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1. Introducao

Modelos astrofisicos e observagdes astrondmicas mostram que as estrelas sdo formadas no interior
de nuvens moleculares densas, dados os seus variados tipos como mostrado no capitulo 3. Baseado nisto,
muitos trabalhos que determinam parametros fisicos, como pressdo, massa, temperatura, campo magnético,
bem como processos de turbuléncia tém sido investigados para entender melhor como que o equilibrio de
uma nuvem molecular ¢ afetado. Tal estudo ¢ importante porque ¢ a partir disto que uma protoestrela ¢
formada. Trabalhos importantes podem ser usados como bibliografia para um leitor mais interessado,
como Shu %, Bate !, Bodenheimer !

Contudo, neste trabalho vamos enfatizar os processos quimicos envolvidos na formagdo estelar, ¢
particularmente no disco protoplanetario, que € o disco de matéria formado em torno de estrelas jovens de
baixa massa (em torno de 2 massas solares). No capitulo 3 foram mostrados os mecanismos pelos quais
ocorre a quimica na fase gasosa e na fase solida e neste trabalho vamos aplicar tais conceitos a regido de
formacdo estelar.

2. Regioes de Formacao estelar

As regides de formacdo estelar estdo
interagindo fortemente com o campo de
radiacdo das estrelas jovens das as variagdes
dos seus diferentes estagios de evolucdo, como
mostrado na Figura 7.1.

O principal agente ionizante na fase de
protoestrela € a radiacdo ultravioleta de origem
térmica, embora os raios cosmicos também
possam interagir com a nuvem em que o objeto
estd imerso. No estagio de classe II (também
conhecido como T-Tauri), radiagao UV e raio-
X de origem ndo-térmica também se tornam
importante devido a choques e a aceleragdo de
cargas pelo campo magnético. Todos estes
processos aquecem a nuvem molecular na
regido de formagdo, induzindo processos
fisico-quimicos que levam a quebra de ligagdes
moleculares, como também induzem a
formag@o de novas espécies mais complexas.

Fgura 7.1 - [Ilustracdo da geometria das
protoestrelas de acordo com seu estagio evolutivo, dado .
em classes. A classe 0 ¢ o seu estagio inicial e a classe Classe lll
IIT seu estagio final como protoestrela. Fonte:
https://ismlandmarks.wordpress.com/protostars/.




2.1 Moléculas em regioes de formacao estelar

Como mostrado no capitulo 3, muitas moléculas ja foram identificadas no meio interestelar e em
regides de formagdo estelar. A Figura 7.2 mostra um espectro (distribuicdo de energia ou grandeza
equivalente, em fungiio do comprimento de onda ou frequéncia) da regido da nuvem de Orion, destacando
as moléculas que foram identificadas devido as suas excitacdes rotacionais.

o T so Peo ! cO

HpcO -

20
t

HyEo

§i0 e

joron
L:o
|

; ' ' L
218 220 222 224 226 228 230 232
FREQUENCY (GHz)

20
'

I

4 - — . 4 - - - 4 e e | } —
234 236 238 240 242 244 246 248 254 256 258 260 262
FREQUENCY (GHz)

Figura 7.2 — Espectro da regido de Orion, mostrando moléculas identificadas na frequéncia de GHz (transi¢des rotacionais).
Fonte: Blake [,

As moléculas em regides de formagdo estelar podem estar na fase gasosa ou condensada e sdo
identificadas por espectroscopia, porém em regimes de frequéncia ou comprimentos de onda diferentes.
No entanto, uma vez detectadas elas fornecem informacdes sobre o local onde foram observadas. A Tabela
7.1 mostra quais parametros fisicos, as moléculas ajudam a estudar.

Tabela 7.1 — Moléculas tragadores de grandezas fisicas e quimicas em regides de formagdo estelar. Fonte: Adaptado de
http://www.mpia.de/~semenov/Lectures/Lectures.html.

