + v
e+ 'H— ®Be+vy+em +v

8Be — “‘He + “He

O *He possui energia de ligacdo muito alta e ndo ha niicleos estdveis com massa atdmica igual a
5, portanto ndo ocorrem reacdes com prétons ou néutrons envolvendo este isétopo. Podemos

entdo sumarizar o ciclo préton-préton por (KEETON, [2014):
4p — ‘He + 2v + 2e™ 4+ v + 26,8 MeV

No ciclo CNO (Carbono-Nitrogénio-Oxigénio), temos um conjunto de reacdes nucleares que

ocorrem em estrelas cujos niicleos alcangam temperaturas da ordem de 2 x 107 K ou ainda
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estrelas de segunda geracdo. Tais reacdes ocorrem entre prétons ( 'H) e elementos pesados, pois

a interacdo coulombiana entre eles € mais fraca. As reagdes sao dadas por (KEETON| 2014):

PHe4+p — BN+~y+1,95MeV
BN — BCtet +v+1,3TMeV
BC4p— "N+~ +7,54MeV
UN+p— YO+~ +7,35MeV
PO — BN+4ef+v+41,86MeV
UN +p — 2C+ ‘He+4,96MeV

O '2C usado na reacdio termonuclear pode ser formado na fase final da reacdo. Em 0, 04% das
vezes, essas reagdes podem ocorrer(FILHO; SARAIVA,[2017):

N4 p— %04y +12,13MeV
YO 4+p— "F+~+0,6MeV
"F— O+~ +v+2,76MeV
"O+p— YN+ ‘He+1,19MeV
UN+p— PO+~+1,19MeV
PO — PN+4et+v42,75MeV

Em estrelas mais pesadas, as seguintes reacdes podem ocorrer (FILHO; SARAIVA, 2017):

"O+p— BF+~+5,61MeV
BF — B04+et+v+1,656MeV
B04+p— BN+ He+3,98MeV
N4 p— %04y +12,13MeV

Y04+ p— "F4+~+0,6MeV
T"Fip— TO+et +0v+2,76MeV
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Em estrelas mais massivas, a reagio ® O + p pode gerar ! Fem vez de '® N+ “He. Nessas
estrelas, podem ocorrer as seguintes reacoes (FILHO; SARAIVAL 2017):

YE4p— 04 ‘He+8,114MeV
YO0+p— YF4~v40,60MeV
"F4p— Y"O4e4+v+2,76MeV
"O+p— BF4+94+6,61MeV
BF & B04+et+v+1,65MeV
BO+p— YF4y47,994MeV

Em suma, um dos resultados € a queima de quatro H, formando um He e liberando 26 MeV de
energia, mesmo valor obtido a partir das reacdes do ciclo préton-préton. E importante salientar

que a energia necessdria para sustentar uma estrela € da ordem de 25 MeV (FILHO; SARAIVA,
2017).

Para estrelas com massas superiores a 1M, o ndcleo consegue alcancar temperaturas da
ordem de 10® K. Nessa temperatura, ocorre 0 processo triplo-a, colisdo de um isétopo de Hélio
com o iso6topo de Berilio. Esquematicamente (FILHO; SARAIVA, 2017):

‘He+ ‘*He — %' Be+1+
$Be+ "He — “C+~+7,27TMeV

Em estrelas com massas superiores a 2M,, o nicleo se contrai, alcancando temperaturas da
ordem de 10° K; queimando o carbono (FILHO; SARAIVA, 2017):

24+ 2C — BNa+p+2,2441MeV
2C 4 2C — ®Ne+a+4,617MeV
2Cc4 2C — PMg+n+2,599MeV
B4 2C — Mg+ v+ v+ 13,933MeV
2c4 2C — 0+ *He+0,133MeV

Em estrelas com massas superiores a 8-10 My, apds os processos de queima do carbono, o
nticleo continua a se contrair, causando o0 aumento da temperatura interna. Ao atingir 2 x 10° K,
a queima do oxigénio se torna possivel (FILHO; SARAIVA,[2017):

Y0+ 10— %5
Y0+ 10— #S+p
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Além dessas reacgdes, diversos outros produtos podem ser formados em diferentes reacdes. De
maneira geral, a queima do oxigénio pode produzir os seguintes isétopos(FILHO; SARAIVA|
2017):

%0+ %0 — 94, P,Cl, Ar, K, ... + MeV

Estrelas com massas superiores a 20M,, o nicleo consegue alcangar temperaturas da ordem de
3 x 10° K, possibilitando a queima do silicio, através das seguintes reacdes(FILHO; SARAIVA,
2017):

28GSi+ 8BS —3 6Ny
ONi— b Co+et +v

6 Co— OFe+et +u

A queima do silicio produz vérios outros isétopos, porém boa parte do resultado consiste
em isétopos de ferro. A energia de ligagdo dos dtomos de ferro € muito alta, exigindo um
consumo maior de energia, fazendo com que as reacdes termonucleares no nucleo passem a
ser endotérmicas. Desse modo, a estrela ndo consegue contrabalancear a acio gravitacional e
consequentemente colapsa (FILHO; SARAIVA, 2017).

Para que elementos mais pesados que o ferro sejam formados, modelos de nucleossintese
sugerem que processos de captura de néutrons, sejam eles rapidos ou lentos, ocorrem. Esses
processos de captura levam os nomes de processo r (rapid) e processo s (slow), respectivamente
(FILHO; SARAIVAL2017).

O processo r ocorre a partir da captura de néutrons por um isétopo; o processo € rapido pois
0 mesmo ocorre antes que o nuicleo possa sofrer um decaimento. Devido a grande computara de
néutrons (geralmente um niicleo de °°Fe), tal processo deve ocorrer em regides de alta densidade
de néutrons livres, como por exemplo, explosdes de supernovas.

O processo s ocorre, geralmente, em estrelas do ramo assintético do diagrama H-R. Nesse
processo, a captura de néutrons pelo nucleo € lenta. Estima-se que boa parte dos isétopos mais
pesados que ferro sejam produzidos via processo s por estrelas no ramo assintético, mas tal

problema ainda nao foi totalmente esclarecido.



16

3 MEIO INTERESTELAR

O espaco entre as estrelas é chamado de meio interestelar. Por muito tempo foi aceito que
esse ambiente era vazio. Em suas observacoes, William Herschel notou a existéncia de "buracos
no céu". Na realidade ndo se trata de um buraco ou espago vazio. As regides escuras sao
constituidas por poeira e gads molecular que se encontra entre nds e o campo de estrelas por
tras dessas regides. A poeira e gas molecular encontram-se misturados e bloqueiam a radiagdo
visivel emitida por estrelas mais distantes. Edmond Halley, conhecido pelo seus estudos em
cometas, sugeriu a existéncia de materiais que pudessem extinguir a luz emitida por estrelas
distantes. Porém, foi o desenvolvimento do radiotelescdpio que possibilitou a descoberta das
nuvens moleculares (MACIEL] 2017)).

Figura 3 — Nebulosa Saco de Carvao.

fonte: (ESO.[2015)

A densidade do meio interstelar podem variar desde 0,01 até milhares de atomos por cen-
timetro cubico, sendo composto aproximadamente de 95% de gis e 5% de poeira. Somando,

gases e poeira, o meio interestelar possui 20% da massa da galéxia.

