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Quando se estd em orbita, ao olhar para baizo, véem-se lagos, rios, peninsulas... Voa-se
rapidamente sobre mudancas da topografia, como montanhas cobertas de neve, desertos,
ou cinturoes tropicais - tudo muito visivel. Passa-se por um nascer e um por-do-sol a
cada 90 minutos. Ao sair da orbita terrestre,... enzerga-se de um pdélo ao outro e de um
oceano ao outro sem sequer virar a cabeca... Literalmente vé-se a América do Norte e a
América do Sul dobrando a esquina, enquanto a Terra gira em torno de um eizo invisivel,
e entao, milagrosamente, vé-se a Austrdlia, depois a Asia e, a sequir, as Américas vém

substitui-las... Comeca-se a perceber como € pequena a nossa compreensao do tempo.
Perguntamos a nds mesmos: onde estou, no espaco e no tempo? Vemos o Sol se por na
América e tornar a nascer na Austrdlia. Olhamos “para casa”... e ndo vemos as

barreiras de cor, religiao e politica que dividem este mundo.

Fugene A. Cernan

Astronauta das missoes lunares Gemini e Apollo e a ultima pessoa a pisar na Lua.
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Resumo

Neste trabalho, estudamos os efeitos do impacto de raios-X (E ~ 500 eV), elétrons ener-
géticos (650 < E < 2000 eV) e fons altamente energéticos (E ~ 65 MeV, oriundos da
fissao do 2°?Cf) em superficies organicas condensadas. Dessa forma, simulamos os efeitos
da radiacao eletromagnética e de particulas carregadas de ventos estelares em ambientes
astrofisicos em baixas temperaturas (como graos interestelares e cometas). Para isso,
fizemos uso de trés técnicas associadas a espectrometria de massas: Dessor¢ao estimu-
lada por fétons (PSD, Photon Stimulated Desorption), Dessorcao estimulada por elétrons
(ESD, FElectron Stimulated Desorption) e espectrometria de massa por dessorgao de plasma
(PDMS, Plasma Desorption Mass Spectrometry). As superficies utilizadas foram filmes de
acido férmico, metanol e etanol condensados in situ, em regime de multicamadas, numa
camara de ultra-alto vacuo. Espectros de massa de ions positivos e negativos foram obti-
dos usando diferentes energias, no caso das técnicas de PSD e ESD, visando observar a
fragmentacao e sobrevivéncia dessas moléculas de acordo com a energia. Como as energias
utilizadas foram préximas a excitagao/ionizagao de elétrons de camada interna (camada
O1ls), pode-se obter informagdes sobre os mecanismos de dessorgao que ocorrem devido a
dessorcao estimulada por processo Auger e pelos elétrons secundérios. No caso da técnica
de PDMS, os fragmentos de fissao (FF) que incidem na amostra possuem uma energia
cinética média em torno de ~ 65 MeV por impacto e uma distribuicao de massas com
o méximos em %Tc (para fragmentos mais leves) e 4Cs (para os mais pesados). Essa
técnica nos déa informagoes sobre a interacao dos raios césmicos com gelos astrofisicos.
Também para essa técnica obtivemos espectros positivos e negativos, cujas massas vari-
aram de 1 < M < 500 u. A partir da técnica de PDMS, é possivel obter os rendimentos de
véarios aglomerados moleculares (clusters) que sao formados e estudar o comportamento
desses clusters em funcao do aumento da massa. Comparagoes entre as técnicas empre-
gadas indicam que a interagao dos fons energéticos com as superficies congeladas produz
uma maior variedade de espécies ionicas do que quando usa-se fétons ou elétrons. Isto
sugere que raios cosmicos e particulas altamente energéticas do vento solar, apesar de seus
fluxos reduzidos comparados as particulas de menor energia, tiveram um importante papel
na sintese de moléculas pré-bioticas.

Palavras Chaves: Dessor¢ao estimulada por fotons; Dessor¢ao estimulada por elétrons;

Dessorc¢ao estimulada por raios césmicos; moléculas organicas; gelo astrofisico simulado;
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Abstract

In this work we study the impact effects of X-ray photons (E ~ 500 eV), energetic electrons
(650 < E < 1500 eV) and highly energetic particles (fission fragments of the **2Cf) on or-
ganic condensed surfaces. In this way, we have simulated the radiation and stellar wind
effects in astrophysical environments at low temperatures (interstellar grains and comets,
for example). We have used three techniques associated to mass spectrometry: Photon
Stimulated Desorption (PSD), Electron Stimulated Desorption (ESD) and Plasma Desorp-
tion Mass Spectrometry (PDMS). The surfaces were formed by thin films of formic acid,
methanol and ethanol condensed in situ, in multilayer regime, into the Ultra-High Vacuum
(UHV) chamber. Mass/charge spectra of the positive and negative ions desorbed from the
surfaces were obtained, to verify the fragmentation and survival of these molecules as a
function of the energy, using the PSD and ESD techniques. Since the utilized energies
were near to the oxygen edge, informations about the desorption stimulated by the Auger
process and by secondary electrons were studied. In the case of PDMS techniques, the in-
cident fission fragments have the energy around ~ 65 MeV per impact and a distribution of
mass with maximum at '%Tec (for the light fragments) and *4Cs (for the heavy fragments).
This technique provides information about the cosmic rays interation on the astrophysical
environments. With this technique, we obtained positive and negative spectra with 1 <
mass/charge < 500 uma. Several molecular clusters are formed and their behaviour could
be studied. Comparison between the employed techniques indicates that the interaction
of energetic ions with the icy surfaces produces a greater variety of ions. This suggests
that cosmic rays and high-energy solar wind particles, despite its reduced flux compared
to other lower-energy particles, might play an important role in the synthesis of prebiotic

molecules.
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Apresentacao

“0O desenvolvimento da capacidade geral de pensamento e livre-arbitrio
sempre deveria ser colocado em primeiro lugar, e nao a aquisicao de conhecimento especializado.
Se uma pessoa domina o fundamental no seu campo de estudo
e aprendeu a pensar e a trabalhar livremente, ela certamente encontrard o seu caminho e

serd mais capaz de adaptar-se ao progresso e as mudangas.”

(Albert Einstein)

Apesar de a poeira representar apenas uma pequena fracao da matéria difusa no
espago (cerca de 1 % em massa), graos de poeira misturados com gas sao de extrema
importancia nos ambiente astrofisicos. Os graos além de atuarem como catalisadores de
reagoes quimicas, protegem a parte interna das nuvens da radiagdo UV (Whittet 1990).
Além disso, as reagoes em superficie permitem a formagao de espécies, tais como Hy e COq,
que nao poderiam ser produzidas facilmente na fase gasosa em varios ambientes astrofisicos
(Pirronello et al 1999, Roser et al. 2001) e enriquecem a formagao de espécies que sao for-
madas mais lentamente na fase gasosa. Para uma melhor compreensao da importancia
da poeira e do gelo em astrofisica faremos, no capitulo 1, uma breve introducao sobre os
ambientes astrofisicos nos quais a poeira e as superficies congeladas estao presentes.

A mais importante reacdo em superficie citada nos livros e em artigos é a formacao
do hidrogénio molecular em situacoes nas quais os atomos de H estao neutros e no estado
fundamental. ReacOes mais complexas do que essa nao sao ainda muito bem entendidas
nesses ambientes. Um pouco mais do que uma centena de moléculas na fase gasosa ja
foram identificadas em nuvens moleculares, em regioes de formacao estelar, cometas e em
outros objetos. O mecanismo de formagao dessas moléculas, assim como os mecanismos
de dessorgao (no caso em que sao formadas na superficie e dessorvem posteriormente) nao
sao muito bem entendidos, pois nao é possivel fazer tal verificacao in situ. Entretanto,
é possivel simular tais ambientes em laboratério. Assim, nesse trabalho, simulamos a
interacao de raios-X, elétrons energéticos e ions altamente energéticos com superficies con-
geladas. Para a simulacao de raios-X, fizemos uso da técnica de PSD (Photon Stimulated
Desorption), na qual fétons incidem na superficie congelada e os fons que dessorvem sao

analisados por espectrometria de massa. Para a simulacao dos elétrons energéticos, que
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Apresentacao 2

simulam o vento solar, fizemos uso da técnica de ESD (Electron Stimulated Desorption).
Nessa técnica, a superficie € bombardeada por elétrons com energias entre 650 e 2000 eV.
Para a simulagao dos raios cdésmicos, que sao particulas carregadas altamente energéticas,
utilizamos a técnica de PDMS (Plasma Desorption Mass Spectrometry), na qual fons alta-
mente energéticos (FF do #2Cf) interagem com a superficie. Nesse contexto, no capitulo
2, introduzimos alguns conceitos importantes no estudo de superficies, como a catélise
heterogénea e a adsorcao, e discutiremos alguns dos principais mecanismos de dessorcao
usados para explicar a dessorcao em ambientes astrofisicos.

No capitulo 3, mostraremos a importancia de se usar ultra-alto vacuo (UHV, Ultra
High Vacuum) e sera apresentado com detalhe cada aparato experimental utilizado e os
conceitos fundamentais de cada uma das técnicas (PSD, ESD e PDMS).

No capitulo 4, é feita inicialmente uma introdugao sobre a importancia de cada uma
das trés moléculas estudadas nesse trabalho: acido férmico, metanol e etanol. Apds serao
apresentados os resultados para cada molécula separadamente e, posteriormente, serao
feitas comparacoes entre elas.

E, finalmente, no capitulo 5, apresentaremos as conclusoes e as implicagoes astrofisicas

deste trabalho e as perspectivas futuras.



Capitulo 1

Ambientes Astrofisicos Congelados e

Empoeirados

“Algo so € impossivel até que alguém

duvide e acabe provando o contrdrio.”

(Albert Einstein)

1.1 Introducao

A primeira pergunta que surge, em geral, é: “Como o estudo num departamento de fisico-
quimica, num laboratorio de quimica de superficies, pode ser importante em astronomia?”.

