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05 Nuvens Moleculares

5.1 Introducao

Nuvens Moleculares sdo regides do meio interestelar compostas por gas e poeira. Elas tendem a ser
densas e com alta densidade colunar. Além disso, a formacdo estelar ocorre em seu interior, podendo
formar em seguida ocorrer a formagdo de novos Sistemas Solares. Devida as altas densidades desses
locais, a quimica do gés acontece principalmente desencadeada por raios cosmicos. Também, os grao de
poeira podem ser cobertos por mantos de gelo, devida as suas propriedades de condensacdo, que sao
satisfeitas no interior dessas nuvens.

Nesse trabalho, vamos descrever em mais detalhes os processos de ionizagao no interior de Nuvens
Moleculares que podem formar espécies moleculares mais complexas. Destacamos também as
propriedades fisicas da estabilidade da nuvem. Além disso, mostramos alguns pontos do viés
observacional usados para estudar tais objetos.

5.2 Caracteristicas gerais das Nuvens Moleculares
Do ponto de vista observacional, as Nuvens Moleculares ja estdo bem identificadas e catalogadas.
Na Figura 5.1 mostramos dois exemplos de nuvens do meio interestelar.

Figura 5.1: Exemplos de nuvens do meio interestelar. (Esquerda) Nuvem molecular difusa, com baixa densidade de gas e
poeira. (Direira) Globulo de Bok, chamado de Barnard 68. Regido com alta densidade colunar e extingdo visual. Fontes:
NASA/IPAC — ESO.

Como pode ser observado da Figura 5.1, existem nuvens mais densas e outras mais difusas do
meio interestelar. O perfil de densidade e temperatura nessas regides atingem condigdes opostas. Na
Tabela 5.1, estdo mostrados alguns valores que melhor caracterizam essas propriedades para diferentes
tipos de nuvens: difusas, moleculares gigantes, escuras e densas. Cada uma delas estd exemplificada por
uma ragido do meio interestelar, na ultima coluna.

As nuvens difusas possuem mais densidade numérica de géas, do que as gigantes moleculares, mas
sua extingdo visual ¢ menor porque sua dimensdo L é menor e estd associada com a densidade colunar
(Bohlin et al. 1955). Os valores de extingdo aumentam, conforme aumentam as densidades de gés,
relacionadas com os nucleos de nuvens do meio interestelar. Destacamos ainda, a mudanga de temperatura



para os diferentes tipos de nuvens. Temperaturas mais baixas sdo encontradas em regides mais densas, €
estdo associadas ao aquecimento pela interacdo do gas e da poeira com raios coésmicos. Nesses locais, a
quimica da interacdo gés poeira pode formar mantos de gelo na superficie dos graos. Esse processo ocorre
para Ay > 3 mag (Whittet 2003). Por outro lado, regides mais quentes estdo menos protegidas da radiagao,
e sdo mais aquecidas.

Tabela 5.1: Propriedades fisicas de nuvens moleculares do meio interestelar. Mostramos os tipos de nuvens (coluna 1), a
extingdo visual (coluna 2), a densidade numérica de gas (coluna 3), as dimensdes (coluna 4), as temperaturas (coluna 5), as
massas (coluna 6) e finalmente regides associadas a esses tipos de nuvens (coluna 7). Fonte: Stahler & Palla (2004).

Cloud Type A Mot L T M Example
(mag) {f‘lll_:}l] (pc) (K) (M)
Diffuse 1 500 3 50 50 ¢ Ophiuchi
Giant Molecular 2 100 50 15 108 Orion
Dark
Complex 5 500 10 10-25 104 Taurus- Auriga
Individual 10 103 2 10 30 Bl
Dense 10 104 10-1 10 10 TMC-1/B335

5.3 Efeitos fisico-quimicos da ionizac¢ao

Os ions t€ém um papel importante na quimica entre ions e moléculas em nuvens moleculares, como
também na sua estabilidade contra o colapso gravitacional. Nesta secdo destacamos os dois processos e
seus efeitos.

5.3.1 Reac¢des quimicas envolvendo ions

A ionizagdo de moléculas em nuvens densas do meio interestelar ocorre principalmente devida a
interagdo com raios césmicos (CR). Vemos na Figura 5.2 que os raios cosmicos rapidamente “protonan”
espécies moleculares.