Tragador Propriedades Grandeza fisica ou quimica
2CO Linhas opticamente espessas Temperatura
H>, NH3 Espécies simétricas
Co, €™0, CS, CCS, H,CO | Grande momento de dipolo Densidade
HCO*, H™CO, N,H*, C, C* Espécies carregadas lonizacao
H,CO, moléculas organicas Espécies complexas Processos de superficie
HDCS, D,CS, DCO®, DCN, | Espécies deuteradas Fracao deuterada
H,D*




Geralmente a observacdes de uma dada regido de formacdo estelar mostra varias assinaturas de
espécies moleculares, que ajudam a tracar sua quimica. Regides mais quentes, t€m baixas densidades, uma
vez que a radiagdo ¢ pouco absorvida e espalhada. Pode ocorrer, entdo, que a radiacdo seja intensa o
suficiente para aquecer a regido, bem como quebrar ligagdo e promover ionizagdo no local. Neste caso, tal
regido hipotética poderia apresentar linhas de *CO, *CO e¢ HCO, que sdo espécies mais simples. Por
outro lado, se forem observadas moléculas de formaldeido (H>CO) e outras espécies organicas como o
metanol (CH3OH), pode-se inferir que ocorreu uma quimica mais complexa, possibilitada pela presenca de
um grdo de poeira. Além disso, espécies deuteradas, ajudam a entender a quimica de espécies mais
pesadas.

2.2 Quimica na regido da nuvem molecular de Taurus

A nuvem molecular de Taurus fica a 140 pc de distancia e esta localizada na constelagdo de Taurus.
Esta regido € conhecido por possuir moléculas complexas os cianopolinos (HC,N), onden=3,5,7 ¢ 9 6],
Moléculas mais simples como o “CO e o CO também foram observadas nesta nuvem e ajudam a
entender sua densidade e temperatura. A Figura 7.3 mostra duas imagens de uma mesma regido da nuvem
molecular de Taurus, observadas pela transico rotacional das moléculas '*CO e *CO, respectivamente.
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Figura 7.3 — Regido da nuvem molecular de Taurus observadas em duas frequéncias distintas com o telescopio FCRAO de 14
m. (a) Mapa de temperatura da nuvem de Taurus, observada em 115.3 GHz, devido a transi¢do rotacional do '?CO (J =1 - 0).
(b) Mapa de densidade da nuvem de Taurus, observada em 110.2 GHz, devido a transigfo rotacional do *CO (J =1 - 0). Fonte:
Pineda et al. "\,

Ainda na regido de Taurus, foi identificada a molécula de CCS (Thioxoethenylidene), como
mostrado na Figura 7.4. Essa molécula foi observada na frequéncia de 22.3 GHz (J =2, — 1y).
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Figura 7.4 — Espectro mostrando a transi¢do molecular em 22.3 GHz da molécula CCS, observada na nuvem molecular de
Taurus. Fonte: Roy et al. .



O melhor caminho que leva a formagao de uma molécula em regides de formacao estelar depende
de {)arﬁmetros, como a abundancia das moléculas ou atomos nas condigdes iniciais. O trabalho de Sakai et
al. ) mostra os caminhos de producdo da molécula de CCS. Segundo o seu trabalho, uma rea¢do do tipo
ion-molécula ou neutro-neutro pode levar a formacdo de CCS, como mostrado nos processos 1 e 2,
respectivamente.

Processo 1

S* 4+ C,H, — HCCS* +H,  (Caminho 1)

S* + C,H — C,S8* +H
C,ST 4+ H, — HCCS™ 4+ H, (Caminho 2)

onde o ion de HCCS" é recombinado com um elétron, produzindo CCS.