Existem varias perguntas sem respostas nos modelos de evolucao quimica de varios
ambientes astrofisicos. Isso acontece por que nao ha como fazer a observacao in situ e os
dados colhidos daqui da Terra, ou de satélites, nem sempre sao suficientes para fechar um
contexto. Reagoes mais complexas do que a formacao do hidrogénio molecular em graos
interestelares a baixa temperatura nao sao totalmente estabelecidas. Nao existem dados
suficientes sobre a cinematica de reacao na fase gasosa para muitas moléculas mais com-
plexas encontradas em ambientes como nuvens interestelares difusas, regioes de formacao
estelar, nebulosas planetarias, entre outros. Além disso, faltam dados de espectroscopia
molecular na regiao do infravermelho distante do espectro eletromagnético que poderiam
ser usados para comparacao com espectros obtidos destes objetos. Mais escassos ainda
sao os dados referentes a interagao de moléculas poliatomicas, a baixas temperaturas, com
ions, elétrons e foétons.

Nesse trabalho, pretendemos contribuir fornecendo dados sobre fragmentacao e sobre-
vivéencia de algumas moléculas pré-bidticas, condensadas a baixas temperaturas e baixissimas

pressoes, simulando ambientes astrofisicos congelados, nos quais fotons de raios-X, elétrons
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CAPITULO 1. AMBIENTES ASTROFISICOS CONGELADOS E EMPOEIRADOS 4

energéticos e fons altamente energéticos estao presentes. Tais resultados podem contribuir
para os modelos de caminhos de reacao em superficies astronomicas. Além disso, pre-
tendemos contribuir para o entendimento do processo Auger, uma vez que estaremos, na
maioria das vezes, excitando os orbitais de caro¢o nas moléculas.

Neste capitulo, faremos uma breve introdugao sobre os ambientes astrofisicos nos quais

essa tese pode ser aplicada.

1.1.1 Meio Interestelar e Poeira Interestelar

O meio interestelar (MI) é a matéria que preenche o espago nao ocupado pelas estrelas em
uma galaxia, ou seja, toda matéria, na fase sélida ou gasosa, a altas ou baixas temperaturas,
no espago interestelar e circumstelar (Williams, 2003). As principais fontes de matéria
interestelar sao os processos de perda de massa em estrelas gigantes vermelhas, nebulosas
planetarias, ventos estelares, supernovas, novas e a queda de matéria (infall) de origem
extragalactica, enquanto que o esgotamento do material interestelar ocorre essencialmente
pela formagao estelar (Maciel, 2002), sendo uma parte da perda causada também pela
perda de matéria entre a galdxia e o meio intra-aglomerado. Desta forma, do ponto de
vista da astronomia, o MI é um componente importante na evolucao das galaxias, ja que
é o reservatorio de massa do qual novas estrelas vao se formar, e para o qual as estrelas
ja formadas ejetam seus materiais processados (na forma de elementos mais pesados do
que H) durante sua evolugao. Assim, cria-se um maravilhoso ciclo, onde o MI é consumido
quando novas estrelas sao formadas e é enriquecido continuamente, com poeira e elementos
como oxigénio, carbono e nitrogénio, quando as estrelas evoluem e morrem, algumas vezes
de forma explosiva, como numa explosao de supernova (SN).

As condicoes fisicas do MI sao dificeis de reproduzir em laboratério: as pressoes sao mais
baixas do que 107! Torr e as temperaturas vao desde menos que 10 K até cerca de 10° K.
Ele é preenchido por radiagao eletromagnética (Ultravioleta, Raios-X, Infravermelho, entre
outros tipos) e particulas, principalmente elétrons e prétons répidos (a maioria com ener-
gias da ordem de 1 MeV, mas podendo alcangar valores muito mais altos). A constituigao
do gas interestelar é parecida com a constituicao das estrelas: aproximadamente 90% é
hidrogénio atomico ou molecular, 9% hélio e 1% de elementos mais pesados. A abundancia
de varios elementos pesados como o carbono, oxigénio, silicio, magnésio e ferro, é muito
mais baixa no meio interestelar do que no sistema solar e nas estrelas. A explicacdo mais
provavel é que estes elementos foram usados para formar a poeira interestelar, a qual esta
misturada no gas e possui tamanho variado, desde manometros até micrometros. Regioes
contendo gés sao transparentes a quase todos os tipos de radiagao eletromagnética, com

excegao das numerosas linhas estreitas de absor¢ao atémica e molecular (Jatenco-Pereira,
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2001).

A descoberta de moléculas no MI entre as décadas de 70 e 80 estimulou a pesquisa em
reacoes do tipo fon-molécula e neutro-neutro. Mais atualmente, com o reconhecimento da
importancia de regioes de densidade relativamente mais altas, onde as estrelas estao sendo
formadas e nas quais as reagoes de interacao poeira-gas dominam, os estudos apontam na
direcao das interagoes dos atomos e moléculas na superficie de graos para a formacao e o
processamento dos gelos, e dos processos térmicos e nao térmicos que podem dessorver as
moléculas (Williams, 2000).

A poeira interestelar é importante para a astroquimica do estado sélido, uma vez que
ela fornece as superficies nas quais as reagoes quimicas irao ocorrer e substratos nos quais
os gelos podem ser depositados e processados.

O primeiro a observar poeira interestelar foi William Herschel. Ele observou uma
aparente deficiéncia de estrelas numa regiao rica em estrelas. Na época, nao ficou claro
do que se tratavam esses “buracos”. Mais tarde, estudos sobre este problema levaram a
defini¢do da curva de extingao interestelar padrao que mostra como a extingao (espalha-
mento e absor¢ao) varia com o comprimento de onda. A extingao foi atribuida a absorgao
devido a pequenas particulas de poeira, e a curva de extin¢ao tem sido um guia para muitos
modelos de poeira.

Enquanto o gas interestelar é constituido principalmente de a&tomos individuais e moléculas
pequenas, a poeira é de composi¢ao mais complexa, consistindo de aglomerados de atomos
e moléculas constituidos principalmente por silicatos, carbonados e ferro, alguns dos ele-
mentos que sao sub-abundantes no gas, dando suporte a teoria de que a poeira interestelar
formou-se a partir de gas interestelar. A poeira também contém “gelo sujo”, uma mistura
congelada de agua contaminada por alguns tragos de amonia, metano e outros compo-
nentes. A composicao é muito parecida com a da cauda dos cometas do nosso Sistema
Solar.

Diferentemente das regices do MI preenchidas por gas, as regioes ricas em poeira nao
deixam a luz das estrelas distantes penetrar. O diametro tipico de uma particula de poeira
¢ de 10~ m, compardvel em tamanho ao comprimento de onda da luz visivel. E sabido que
um feixe de luz pode ser absorvido ou espalhado somente por particulas com um diametro
proximo ou maior que o comprimento de onda da radiagao incidente, e o obscurecimento
(ou a exting¢ao) produzido pelas particulas aumenta com a diminui¢do do comprimento
de onda da radiacao. A profundidade Optica da extingao é relativamente pequena no
Infravermelho (IV), aumenta de forma constante no visivel, mostra um pico no Ultravioleta
(UV) préximo a 220 nm e entdo aumenta novamente a partir de cerca de 160 nm até o UV

distante. Conseqiientemente, regides de poeira interestelar (cujas particulas tém diametro
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de ~ 1077 m) sao transparentes aos comprimentos de ondas de radio ou infravermelho,
por exemplo (A > 1077 m), mas sdo completamente opacas aos comprimentos de onda
de ultravioleta e raios X (A < 1077 m). A profundidade dptica, 7,, determina a fracao
da intensidade incidente, sobre um material, que atravessa o meio, inalterada (Equagao
1.1) (Porto de Mello, 1995). Nesta equagao, [ é o comprimento atravessado pela radiagao,
p é a densidade do meio e k,p é o coeficiente de absor¢ao do meio (veja Figura 1.1). A
intensidade da radiagdo que atravessa o meio material 1,(/) é dada pela Equagdo 1.2 e
depende de 7, e de 1,(0), que é a intensidade da radiacdo incidente, (Porto de Mello,
1995).

l
(1) = /0 Ky pdz (1.1)

I,(1) = L,(0)e™™ (1.2)

Para se ter uma idéia mais quantitativa da profundidade ética, daremos um exemplo
de uma estrela de magnitude aparente +2 fora da atmosfera terrestre. Se sua magnitude
observada na superficie terrestre é +3, a radiacao estelar foi atenuada por um fator 2,512
de modo que 1/2,512 = e 7 e portanto, 7 = 0,92 é a profundidade 6ptica da atmosfera
terrestre ao longo da linha de visada entre a estrela e o observador na regiao espectral
na qual a magnitude estd sendo medida. A atenuacdo sofrida pela radiacdo aumenta
rapidamente com a profundidade éptica. Para 7 = 5, apenas 0,007 da radiacao original

atravessa o meio material sem absor¢ao (Porto de Melo, 1995).

FIGURA 1.1: Esquema representando a radiacio incidente, I,(0), atenuada
por um meio material, com densidade p e coeficiente de absor¢éo x,p. Adaptada
de Porto de Mello, 1995.
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FIGURA 1.2: Espectro infravermelho da Nuvem Escura NGC 7538, tirado
com o ISO-SWS mostrando caracteristicas de absorgoes indicativos de espécies

complexas na nuvem (Whittet et al. 1996).