3.1 NUVENS MOLECULARES

As nuvens moleculares sd@o nuvens de géds cujas condi¢des fisico-quimicas permitem a
formagdo de moléculas. Estas nuvens preenchem aproximadamente de 2% a 3% do meio
interestelar, com temperaturas em torno de 10 a 100 K. Devido as suas caracteristicas, as nuvens

moleculares sdo os Unicos sitios de formagado de estrelas.
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A partir de métodos estatisticos (KRUIJISSEN, 2014), foi discutido um modelo que explica a
evolucdo temporal de uma nuvem molecular, partindo de sua formacgdo até a formacdo da estrela.
Esse modelo estabelece a existéncia de dois regimes para dindmica da nuvem molecular, no
qual seu tempo de vida depende da densidade do gds; para densidades altas, o tempo de vida da
nuvem € governado pela dindmica da sua galdxia, enquanto para nuvens com densidade baixas,
o tempo de vida € dependente da dindmica local.

A formacio das nuvens moleculares ainda € discutida na literatura, porém um dos principais
processos que deflagram o nascimento desses objetos € a conversdo do hidrogénio atbmico em
hidrogénio molecular.

Um dos modelos que busca explicar a fase estrutural do meio interestelar foi proposto por
(FIELD; GOLDSMITH; HABING!, [1969), onde pressupdem-se que o gds atdmico do meio
interestelar estd em equilibrio térmico. A partir desse pressuposto, existem duas solucdes
estdveis termicamente: uma solu¢do em temperaturas da ordem de 10 K, conhecida como
Cold Neutral Medium (CN M), fase fria e densa do gds e uma na ordem de 7" < 300K,
conhecida como Warm Neutral Medium (W N M), onde o gas é quente e difuso.

Posteriormente, (MCKEE; OSTRIKER, |1977) propuseram uma terceira fase para o gas
do meio interestelar, quando notaram que o momentum e a energia das supernovas pode
criar uma bolha ionizada com temperaturas da ordem de 10° K. Essa bolha resfriaria de ma-
neira muito mais lenta do que um gas na fase CNM, constituindo a fase conhecida como
Hot ionized medium (HIM).

A instabilidade térmica desempenha um papel importante na evolucdo temporal do gés
interestelar. O resfriamento atdbmico do meio interestelar, devido principalmente ao HI, OI e CII,
podem entrar na fase CNM. O gés pode ser aquecidos e entrar na fase WNM.

Uma nuvem molecular pode, durante sua vida, acretar massa. Diversos s@o 0s mecanismos,
desde a rotacdo diferencial da Galéxia, coalescéncia ou colisdes de nuvens, ou até mesmo por
campos magnéticos (instabilidade de Parker).

A massa total que uma nuvem molecular pode acumular por coalescéncia ou colisdes de
nuvens ou por instabilidade de Parker € dada pela relacio (BALLESTEROS-PAREDES et al.,
2020):

M:Atj{puj»-ﬁids (3.1)
5

Onde p a densidade do meio interestelar difuso, u; a componente da velocidade do fluido na
direcdo normal 7n;, perpendicular a superficie S e At o intervalo de tempo que do processo.

As nuvens moleculares possuem formas diversas e podem ser classificados em trés tipos:
nuvens difusas, escuras e gigantes.

As nuvens difusas possuem temperaturas em torno de 100 K, densidades de 100 cm™3 e
tamanhos da ordem de 8 a 40 pc. Dado que as densidades sdo baixas, apresentam pouca extin¢ao
visual e um grau de ionizagdo relativamente alto, o qual é causado pelo campo de radiacdo

interestelar. E possivel observar, nessas nebulosas, o efeito de polarizacao devido ao alinhamento
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dos graos de poeira com o campo magnético (MACIEL! 2017).

Geralmente, tais objetos apresentam uma cor azulada, devido a dispersdo da luz pelas
moléculas e 4tomos, porém podemos encontrar nebulosas de cor avermelhada devido a emissao de
poeira, como por exemplo € observado na nebulosa que cerca Antares. Segundo as observagdes,
essas nuvens contém CH, CS, CO, SO, H,S, HCS™, CoH, HCN e H,CO. Exemplos de nuvens
moleculares difusas sdo a Nebulosa de ()rion, Nebulosa da Lagoa e Nebulosa de Tarantula
(MACIEL, 2017).

As nuvens moleculares gigantes possuem didmetros de ordem de 40 a 100 pc, densidades da
ordem de 10 a 10? cm ™2, massas até 10° M® e temperaturas em torno de 100 K. Sdo compostas
de gés e poeira, sendo boa parte dessa composi¢ao hidrogénio molecular. Esses complexos de
nuvens sio encontradas nos bragos espirais da galdxia ou préximos deles (e.g. Orion) e sdo
sitios de formacdo de estrelas massivas. Apresentam diferentes estruturas que podem variar de
filamentos, esferas e grupos irregulares(MACIEL, 2017).

Tem sido encontrada uma grande variedade de moléculas distintas nas regides mais densas
das nuvens moleculares gigantes. Dentre elas, foram observadas espécies diatdmicas e moléculas
complexas contendo até 13 dtomos (HC1;N)

As nuvens moleculares escuras formam estrelas de pequena massa, possuem temperaturas
da ordem 8 a 15 K, densidades de 10? a 10* cm™3, massas menores que 10> M® e tamanhos
da ordem de 10 pc. A partir das andlises espectroscopicas, € possivel observar uma gama de

moléculas, desde a mais simples as mais complexasciteWalter.

3.2 RAIOS COSMICOS

Os raios cdésmicos sdo particulas energéticas que possuem velocidades proximas a da luz e
energias na faixa de 10° a 10! eV. A propor¢ao de particulas encontradas nos raios césmicos:
86% protons, 11% particulas alfa, 2% elétrons e 1% nidcleos de elementos pesados

A origem dos raios cdsmicos ainda é desconhecida. Acredita-se que surgem de processos
altamente energéticos, como por exemplo supernovas (FILHO; SARAIVA, 2017).

Os raios césmicos desempenha um papel importante nos processos quimicos que ocorrem nas
nuvens moleculares frias. Ao atingirem as nuvens moleculares, causam aquecimento e ionizam

suas moléculas e 4tomos. A presenca de ions desencadeia as reacdes quimicas no gas.

3.3 GRAOS DE POEIRA

Graos de poeira interestelar sdo estruturas complexas formadas a partir de aglomerados de
atomos e moléculas. Acredita-se que a formagao dos graos ocorra nas camadas mais externas
dos envelopes de supergigantes e gigantes, bem como em nebulosas planetarias, ejetos de novas
e supernovas (MACIEL, 2017).

Em regides mais frias do meio interestelar, é possivel encontrar graos de poeira com capas

de gelo contaminado com outras moléculas, como por exemplo, H,O e CO. Tal modelo é
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sustentado por andlises espectroscopicas na regido do infravermelho, as quais indicam a presenca
de elementos como carbono, ferro, silicatos e alguns elementos mais pesados. As capas de
gelo sdo importantes para a quimica do meio interestelar porque servem como catalisadores
de reagdes que ocorrem em suas superficies, que ndo ocorrem no gas interestelar. Ao absorver
energia, a manta de gelo evapora e libera compostos quimicos(MACIEL, 2017).

Quando um f6ton atinge um grao de poeira, pode ser espalhado ou absorvido. Os graos
reemitem a radiagdo absorvida no infravermelho. Esses efeitos sdo conhecidos como extingdo
da luz e polarizam o feixe, gerando uma anisotropia na distribui¢do da radiacdo eletromagné-
tica(MACIEL, 2017).

3.4 MOLECULAS INTERESTELARES

No meio interestelar, as moléculas estdo majoritariamente localizadas nas nuvens molecu-
lares, pois as mesmas fornecem as condicdes necessdrias para que tais espécies sobrevivam e
apresentam uma grande diversidade: hidretos, 6xidos simples, sulfetos, derivados de acetileno,
aldeidos, alcoois, éteres, moléculas ciclicas e radicais, além de isotopdlogos e isomeros lineares
e ciclicos (MACIEL| 2017).