Figura 5.2: Reagdes quimicas que podem ocorrer no interior de nuvens moleculares. (Esquerda) Os raios cosmicos ionizam o
hidrogénio molecular. As proximas reagdes dependem da presenca dos PAH's para neutralizar as moléculas. (Direita) Mesmo
processo que ocorre na figura da esquerda, porém sem PAH's (cruz vermelha). Vemos que a nuvem permanece ionizada.



Apés os PAH se tornarem negativos (PAH’), eles s3o neutralizados por processos de
photodetachment e recombinacdo com ions de metal e ions de moléculas. A taxa do processo de
photodetachment é calculada por: kep = 4 x 107" Nc exp[-0.25Av] s, onde N¢ é o nimero de atomos de
carbono do PAH e ¢ mais eficiente para baixas extingdes visuais. O coeficiente de neutralizacio
envolvendo PAH's é dado por: kn = 4 x 107 cm’ s e é dominante no regime onde Ay < 15 mag. Como a
maioria das nuvens interestelares possuem alta extin¢ao visual, o mecanismo de neutraliza¢do na presenga
de PAH's ¢ dominante. Entao a presenca dos PAH nos modelos de ionizagao ¢ justificada por manterem as
moléculas neutras. E observado da Figura 5.2 que modelo sem PAH's possuem alto grau de ionizagio.
Para concorda com as observagdes, modelos sem PAH's devem adotar baixas abundancias de metais (o
balango de ionizagdo ¢ controladas por ions de moléculas).

5.3.2 Efeitos da ionizacio na estabilidade de nuvens moleculares
O grau de ionizacdo em nuvens moleculares depende da taxa de ionizacao por raios cosmicos ({cr)
e da taxa de neutralizagdo (kn) mostrada na se¢do 5.2.1. Ela é dada como segue:

1/2
o (ﬂ) (5.1)
onde n ¢ a densidade da nuvem. knn

A Equagdo 5.1 mostra que nuvens bastante densas possuem baixo grau de ionizacdo. Isto tem
consequéncias diretas no processo de difusdo ambipolar, e portanto na estabilidade dos nucleos das
nuvens.

Particulas carregadas como elétrons e ions sdo presas as linhas de campo magnético; e as particulas
neutras sao pouco afetadas. Considerando modelos quimicos de nuvens moleculares com PAH, vemos que
as moléculas permanece essencialmente neutras. Entdo, como o campo magnético afeta o colapso
gravitacional nessas nuvens? A resposta esta nas colisdes entre moléculas neutras e as ionizadas. Como as
particulas neutras tendem a cruzar as linhas de campo magnético, elas colidem com os ions que estdo
presos as linhas e os seus movimentos sao inibidos. No entanto, se houver um fluxo com dire¢ao definida
para o movimento das particulas neutras durante o colapso, esse problema ¢ contornado, apesar de retardar
o colapso. Este lento processo de migragdo ¢ conhecido como difusdo ambipolar. Estudos envolvendo
difusdo ambipolar podem ser encontrados em Fiedler et al. 1993 e Duffin & Pudritz 2008.

5.3.3 Balanco de energia
A ionizagdo por raios coésmicos pode também aquecer o material de nuvens moleculares, além de
fontes de radiacao UV. Tielens 2004 mostra que se for considerada uma nuvem com densidade de gas da
ordem de 10° cm’, os niveis de temperaturas atingidos para determinados processos serdo:
e apenas raios cosmicos: 5 K;
e raios cosmicos e turbuléncia: 8 K;

* raios cosmicos, turbuléncia e gravidade: 10 K;

Evidentemente outros processos podem ocorrer em nuvens moleculares, como colisdo entre graos
ou entre gas € grao e exposicao direta a radiagdo UV, que podem aumentar os niveis de temperaturas
alcancados. No entanto isso depende de fatores como: presenga de uma estrela jovem em formagdo no
interior da nuvem, altas densidades para dar condigdes a excitagdes colisionais, ou ainda uma frente de
choque proveniente de uma supernova que possa alterar significativamente o equilibrio da nuvem. No
entanto podemos perceber dos valores acima uma concordancia com aqueles apresentados na Tabela 5.1.
Além do processo de aquecimento, o resfriamento ¢ importante, pois ¢ através do balango entre
aquecimento e resfriamento que a temperatura de nuvens pode ser determinado.