1.2 Nuvens Interestelares Difusas

Nuvens difusas sao aquelas onde a radiacao das estrelas penetra com certa facilidade e que
tém profundidade éptica na regiao do visivel, causada pela extin¢ao da poeira e moléculas,
geralmente menor do que 1. Dessa forma, os processos quimicos dentro delas sao domi-
nados pela fotodissociagao e fotoionizagao devido a radiagao UV e raios-X das estrelas.
Como resultado, hé poucas moléculas, embora o Hy seja um caso tipico. O gés tem, em
geral, uma densidade de 100 ntcleos de H por cm?® e pode aparecer como Hy ou H livre a
uma temperatura em torno de 100 K. As moléculas observadas sao geralmente diatomicas
pequenas do tipo CO, CH, CHT, CN, OH, C,, entre outras, com abundancias relativas
ao hidrogénio em torno de 10~® ou menos, com excecao do CO, que tem abundancia
em torno de 107%. Novas observacoes tém indicado a presenca de algumas poliatomicas
simples tais como HCO™, CHy, HCN, entre outras. Observacoes recentes indicam que essas
regioes também podem conter grandes moléculas com dezenas ou até mesmo centenas de
atomos, como os hidrocarbonetos policiclicos aromaticos (PAHs). Tais moléculas grandes
tém sido propostas como causadoras das bandas interestelares difusas (DIB, do inglés
Diffuse Interstellar Bands), que sdo estruturas largas (comparadas as linhas atomicas)
que aparecem nos espectros opticos e infravermelhos de estrelas brilhantes. Tais moléculas
nao podem ser formadas no espaco interestelar mas podem ser o resultado da degradacao
de graos de carbono interestelar por fragmentacao nos choques. Acredita-se que os PAHs

sejam formados principalmente nas estrelas que estao passando pelo Ramo Assintdtico das
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Gigantes (AGB). A fase AGB é uma fase evolutiva avangada de estrelas que comegaram
suas vidas com massas menores do que 8 Mn. Essas estrelas se encontram na parte
superior a direita do diagrama HR (diagrama de Hertzsprung-Russell), na regido de altas
luminosidades (L/Lg = 3000) e baixas temperaturas (T = 4000K). O espectro éptico
nas fase iniciais é caracterizado por bandas de déxido de titanio (TiO) e nas fases mais
avangadas é caracterizado por bandas de carbono (CN, Cy). Ao atingir o estagio AGB a
estrela desenvolve duas regioes de reacoes nucleares, a que converte hidrogénio em hélio e
outra que converte hélio em carbono (Carvalho, 2008). Apds esta fase, a estrela passa por
uma fase de intensa perda de massa, a partir de fortes ventos estelares e seus materiais
processados sao ejetados para o meio interestelar. E a chamada fase de pos-AGB.

Nas nuvens interestelares difusas, a poeira tem trés importantes papéis na quimica.
Primeiro, a poeira fornece uma diminuicao parcial da fotodissociacao e fotoionizacao, uma
vez que oferece moderada extingdo da luz da estrela. Segundo, a poeira (através do efeito
fotoelétrico) acopla a energia da luz estelar ao gas e fornece a principal fonte de aqueci-
mento. Em terceiro, os graos de poeira permitem que a quimica heterogénea ocorra.

Um exemplo simples da ajuda da poeira na formacgao de moléculas é a formacao do
Hs. A taxa de destruicao dessa molécula por fotodissociagao em regioes opticamente finas,
onde a abundéancia de Hy é muito baixa, pode ser calculada com bastante precisdo. A

formagao de Hs, na fase gasosa, é proposta da seguinte forma (Williams, 2003):

H+4+e — H +hv (1.3)

H +H — Hy+e, (1.4)
ou

H+ H — Hy+ hv (1.5)

O primeiro processo (Equagoes 1.3 e 1.4) é muito lento e o que é descrito pela Equagao
1.5 é fortemente proibido de acontecer. Entao, sugere-se que a formacao de Hy se dé a

partir dos graos de poeira.

1.3 Nuvens Moleculares Densas e Regioes de Formacao

Estelar

As nuvens moleculares sao mais densas e opacas do que as nuvens difusas. Esses objetos

possuem altas densidades, da ordem de ny ~ 10* cm™3, e grandes opacidades (em geral o
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valor da profundidade 6ptica no visivel é pelo menos em torno de 5).

Nesta nuvens, os graos interestelares tém um papel duplo, (i) atuando como uma

camada protetora para as espécies moleculares no interior da nuvem, pela absorcao da

radiagdo ultravioleta do campo interestelar e (ii) atuando como sitios de formacao de

moléculas, principalmente de Hy. Dessa forma, os processos fotoquimicos sao bastante

diminuidos e domina a quimica entre fon-molécula iniciada pela ionizacao do hidrogeénio

por raios cosmicos.

TABELA 1.1: Abundancias moleculares das principais espécies encontradas em Orion KL e na TMC—1.

Fonte: Maciel, 2002.

Molécula | Abundancia
H, 1

CO 1074
H;0O 10-¢
CH3;0H 107°
OH 1077
H,CO 1077
NH; 1077
CN 10-8
CoH 1078
HCN 1078
CH3;0CH; | 1078
CH3;CHO | 1078
0OCS 1078
SO 1078
SO, 1078
CS 1078
HCO* 1078
H,S 108
H,CS 1078
HNC 107°
HCS* 107°
HNCO 1010
HCN 10710

A quimica dirigida pelos raios cosmicos tem uma escala de tempo que depende da taxa

de ionizagao por raios césmicos, ¢ (s71).

A escala de tempo é calculada com base na
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ionizacao de Hy para formacao de H3™ via equacoes 1.6 e 1.7. Esse passo é necessario para

formar outras moléculas, como mostrado na equacao 1.8.

Hy = Hf +e” (1.6)
Hf +Hy, — Hf +H (1.7)
Hf 5 OH" m H,O" 7 H30%" =2 H,O,0H... (1.8)

Nessas condigoes, as abundancias moleculares das principais espécies moleculares sao
relativamente altas, conforme pode ser visto na Tabela 1.1, representativa das regides
moleculares da Nebulosa de Orion (Orion KL, de Kleinmann-Low) e da nuvem escura
TMC-1 (Taurus Molecular Clouds), em Taurus. As temperaturas nessas regides sao baixas,
da ordem de 10 K, como é o caso da nuvem escura TMC-1, a qual nao apresenta indicio
de formacgao estelar. Entretanto, nas nuvens moleculares mais densas, como Orion KL, as
temperaturas sao mais altas, em torno de 30—100 K.

As nuvem moleculares gigantes (GMC, de Giant Molecular Clouds) sao essencialmente
complexos de nuvens moleculares que apresentam intensa emissao molecular e indicios de
formagao estelar. Sao, juntamente com alguns aglomerados globulares, os objetos mais
massivos da Galaxia. Exemplos de GMC sao SgrB2, na regiao central da Galaxia, e a
nuvem molecular em Orion, a cerca de 500 pc do Sol. O colapso gravitacional é um
processo que pode transformar uma nuvem molecular em uma regiao de formacao estelar.

A formagao estelar afeta a nuvem molecular na qual ela ocorre. A formacao de uma
estrela de baixa massa, como o Sol por exemplo, é acompanhada por jatos e ventos, mesmo
nos estdgios iniciais (estagio proto-estelar). Esses ventos s@o poderosos o suficiente para
redistribuir o gds na nuvem molecular e formar novos clumps (aglomerados de massa
disforme) nos quais novas estrelas podem se formar. A formagao de estrelas “massivas” (com
massas em torno de dez massas solares) é acompanhada por ventos ainda mais poderosos
e por intensos campos de radiacao, talvez até um milhao de vezes mais intensos do que
o do Sol, mas com maximo de emissao no UV. Rapidamente essas estrelas estabelecem
uma zona em torno delas mesmas, a qual é altamente super pressurizada comparada a
nuvem, tanto que ela se expande rapidamente conduzindo o material da nuvem. Isso
significa que é dificil observar gds proximo a estrela e aprender a partir daquele gas a
historia de formacao estelar. Entretanto, existe uma classe de objetos intermediarios que
nos dao algumas informacoes, sao os chamados “Hot Cores”. Estes sao pequenos clumps
(condensacoes), de cerca de 1 pc (=~ 3,08 x 10'® m) ou menor e massas que podem chegar

a centenas de massas solares, associados com a formacao estelar massiva. Acredita-se que
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eles sejam aglomerados densos de gas, com densidade em torno de ny ~ 107 em™3, e

temperaturas em torno de 100-200 K, onde o gas é aquecido pela radiacao ou por ondas
de choque. Esses hot cores sao ricos em moléculas hidrogenadas, como H,O, NHs, HoS e
moléculas organicas maiores como metanol, etanol, CH3CH3CN;, e tém uma grande fragao
de deutério, formando HDO, DCN, D,CO e CH;DCN.

A astroquimica do estado sélido se torna extremamente importante em regioes densas
das nuvens moleculares, ou seja, nas regioes de formacao estelar, onde o mecanismo de
interacao gas-grao devido as colisoes podem se tornar dominantes. Caminhos de reacao
se tornam possiveis quando eram proibidos na fase gasosa. A formacao de gelo nos graos
remove moléculas do gas e afeta o balanco dos elementos assim como o resfriamento.
A difusao das moléculas nos gelos pode ainda formar moléculas mais complexas. Tais
moléculas podem ser liberadas para a fase gasosa diretamente ou aprisionadas para serem

dessorvidas mais tarde.

1.4 Envoltérios Circunstelares Frios, Nebulosas Planetarias,

Novas e Supernovas

Em estédgios tardios de evolucao, as estrelas (massivas ou de baixa massa) desenvolvem, em
geral, envoltérios que sao quimicamente ativos, que se expandem e sao ejetados através de
ventos; é a chamada perda de massa. Dependendo da massa da estrela, esses envoltérios
podem ser ricos em diferentes elementos e podem ser ejetados de diferentes formas. Estrelas
com massas proximas a do nosso Sol, podem ter envoltérios ricos em oxigénio ou carbono.
Em envoltérios ricos em oxigénio, a quimica é mais limitada e cerca de 20 espécies de
moléculas ja foram identificadas, a maioria inorganica. Ja em envoltorios ricos em carbono,
ja foram encontradas cerca de até 100 moléculas. As moléculas presentes nas atmosferas
(em geral ~ 2000 K) sao espécies simples e estdveis tais como Cy, CHy, CoHg, no caso de
estrelas ricas em carbono (Millar 1998).

O estagio final de uma estrela depende basicamente de dois fatores. O primeiro é se ela
é uma estrela isolada ou se tem uma ou mais companheiras (sistema bindrio ou multiplo) e
o segundo é sua massa inicial. A figura 1.3 mostra um esquema de como ocorre a evolugao
estelar dependendo da massa da estrela. Sabe-se que cerca de 60% das estrelas fazem parte
de sistemas bindrios ou multiplos. Se a estrela é isolada, sua evolugao e, conseqiientemente,
seu destino final, dependera somente de sua massa inicial. Se a massa inicial da estrela
estiver abaixo de 0,08 My ela sera uma ana marrom. Nao serda uma estrela pois nunca tera
reacoes nucleares transformando hidrogénio em hélio (T, uee0 < 8 milhoes K).