O hidrogénio, principalmente em sua forma molecular, é a espécie mais abundante nas
nuvens moleculares. Portanto, € possivel concluir que o hidrogénio € um elemento importante
para os processos fisico-quimicos do meio interestelar. Quando ionizado, o fon (H,") se une com
o hidrogénio molecular estével, produzindo H, , molécula importante para as reagdes nas nuvens
moleculares densas. O hidrogénio molecular ndo € observado nas nuvens moleculares frias
porque ndo possui momento de dipolo, ou seja, ndo possui transicdes rotacionais. E observado
em regides mais quentes através de suas transi¢des vibracionais ou eletronicas. Espécies como
hidroxila (OH), vapor de dgua(H50), monéxido de carbono (CO), entre outras, foram detectadas
na década de 60. Até o momento, mais de 250 compostos foram detectados em diferentes
objetos; nuvens moleculares, cometas, envelopes circunstelares de estrelas evoluidas, atmosferas

planetérias, nebulosas planetarias, ejetos de novas e supernovas (MCGUIRE, [2018)).
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4 PROCESSOS MOLECULARES

Entender os processos que sintetizam as moléculas e radiciais nas nuvens moleculares € de
suma importancia para o entendimento das condi¢des fisico-quimicas das regides em que se
encontram. Por exemplo, certas reagdes sdo mais eficientes em meios com incidéncia maior
de raios césmicos, que indicam uma alta taxa de ionizacdo, outras em regides mais quentes.
(TIELENS! 2005)).

Podemos classificar as rea¢des no meio interestelar em dois tipos: as rea¢des na fase gasosa e
as reacdes nas superficies dos graos. O objetivo desta se¢do € introduzir os principais processos

moleculares que ocorrem nas nuvens moleculares.

4.1 REACOES NA FASE GASOSA

As reacdes na fase gasosa podem ser subdivididas nas seguintes categorias: processos que
formam ligacdes, nas quais os dtomos ligam-se em espécies mais simples e/ou complexas;
processos de rompimento de liga¢do, onde hd uma fragmentagdo de espécies mais complexas em
espécies mais simples e os processos de recombinagdo, onde hé a transferéncia de uma espécie

para outra. Nos nuvens interestelares, podemos observar as seguintes reagoes:

4.1.1 Fotoquimica

Os f6tons desempenham um papel muito importante na quimica das nuvens interestelares.
Sao responsdveis pela ionizacdo e dissociacdo de espécies quimicas. Quando atingem a capa de
gelo de um grao, ocorre evaporagdo de diversos compostos moleculares.

Os fotons FUV (Far Ultraviolet) do compo interestelar sdo os principais agentes na disso-
ciacdo de moléculas nas bordas das nuvens. Em geral, as energias de ligacao das moléculas
e radiciais sdo da ordem de 5 a 10 eV, que equivalem a comprimentos de onda de 3000 Aea
energia desses fotons € da ordem de 6 a 13 eV. Porém, a dissociag@o por radiagdo quando a
molécula ou radical se encontram no estado fundamental é desprezivel (TTELENS, 2005). A
dissocia¢do dos compostos moleculares ocorre, principalmente, quando os mesmos se encontram
em estados excitados e sdo atingidos por um féton causando uma transi¢ao para o continuo do
estado fundamental ou de um estado excitado. Também, se a molécula possui estados difusos ou

predissociados, a dissociacdo pode ocorrer quando estado predissociado cruza o estado repulsivo.
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Figura 4 — a) Esquema de dissocia¢ao, onde uma espécie € excitada até o seu nivel dissociativo;
b) Esquema de predissociagdo, onde as curvas do estado ligado e o estado repulsivo
se encontram, causando a dissocia¢do da molécula ou radical.

‘ | dissociation limit
|
H- X

(o ]

internal conversion

(@) (b)
fonte: (BRAUNSCHWEIG; [2005)

A taxa de fotodissociacao no meio interestelar pode ser calculada a partir da integral:

Vp,
kpa = / AT Nirss (V) apa(v) dv @.1
Vi
onde N;sf(v) é a intensidade média do féton proveniente do campo de radiagcdo do meio
interestelar, a,4(v) a se¢do de choque da fotodissociagdo, v; a frequéncia limite de dissociagdo e
v, a frequéncia de fotoionizacdo do hidrogénio. Para o campo de radiacdo interestelar, temos
que kg é da ordem de 107 a 10710 s~ 1.

Porém, no interior da nuvem molecular, o campo de radiagdo interestelar serd atenuada devido
os graos de poeira, que espalham ou absorvem os fétons, protegendo as moléculas ou radiciais.
Portanto, a penetracdao do campo de radiacdo do meio interestelar dependerd da densidade da
nuvem. Assumindo propriedade usuais dos grdos de poeira, a taxa de fotodissociagdo pode ser

dada pela expressao:
kps = a exp (—bA,) (4.2)

onde a € a taxa de espécies ndo protegidas pelos graos de poeira e A, o coeficiente de extingao
visual. Em nuvens moleculares escuras, o coeficiente de extin¢cdao visual € muito maior se
comparado a uma nuvem difusa. E importante salientar que como as nuvens moleculares nio
sdo objetos homogéneos, os fétons do meio podem penetrar distdncias mais profundas do que as
previamente calculadas (TIELENS, [2005)).

No entanto, raios cosmicos possuem energia suficiente e conseguem penetrar as nuvens
moleculares frias, fotodissociando os compostos moleculares.

O coeficiente de fotodissociacdo de uma espécie m devido a raios cosmicos € dado por:

P,

— W

k?pd(CR, m) = 1 gCR (43)
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onde w € o coeficiente de reflexdo de fétons FUV causada pela poeira, P, € a eficiéncia da
dissociacdo da molécula m e o a taxa de ionizac¢do dos raios cdsmicos por hidrogénio. Pode-se

obter o produto P,,£cR a partir da integral:

UPd,m(V)

o Ner(v) dv 4.4)

PméC’R =A4r /
onde opg,,(v) € a segdo de choque da fotodissociagdo da espécie m e Nog(v) a intensidade
média dos fétons produzidos pelos raios césmicos.

As ionizagOes mais importantes causadas por raios cosmicos, para quimica das nuvens
moleculares, sdo as do hidrogénio (tanto atdmico quanto molecular) e o hélio, pois elas sdo
responsdveis por desencadear as reagdes que sintetizam boa parte das espécies observadas. Por
exemplo, a ionizacdo do hidrogénio pode provocar as seguintes reagdoes (DULEY; WILLIAMS,
1984):

Hy+ CR — H+H+ e (2%)
Hy + CR — Hy + e (88%)
Hy, + CR — 2H (10%)

Em nuvens interestelares, onde existe uma grande abundancia de hidrogénio molecular, € possivel

observar a seguinte rea¢do:
H2+ + H2+ — H3+ + H
+ 2 . At s
onde o composto Hj ¢é de extrema importincia para a quimica das nuvens densas.

4.1.2 Reacoes neutro-neutro

Pode-se esquematizar as reacdes neutro-neutro da seguinte forma:
A+B==C+D

A reagdo é exotérmica para a direta. Isso implica que essas reagdes possuem uma variacao de
entalpia negativa. As ligacOes entre os &tomos que compdem uma molécula podem se quebrar,
reformar ou ambos, tanto para absorver quanto para liberar energia, resultando uma mudanca
na energia potencial do sistema. O calor absorvido ou liberado de um sistema, sob pressao,
constante € conhecido como entalpia, € a mudanga de entalpia resultante de uma reagdo quimica
¢ a entalpia de reacgdo.

Esses tipos de reacdes geralmente possuem barreiras de ativacdo, associadas a quebra da
ligagdo e ao rearranjo dos 4tomos constituintes. Ao ignorar as barreiras, pode-se usar métodos

semiclassicos, onde o impacto € fraco o suficiente para que a interacao de Van der Waals supere o
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momentum angular da colisdo. O potencial de Van der Waals varia com r~%, onde r € a distancia
internuclear. Nesse estudo, a polarizibilidade das espécies envolvidas deve ser considerada
(TIELENS| 2005).