As moléculas podem ser excitadas eletronicamente, vibracionalmente ou rotacionalmente. Esta
ultima € estudada via observacdes em radio, e € pelo seu decaimento rotacional que ocorre o resfriamento
dentro de nuvens moleculares. As escalas de tempo de resfriamento sdo essencialmente pequenas em
nucleos de nuvens moleculares devido a alta eficiéncia de resfriamento das moléculas e as altas
densidades. Particularmente, a 10* cm™, a escala de tempo é de 10* anos para um resfriamento a 10 K.



5.4 Composicao e quimica da nuvem molecular na fase gasosa

A espectroscopia rotacional tem revelado nas ultimas décadas a grande variedade de moléculas em
nuvens do meio interestelar. Mostramos na Figura 5.3 alguns exemplos de linhas de transi¢do rotacional
na regido de formagao estelar em Orion KL.
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Figura 5.3: Linhas de transi¢des rotacionais em Orion KL. Algumas das linhas identificadas aparecem com suas respectivas
legendas. Fonte: Tielens 2004.

Como a abundancia de hidrogénio no meio interestelar é predominante, espera-se que a
composi¢do das moléculas nessa regido seja de hidridos saturados, tais como: H,O, NH; e CH4. De fato,
como mostrado na Tabela 5.2 essas moléculas estdo presentes. Porém, uma grande variedade de radicais
insaturados e ions também estdo presentes no meio interestelar. Estes radicais sdo muito reativos nas
condi¢des dos laboratorios terrestres, e alguns desses foram detectados antes no meio interestelar.

Observamos da Tabela 5.2 que a quimica interestelar ¢ bastante rica e muitas das reagdes na fase
gasosa ocorre devida a presenca de fotons UV e raios cosmicos. Em regides densas (10° cm™) e quentes
(200 K) em torno de protoestrelas massivas ha uma predominancia de espécies moleculares saturadas.
Enquanto que em regides mais frias predomina a formacdo do manto de gelo sobre os grdos interestelar,
em regides mais quentes ha a evaporacdo desses gelos para a fase gasosa.

Para estudar a quimica interestelar na fase gasosa ¢ preciso ter em mente que alguns tipos de
reacdes sdo mais predominantes que outros e sdo mostrados na Figura 5.4.

reaction rate unit

Photodissociation AB4+hv— A+B 107 g~}
Neutral-neutral A4+B—-C+D 4x 107" cm’s™!
[on-molecule At+B—>C*+D 23102 cm’g!
Charge-transfer At4+B— A 4B 10°  emis!
Radiative association A+B— AB+hv

Dissociative recombination At+e=C+D 1077 cm’s™?
Collisional association A4+B+M— AB+M 1072 cmfs™!
Associative detachment A +B— AB+e 10? cmis™!

Reagoes ion + H, sdo muito importantes: Abundancia
fons com elétrons livres

— ™ Formagio do H;”, HCO" ¢ HO"
~ ™ Reagdes com pequenos radicais

Figura 5.4: Exemplos de ra¢des que ocorrem na fase gasosa no meio interestelar. As setas vermelhas indicam que a reagéo ion
— molécula ocorre com mais frequéncia devido a abundancia de H> do que a reagdo neutro — neutro. Fonte: Modificada de
Tielens 2004.



Tabela 5.2: Moléculas circum-estelares e interestelares identificadas. Fonte: Tielens 2004.