De um modo geral, as estrelas num intervalo de massa 1 < M(Mg) < 8 na seqiiéncia
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principal levam a formagao de nebulosas planetarias e anas brancas (Maciel, 1999). A
seqiiéncia principal é uma regiao no diagrama Hertzsprung-Russell, onde a maior parte
das estrelas estao localizadas. Nesta fase, as estrelas estao queimando hidrogénio em hélio
através da fusao nuclear em seu ntucleo. Apds consumir o hidrogénio do interior, essas
estrelas de baixa massa saem da seqiiéncia principal passando pela fase de gigante e depois
supergigante e ejetarao uma nebulosa planetdria. Ao se resfriar, apds cerca de 10* anos,
a estrela central da nebulosa planetaria terminard sua vida como uma ana branca. As
estrelas de massas mais baixas, podem nao alcancar temperaturas centrais suficientemente
altas, contraindo-se diretamente para a fase de ana branca, sem ejetar o envelope, o que
afetard a sua composigao quimica (Veja Figura 1.3).

Existem cerca de 10 nebulosas planetérias em nossa Galdxia e elas receberam esse nome
por parecerem com o planeta Urano, quando olhadas através de telescopios pequenos, na
época de suas descobertas. A figura 1.4 mostra a nebulosa planetaria NGC 7293 e é

semelhante ao que se espera da morte do Sol, daqui a varios bilhoes de anos.

FIGURA 1.3: Esquema mostrando a evolucdo estelar em funcio da massa
inicial da estrela (Adaptado de Oliveira Filho & Oliveira Saraiva 2004).

Nesses objetos existe uma boa probabilidade de a poeira estar localizada em regioes
de alta excitagao, e de graos de poeira de diferentes tamanhos serem acelerados diferen-
cialmente pelos choques. Estes objetos contém poeira e moléculas que foram processadas
durante sua evolucao, e sao transparentes a radiagao estelar. Sugere-se que a molécula
grande de hidrocarboneto policiclico aromatico (PAH do inglés Polycyclic Aromatic Hy-
drocarbon) criseno, CigHis, detetada na nebulosa proto-planetaria CRL 2688, possa ter

surgido da quebra de graos de poeira devido aos choques (Justtanont et al. 1996).
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FIGURA 1.4: A Nebulosa Planetdria NGC 7293 ou Nebulosa de Helix da
Constelagao de Aquarius. Esta imagem de alto detalhe foi criada a partir da
combinagao de imagens de alta resolugéo do telescépio espacial Hubble (HST),

com as imagens de campo amplo obtidas no observatério de Kitt Peak (Arizona,
EUA). Crédito: NASA, NOAO, ESA.

Conforme foi dito, a estrela central de uma nebulosa planetaria evolui até uma ana
branca, uma estrela compacta com uma forte gravidade. Se um sistema binario é composto
por uma estrela ana branca e uma estrela gigante ou supergigante, a atragao gravitacional
da ana branca é tao intensa que ela suga a matéria das camadas externas da companheira
(normalmente gas hidrogénio e hélio). Este material gasoso agregado forma um disco ao
redor da ana branca (figura 1.5). Esse gds acaba por ser fortemente comprimido sobre a
superficie da ana branca. Quando a temperatura do gas for da ordem dos 20 milhoes de
Kelvin ocorre uma reacao de fusao nuclear que acaba por expelir de forma violenta o gas
remanescente para longe, dando assim origem aquilo que designamos por Nova, produzindo
as nebulosidades que frequentemente aparecem em torno das Novas proximas de nds. Essas
estrelas tém suas luminosidades aumentadas em dezenas de milhares de vezes por algumas
horas. Na nossa Galaxia sao observadas 2 ou 3 por ano, mas, pelas estatisticas de Novas
em outras galdxias, devem ocorrer em torno de 50 Novas por ano em nossa Galdxia. As
velocidades de ejecao de matéria sdo da ordem de 1000 km/s. Esse evento pode durar
meses e apos esse tempo, a estrela volta ao estagio de ana branca. Se o processo se repetir
ao fim de alguns anos dizemos que temos uma Nova Recorrente. Até a presente data,
foram observadas apenas algumas Novas Recorrentes, cujos intervalos entre as explosoes

sao tipicamente da ordem de algumas décadas. Alguns estudos tedricos mostram que todas
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as Novas sao de fato recorrentes. O que acontece é que muitas vezes os periodos médios
entre explosoes medem-se nao em décadas, mas em milhares ou mesmo milhoes de anos.

Esse declinio de luminosidade é acompanhado por um aumento na emissao IR de poeira
quente, mostrando uma assinatura de formacao de poeira. Isso significa que num intervalo
bastante pequeno de tempo, uma quimica complexa pode se desenvolver, culminando na
formacao de poeira. Acredita-se que existam moléculas grandes o suficiente para atuar
como centros de nuclea¢do nos quais graos de carbono possam crescer (Rawlings & Williams
1989).

FIGURA 1.5: Esquema de um sistema bin4rio transferindo matéria, que forma
um disco de acrescao em volta da estrela que recebe massa. A matéria nao pode
cair diretamente na estrela, por conservagao de momento angular. Imagem de
USP, Web 2.

Jé estrelas com massas acima de 10 M evoluem muito rapidamente. Por exemplo, uma
estrela de 30 M sai da seqiiéncia principal em 5 milhoes de anos, enquanto uma estrela
de 5 M leva 70 milhGes de anos para sair. Depois da fase de gigantes, estrelas massivas
passam para a fase de supergigantes, com temperaturas nucleares de alguns bilhoes de
Kelvin, suficiente para permitir reacoes nucleares a partir do acréscimo de particulas «,
produzindo sucessivamente O, Mg?*, Si?®, S32, CI%5, Ca®?, Sc*, ..., terminando em Fe®®.
De um modo geral, de A= 1 até A = 56, a energia de ligacao por nicleon Eg/A aumenta,
isto é, os elementos sao progressivamente mais estaveis e a formagao de um ntcleo mais
pesado a partir de um mais leve libera energia. Para além do Fe®® ocorre o inverso, e a
fissdo dos nticleos pesados é que libera energia (Maciel, 1999). O Feys tem o niicleo mais
estdavel de todos os nucleos conhecidos. Portanto, ao atingir o ferro-56 o ciclo de producao
de ntucleos sofre uma parada. Nao ha energia suficiente para sintetizar os elementos mais
pesados. Até aqui consideramos processos de nucleossintese quiescente, correspondendo a
queima nuclear hidrostatica.

Se quisermos entender a formacao de elementos mais pesados da tabela periédica, sao
necessarios outros mecanismos, como 0s processos -s, -r e -p, que serao mais detalhados
adiante. Ap0s a formacao dos elementos do grupo do Fe, essas estrelas sofrem um colapso

no nucleo, produzindo uma onda de choque que leva a nucleossintese explosiva. A parte
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central da estrela vai ficando cada vez mais rica em ferro e outros metais parecidos (figura
1.6). A atmosfera da estrela vai gradualmente resfriando e o equilibrio com a gravidade
comeca a falhar. O ntcleo colapsa violentamente em alguns segundos, sob o peso de
sua propria atracao gravitacional, sem ter outro combustivel para liberar energia nuclear.
As camadas superiores, que chegam a conter cerca de 90% da massa total da estrela,
colapsam sobre o ntcleo e apds comprimirem, sao empurradas para fora com velocidades de
milhares de quilometros por segundos. Tanta energia é liberada num colapso de supernova,
que ela brilha com a luminosidade de uma galdxia de 200 bilhoes de estrelas. Depois
desse espetéculo, a supernova (SN) comega a esmaecer, deixando como residuo um ntcleo
extremamente compacto, uma estrela de neutrons (Oliveira Filho & Oliveira Saraiva 2004).
As massas mais apropriadas estdo num intervalo aproximado de 8-40 My. Massas muito
acima deste limite levam a formacao de buracos negros (Maciel, 1999).

Em temperaturas da ordem ou maiores que 10® K, podem ocorrer reacoes que produzem

neutrons,como:

BC+a—1%0+n, (1.9)
"0 + a -2 Ne +n, (1.10)
B0 +a —* Ne+n, (1.11)
2Ne+a —> Mg +n, (1.12)
BPMg+a —2 Si+n. (1.13)

Esses neutrons podem ser capturados por outros nicleos, aumentando seu peso atomico
e formando elementos sucessivamente mais pesados. Por exemplo, um ntcleo semente,
como *%Fe, pode capturar néutrons formando *"Fe, 58Fe, *Fe e por decaimento beta,*Co,
que de forma anéloga produz ®Ni, etc (Maciel, 1999). Esse processo de captura de néutrons
pode se dar pelo processo-s (slow), ou pelo processo-r (rapid). No processo-s, o fluxo de
néutrons é relativamente pequeno e o ntucleo que captura os néutrons sofrem decaimento
beta. Com a liberacao de um elétron, o novo ntcleo é aumentado, e um novo nticleo estavel
é formado. Esse é provavelmente o processo responsavel pela formacao dos elementos da
regiao central da tabela periddica. Esse processo ocorre em gigantes frias, e a captura se da
em escalas de tempo longas, com relagao a escala de tempo do decaimento beta, alcangando

209Bi com Z = 83. Se o fluxo de neutrons for mais elevado, o tempo médio de captura
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de néutrons decresce até se tornar inferior a escala de tempo do decaimento beta. Assim,
hé a formacao de elementos pesados pelo processo-r, aplicavel aos elementos do final da
tabela periddica. Esse processo aplica-se aos nucleotideos nao alcancados pelo processo-s e
aqueles além do 2%?Bi, ocorrendo basicamente em explosoes de supernovas de tipo II. Para
temperaturas mais altas, pode ainda ocorrer o processo-p, em que os nucleos atomicos de
elementos com A > 76 capturam prétons remanescentes das reagoes termonucleares em

temperaturas mais baixas, em reacoes da forma:

X+p—=Y +r. (1.14)

FIGURA 1.6: Esquema mostrando configuracio da estrela em seu estdgio
final.