Caso haja alguma barreira de ativacdo, o coeficiente de taxa (também conhecido como
velocidade de reacdo ou constante de reacdo) passa a ser mais lento. Essas reacdes nio sdo
importantes nas nuvens moleculares frias (10 K). Quando ndo existem barreiras de ativacao, o
coeficiente de taxa pode ser estimado a partir da relagcao (DULEY; WILLIAMS;, [1984):

T\ 2
k~10"1 (—) em? st 4.5)
i

onde p € a massa reduzida das espécies envolvidas na colisdo, 7" a temperatura do gés.

4.1.3 Reacdes ion-neutro

As reacdes entre fons e compostos néutrons sdo descritas como:
AT+ BC = AB" +C

Para calcular a coeficiente de taxa para reacdo ion-neutro, é necessario usar o formalismo
da Mecénica Quantica. Considerando que o movimento da nuvem eletronica € muito mais
rapido quando comparado ao nucleo, é possivel utilizar a aproximag¢do de Born-Oppenheimer e
descrever a dindmica do nucleo a partir das equacdes cldssicas e a dinamica da nuvem eletronica
a partir da mecanica quantica (DULEY; WILLIAMS]| |1984). Também € possivel determinar o
valor dos coeficientes de taxa a partir de métodos experimentais, que possuem um coeficiente de
taxa da ordem de k ~ 10~? cm~2 s~ !, no intervalo de temperatura de 300 — 1000 K (TIELENS,
2005).

Tratando como um caso cldssico colisional, a carga induz um momento dipolo na molécula
ndo-polar. O ion e o dipolo induzido interagem e existem dois possiveis resultados para as
trajetorias da carga: 1) em um encontro de distancia suficientemente pequena, o ion espirala em
dire¢do ao nucleo e colide ou 2) o ion € defletido, havendo transferéncia de energia cinética. O

coeficiente dessa reacio, conhecido como coeficiente de Langevin, é dado:

— 2re (9> ’ (4.6)
]

onde e € a carga do elétron, y € a massa reduzida e « € a polarizabilidade da molécula.

O modelo de Langevin falha ao descrever reacdes envolvendo trocas de carga e até mesmo
reacdes envolvendo moléculas que ndo tém momento de dipolo permanente (H; por exemplo),
isto €, sistemas que sdo esferossimétricos. Outra desvantagem € que o modelo ndo consegue des-
crever as interacOes entre as componentes envolvidas durante a reagdo, por ser uma aproximacao

colisional.
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Portanto, para a descricdao de sistemas onde a molécula possui um dipolo permanente é
utilizada a teoria ADO (Average Dipole Orientation). O coeficiente de reacdo para moléculas

que possuem dipolo permanente € dada por:

o\ 2 9 \?
=2 — — 4.7
b= (u) T (W ka) @7

onde pp € o momento de dipolo da molécula. A taxa de reacdo aumenta com o inverso da
temperatura. Essas reagdes permitem o estudo da transferéncia de prétons (HT). Algumas

espécies tém afinidade protonica, doando os seus protons.

4.1.4 Reacoes de transferéncia de carga

As reagoes de transferéncia de carga podem ser esquematizadas da seguinte forma:
AT+B — A+BF

Essa reacdo ocorre quando ha uma ressonancia entre os niveis de energia do ion produto com o
fon reagente e quando a transi¢@o entre os dois niveis ocorre com os nucleos estaciondrios. Um
exemplo importante que ocorre nas nuvens interestelares € a transferéncia de carga entre o H' e
0O.

As reagdes de transferéncia de carga entre atomos e moléculas tém secao de choque maior
porque possuem um grande nimero de estados correspondentes. Porém, quanto maior a molécula,

maior a chance de outra reag¢do ocorrer.
4.1.5 Associacao radiativa

Em associagdes radiativas, o produto das colisdes € estabilizado a partir da emissao de
radiacdo:

A+B — AB+hv

E observado um aumento na taxa de reagdo quando a colisdo forma um complexo excitado de
vida longa de modo que possa emitir um féton, evitando a redissociacdo. Em experimentos, a
estabilizac@o se da por colisdo com outra espécie ou com as paredes do recipiente. A reacdo é

dada por:
A+B——AB" — AB

onde AB* é o complexo excitado. Caso a reagcdo ocorra da direita para a esquerda, forma-se o
complexo excitado (taxa de estabilizacdo). Da esquerda para direita, ocorre a dissociagdo do

complexo excitado (taxa de dissociac@o). O coeficiente de taxa da associagdo radiativa entao
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k. ka
k=k, | —— | ~k. | — 4.8
(kr+k5d) (kd) (48

onde k, € o coeficiente de taxa de associagdo, ky de dissociagdo e k, € a taxa de estabilizacdo

pode ser escrito como:

radiativa (TIELENS! 20035). A emissao de radiacao ocorre devido ao armazenamento temporario
da energia cinética dos reagentes, na forma de energia potencial (eletrdnica ou vibracional). A
associacdo radiativa é de grande importancia na forma¢do de moléculas diatdmicas em ejetos de
novas e supernovas.

4.1.6 Recombinacio dissociativa

E uma reagdo que envolve a captura de um elétron por um fon, formando uma espécie neutra:
ABT +e — AB+hv

Este tipo de reagdo varia com a temperatura, segundo 7' a Tse possuem coeficiente de taxa
da ordem de 10~7" cm™2 s~!. (DULEY; WILLIAMS| [1984).
4.1.7 Desligamento associativo e ligamento radiativo

Em uma reagdo de ligamento radiativo, ocorre a formacdo de um anion a partir de uma

colisdo, conforme a expressao:
A+e — A" +hv

na qual, A € uma espécie com grande afinidade eletronica. A radiagdo € emitida apds a colisdo
para que haja a conservagdo de momentum. Ja em um desligamento associativo, um anion e
um dtomo colidem, com a estabilizacao do complexo excitado proveniente da emissao de um

elétron:
A+B — AB+e

De acordo com os modelos, esse mecanismo pode ser responsavel pela sintese do hidrogénio

molecular no Universo primordial.

4.1.8 Associacao de trés corpos

Na reacao de trés corpos, o produto da reacdo € estabilizado com a presenga de um terceiro

corpo que dissipa a energia do sistema, conservando momentum:

A+B+M — AB+M
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Para que essa reag@o possa ocorrer, € necessario que a energia cinética das espécies envolvidas
supere as interacoes Coulombianas, i.e., a repulsdo das nuvens eletronicas. Essa reagdo nado é
muito relevante na quimica do meio interestelar, com coeficientes de taxa da ordem de 10732

-3

cm 3 s7!, exceto em gases densos que se encontram perto de fotosferas estelares ou discos

circunstelares.

4.2 REACOES EM SUPERFICIES DE GRAOS

Na superficie dos graos, as espécies podem migrar de lado para outro do grao e podem
reagir, liberando energia. As espécies na fase gasosa podem sentir uma fraca atragdo vindo
da superficie devido as interacdes de Van der Waals. Nesse caso, o potencial de intera¢do nao
depende apenas da distancia entre a superficie do grio e a espécie, mas também da configuragdo
da rede cristalina da superficie do grao. Redes cristalinas regulares possuem uma distribuicao de
potencial uniforme, enquanto uma superficie irregular ndo apresenta tal propriedade (TIELENS|
2005).

Nas redes cristalinas irregulares, nas saliéncias ocorre o processo de adsor¢ao fisica devido
a atracdo causada pelo potencial de Van der Waals. Nas outras regides, ocorre o fendmeno de
adsor¢do quimica, na qual a espécie se fixa a superficie via reacdes quimicas.