Simple hydrides, oxides, sullides, halogens

NH,

SiH! (IR)
C, (IR)
CH, (IR)

CH,CN
CH,C.N
CH,C.N 7
CH,C,H
CH,C,H
CH,CH,CN
CH,CHCN

cs
Sis
H,S
PN

HMNC
HMNCO
HMNCS
HMNCCC
CH;NC
HCCNC

kelones, amides

HCOOH
HCOOCH,
(CH,),0
H,CCO

c-CiH

HCNH
HC,NH*
SO°

CN
C;N
HCCN*
CH,CN
CH,N
MNaCM

H, (IRUV) CO

HCl 510

H. O 50,

MN.O OCs

HF

Nitriles and acetylene derivatives

C; (IR, UV) HCN

C: (IR) HC;N

C,0 HC:MN

C, 5 HC,N

C, 51" HC,N
HC, N
HC.CHO

Aldehydes, alcohols, ethers,

H.CO CH,OH

H.C5 CH;CH,0OH

CH,CHO CH,5H

NH,CHO (CH,),CO

Cyclic molecules

C;H, S5iC,

Molecular ions

CHT (VIS) HCO*

HCS™* HOCO

cot H,COH*

Radicals

OH C.H

CH C.H

CH, C.H

MH (UV) C:H

NH., C.H

HNO C.H

C.H, C.H

CN*

CH,NH
CH,NH,
NH,CN
CH,COOH

CH,OCH,

H,0*
HOC*

.0
NO
50
HCO
MgNC
MgCN

MaCl*
AlCI*
KCI*
AlF*

C,H; (IR)
C.H, (IR)

CH,CC
CH,CCC

N H*
H! (IR)

C. 5
NS

sict
Si1N*
Cp*

As reagOes ion-molécula sdo mais frequentes porque o hidrogénio molecular ¢ mais abundante.
Porém se a barreira de ativacdo inibir a reagdo, a recombinacdo dissociativa passa a acontecer. A terceira
rea¢dao mais abundante é a de transferéncia de carga, que justifica a formagdo de Hs", HCO" e H;O". Se
esta ultima ¢ inibida a reagdo de espécies neutras com pequenos radicais passa a ser considerada. No
entanto, se todos esses processos falharem, a quimica na superficie do grao ¢ invocada. Através dela
ocorre a formagdo do hidrogénio molecular e a formagao de gelos de H,O, NH3, CH4, H,CO e CH;0H.

Muita quimica pode ser feita na superficie de nuvens moleculares, onde os fotons UV tém maior
acdo. Mas podemos dar alguns exemplos da quimica no interior dessas nuvens, desencadeada pela
interagdo de moléculas com raios césmicos:

» Ionizagdo do H, resulta no H;", que reage com O para formar o OH". Este ultimo reage com o H,
para formar o H,O" e H;O". Pela recombinagédo dissociativa, ha a formagao de H,O ¢ OH.

* O ion CHs" por recombinagdo dissociativa produz o CHjs e por transferéncia de carga o CH..

* A formagdo de NHj; na fase gasosa ainda permanece um desafio. Porém sua formag¢ao na superficie

de grdos interestelares ¢ bem entendida.

Além dessas reacdes a formagao acetileno e cianoacetileno pode ocorrer:
* H;"+C — CH" + H, (formagdo do CH; e do CH4 ap6s recombinagao dissociativa)

CJr + CH4 ad C2H3 + H

— C,Hy+ + H; (C,H; (acetileno) por recombinagdo dissociativa)

* (N + CH, — HGN (cianoacetileno) + H

Evidentemente, todas essas reagdes tém como fatores limitante a fonte de raios cosmicos e a

abundancia local de hidrogénio.



5.5 Quimica na superficie do grao

A poeira do meio interestelar constitui apenas 1% da massa de uma nuvem molecular. O restante €
composto por gés. No entanto, efeitos fisico-quimicos envolvendo os graos sdo bastante diversificados.
Além de contribuir fortemente na formacao do manto de gelo e do hidrogénio molecular, os grao podem
ainda causar a extin¢do e polarizag¢do da radiagdo.

A figura 5.5 mostra um exemplo da quimica envolvida na formag¢ao de H,O na superficie do grao.

Co,?

Co,

05

Figura 5.5: A quimica do oxigénio e a formacdo de H,O na superficie do grao. Nesse processo, eventualmente pode haver a
formagdo do CO,. Fonte: Tielens 2004.