Acredita-se que, além das AGBs, as supernovas sejam também fontes importantes de
ejecao de pequenos graos de poeira no meio interestelar (Tanaka, 1999). Até 1999, a
SN 1987A foi a tnica onde a nucleacao da poeira foi observada (Wooden, 1996). Nas
supernovas, a temperatura dos graos (~ 200 K) é governada pelo aquecimento radiativo,
enquanto a temperatura do gds é governada principalmente pela sua expansao. Se a
temperatura dos graos ejetados é mais alta do que a do gas, a nucleacao nao ocorre.
Tanaka e colaboradores (1999) encontraram que a diferenca de temperatura entre gas e
poeira na SN 1987 era cerca de 50-200K, o que levou a um atraso na nucleacao de 20 a
100 dias. Apesar das condigoes durante as explosoes de supernovas, segundo Meikle et al.
(1993), o espectro IR desse objeto mostrou emissao de CO (transigao vibracional 2-0) 110
dias depois da explosao e foi confirmado (pela transi¢cao 1-0) 157 dias ap6s a explosdo. A
emissdo de SiO (1-0) foi observada 160 dias depois e desapareceu apos 519 dias (Bouchet
and Danziger 1993). Isso sugere que SiO tenha sido depletado dos graos de poeira ao longo
desse tempo e uma quimica complexa do estado sélido tomou lugar nos restos expelidos
da SN 1987A um ano e meio apos a explosao.

Os produtos processados que sao ejetados pelas supernovas diferem daqueles das nuvens

interestelares, principalmente por que o material expelido é altamente estratificado. As
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camadas contendo hidrogeénio e hélio sao distintas daquelas que contém carbono e oxigéenio.
Assim, é necessario o uso de uma quimica pobre em hidrogénio. A matéria ejetada é quente,
densa e bastante ionizada, sendo irradiada também por elétrons rapidos produzidos in situ

pelo decaimento radioativo. (Lui and Dalgarno 1994, 1995).

1.5 Sistema Solar

Nesta se¢ao, estaremos dando énfase a algumas das muitas superficies congeladas do nosso
Sistema Solar. Entretanto, vale ressaltar que situagoes andlogas podem existir em outros

sistemas planetarios.

1.5.1 O Fluxo de Foétons Solar

A Figura 1.7 mostra a estrutura do Sol atual, destacando suas regides principais (fora de
escala). Pode-se notar o carogo central (regiao A), onde se processam as reagoes termonu-
cleares, com uma espessura da ordem de 0,2 R,. Nessa regiao, a temperatura chega a
1,6 x 107 K, e a densidade atinge um valor maximo de 150 g/cm3. A zona radiativa (B)
é mais extensa, alcangando até cerca de 0,8 Ry. A zona de convecgao subfotosférica (C)
vai praticamente até a superficie da estrela, uma vez que a fotosfera (D) é relativamente
estreita (Maciel, 1999). Essa camada, que é a parte visivel do Sol, é a parte mais bem

conhecida, formando o espectro continuo e de linhas espectrais observados.

FIGURA 1.7: Estrutura do Sol atual, destacando suas principais regides.
Adaptado de Maciel (1999).

A fotosfera solar, tem cerca de 500 km de espessura, temperaturas da ordem da tem-
peratura efetiva, em torno 5800 K (Maciel, 1999), e emite uma enorme quantidade de

radiacao eletromagnética: em torno de 7,2 x 107 watts por metro quadrado, numa esfera
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com 6,50 x 10° km de raio. Como o fluxo da radiacio cai com o quadrado da distancia,
a poténcia por unidade de area que recebemos na Terra (a 1 unidade astronémica, UA) é
de 1367 W/m?2. A radiagao solar abrange os comprimentos de onda que vao desde raios-X
até radio, mas principalmente entre 2000 e 30000 angstrons com o méaximo de emissao no
visivel, em torno de 5000 A. A figura 1.8 mostra o fluxo solar nas diferentes energias UV,
UVV (ultra-violeta de vécuo) e raios-X na 6rbita da Terra e na 6rbita de Tita, adaptada
de Gueymard (2004). A partir da figura, é possivel verificar que o fluxo solar em Tita é
cerca de duas ordens de magnitude mais baixo do que na orbita da Terra e deve diminuir
conforme vai se afastando, cada vez mais, em direcao aos confins do Sistema Solar. Isso
pode ter, por exemplo, aumentado o tempo de vida média de possiveis biomoléculas na
época da formacao de Saturno, enriquecendo a quantidade de organicos nao alterados em

suas luas.

FIGURA 1.8: Espectro mostrando o fluxo solar nas érbitas da Terra e de Tita.
Adaptado de Gueymard (2004).

Logo acima da fotosfera, encontra-se a cromosfera (E), que tem cor avermelhada e é
visivel durante os eclipses solares. Estende-se por 2000 km acima da fotosfera e é marcada
pela inversao de temperatura. A temperatura cresce da base para o topo, aumentando
a medida que sao considerados pontos mais distantes do centro do Sol, tendo um valor
médio de 15 mil K. Ainda acima da cromosfera se encontra a coroa (F), também visivel
durante os eclipses totais e possui uma temperatura que pode chegar até a um milhao de
graus Celsius. A coroa se estende a ponto de incluir a érbita da Terra e é responsavel pelo
vento solar. Essas tltimas regioes sao praticamente transparentes a radiacao emergente da

fotosfera.
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1.5.2 O Vento Solar

O vento solar é formado pela expansao da camada mais externa da atmosfera solar, a
coroa. Esta regiao de plasma rarefeito, a qual estd exposta a forte gravidade solar, é per-
meada por campos magnéticos. A coroa é aquecida pela propagacao de ondas magneto-
hidrodindmicas (MHD), alcangando temperaturas de cerca de 2x10% K. Devido as re-
conexoes e aniquilagoes magnéticas, particulas carregadas, altamente energéticas, como
elétrons, prétons, particulas alfa (Het™) e fons metélicos sao ejetados da coroa solar e
interagem com as atmosferas e superficies dos planetas e seus satélites e com cometas,
causando excitacoes, ionizacoes e dissociacoes nas moléculas desses ambientes. Processos
como transferéncia de carga, fluorescéncia de raios-X e emissao bremsstrahlung também
ocorrem (Pilling et al. 2006 e referéncias citadas).

A velocidade média de 450 km s~! do vento solar corresponde a energia do fon de ~ 1
KeV u™! (energia/unidade de massa atomica). O vento solar as altas latitudes heliogréficas
¢ emitido de buracos coronais, e sua velocidade alcanca aproximadamente 750 km s~ !,
correspondendo a uma energia de ~ 3000 eV u™!. A composicao elementar do vento solar
¢ geralmente similar a composigao solar (Grevesse & Sauval, 1998). A razao média He/H
no vento solar varia entre 0,04 e 0,08, originando-se de diferentes fontes. Na tabela 1
(adaptada de Pilling et al. 2006), apresentamos alguns valores médios do vento solar.

1

Préximo a Terra, a velocidade do vento solar varia entre 100 e 900 km s™, sendo a

velocidade média 450 km s~ L.

Aproximadamente 800 kg s~! de material é perdido pelo
Sol, ejetado pelo vento solar. Essa quantidade é desprezivel, se comparada com a luz que
sai do Sol, a qual é equivalente a 4,5 x 10° kg de massa convertidos em energia a cada
segundo. A tabela 1.2 apresenta algumas propriedades do vento solar. A densidade diz
respeito a 95% de HT, 4% de He™ ™ e tragos de fons de C, N, O, Ne, Mg, Si e Fe (Pilling
at al. 2006).

Na figura 1.9, apresentamos a distribuicdo de energia dos elétrons (Krasnopolsky et
al. 2004) no cometa Halley, medida em diversas distancias do nucleo pelas sondas Vega 2
(Gringauz et al. 1986) e Giotto (D’Uston et al. 1989), e na érbita lunar medida por um
sub-satélite da APOLLO 16 (adaptada de Lin, McGuire & Anderson, 1974). O espectro de
energia dos prétons devido ao vento solar na orbita da Lua também medida pela APOLLO
16 pode ser vista na figura 1.10. A energia média dos prétons do vento solar encontra-se na

faixa de 1-2 keV. Tais protons energéticos possuem energia suficiente para, por exemplo,

ejetar os elétrons fortemente ligados da camada K dos atomos de C e O.
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TABELA 1.2: Propriedades médias do vento solar a 1 UA. Adaptada de Pilling et al. 2006.

Propriedade Vento solar Vento solar
Quiescente Turbulento
Densidade ~ 10 fons cm? ~ 20-40 fons cm?
Bulk speed ~ 450 km s71 ~ 750 km s71
(100-600 km s1) | (700-900 km s~)
Temperatura do fon | ~ 8 x 10* K ~ 3 x10° K
Energia do féton ~ 0,6 keV ~ 3 keV (1-10? keV)
Energia do elétron | 0,3 eV (0,1-10* eV) | 1,5 eV (0,1-10* eV)
Campo magnético | 3—8 x 107° G 10-30 x 107° G
Fluxo de energia ~ 0,5 erg cm ™2 ~ 15 erg cm ™2

FIGURA 1.9: Fluxo de elétrons no cometa Halley medidos pelas sondas Vega
2 e Giotto e na 6rbita da Lua pela APOLLO 16 (Lin et al. 1974).

1.5.3 Cometas e Objetos do Cinturao de Kuiper

Na descricao mais geral, cometas sao corpos pequenos do Sistema Solar compostos por
uma mistura de gelo e poeira. Essa definicao descreve apenas uma parte dos cometas,
que € o ntucleo cometario. Como em grande parte do tempo eles estao longe do Sol, ficam
reduzidos a uma “bola de neve de gelo e poeira”. Apenas quando eles se aproximam
do Sol desenvolvem suas outras componentes: coma e cauda. Algumas sondas foram
enviadas para estudar esses objetos mais de perto, entre elas a Giotto, que passou a
aproximadamente 500 km do nticleo do Halley em 1986. Essa missao revelou que o cometa
Halley possuia um ntcleo de forma irregular (8x8x16 km?® no tamanho). A tabela 1.3
mostra alguns compostos possivelmente detectados nos graos e no gas do cometa Halley por

espectrometria de massa (Despois & Cottin, 2005). Os niveis de seguranga da detecgao pelo
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FIGURA 1.10: Espectro de energia dos prétons devido ao vento solar na
6rbita da Lua medido pela APOLLO 16 (Lin et al. 1974).

espectro de massa para essa tabela sao estabelecidos como segue: Confirmado: Molécula
foi detectada também por observacoes remotas; - Alto: A molécula nao foi detectada
por observacgoes remotas, mas estava presente apods irradiagoes em laboratérios de gelos
cometarios analogos; - Médio: Molécula detectada apenas por espectrometria de massa
com bom nivel de seguranca. Baixa: Molécula apenas sugerida pela espectroscopia de
massa com baixo nivel de seguranca.