Em regides onde hd uma alta taxa de adsor¢do quimica, pode ocorrer aumento ou diminui-
cao de energia de adsor¢do, devido as propriedades do absorbato, da superficie do grao e da
redistribuicdo eletronica apds a adsor¢c@o de uma espécie. Em nuvens moleculares, os graos sao
cobertos rapidamente por uma camada de gelo fortemente ligada, na qual apenas a adsorcao
fisica é permitida.

As reacoes na superficie dos graos podem ocorrer a partir de dois mecanismos: i) o meca-
nismo Langmuir-Henshelwood, no qual as espécies na superficies dos graos tem um certo grau
de mobilidade, permitindo a colisdo entre as espécies e formacao de um novo composto € ii) 0
mecanismo de Eley-Rideal, na qual as espécies do gds reagem com as espécies adsorvidas na
superficie do grdo.

O fendmeno de migracio ou deslocamento de uma espécie na superficie € importante para
entender as reacdes nos graos. Espécies mais leves e em baixas temperaturas, como por exemplo,
o hidrogénio, migram de uma superficie para outra via tunelamento. O tempo necessdrio para

uma espécie tunelar uma barreira de potencial retangular de tamanho F,, e largura a é dada por:

> 4.9)

onde 1 € a frequéncia vibracional da espécie e m sua massa. Por exemplo, para o hidrogénio em

N|=

2
t =, texp (%(Zm E.)

uma superficie parcialmente coberta de hidrogénio molecular, a barreira ndo é muito conhecida,
porém o limite superior é da ordem de 350 K. Por exemplo, se vy = 2 x 10'3 s7! ¢ a largura da

barreira for « = 1 A; o tempo necessario para uma espécie migrar de uma superficie para outra é
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t=1,5x 107! s, em comparagio com um silicato "limpo"que é da ordem de 10~2 s. Nesse
intervalo de tempo, a espécie saltard de superficie em superficie e podera ser ejetada (TIELENS,
2003)).

Para espécies mais pesadas, porém, o mecanismo responsdvel pela migracio de espécies na
superficie dos graos ndo € o tunelamento e sim o acimulo de energia térmica, de modo que a
espécie evapora e deixa a superficie na qual se encontra. O tempo necessdrio para a espécie

realizar esse salto térmico € dado por:

E
t = v teap ( —= 4.10
Ym COP (kad) (@10

onde v, € a frequéncia de vibracdo do movimento paralelo a superficie e 7, € a temperatura da
superficie do grao. A espécie, nesse tipo de salto, ird de uma superficie para outra adjacente.

O movimento de migracdo de uma superficie para outra é bidimensional e apds n passos, a
espécie tera visitado N/In(N) superficies, onde NV é a densidade de superficies. Em um grao
de 1 A, ele terd 2 x 10° superficies. E esperado entdo que a espécie visite todas as superficies
antes de ser evaporada. Para 4tomos mais pesados (carbono, oxigénio e nitrogénio, etc.) o tempo
necessdrio para espécie evaporar da superficie € de 100 horas, em um grao de 1000 A (TIELENS,
2005).

4.3 CINETICA QUIMICA

Os coeficientes de taxa (ou constantes de taxa) da reacdo dependem da temperatura. A taxa
de reacdo. k, € a taxa de consumo de reagentes, quanto maior a rapidez do consumo de reagente,
maior serd a velocidade da reagao.

Para reacdes entre dois corpos, os coeficientes de taxa em func¢do da temperatura sao obtidos
experimentalmente ou teoricamente. Para descrever a dependéncia dos coeficientes de taxa com a
temperatura, ajuste-se a equacao de Arrhenius modificada aos dados obtidos experimentalmente
ou teoricamente (SMITH; COCKWELL; LEECH, [2013):

T\" ¥
by = <ﬁ) exp <_T> @.11)

onde os coeficientes «, [ € y sdo 0os parametros obtidos via ajuste.

Para reacdes de ionizacdo por raios césmicos (CR), € utilizada a expressao:
D+CR —E+F

O coeficiente de taxa é dado por:
ky = (4.12)
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Para as reacdes que envolvem fotodissociacdo por raios cosmicos, utiliza-se:
C+hv (CR) — B+F

e o coeficiente de taxa é dado por:

-8
ks = (l) 0 (4.13)

onde w € o raio do grao de poeira. Para reacdes envolvendo f6tons provenientes do campo de

radiacdo interestelar:
F+h— A+C
Nesse caso, o coeficiente de taxa € expresso por:
ky=aerp(—v A) (4.14)

onde A, € a extin¢do visual.
Considerando a sintese de um composto, por exemplo, a espécie C das reagdes anteriores.

Deve-se considerar as reagdes de formacgao (F') e destrui¢do (D)), dadas por:

F(C) = kyn(A)n(B) + kyn(F) (4.15)
D(C) = ksn(C) (4.16)

onde n(A), n(B) e n(C) e n(F) sdo as abundancias das espécies A, B, C e F, respectivamente, em

cm 3. A taxa de variacdo da abundancia n(C), isto &, sua derivada temporal, ¢ dada por:

dn(c)
dt

= F(C) — D(C) = kin(A) n(B) + kyn(F) — ksn(C)

Generalizando, para ¢ equacdes de formacao e j equacdes de destrui¢do de uma espécie X,

temos que a taxa de variacdo de abundancia da espécie serd dada por:

dn(X) _
i =2t 2D

onde as F; sdo as equagdes de formagdo e D; as equacdes de destrui¢do da espécie em questdo.

E importante salientar que cada espécie envolvida na cadeia de reacdo terd uma equacao de

abundancia associada, gerando um sistema de equagdes diferenciais para serem resolvidas.
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5 O MODELO QUIMICO

Ap6s o estudo das condicgdes fisico-quimicas das nuvens interestelar, em especial as nuvens
moleculares escuras e 0s processos moleculares responsdveis pela sintese das espécies encon-
tradas nesses objetos, foram extrair da literatura as reacdes quimicas mais importantes - KIDA
DATABASE (WAKELAM et al., 2015), UMIST RATE12 (WAKELAM et al.,2015)) e outras
(VASYUNIN; CASELLI; JIMENEZ—-SERRA| 2017; AGUNDEZ et al., 2021} LOISON et al.,
2016; BACMANN; FAURE! 2016; GONZALEZ—ALFONSO et al.,|2018) - que podem ser as
responsdveis pela sintese das espécies C,0O (OHISHI et al. [1991), C30 (MATTHEWS et al.|
1984), HC,0 e HC30" (CERNICHARO et al., 2020), H,CCO (TURNER, 1977) que foram

observadas em nuvens moleculares escuras.

5.1 EQUACOES DO MODELO

Nesta secdo, s@o apresentadas rotas que podem ser as responsaveis pela sintese das cadeias
carbOnicas oxigenadas nas nuvens moleculares escuras.

Até o momento, ndo foram identificadas reagdes quimicas, na fase gasosa, que expliquem a
abundancia do hidrogénio molecular nas nuvens moleculares, acredita-se que seja formado na
superficie dos graos.