Processo 2
Co-H+S — CCS+H (caminho1)
CH+CS - CCS+H (caminho2)
C, + H,S — CCS + H, (Caminho 3)

3. Discos protoplanetarios

Durante ao processo de colapso gravitacional de uma nuvem molecular, para formar as
protoestrelas e estrelas de baixa massa, 0 momento angular do sistema é conservado. Esse mecanismo de
conservacdo faz com que a matéria que ¢ agregada ao nucleo denso central, caia espiralando, e
consequentemente, leva a formacdo de um disco de matéria. Adotando o potencial de que um sistema
estelar possa formar planetas em seu entorno, um disco no estagio avangado (Ex. classe II e III) pode ser
chamado de disco protoplanetario, que € o termo usual atualmente. A existéncia dos discos de matéria ja
foi confirmada observacionalmente, como mostra a Figura 7.5.
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Figura 7.5 — Imagens de discos de matéria (também chamados de discos de acregdo) em protoestrelas na nuvem de Orion.
Fonte: http://spacetelescope.org/images/opo9545b/.

Uma vez formados, os discos protoplanetarios apresentam uma distribui¢do de densidade, bem
como de temperatura, sendo que este ultimo parametro depende da incidéncia de radiacdo neste disco. A
Figura 7.6 ¢ bem ilustrativa, e mostra como que varia a temperatura de um disco, bem como alguns
processos fisicos que ocorrem em sua distribuicdo em funcdo da radiagdo UV e raio-X de origem térmica.
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Figura 7.6 — Processos fisicos e quimicos que ocorrem no dis:o protoplanetdrio. O disco possui uma regido livre de poeira
(verde), dominado por gas e outra combinado de poeira e gas, li nitada pela temperatura de sublimacdo da poeira. (a) Este lado
ilustra que existem graos de poeira pequenos e¢ grandes nos discos, bem como transporte turbulento de matéria na dire¢do
central. O termo snow line representa um limite, definido pela temperatura de sublimagdo de um gelo de agua no meio
interestelar. (b) Processos quimicos e camadas de temperatura ¢ m fungdo da radiacdo UV e raio-X que interage com o disco.
Camadas mais externas (photon-dominated) ¢ dominada pela radiacdo UV. Regidos mais frias no interior do disco permitem a
formagdo de gelos de diferentes espécies. Fonte: Henning & Semenov ['%.

3.1 A quimica de discos protoplanetarios induzida por radiacio

Neste texto vamos focar no lado (b) da Figura 7.6, que ¢ a quimica do disco protoplanetario. E
importante observar que a radia¢do tem penetrabilidades diferentes na matéria de acordo com sua natureza,
ou seja, sua energia. Dadas certas condicdes, a penetrabilidade da radiagdo UV é menor que 0.01 g/em?,
enquanto que os raios-X penetram até 0.1 g/cm’ (Henning & Semenov '”). Desta forma, os raios UV
desencadeiam uma quimica na regido interna do disco e na sua superficie (photon-dominated). Nessas
regides as temperaturas variam de 100 — 5000 K ¢ a densidade chega a 10'* cm’ na regido mais interna
sendo redistribuido para densidades menores ao longo da superficie. Nos locais de alta densidade, ¢
provavel que ocorram reagdes envolvendo trés corpos. Na camada inferior (rich molecule chemistry) as
densidades e baixas temperaturas (250 — 3500 K) permitem a formacdo de moléculas, e consequentemente
a quimica entre elas. Essa regido ¢ mais acessada por raios-X do que por radiacdo UV. Esse tipo de
interagdo ioniza parte das moléculas e induz a quimica do tipo ion-molécula, neutro-neutro, recombinacao
dissociativa entre outras. Contudo, numa regido mais afastada da protoestrela e na camada central, as
temperaturas sdo baixas o suficiente para a quimica de atomos e moléculas na superficie dos graos de
poeira, levando a formagdo de mantos de gelos. Em suma, a quimica em discos protoplanetarios ocorre
para atomos em regides muito quentes, verificadas através de emissdes atdmicas (Ol — 63 pm, CII — 157
pum), para moléculas na fase gasosa, dadas por transi¢des rotacionais, observadas em longos comprimentos
de onda, bem como na fase solida, dada a presenca de gelos.
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Figura 7.7 — Emissoes rotacionais de moléculas na fase gasosa na direcdo de Elias 29. (a) Emissdes das moléculas de CO e
C"0. (b) emissdes de CS e C**S. (¢) Emissdes de HCO' e HCO". Fonte: Boogert et al. (2],