A densidade do nicleo do cometa é dificil de medir precisamente. Este valor encontra-
se num intervalo entre 0.5-0.9 g/cm? (Ball et al., 2001). Essa densidade ¢ menor do que a
do gelo de agua. Usando esses valores de densidade, estimou-se que o cometa Halley tem
10*® g, ou seja, 1 trilhdo de toneladas.

Os cometas sao ricos em agua e em moléculas contendo carbono, dois constituintes
de extrema importancia para a vida na Terra. Acredita-se que cerca de até 10 % da
agua e um grande percentual das moléculas carbonadas existentes no nosso planeta te-
nham origem cometdria, numa época em que os choques de corpos menores com a Terra
eram bastante constantes. H&a outras teorias que dao uma importancia ainda maior aos
cometas, propondo que, posteriormente, os cometas possam ter trazidos elementos mais
complexos para a formacao da vida. Or6 (1961) escreveu: “Eu sugiro que uma das mais
importantes conseqiiéncias da interacdo cometa-Terra foi o acimulo em nosso planeta de
grande quantidade de compostos de carbono, 0s quais sao transformados espontaneamente

em amino-dcidos, purinas e outros compostos bioquimicos.”
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TABELA 1.3: Moléculas organicas sugeridas a partir do espectro de massa do gas e da poeira no cometa
Halley. Tabela adaptada de Despois & Cottin, 2005.

Molécula Familia Nivel de seguranca
Acido hidrocianico | C-N-H Confirmado
Methyl cyanide C-N-H Confirmado
Acetonitrila C-N-H Confirmado
Metanol C-O-H Confirmado
Formaldeido C-O-H Confirmado
Acido férmico C-O-H Confirmado
Acetoaldeido C-O-H Confirmado
Amonia N-H Confirmado
Acido isocianico C-N-O-H | Confirmado
Etano C-H Confirmado
Acetileno C-H Confirmado
Acido acético C-O-H Alto
Polioximetileno C-O-H Alto

Eteno C-H Alto
Aminoetileno C-N-H Médio
Pyrroline C-N-H Médio
Pirrol C-N-H Médio
Imidazol C-N-H Médio
Piridina C-N-H Médio
Pirimidina C-N-H Médio
Pentino C-H Baixo
Hexino C-H Baixo
Butadieno C-H Baixo
Benzeno C-H Baixo
Tolueno C-H Baixo
Purina C-N-H Baixo
Adenina C-N-H Baixo
Oxi-imidazol C-N-O-H | Baixo

Varios autores contemporaneos, como Delsemme (2000), Greenberg (1993, 1998) e
Chyba e Sagan (1997), tém sugerido que cometas sao possiveis fontes de moléculas pré-
bidticas.

Os planetas do nosso Sistema Solar tém sido diferenciados (modificados) por processos
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térmicos, o que os torna diferentes do que eram a época de formacao. Ja asterdides e
cometas sao mais preservados e podem nos fornecer um melhor entendimento sobre a
época em que o nosso sistema planetario se formou. Acredita-se que eles sejam corpos que
carregam significante informacao sobre a formacao do nosso sistema planetario, pois neles
podem ter sobrevivido moléculas orgénicas em sua forma inicial (sem sofrer diferenciagao
devido a radiagao ou ao aquecimento).

Um cometa se encontra na fase ativa quando se aproxima do Sol e desenvolve uma
coma ao redor do nucleo, a qual consiste de um halo grosseiramente esférico de gas neutro
e particulas de poeira (veja Figura 1.11). Além dessa coma, uma nuvem de hidrogénio
atomico é produzido a partir de fotodissociacao de algumas espécies, principalmente agua;
esta nuvem pode ter entre 1 a 10 milhdes de km. A partir do nicleo e da coma, pode-se
desenvolver trés tipos de cauda: uma cauda de plasma, uma cauda de poeira e uma cauda

de atomos de sddio neutro.

FIGURA 1.11: Topo: Esquema de um cometa ativo. O Sol estaria na direcao
oposta a cauda de fons, cuja forma é devida a interagao com as particulas rapidas
carregadas do vento solar. Despois & Cottin, 2005. Abaixo: Foto do cometa
Hale-Bopp em 1 de abril de 1997. Crédito: NASA, Hale-Bopp.

A cauda de plasma é feita de ions (atomicos e moleculares) e de elétrons. Ela é quase
perfeitamente oposta a dire¢ao solar. Ela é produzida pela interacao do vento solar (prétons
e particulas carregadas) com os fons produzidos na coma. A cauda de poeira é constituida
de pequenos graos que refletem e espalham a luz solar e que possuem diametro tipico

entre 1 e 10 micrometros. A forma da cauda de poeira depende do equilibrio entre a
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forga gravitacional do Sol e da pressao de radiacao devido aos fotons da radiagao solar.
A terceira cauda, a de sédio neutro, foi descoberta no cometa C/1910 Al e re-observada
recentemente no cometa Hale-Bopp. Essa cauda tem uma direcao similar a da cauda de

poeira.

FIGURA 1.12: Esquema do Sistema Solar mostrando as érbitas planetérias,

Cinturao de Kuiper e a Nuvem de Oort. Imagem: Leite, Daniel.

Os cometas podem se originar de duas regioes distintas, formando duas populacoes: a da
Nuvem de Oort (30000 - 60000 UA) e a do Cinturao de Kuiper (30-100 UA). 1 UA (Unidade
Astronémica) é a distancia média Terra-Sol. A populagdo da Nuvem de Oort se originou
a partir da zona dos planetas gigantes e foi responsavel pelo bombardeamento inicial do
sistema solar interno. Nessa época, os cometas mantinham seus nicleos a temperaturas da
ordem de no maximo 225 K (préximos a Jupiter), existindo aqueles que estavam na faixa de
50 K (préximos de Netuno). Acredita-se que os cometas vindo de Jupiter tenham chegado
primeiro e que os de Netuno chegaram por tltimo, trazendo consigo os gases mais volateis
e a maioria das moléculas pré-bioticas. Hoje em dia, esses cometas estao misturados na
Nuvem de Oort e quando um cometa “novo”se torna visivel, nao sabemos de que zona ele
se originou.

Os cometas do Cinturdo de Kuiper (EKB, do inglés Edgeworth-Kuiper Belt) formam
um grupo que possui uma Orbita muito mais achatada no plano da ecliptica, indicando

que eles nao devem ter vindo da Nuvem de Oort, a qual possui uma simetria mais esférica
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(figura 1.12). Esse cinturao de cometas se estende além de Netuno.

Préximo a regiao interna do Cinturao de Kuiper estao Plutao e sua lua, Caronte,
os quais possuem a superficie dominada por gelo de Ny e HyO, respectivamente. Esses
gelos, ou talvez misturas deles, podem estar presentes em outros objetos Trans-Netunianos.
Plutao, Caronte e todos os objetos do EKB (EKBO, do inglés EKB objects) residem em
um ambiente de fraca, mas constante radiacao UV, raio-X e ifon energéticos que levam a
reagoes quimicas na superficie de seus gelos. Entre os efeitos causados pela interacao de
fotons e fon energéticos em suas superficies incluem-se mudancas na composicao do gelo,
na volatilidade, mudancas no espectro e no albedo. A tabela 1.4 lista materiais organicos
gelados que foram identificados em objetos localizados préoximos a borda do Sistema Solar.
Os fluxos de energia foram baseados nos valores de Plutao (Johnson, 1989) assumindo uma
dependéncia com 1/1? para o fluxo de fétons UV e um fluxo constante de raios césmicos.
Os Centauros sao uma classe de planetdides congelados que orbitam o Sol entre Jupiter e

Netuno, cruzando a érbita dos planetas gigantes.

TABELA 1.4: Moléculas organicas e materiais complexos presentes no EKB. Moore et al. 2003.

Objeto Molécula na fase Fluxo de energia Fluxo de energia
solida Raios Césmicos (MeV)H™ Fétons UV

Centauros H50, gelos contendo CH 3x10°
CH3OH, silicatos, ~107 ~ 10%
Organicos (Tolins)

Tritao N,, CHy, CO, ~ 107 3x10?

(Lua de Netuno) CO,, HyO ~ 107 3x10°

Plutao N,, CHy, CO ~ 107 10?

and H,O
Caronte H,O, NH;, ~ 107 107
NH; hidratado

EKBO H,0, gelos contendo CH ~ 107 10°

CH;3OH, silicatos

Diferencas na composicao dos objetos congelados da borda do Sistema Solar podem ser
entendidas, em parte, pela variagao da temperatura, a qual afeta a pressao de vapor e as
massas, consequentemente afetando a velocidade de escape. A temperatura na superficie
de Tritao, Plutao e Caronte fica em torno de 30-40 K e nos EKBOs e cometas além de
40 AU é cerca de 30 K. Embora Plutao e Tritao sejam frios e massivos o suficiente para
reter gelos de Ny, CHy e CO, volateis similares detectados em cometas devem ter sido

aprisionados no gelo de HyO. Os Centauros sao, supostamente, objetos de transicao entre
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os EKBOs e os cometas de curto periodo e estao em érbitas instaveis na regiao dos planetas
gigantes. Suas superficies sao mais quentes do que a de Tritao e, provavelmente, depletadas
em Ny, CO e CHy, mas estas moléculas podem ainda existir se estiverem armazenadas em
uma matriz de HoO em camadas internas congeladas.