Reagdes diretas na superficie dos grios, entre O e H, deveriam ser bastante eficientes na formacao
de H,O. No entanto, esse processo, depende da acreg¢do dos dois atomos na superficie do graos, e depois a
reacdo ente eles. A questdo ¢ que, nenhuma espécie “espera” pela acrecdo de outra. Conforme Tielens
2004, a formagao de H,O ¢ mais eficiente apos a formacao do Os;, como mostrado na Figura 5.5. Como o
Ozonio ¢ instavel a colisdo com o H, isso leva a formacdo do O, e ao OH. Como ¢ grande a abundancia do
H» na superficie dos grdos, o OH reage com o H, e leva a formacdo de H,O. Além disso, o oxigénio
molecular, pode ser atacado por hidrogénio atomico e converté-lo em HO.

A quimica desencadeada na presenca de atomo de carbono ¢ diversa, como mostrado na Figura 5.6.
Muito do carbono acretado em nuvens moleculares estd na forma de CO. As reacdes entre CO e H possui
uma barreira de ativagdo, porém é uma reagao eficiente. O radical formil, que ¢ formado ¢ convertido em
formaldeido pela acre¢ao de H. Como ele ¢ instavel ao ataque de H, isso leva a formagdo de um radical
methoxy, que formara o metanol em seguida. Algumas reagdes envolvendo espécies intermediarias, como
HCO e CHs3O sao desencadeadas na presenca C, N ou O. Nestes caminhos, podem ser formadas a
formamida, etanol e 4cido formico. A eficiéncia desses caminhos depende da taxa de acrecdo de H na
superficie dos graos.

Em Oberg et al. 2011, encontramos um estudo sobre as espécies moleculares mais abundantes na
constituicdo de gelos astrofisicos. A Figura 5.7 mostra as abundancias de gelos astrofisicos em relagdo ao
H>0, porque o gelo de agua se forma nas fases iniciais da formagao estelar e a maioria dos gelos possui
alto ponto de sublimacao.

5.6 Interacao gas-grao

5.6.1 Acrecao

A formacgdo do manto de gelo sobre graos interestelares, faz com que estes aumentem sua massa €
seu tamanho. Para tratar dessa situagcdo, vamos considerar um grao esférico de raio a imerso em um gas de
particulas idénticas de massa m e densidade numérica n. A taxa de adsor¢do de particulas pelo grao ¢ dada
por Ena’ny, onde & € o coeficiente de afixagdo de moléculas do gas no grdo e v € a velocidade média das
particulas. A taxa com que a massa do grao ¢ aumentada ¢ dada por (Whittet 2003)

d
% = £ra’n(2.5kTym)? (5.2)

onde T, ¢ a temperatura do gas.
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Figura 5.6: Fluxo de reagdes envolvida na hidrogenagio e oxidacdo do CO na superficie de gridos. Varios moléculas pode ser
formadas, tais como acido formico, etanol e metanol. Fonte: Modificada de Tielens 2004.
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Figura 5.7: Abundancias médias de gelos astrofisicos em relagdo ao H,O em protoestrelas de alta e baixa massa. Fonte: Oberg
etal. 2011.

Considerando que o processo de adsor¢ao leva a formag¢ao do manto de gelo de densidade s, entdao
a taxa de aumento no tamanho do grdo ¢
da 1  dmyg

T s @t (5:3)

= 0.4&ns™" (KTym)?

Resolvendo a Equagdo 5.3, obtemos que o raio final do grao € a = ay + 4a(?), onde a a, € o raio do grio a
um tempo ¢ = 0 e da(t) é ] I
Aa(t) = 0.4&ns™ " (kTgm)21t (5.4)



Podemos observar da Equagdo 5.4 que o aumento na espessura do grdo independe de @, o que significa
que todos os grao tendem a crescer ao mesmo tamanho, independentemente do seu tamanho inicial. Porém
fatores externos regulam esse aumento, como por exemplo, o fato de que mantos de gelo tendem a
dessorver na presenca de um campo UV, mais sobre graos pequenos que grandes.