O estudo da quimica de discos precisa ser desenvolvido com cuidado, uma vez que durante o
estagio de formacdo estelar, a protoestrela estda embebida em sua nuvem primordial. Geralmente as
evidéncias observacionais mostram a quimica na direcdo de uma protoestrela. [lustramos isso para o caso
da protoestrela Elias 29. Este objeto esta localizado na nuvem molecular p Ophiuchi, a 125 pc de distancia
(Rocha & Pilling "), Boogert et al ! mostra dados de emissio de moléculas na fase gasosa na dire¢io de
Elias 29, mostrados na Figura 7.7. Transi¢des rotacionais mais baixas (Ex: 2 — 1) ocorrem com mais
frequéncia, do que transicoes entre 6 — 5 (Figura 7.7a). Esse resultado mostra que a regido de moléculas de
mais alta excitacdo estd submetida a processos mais energéticos, e podem, por exemplo, estar proximo a
fonte central.

Além da quimica na fase gasosa, espécies moleculares condensadas também podem estar presentes
no entorno de protoestrelas. Como mostrado no capitulo 3, a quimica de gelos ocorre na presenca de graos
de poeira, cuja temperatura local ¢ baixa o suficiente para permitir a condensagcdo de moléculas em sua
superficie. A Figura 7.8 mostra o espectro de Elias 29, obtido no infravermelho com o telescopio espacial
ISO, destacando as absorgdes e a natureza dos gelos.
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Figura 7.8 — Espectro no infravermelho da protoestrela Elias 29. As absor¢des sdo associadas com moléculas na fase
condensada de gelos (Ex. H,0, CO e CO,) e poeira (silicatos). Fonte: Rocha & Pilling "',

Como comentado anteriormente, quando a radiacdo interage com as moléculas, pode ocorre apenas
a excitacdo molecular, como também a quebra de ligagdes quimicas. Todos esses processos sao
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importantes, uma vez que estd sendo fornecida energia para um conjunto de moléculas, que por sua vez,
podem reagir entre si, levando a formagdo de novas moléculas. O trabalho de Rocha & Pilling M faz a
modelagem do espectro da protoestrela Elias 29, utilizando dados de gelos astrofisicos que foram
previamente bombardeados por particulas andlogas a raios cosmicos de alta energia (52 MeV), em
laboratério. Neste trabalho, os autores mostram que a formacdo de moléculas de HCOOH, CH4, bem
como varias outras moléculas representadas pelo simbolo ‘?° da Figura 7.8, podem ser justificadas pelo
processamento radiativo dos gelos.

3.2 A quimica de discos protoplanetarios induzida por temperatura

Os discos protoplanetarios também apresentam evolucdo quimica quando submetidos a
temperaturas altas, uma vez que estd sendo fornecida energia suficiente para as moléculas se
reorganizarem, mudando do estado amorfo para o cristalino, por exemplo. A Figura 7.9 mostra como varia
a morfologia dos picos em 15.2 pum das moléculas de CO, em diferentes protoestrelas, e
consequentemente, submetidas a diferentes temperaturas.

A explicag@o do perfil dividido em 15.2 um vem do fato de que os gelos em ambientes frios do
meio interestelar, encontram-se misturados, como por exemplo H,O:CO,. Esses dois gelos possuem
propriedades de polaridade diferentes, sendo que o H,O é uma molécula polar, enquanto que o CO, é uma
molécula apolar. Resultados dos experimentos de laboratdrio realizados por Ehrenfreund et al. !'*! mostram
que a baixas temperaturas, a mistura “mascara” o pico dividido em 15.2 um, enquanto que se ha energia
disponivel suficiente, ocorre a segregacdo da mistura, levando a formacdo de uma camada de gelo apenas
polar e outra apenas apolar. Neste caso, o pico dividido, que ¢ natural da molécula de CO, pura, aparece.
Contudo, é mostrado em Rocha & Pilling "' que a energia de interagdo de um raio césmico, pode ser
depositada no gelo astrofisico, levando ao aumento de temperatura, e consequentemente, a segregacdo da
mistura.
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Figura 7.9 — Espectros de protoestrelas enfocando a absor¢ao da molécula de CO, em 15.2 pm. A morfologia do pico varia com
o aumento da temperatura. Fonte: Pontoppidan et al. (a1