Uma caracteristica comum a todos esses objetos é a exposi¢ao aos fotons de UV e
aos raios césmicos, principalmente HT, He™ e OT, os quais vao lentamente modificando a
quimica dos gelos da superficie (Moore et al. 2003). Fétons UV absorvidos nas atmosferas
de Tritao, Plutao e Tita podem formar produtos que precipitam, caindo em suas superficies.
J& a contribuicao dos fétons UV em superficies sem atmosfera é pequena. Segundo Moore
et al. (2003) a razao para isso é que a profundidade de penetracdo do UV nestes gelos é
apenas cerca de 0,15 pm.

A influéncia dos préotons de MeV nas moléculas é conhecida em termos gerais. Cada
H* (~ 1 MeV) cria um rastro de milhares de ionizagoes e excitagoes ao longo do caminho
no gelo, sendo a sua energia lentamente degradada. As ionizacoes irao produzir elétrons
secundarios, os quais irao criar tragos separados, excitando e ionizando ainda mais, que-
brando ligagoes e facilitando as mudancgas quimicas. Para gelo de HoO, um préton de 1
MeV atravessa cerca de 23 um, mas protons com energias mais altas tém maior poder de
penetragao. Além disso, cascatas secundarias de raios césmicos podem penetrar dezenas
de metros.

Acredita-se que durante o primeiro milhao de anos, quando a atmosfera terrestre nao
existia, todas as moléculas que chegavam através dos cometas eram dissociadas pelo aque-
cimento do impacto, o qual era suficiente para produzir grandes lagos e mares de lava
fundida. A situagdo mudou drasticamente, quando passou a existir uma atmosfera sub-
stancial. Quando os cometas chegam no Sistema Solar interno, o nticleo perde material
volatil por sublimacao e decai em poeira. A poeira cometaria é freada sem muito aque-
cimento na atmosfera superior da Terra, o que ja foi provado a partir da captura dessas
particulas pelo programa U2 da NASA. A partir desse programa, descobriu-se que essa
poeira ainda continha muitas moléculas organicas, inclusive moléculas pré-bidticas. A
tabela 1.5 diz respeito a comparacao entre a composicao dos gelos cometarios e intereste-

lares (abundancias relativas a dgua) .

1.5.4 Satélites Naturais Congelados

As magnetosferas planetarias retém elétrons e populacao de ions que passam a espiralar
nas suas linhas de campo magnético, formando um plasma. Estes ions podem surgir da
atmosfera superior ionizada, do vento solar, de raios cosmicos e de atividades vulcanicas,

como no satélite o de Jupiter. Estas espécies ionicas interagem com a superficie congelada
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TABELA 1.5: Comparacio entre as abundancias das moléculas presentes em gelos interestelares e

cometdrios. Tabela adaptada de Crovisier (1998).

AMBIENTES ASTROFISICOS CONGELADOS E EMPOEIRADOS27

Molécula Gelo interestelar | Gelo cometario
H>O 100 100

CO 10—40 20

CO, 10 6

CH30H 5

H,CO 2-6 1

HCOOH 3 0.05

CHy 1-2 1

outros 1
hidrocarbonetos | ? CyHy + CoHg
NH; <10 0.6

O3 <2 ?

OCS, XCS 0.2 0.7 OCS + CS 4+ H,CS

dos satélites produzindo varios fragmentos, os quais irao formar novas moléculas.

A superficie dos satélites galileanos Europa, Ganimedes e Calisto revelam superficies
dominadas por gelo de dgua (Calvin et al., 1995), materiais hidratados e quantidades
menores de SOy (Lane et al., 1981; Noll et al., 1995), COy (Smythe et al., 1998) e HyOs
(Calvin et al., 1995). Oxigénio molecular (O,) foi também identificado nas superficies
dessas trés luas e faz parte da atmosfera de Europa e Ganimedes (Hall et al., 1995, 1998).
Ozonio (O3) foi encontrado apenas em Ganimedes. Estas luas geladas de Jupiter exper-
imentam significante bombardeamento por prétons, elétrons e ions, principalmente ions
de enxofre e oxigénio, os quais alteram suas composicoes da superficie. Novas espécies
sao formadas, ja que algumas espécies estao armazenadas (aprisionadas) no gelo e causam
reacoes quimicas entre si, enquanto outras ligagoes quimicas se quebram e re-arranjam os
atomos e moléculas ali presentes.

Tita, a lua de Saturno, é o unico satélite do Sistema Solar que possui uma densa at-
mosfera (cerca de 1,6 vezes mais densa do que a atmosfera da Terra). A atmosfera de Tita
¢ composta principalmente de Ny com um pouco de metano e outras moléculas organicas.
As emissoes de CHy surgem principalmente entre 400—750 km de altitude e tém sido verifi-
cadas pela VIMS/Cassini (Kim et al. 2005). Entre os menores constituintes da atmosfera
incluem-se as nitrilas, CO, CO, e outros hidrocarbonetos. Dados dos constituintes da
atmosfera foram obtidos pelo UVS (Ultraviolet spectrometer) e pelo IRIS (Infrared Inter-
ferometer Spectrometer) a bordo das sondas Voyager 1 e Voyager 2 (Yung et al. 1984) e
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dados de CO foram obtidos a partir de radiotelescopios terrestres da linha CO 115 GHz
(Muhlehman et al. 1984; Marten et al. 1988). A espectrometria de massa acoplada a
cromatografia gasosa (GC-MS do inglés Gas Chromatograph Mass Spectrometer) a bordo
da Huygens detectou COz, Cy3Ny, CoHg e benzeno na superficie (Niemann et al. 2005).

A Cassini-Huygens é uma nave espacial equipada para 27 tipos de investigagoes cientificas.
Ela consiste de um orbitador, a Cassini, e de uma sonda, Huygens, na superficie do plane-
ta. £ a primeira sonda a orbitar Saturno e faz parte de um projeto colaborativo entre a
ESA (agéncia espacial européia) e a NASA (agéncia espacial norte americana) para estudar
Saturno e as suas luas através de uma missao espacial nao tripulada. Foi lancada a 15 de
Outubro de 1997 e entrou na orbita de Saturno no 1° de Julho de 2004. A Cassini tem
doze instrumentos, enquanto a Huygens tem seis, alguns deles ja citados acima. Dentre os
outros estao: um mapeador de RADAR, um sistema de imagem CCD, um espectrometro
de mapeamento visivel/infravermelho (VIMS, que identifica a composi¢ao quimica das
superficies, atmosferas e aneis de Saturno e de suas luas), um espectrometro de infraver-
melhos composto (que mede a energia infravermelha das superficies, atmosferas e aneis de
Saturno e de suas luas para estudar suas temperaturas e composigdes), um analisador de
poeira cdsmica (que estuda o gelo e graos de poeira dentro e préximo ao sistema Saturno),
um espectrometro de plasmas (que estuda o plasma dentro e préximo ao campo magnético
de Saturno), um espectrometro de imagens ultravioleta, um instrumento de imagens de
magnetosferas, um magnetometro (que estuda o campo magnético de Saturno e sua in-
teragdo com o vento solar, os aneis e as luas de Saturno) e um espectrometro de massa
de ions e neutros, além de telemetria para a antena de comunicagoes assim como outros
transmissores especiais que serao usados para fazer observagoes das atmosferas de Tita e
Saturno, e para medir os campos de gravidade do planeta e dos seus satélites.

Um grande nimero de moléculas de hidrocarbonetos mais complexos foi encontrado na
pesquisa da atmosfera desta Lua (Waite et al. 2005). Nela, a temperatura é em torno de 95
K, sendo algumas vezes mais quente devido ao efeito conhecido como estufa (greenhouse)
produzido por seus gases atmosféricos. Essa temperatura é muito fria para permitir agua
liquida em Tita. Entretanto, eventos tectonicos no interior rico em agua ou derretimentos
devido a impactos e lentos recongelamentos podem levar a episédios de dgua liquida na
superficie (Sagan et al. 1984). H4 razoes para acreditar que haja uma camada de agua
liquida no interior de Tita até hoje e que a amonia esteja misturada a ela (Saxena, 2007).

A fotoquimica de nitrogénio e metano leva a formagcao de moléculas complexas de hidro-
carbonetos e nitrilas. A natureza organica da quimica encontrada na atmosfera de Tita
sugere que essa exética lua de Saturno possa abrigar alguma forma de vida. Precursores de

aminodcidos tém sido produzidos em experimentos de laboratério que simulam a atmosfera
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superior de Tita (Kobayashi et al. 2006). Os aminodcidos sao os blocos fundamentais das
proteinas necessarias para a vida como a conhecemos. Entretanto, vale ressaltar que a vida
em outros ambientes extra-terrestres nao necessariamente deve ser como na Terra. Alguns
autores acreditam que a natureza do liquido na qual a vida evolui é que define a quimica
mais apropriada. Fluidos diferentes da agua poderiam ser abundantes na escala césmica
e poderiam portanto ser um ambiente no qual a bioquimica nao-terrestre poderia evoluir
(Bains, 2004). A natureza quimica destes liquidos poderia levar a diferentes bioquimicas.
Uma hipdtese discutida neste contexto diz respeito a bioquimica baseada em silanos em
nitrogénio liquido. Esta diferente quimica satisfaz ao caminho termodinamico para a vida
através de diferentes mecanismos e teria assinaturas quimicas diferentes da bioquimica
terrestre (Bains, 2004).



Capitulo 2

Estudando Superficies

“E provavel que nossa atual compreensao da origem da vida nao seja melhor do que era, hd 50 mil anos
atrds, nossa compreensao da origem do fogo. Podemos manté-la e brincar com ela, mas ainda nao

consequimos origind-la.”

(Lynn Margulis e Dorion Sagan (2002) em “O que € vida?”)

2.1 Catalise Heterogénea e Adsorcao

Uma reacao entre dois reagentes para formar um produto é dita catalisada quando é
intermediada por uma terceira espécie, que participa do processo, mas sai inalterada no
final. Tais reacoes sao muito mais rapidas na presenca do catalisador.