Nas regides mais densas das nuvens moleculares escuras, onde os fétons UV do campo
interestelar ndo conseguem penetrar, as ionizagdes sao causadas por prétons “energéticos”, CR,

conhecidos como raios cosmicos. Esses raios ionizam a molécula mais abundante, H,

H, + CR — H, + +e
O hidrogénio molecular pode reagir com o Hj €é produzir o fon Hj :
H2++H2 HH3++H

O fon hidrogénio protonado molecular ou ction tri-hidrogénio, Hy , € um dos mais importan-
tes fons da astroquimica, detectado no espaco (GEBALLE; OKA, 1996)), participa da sintese
de muitos compostos encontrados nas nuvens interestelar escuras (AGUNDEZ; WAKELAM,
2013). Esse fon, dentre outros do tipo XH™ sdo, geralmente, doadores de prétons. Nesse caso, as

reagdes XH™ + M — MH™ + X sdo exotérmicas se M tiver uma afinidade protonica maior que a
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espécie X. Por exemplo,

H; "+ C — CH" + H,
H3+—|—O —>OH++H2

Depois do hidrogénio, o hélio € a segunda espécie atdmica mais abundante no Universo, pode ser
ionizado por raios césmicos. O He™ pode formar outros fons a partir da reagio de transferéncia

de carga. Por exemplo,
Het + C — C* + He

No estudo das cadeias carbonicas oxigenadas, a dgua, o radical hidroxila, bem como o cétion
H,O" e o ion hidronio, H30", desempenham um papel importante. Na figura 5, podem ser

vistas as principais rotas de formagao desses compostos.

Figura 5 — Rotas de formacgdo da dgua e do radical hidroxila

ot _on—__H_ | o
H: 'S”‘ ’S’x
] H:
© < O+ ™= OH H.0
O ' <
o7 @F! HsO"

H+

fonte: Produgdo do Préprio Autor.

As reacOes mais importantes na formacao e destruicao do radical OH, que foram encontradas

na literatura, sd@o a recombinacdo dissociativa e reagdes ion-neutro:

H30++e_ —)OH+H2
OH+H'" — OH" +H

Para uma nuvem molecular com temperatura igual a 10 K, os coeficientes de taxa dessas
duas reacdes sdo iguais a 2,94 x 1077 e 2,0 x 1072 cm® s™!, respectivamente.
No estado estaciondrio, d{OH]/dt = 0, logo

2,94x 10 ~[H30"][e”]
2,0x10 ~[H"]

[OH] =

Em nuvens moleculares escuras, os ions H; H30%, H3CO™ possuem uma abundancia,
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relativa ao hidrogénio, em torno de 10~? a 10~® (FLOWER; FORETS; WALMSLEY, 2005;
FLOWER; FORETS; WALMSLEY| 2006; [PAGANI et al., 2009). Assumindo uma abundancia
igual a 1078 para os fons positivos e [X H ] ~ [e™], resulta [OH] ~ 1,47x 10~° (abundancia
relativa ao hidrogénio). Considerando uma abundancia menor para esses fons, 107, obtém-se,
aproximadamente, [OH] ~ 1,47x107".

As abundancias calculadas s@o maiores que a abundancia 8 x 1078, relativa ao hidrogénio,
observada em nuvens moleculares escuras (com densidades da ordem de 10°>~* cm™?) usando o
Telescopio de Arecibo, em 1,6 GHz (TROLAND; CRUTCHER| 2008)).

A formacéo dos fons, C*, CH™, CHéF , CH;, bem como os radicais CH e CH,, também, sao
muito importantes porque quando dois ou mais radicais se ligam, forma-se uma cadeia carbonica.

As principais rotas de formacdo desses compostos podem ser visualizadas na Figura 6.

Figura 6 — Rotas de formagdo de radicais organicos

He*
e - G

H2 CH = -CH

CH:2

fonte: Producdo do Préprio Autor.

Além desses compostos, o radical formil HCO, seu cation e o formaldeido, H,CO, conhecido
como formol, sdo compostos muito importantes na formagdo das cadeias carbdnicas oxigenadas.
O HCO e H,CO foram detectados em condensagdes pré-estelares (BACMANN; FAURE! 2016)
Esquemas da quimica CO-H podem ser vistas nas Figuras 7 e 8.

Na Figura 7 podem ser visualizadas as principais rotas de formacdo do cation HCO™ e do

radical formil HCO. Na Figura 8, que € uma continuagdo da Figura 7, podem ser vistas as
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Figura 7 — Rotas de formagao de radicais organicos oxigenados

H:

c s HCO* CH:

CH* HC4O+

fonte: Producgéo do Préprio Autor.

Figura 8 — Rotas de formacao de radicais orgadnicos oxigenados

- CH
HCOH * H.CO' co
\ CH: CHs
‘ Hs*
Hs* e el lhco © o
HCO
H
H- e
CcCO
H: .
CH3 - CHBOH
OH

fonte: Producéo do Préprio Autor.

rotas que podem formar o formaldeido, H3CO, dlcool benzilico, CH3OH, metanol, CH3;OH, o
radical metoxilo, CH3O, metanol protonado, CH;0H, formaldeido protonado, H,COH™, e
formaldeido protonado, H,COH* (BACMANN; FAURE, 2016).

Os compostos HCO, H,CO, CH3 e CH30H foram detectados em condensagdes de nuvens
escuras pré-estelares, (condensacdes com densidade variando de 1,5 x 10%a 6,0 x 10°cm™3)
e razoes relativas iguais a [CH3O0]/[HCO] = 1, [H,COJ/[HCO] = 10, [CH30]/[CH3] = 1/100
(BACMANN; FAURE, 2016).
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Considerando a reacdo de formacao do metoxilo, CH30,
e destruicdo

CHgo + 1‘13Jr — CI‘I:;C)I‘I+ + H,

cujos coeficientes de taxa sdo iguais a 3,6 x 107 e 6,0 x 1078 cm?® s}, respetivamente.

Adotando [H;)L] ~ 1072 e [OH] ~ 3,0 x 1078, pode-se estimar o valor da razdo [CH;0]/[CH;]:

10 “Y[CH;OH][OH
CH, O]:S,Gx 0 [ciggoj[o ]
6,0x 10 ~5[Hs"]

[CH30] = 1,88 x 10 ~[CH30H]

Pode-se observar que esse valor € maior que o observado. Nesse cdlculo, ndo foram consideradas
todas as principais rotas de formacdo e destrui¢do que envolvem a sintese do C30 e CH30H.

Ademais, nao foram contabilizadas as perdas dessas espécies nas superficies dos graos. A
taxa de deplecgdo, para espécies com massa similar ao CO, é 3 x107% cm?® s~! (HASEGAWA;
HERBST, 2009) e a abundancia de grios [g], relativa ao hidrogénio, é da ordem de 2,0 x 10712
(LI; GOLDSMITHL, 2003). Assim, 6,0 x 10~8[H;1/3x10~5[g] = 100, ou seja, o desaparecimento
do composto CH30 devido a deplecao é menos eficiente que a destrui¢do pela transferéncia de
prétons durante a colisdo com a espécie Hy .

Neste estudo, também, nao foi levada em conta a formacdo de compostos na superficie dos
graos. Em particular, pode ocorrer a hidrogenacao do CO, o qual se congela na superficie dos
grios quando a nuvem molecular atinge densidades acima de 10* cm =3 (CASELLI et al., [1999).
Por exemplo, pode ocorrer a hidrogenacao sucessiva do CO na superficie dos graos, formando as

espécies:
CO — HCO — CH30 — CH3CO

Em baixas temperaturas, a eficiéncia desse processo depende mais da razdo H/CO que da
temperatura (SIMONS; LAMBERTS; CUPPEN;, 2020).

Na Figura 9 estdo representadas as principais rotas de formagado do tricarbono, C30 e do
cation HC30™. Na nuvem molecular escura TMC-1, foi observa a seguinte abundéncia relativa:
[HC3;0]/[C50] = 0,14 (CERNICHARO et al., 2020). Porém, os modelos quimicos fornecem
[HC350]/[C30] =2 x 102 (CERNICHARO et al., 2020).