4. Modelos de discos protoplanetarios (RADMC3D e Prodimo)

A modelagem computacional de discos protoplanetarios combinada a dados observacionais ¢
importante para ajudar a compreender a fisico-quimica de regides de formacdo estelar. Os codigos
computacionais simulam o processo de interacdo da radiagdo com a matéria usando equacdes de
transferéncia radiativa. Neste processo, ¢ simulado como que a radiagdo é absorvida, reemitida ou
espalhada por um meio com gas e poeira. Como ferramenta computacional, a maioria dos codigos utiliza o
método de Monte Carlo, para simular os processos de interacdo. Contudo, novas ferramentas
computacionais estdo sendo desenvolvidas para simular também a quimica de discos protoplanetarios.

Dentre os  varios  codigos, podemos citar o RADMC-3D  (http://www.ita.uni-
heidelberg.de/~dullemond/software/radme-3d/,), desenvolvido pelo Prof. Dr. C. P. Dullemond, da Universidade de
Heidelberg — Alemanha e¢ o codigo ProDiMo (http:/www-star.st-and.ac.uk/~pw31/ProDiMo.html), do Prof. P.
Woitke da Universidade de St. Andrews, ambos com outros colaboradores.

O codigo RADMC-3D simula apenas processos de transferéncia radiativa de um meio com gas
e/ou poeira, podendo conter gelos astrofisicos. A Figura 7.10 ilustra um modelo de disco protoplanerario e
seu espectro produzido com o RADMC-3D.

Figura 7.10 — (a) Ilustragdo de um disco protoplanetario. (b) Modelo de espectro de um disco protoplanetario. Fonte:
http://www.ita.uni-heidelberg.de/~dullemond/software/radmc-3d/radmc-3d_v0.35.pdf.

Por outro lado, o cddigo ProDiMo simula a transferéncia radiativa e processos fisico-quimicos
como taxa de aquecimento e resfriamento do gds. A Figura 7.11 ilustra um modelo de disco
protoplanetario e os processos quimicos, calculados com o ProDiMo.
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Figura 7.11 — Distribuicdo de um disco protoplanetario dadas as escalas de altura relativa (z/r) e raio (r) em unidades
astronomicas mostrado os processos de aquecimento e resfriamento. (a) Aquecimento de diferentes naturezas de um disco
protoplanetario. (b) Processos de resfriamento via mecanismos diferentes de um disco protoplanetario. Fonte: http:/www-
star.st-and.ac.uk/~pw31/TypicalModel.html.

5. Conclusoes

Foi mostrado neste trabalho, que a quimica em regides de formagdo estelar e discos
protoplanetarios ¢ dependente do campo de radiacdo e da temperatura. Uma vez que o sistema que envolve
a protoestrela evolui dinamicamente, ocorre a propria evolugdo quimica do ambiente de formacgao estelar.
Deste processo, muitas moléculas mais complexas podem ser formadas de moléculas mais simples. Isto
enriquece quimicamente o ambiente de formacdo, cujo material pode ser agregado posteriormente a um
planeta formado, caso haja condigdes propicias.

Pode-se concluir também, que a modelagem computacional de discos protoplanetarios ¢ importante
para entender quais ¢ como 0s processos fisico-quimicos ocorrem nessas regides. Nesse sentido, os
codigos RADMC-3D ¢ ProDiMo se mostram ferramentas importantes no estudo de simulagdes
computacionais que envolvem a quimica de ambientes de estrelas jovens.
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