Outro fator importante nos modelos astrofisicos, ¢ o tempo de adsor¢cdo das moléculas. Dois
modelos podem ser considerados: (i) frosting (condensagdo direta de moléculas pré-existentes vindas do
gas) e (ii) reagdes envolvendo atomos adsorvidos e radicais na superficie dos graos. Usando como
exemplo alguns modelos da nuvem escura de Touro (Jones & Williams 1984) e assumindo a abundéncia
de moléculas na fase gasosa de Herbst & Leung 1986, os tempos de acre¢do de moléculas nas superficie
dos graos para a formagao do gelo de agua podem chegar a 10 Gyr (10 bilhdes de anos). Como o tempo de
vida de uma nuvem molecular ¢ menor que 100 Myr (100 milhdes de anos), o cendrio para a formagdo de
mantos de gelo ¢ melhor explicado pelo segundo modelo que pelo primeiro.

5.6.2 Ejecao de partes dos griaos

Apds a formagdo e coagulagdo dos graos interestelares, algumas condi¢cdes podem favorecer a
formacao de mantos de gelo sobre tais graos. No entanto, tanto os gelos como os proprios grao podem ser
destruidos por processos fisico-quimicos. Neste topico destacamos alguns deles.

Sublimacdo

A formacao do gelo astrofisico s6 ¢ iniciada se as condigdes da temperatura de condensacgao for
atingida. Essa temperatura varia entre cada molécula e entre as misturas de moléculas devida a sua energia
de ligacdo. Porém se a temperatura de sublimagdo de cada espécie for atingida, esta voltard para a fase
gasosa. A Tabela 5.3 mostra algumas temperaturas para diferentes moléculas puras, como também seus
valores no laboratorio € o no meio interestelar. Essa diferenca ¢ devida as diferengas entre as condigdes
que podem ser atingidas no laboratdrio e no espago. Outro fator importante, ¢ que a maioria dos gelos
astrofisicos ndo estdo puros, mas encontram-se em misturas com outras espécies. Isso altera a temperatura
de sublimagdo para cada conjunto. Estudos sobre essas diferentes condi¢des podem ser encontrados em
(Bar-Nun et al. 1985; Sandford & Allamandola 1988; Collings et al. 2003, 2004).

Tabela 5.3: Temperaturas de sublimacdo de gelos puros. Fonte: Ticlens 2004.

Species  Laboratory (K) Space (K)

N, b 13
0, 22 13
Co 25 16
CH, 30 18
o, 83 50
NH, 95 55
CH,OH 140 80
H,0 150 90

Fotodesorcdo

Para graos grandes, o mecanismo mais importante da desor¢do ¢ o processo de fotodesorcao, que
age nas bordas de nuvens moleculares. A taxa da perda de massa do grio devida a dessor¢ao ¢ diretamente
proporcional ao rendimento de fotodesorcdo, e ao campo de radiagdo UV. O rendimento de fotodesorcdo ¢é
muito complicado e os dois valores melhor determinados sdo 3 x 10 € ~10? para um filme de H,O e para
um manto de H,O, respectivamente. No entanto, espera-se que a formagdo do gelos astrofisicos esteja
limitada a regides densas do meio interestelar, como no interior de nuvens moleculares densas. De Whittet
2003, sabe-se que a formagao do manto de gelo ocorre quando Ay > 3 mag.



Os estudos de fotodesor¢do sao uteis para determinar também o tempo de vida de um grao de gelo
no meio interestelar difuso. Considerando um manto de gelo de espessura igual a 0.2 pum, o tempo
maximo que o gelo pode sobreviver é da ordem de 10* anos.

Sputtering em choques

No interior de nuvens moleculares densas a poeira € o gelo podem ser destruidos devido ao
sputteging, que sdo interacdes de ions energéticos com o material sélido. Esse processo pode levar a
ejecdo de atomos para a fase gasosa. A eficiéncia do sputtering depende da razao de energia depositada na
superficie do sélido e de sua energia de ligacao.

No contexto de gelos astrofisicos, o limiar de energia para que o processo de sputtering arranque
atomos do gelo ¢ bem menor do que aquele necessario para tirar &tomos de materiais refratarios. Essa
diferenca reflete as baixas energias de ligacao envolvidas na formacao do gelo. Entdo choques entre o gelo
e um gas a baixas energias podem destruir completamente o gelo de 0.1 pm.

Evaporacao do manto direcionada por raios cosmicos

Em uma colisdo entre graos e raios césmicos pesados (Fe, C, N, O) com energias ente 10 e 100
MeV por nucleo, havera um deposito de energia no grio a uma taxa de ~ 4 x 10" (MeV/E) eV cm™. Isso
pode aquecer o gas a temperaturas entre 50 — 200 K, levando a evaporagdo espécies de gelos mais
volateis.