As principais reagdes de formagéo do cation HC30™, encontradas na literatura, sdo as reagdes
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Figura 9 — Rotas de formagdo do C30 e HC30™

CO:
HEO HZC:EC)Jr
0 co
CH: H CHa c . CoHi —©& C:2H:2
| s
3 C:zH: H: CaH4
N_
< < e |CHs"
v e Te,
(I R ([ Cs
(e =Y le e
v € H:
co . Cs » CaH" _ CsHs'
c: o H: HCO* \
HE o)
. O
e
CaHz* HCsO*
o) o Ha(?+
Hs
CsH S T g P e vl ]

c t
H+
C:0t-He | .o

fonte: Producdo do Préprio Autor.
ion-neutro;

CgO + H3+ — HCgO+ + Hy
C30 + H;0" — HC30" + H,0
C30 + HCOT — HC30" 4+ CO

Os coeficientes de taxa dessas reacdes sio, respectivamente, iguais a 5,97 x107%, 1,1 x10 8 e

1,1 x1078 cm?® s~!. A principal reagdo de destrui¢io do HC30™ € a recombinagio dissociativa:
HCgO+ +e — Cgo +H

cujo coeficiente de taxa é igual a 1,64 x107% cm? s71,
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Considerando esses coeficientes de taxa, no equilibrio, tem-se:

[C30](1,09x 10 ~[H3*] + 1,1x10 “8[H;0™] + 1,1x 10 “*[HCO+]
1,64x10 %e7]

[CH,0"] =

Adotando [Hf ] ~ [H307] ~ [HCO"] ~ ¢~ = 1077, resulta:
[CH30™] =1,68x10 2 [C50)]

O resultado obtido € muito proximo ao observado, porém ndo foram levadas em consideracao
todas as reacoes de formacgdo e destrui¢do, bem como as interacdes gas-graos.

Por ultimo, foram exploradas as rotas de formacao do dicarbono, C,0, do radical HCCO,
da etenona, HyCCO, e do cétion acetila, CH;CO™ (Figura 10), compostos observados em
condensacdes pré-estelares (OHISHI et al., [ 1991; AGUNDEZ; CERNICHARO; GUELIN, 2015
CERNICHARO et al., [2021; BACMANN; GARCiA-GARCiA; FAURE, 2016). Por exemplo, as

Figura 10 — Rotas de formacdo do C,0, HCCO, H,CCO e CH*CO*
G o MEEINENC o B C N RN

le. He

CO e

HCO*
Hi
H:0"

H.cO—S . Hcco'— M | H.ccO*

Q o || Hco"
A c e'l| us
H.O*
c

C:H'—H__ H.cCco

HCCO H.0
HCO*
- = H
H: £ 0 i
H.0*
+ CO
CHSCO CH
C:H*

fonte: Producdo do Préprio Autor.

principais rea¢des de formagdo do cétion acetila, CH3CO™, extraidas da literatura, sdo as do tipo

reagdes fon-neutro:

H2CCO + H3+ — HgCCO+ + HQ
H,CCO + H;0" — H3CCO™ + H,0
H,CCO +HCO't — H3CCO™T + CO

Essas reagdes possuem, respetivamente, os seguintes coeficientes de taxa: 1,97 x107%, 1,97

x1078 e 9,8 x107% cm?® s™!. A principal reagio de destrui¢io do cdtion acetila € a reaciio de
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recombinagio dissociativa:

H;CCOt +e~ — H,CCO+H

3 1

o coeficiente da taxa dessa reacdo igual a 8,22 x10~" cm? s

Logo, no equilibrio,

[HoCCOJ(1,97x10 “®[Hs*] +9,8x10 ~°[Hs01] + 1,97x 10 *[HCO+])

CH5CO"] =
(CH;C07] 8,22x10 “[e”]

Adotando, novamente, [H;] ~ [H30"] ~ [HCO ] ~e = 10~?, obtém-se como resultado:
[H,CCOJ] =17 [CHgCO+]

Esse valor € quase 3 vezes menor que a abundancia observada, porém € mais proximo que os
valores (250-450) apresentados por outros modelos (CERNICHARO et al., 2021)).
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6 CONCLUSAO

Neste trabalho foram exploradas as rotas de formacdo das seguintes cadeias carbOnicas
oxigenadas: HCCO, C,0, C30, HC,0, HC30, CH;CO*, HC30" que foram detectadas em
condensacdes de nuvens moleculares escuras.

Para explorar as rotas de formacao dessas cadeias carbOnicas, foram extraidas da literatura as
reacOes mais importantes, responsaveis pela sintese desses compostos. Desse modo, foi possivel
construir uma base de dados. Foram também calculadas no estado estaciondrio, as seguintes
abundincia relativas: CH3;0/CH30H, CH3/C30 e H,CCO/CH3CO™. Considerando que ndo
foram levadas em conta todas as espécies e todas as reacdes de formacao e destruicio, os valores
das razdes obtidas s@o aceitdveis. No entanto, nos préximos estudos é necessario incluir as
interacdes gis-grao, bem como estudar a evolug@o temporal desses compostos.

O estudo dos compostos organicos nas nuvens escuras fornece um vislumbre das condi¢des
pré-bidticas na nuvem molecular que deu origem ao nosso planeta, bem como dos processos

fisico quimicos que ocorrem nesses ambientes.
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APENDICE A - EQUACOES DO MODELO

Neste anexo encontra-se todas as equagdes quimicas das espécies envolvidas no modelo,
junto de suas constantes de reacdo. As constantes de reacdo foram obtidas nas databases do
KIDA (WAKELAM et al.,|2015) e do UMIST RATE12 (MCELROY et al., 2013). Utilizando
desses coeficientes, foi obtido os coeficientes de taxa. As reacdes na tabela destacadas com o
simbolo (*) ao lado sdo reacdes nas quais a equagao modificada de Arhennius ndo € aplicével,

sendo necessdrio utilizar a equacdo do método tonpoll, dada por (WAKELAM, 2015):

0.5
k=ap (0, 62 + 0, 47677 (%) ) (A.1)

Algumas das reagdes contidas no modelo foram retiradas dos trabalhos apresentados por
(VASYUNIN; CASELLI; JIMENEZ—-SERRA| 2017),(AGUNDEZ et al.| 2021), (LOISON
et al.,2016) e (BACMANN; FAURE] 2016), (GONZALEZ—ALFONSO et al.| 2018).

Tabela 1 — Reagdes consideradas no modelo quimico

| Reacio \ a R k |
O+ Hf — OH'+ Hy 7,98 x 1071 —0.16 140 1,19 x 107°
OHt +Hy, — H, Ot +H  1,0x 107 0 0 1,0 x 107
H,Ot + Hy — HsOT +H 6,40 x 1071 0 0 6,4x1071
H;0" +e” — OH + Hy, 5,37x107% -0 0 2,94x1077
OH+H" — OHt*+H 2,0x107"  -0,5 0 1,09 x 1078
OH+0 — Oy +H 3,6 x 107" -027 12,9 2,54 x 107!
Oy + Het — Ot +0O+He 1,10 x107° 0 0 1,10x107°
Of+H,— OH" + H 1,7 x 107° 0 0 1,7 x 107
Oy + Het — OF + He 3,3 x 1071 0 0 3,3x107H4
Oy, +H" — Of + H 2,0 x 1077 0 0 2,0 x 107?
Of +e-—0+0 1,95x 1077 0,7 0 2,10x107
HOt +e” — H,O+H 7,09%x107%  -0,5 0 3,88 x1077
H,O+ HY — H,Ot+H  6,9%x107°  -05 0 3,78x1078
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Reacdo « ‘ I5; y k

C+Hy — CH" + H, 2,9 x 1077 0 0 2,9 x 1079
C+ Het — C* + He 6,3 x 1071° 0,75 0 4,9 x 10716
Ct+ Hy — CHS + hv 2,0 x 10716 -1,3 23 1,66 x 1071°
CH*+ Hy, — CHy + H 1,2x107° 0 0 1,2 x 107
CHf +Hy, — CHy + H 1,6 x 107 0 0 1,6 x 107°
CHf +e- — CHy + H 7,75 x 1078 -0.5 0 4,24 x 1077
CHf +e- — CH+H 1,6 x 1077 -0.6 0 1,23 x 1076
C+ Hy — CHy + hv 1,0 x 10717 0 0 1,0 x 10717
CHf + CO — CH3CO" +hv  1,2x 10713 -1,3 0 1,0 x 10711
CHS + H,O — CH30HS +hy 2,0 x 1072 0 0 2,0 x 10712
Hy+CR— Hf +e 1,2 x 10717 0 0 1,2 x 10717
Hf +Hy, — H + H 2,08 x 1077 0 0 2,08 x 107?
He+ CR — Het + e 6,5 x 10718 0 0 6,5 x 10718
H+CR— Ht +e” 5,98 x 10718 0 0 5,98 x 10718
CHy+CT — CyH + H 1,0 x 107 0 0 1,0 x 107°
CoHf +e — CoHy + H 4,5 % 1077 -0,5 0 2,46 x 1076
02H2+C+ —>03H++H 1,78 x 107° 0 0 1,78 x 107?
CHy+C — CoH+ H 2,0 x 10712 0 2,36 x 10* 1,17 x 10713
Cy+e—Cy+C 3,0 x 1077 -0,5 0 1,643 x 1076

Cf +Hy— CsHY+ H 2,4 x 10710 0 0 2,4 x 10710
CHy+CT — CyHS + Hy 3,89 x 10710 0 0 3,89 x 1010
CoHf +e — CoH + H 9,0 x 1078 -0,5 0 4,93 x 1077
CoHf +e — Co+ H+H 9,0 x 1078 -0,5 0 4,93 x 1077
CyHy + H — C4HI + hv 7,0 x 1071 -0,1 0 9,83 x 1071
C,Hf + O — HC,O" + H 1,35 x 10710 0 0 1,35 x 10710
HC, Ot +e — C3H + CO 1,5 x 1077 -0,5 0 8,21 x 1077
CsH + 0O — CO + CoH 7,0 x 1071 0 0 7.0 x 10711
C,Hf +O — HC30T"+CH 1,35 x 1071 0 0 1,35 x 10711
CsH + O — CoH + CO 7,0 x 1071 0 0 7,0 x 10711
HC;0T +e — C30+H 3,0 x 1077 -0,5 0 1,643 x 1076
CsHy + 0O — HC30" + H, 2,3 x 1071 0 0 2,3 x 10711
CsHf +e — CoHy + CH 2,0 x 1078 -0,5 0 1,09 x 1078
CsHf +e— CsH+ H+ H 1,0 x 107 -0,5 0 5,48 x 107°
COt+Hy, — HCO"+ H 7,5 x 10710 0 0 7,5 x 10710
HCOt+e — CO+ H 2,4 x 1077 -0,69 0 2,5 x 1076
COt+e —C+O0O 2,00 x 1077 -0,48 0 1,02 x 1076
C+0OH —CO+H 1,0 x 10710 0 0 1,0 x 10710
COT+0 — CO+0 1,4 x 10710 0 0 1,4 x 10710
COt+H — CO+HY 7,5 x 10710 0 0 7,5 x 10710
CO+ Hf — HCO" + H, 1,36 x 1079 -0,14 3.4 1,56 x 107
Ct+ H,O — HCOT + H 9,0 x 10710 -0,5 0 4,93 x 107°
*Ct +OH — COT + H 1 9,5 x 10710 5,5 1,37 x 1078
Ct+0y, — CO*+0 7,5 x 10710 0 0 7,5 x 10710
HC,Ot+e — CO+C3H 1,5 x 1077 -0,5 0 8,22 x 1077
CH;OH + Ht — CH3;O0HT +H 5,9 x 10710 -0,5 0 3,23 x 107°
CHsOH + OH — CH30 + H,O 6,0 x 10713 -1,2 0 3,55 x 1071
CHs0 + 0 — OH + H,CO 6,0 x 10712 0 0 6,0 x 10712
H,CO+OH — HCO + H,O 1,10 x 1071 -0,6 0 7,7 x 1071
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*HCO+ Hf — HCOH™" + H, 1 2,26 x 1077 3,58 2,25 x 107
H,CO + HCOY — H,COH* +CO 3,372 x 107° -0,5 0 1,81 x1078
*C30 + Hy —HC30" + Hy 1,0 3,41x107 3,50 3,33x10°®
*C50 + H3Ot —sHC301 + H, 1,0 1,54x107° 3,50 1,5x10°%
*C30 + HCOY —HC30" + CO 1,0 1,33x107° 3,50  1,3x10-8
HC30 " + e~ —C30 + H 2,0x1077 -0,5 0 1,1x10°¢
*H,CCO + HsOT —H3CCO* + H,O 1 1,34x107° 237 9,12x107°
CH;0 + Hf —CH3;0H™" + H, 6x1078
H,CO + Hf — H,COH™' + H, 6,3 x 107° -0,5 0 3,28x10°8
HyCOH* + e~ — H,CO+ H 2,1 x 1077 -0,78 0 2,98x10°¢
H,COH*4+e¢ — HCO+H+ H 2,1x 1077 -0,78 0 2,98 x107°
H,COH* +e~ — CHy + OH 4,20 x 1078 -0,78 0 5,96 x 1077
HyCOHY +e¢” — CO+ Hy+ H 2,1 x 1077 -0,78 0 2,98x10°°
H,COH* + e~ — H,O+CH 1,4x 1078 -0,78 0 1,98x1077
CoHyf + O — HyC,O +CH 1,6 x 10710 0 0 1,6x10710
H2CO + CH — H,C,O + H 1,09 x 107° 0,32 0 3,67x1071°
*H,CCO + HCOY — CH3CO* + CO 1 1,0x107° 2,37 1,97 x 1078
*H,CCO + Hf — CH3CO" + H, 1 1,0x107° 2,37 1,97 x 1078
CH;CO* + e — H,CCO+ H 1,5x 1077 -0,5 0 822x1077
C0 +CT — G0+ C 1,0 x 107° -0,5 0 5,48 x107°
CoO+HY — C,O0t+H — C,Ot+H 1,0x107° -0,5 0 5,48 x107°
C,0+0 — CO+CO 8,59 x 10711 0 0 8,59 x 1071
HyCCO + C — CO + CyHy 3,0 x 10710 0 0 3,0x1071°
C0 +C — CO + Cy 2,0 x 10710 0 0 2,0x1071°
CH3CO" +e — CO+ CH;y 3,0 x 1077 -0,5 0 1,64x10°°
CHy + CO — CH3CO" + hv 1,2 x 1071 -1,3 0 9,99 x 10712
CsHT + 0y — C,0 + HCOT 1,5 x 10711 0 0 1,5x107"
CyHs; + 0O — H,CCO+ H 1,6 x 10710 0 0 1,6x10710
CoH +OH — HCCO+ H 2,0 x 10710 0 0 2,0x1071°
CyH + 0y — HCCO + O 1,07 x 10~ -0,32 0 2,97x10°H1
HCO+C — C,O+H 1,0 x 10710 0 0 1,0x107%
Cy0 + Hff — HC,O* + H, 1,0 x 107° -0,5 0 5,48 x 107"
Cy0 + H;OT — HC,O" + Hy,0 1,0 x 107° -0,5 0 5,48 x107°
0,0 + HCOY — HC,O' +CO 1,0 x 107° -0,5 0 5,48x107°
HC,Ot +e~ — CH +CO 1,5 x 1077 -0,5 0 821x1077
HC, Ot +e — C+CO+H 1,5 x 1077 -0,5 0 8,21x1077

fonte: Producgdo do Proprio Autor.
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