Consideremos um fluxo de raios cosmicos de Fe igual a 10 particulas cm™ s sr'. A escala de
tempo para um raio césmico atingir um grao de raio a ¢ dada por:

g 2
1000 A
Ter = 8 X 10* ( P ) years (5'5)

Entdo graos maiores que 0.5 um, em nuvens moleculares serdo atingidos pelo menos uma vez por raios
cosmicos. Um raio cosmico de Fe com energia igual a 100 MeV depositara energia no grao equivalente a
AEpgr = 5 x 10* (a/1 um) eV. Isso pode aquecer o grido a temperaturas da ordem de 35 K, que alto o
suficiente para sublimar mantos de gelo formados por CO, N, e O,.

5.7 Estudos observacionais
A grande quantidade de linhas de transi¢des rotacionais de espécies moleculares sdo uma
ferramente poderosa no estudo das propriedades de nuvens moleculares. Algumas transigdes do CO sdo
bastantes usadas nesse sentido:
e J=1—->0elJ=2— 1 s3o uteis para determinar propriedades como densidade e¢ a temperatura
cinética do gas como também a profundidade 6tica da transicao;
* Transi¢des intermediarias, como J = 7 — 6, sdo sensiveis ao gas quente proximo a objetos
estelares jovens ou regides de fotodissociacao.
* Altas transi¢des, J = 14 — 13, tragam as propriedades do gas quente associadas a choques.

Apesar do hidrogénio molecular ser mais abundante que o CO, ele possui apenas transi¢coes de
quadrupolo, e a mais baixa transi¢ao rotacional J = 1 — 0, estd associadas a temperaturas da ordem de 100
K. Isso ¢ um problema no processo de detecgdo, visto que a temperatura média para nuvens molecular ¢
da ordem de 10 K. Detec¢des ro-vibracionais do H, no infravermelho préximo, sdo indicativos de um gas
quente e altas densidades, onde os choques sdo frequentes.

O H, também ndo ¢ um bom tragador de massa para as nuvens moleculares, devido ao grande
espaco entre seus niveis rotacionais e aos baixos valores dos coeficientes de Einstein durante as transicoes.
Para contornar esse problema, outras moléculas sdo usadas, como também outras metodologias.

A molécula mais usada para determinar a massa de nuvens moleculares ¢ o CO. Fazendo algumas
consideragdes, tem-se que a densidade colunar do CO pode ser determinada por:

Ty Av g
Neo=7.5x 10" (m) cm™? (5.6)

onde T € a temperatura de brilho e Av € a largura a meia altura da transigao.



Como o hidrogénio molecular ¢ mais abundante que o CO, utilizam-se os valor médio da razdo
entre as abundancias dessas duas moléculas para estimar a densidade colunar de H,. As razdo ¢
2C"®0O/H, ~ 1.7 x 107, Dessa forma, a densidade colunar de H, é e a massa da nuvem sdo dadas por:

Ty Av

i ‘B -2

N(Hy)=4.4x10 (Kkms‘l) cm (5.7a)
Q

5.8 Conclusoes

Nesse trabalho mostramos um panorama rapidos do estudo das propriedades fisico-quimicos
quimicas das nuvens moleculares. Observamos que a quimica na fase gasosa ¢ desencadeada
principalmente devida a presen¢a de raios codsmicos, que penetram em regides de alta extingdo visual em
nuvens densas. Além disso o grdo aumenta as possibilidades de rea¢des nessas nuvens, porque mantos de
gelo podem crescer em sua superficie, apds a acre¢do de atomos. As espécies de gelos astrofisicos mais
abundantes sao CO, CO,, NH;, CH;0H e CH,. Além do processo de formagao desses mantos, mostramos
como eles podem também ser destruidos. Varios processos foram mencionados, dentre eles a fotodersog@o
e o sputtering. Apresentamos ainda uma das técnicas mais usadas para determinar as propriedades fisicas
de nuvens moleculares, que utiliza as informagdes extraidas de transi¢des rotacionais de moléculas.
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