A catalise é dita heterogénea quando o estado de agregacao do catalisador difere do
estado dos reagentes, como é o caso de graos interestelares/gelos (catalisadores) e os gases
(reagentes) no meio interestelar (MI). Em todos os processos de catalise heterogénea, pelo
menos um dos reagentes devera ficar retido por um periodo significativo na superficie ex-
terior do catalisador sélido (Thomas et al., 1997). Este acimulo de matéria (moléculas ou
atomos) na superficie do catalisador é conhecido como adsorgao. As moléculas do gas (ad-
sorbato) podem se aderir aos graos (adsorbente ou substrato) de duas formas. Na primeira
situacao, conhecida como fisissorcao ou adsorgao fisica, os adsorbatos mantém apenas
ligacoes fracas com a superficie, sendo caracterizada pela auséncia de ligacao quimica en-
tre o adsorbato e o substrato. A adsor¢ao ocorre através de forcas de interacao moleculares
que podem ser de dipolo permanente ou dipolo induzido. Tais interagoes caracterizam esta
adsor¢ao como adsorgao de van der Waals (Friend, 1993). Na segunda, conhecida como
quimissor¢ao ou adsorcao quimica, ha formacao de ligacdo quimica entre o substrato e o
adsorbato. A adsorcao fisica pode ser facilmente distinguivel da adsor¢ao quimica. As

principais diferengas entre estes dois tipos de adsorcao podem ser encontradas na tabela
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2.1.

TABELA 2.1: Comparacao entre adsorgao quimica e fisica. Adaptada de Gomes, 2007)
Critérios Adsor¢ao quimica Adsorgao fisica
Energia de ativacao (E) Usualmente baixa Zero
Entalpia de adsor¢ao (—AH,g) | 20—400 kJmol™* 8—20 kJmol !
Temperatura de ocorréncia Usualmente ¢ baixa, mas Usualmente baixa, mas

depende da energia de depende da temperatura
ativagao de ebuligao
Zona de ocorréncia Centros ativos de Toda a superficie
alguns sélidos de um sélido
Reversibilidade Freqiientemente irreversivel | Reversivel
Numero de camadas adsorvidas | monocamada multicamadas

Existem varios processos em superficie de interesse astroquimico. Alguns proces-
sos basicos podem ser vistos na figura 2.1 e incluem adsor¢ao, espalhamento, difusao e
dessorgao (figura 2.1 a). Algumas moléculas podem ser espalhadas diretamente ao colidi-
rem com a superficie e voltarem para a fase gasosa enquanto outras aderem a superficie. Se
estas moléculas tém energia suficiente, elas podem difundir, migrando através da superficie
até encontrarem um sitio ligante de menor energia. Algumas podem dessorver da superficie
antes de alcancar tais sitios, processo conhecido como trapping-desorption. A probabilida-
de de adesao a superficie (ST, sticking probability) é uma medida de quao provavelmente
uma molécula esta apta para aderir a superficie ao invés de ser espalhada ou aprisionada
por um curto periodo de tempo, dessorvendo em seguida. Até o momento, esta quantidade
s6 pode ser determinada empiricamente e ¢ um dado importante em astroquimica. Se ener-
gia é fornecida a superficie, as moléculas ligadas a esta podem difundir ou dessorver. Por
exemplo, dessorcao molecular pode ocorrer com o aquecimento dos graos. Em condicoes
de baixas temperaturas (encontradas no MI), as espécies adsorvidas na superficie tendem
a formar gelos moleculares, mudando da fase gasosa para sélida, ao invés de permanecer
no estado de gas-adsorbato.

As reagoes de catalise heterogénea para a transformacao das espécies A e B em P
ocorrem, geralmente, segundo dois mecanismos que estao esquematizados na figura 2.1
b. O primeiro é o mecanismo Eley-Rideal (ER), no qual a formacao dos produtos ocorre
quando atomos ou moléculas na fase gasosa colidem com atomos ou moléculas adsorvidas
previamente. Esse mecanismo poderia explicar as reacoes de hidrogenacao que ocorrem
nos graos interestelares, formando espécies como Hy e HyO e pode ser representado pela

equacao 2.1. Entretanto, so foi possivel determinar experimentalmente que isso realmente
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ocorre para um numero limitado de sistemas (Zecho et al., 2002). Em um caso simples,
uma espécie mais complexa (A;B) é formada, permanecendo aprisionada na superficie ou,
se a entalpia de formagao for suficiente, ela pode dessorver diretamente na fase gasosa.
Pode ocorrer também uma reagao de substituigao, na qual duas espécies sao formadas (As
+ B). Qualquer combinagao dessas espécies pode permanecer na superficie ou dessorver
na fase gasosa. Uma descricao mais detalhada da dessorcao a nivel molecular sera dada
mais adiante.

Ja o segundo mecanismo, Langmuir-Hinshelwood (LH), mais comum em catalise de
superficie, se da pelo encontro de duas espécies ja adsorvidas e pode ser representado pela
equacao 2.2. Neste caso, ambas as espécies estao previamente adsorvidas na superficie,
uma aprisionada num sitio ligante e a outra difundindo livremente através da superficie.
Quando a espécie difusora colide com a espécie adsorvida ocorre uma reacao, gerando
uma nova espécie (AsB), que como no caso Eley-Rideal, poderd permanecer aprisionada
na superficie, mas é geralmente dessorvida. Este mecanismo é muito usado para explicar
a formacao de espécies moleculares mais complexas, em caminhos de reacao envolvendo
radicais (tais como OH) ou dtomos (O), os quais podem ter sido gerados e/ou aprisionados
no gelo durante o processamento energético. Reagoes de substituicao também sao possiveis,

gerando duas novas espécies (Fraser & van Dishoeck, 2004).

Aadsm“vido + Bgas — P (21)

Aadsorvido + Badsorvido — P (22)

FIGURA 2.1: Processos (a) fisico e (b) quimico que ocorrem na superficie do

gelo de um grao interestelar ou protoestelar. Adaptado de Fraser et al. 2004.
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Do ponto de vista microscopico, os processos de dessor¢ao nos ambiente astrofisicos
nao sao muito bem entendidos. Por exemplo, devido a baixa temperatura das nuvens
moleculares (~15 K) e a alta eficiéncia de condensacao, todas as espécies gasosas (exceto
H, e He) estariam esgotadas pela condensacao dos graos numa escala de tempo de 105 anos
para as densidades de gés tipicas (Willacy et al. 1998). Nenhum mecanismo conhecido
pode manter a populacao observada durante o tempo de vida de milhoes de anos nesses
ambientes. A falta de entendimento é tanta que as taxas de dessorcao sao parametros
ajustaveis nos modelos tedéricos de nuvens moleculares.

As espécies neutras na fase gasosa aderem aos graos a partir de colisoes e a probabilidade
de aderir depende da substancia, da temperatura e da pressao. As espécies que estao na
superficie podem dessorver através da evaporacao térmica, na qual a&tomos ou moléculas no
estado liquido (ou sélido, se a substancia sublima) ganham energia suficiente para passar
ao estado vapor, e/ou por outros processos de dessor¢gao nao térmicos, como por exemplo
a partir da radiacao incidente. Nesse contexto, serao discutidos mais adiante, alguns dos
mecanismos de dessor¢ao mais usados para explicar a dessor¢ao nos ambientes astrofisicos.
Antes, porém, uma introducao a fotoionizacao e fotoexcitagao sera apresentada, ja que o

entendimento destes dois processos sao importantes para o entendimento da dessorcao.

2.2 Fotoexcitacao e Fotoionizacao

Se a energia de um féton (ou de um elétron) que incide numa molécula presente num
material for suficiente para promover um elétron (de valéncia ou de camada interna) de
um orbital da molécula, cuja energia é menor, para um orbital de energia maior, a molécula
ficara num estado chamado de estado excitado. Esse processo é conhecido por fotoexcitacao
(ou excitagao). Caso a energia seja suficiente para vencer as forgas que mantém o elétron
ligado, este pode ser ejetado, desacoplando-se completamente dos orbitais moleculares.
Como conseqiiéncia, temos uma molécula sem um elétron mais um elétron (fotoelétron)
livre. Esse processo é conhecido como fotoionizagao (ou ioniza¢ao). Num sélido, a energia
cinética méxima (E,42ima) que esse fotoelétron pode adquirir é indicada pelo equagao de

Einstein para o efeito fotoelétrico, equacao 2.3:

Ema:vima =hv—-W (23)

onde h é a constante de Planck, v é a freqiiéncia do féton incidente e W é a funcao
trabalho. Como pode ser visto na figura 2.2, a funcao trabalho depende da energia de
ligacao (particular do material) do elétron aos dtomos do material (ou seja, a energia

minima para remover um elétron de sua ligagdo atomica, potencial de ionizagao) e da
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energia dissipada, via colisoes, até este elétron atingir a superficie do material. Entretanto,
vale salientar que o efeito fotoelétrico ocorre predominantemente na superficie e regioces
proximas a superficie. Alguns elétrons terao energia cinética menor que E,,4zime €m virtude

da perda de energia que sofrem ao atravessar o material.

FIGURA 2.2: Esquema mostrando o caminho que um dtomo pode percorrer

até a superficie do material, causando diferengas nos valores da funcao trabalho.

A figura 2.3 mostra os processos de excitagao e ionizagao nos orbitais de valéncia e
de camada interna. Um estado excitado de camada interna, ou excitagao de buraco de
carogo, corresponde a uma situagao em que o elétron é ejetado de um orbital interno (nao
da valéncia), deixando uma vacancia nesse orbital. Quando o f6ton incide com energia
na faixa do ultravioleta, a probabilidade de absorcao desse f6ton por orbitais de valéncia
¢ muito grande e vai diminuindo conforme ha aumento da energia. Para fétons na faixa
dos raios-X, hda aumento da probabilidade de absorcao por orbitais mais internos. Esse
comportamento permite que se excite um orbital precisamente, de maneira localizada. Por
exemplo, na faixa de energia dos raios-X moles, apenas elétrons de orbitais de camada

interna serao excitados ou ionizados.

2.3 Relaxacao Eletronica

Apos a excitagao ou ionizagao, a molécula é forcada a buscar uma nova configuragao de mais
baixa energia, devido ao buraco criado. Nesse contexto, podem ocorrer varios processos
de relaxacao eletronica, entre eles os dominantes: o processo Auger e a fluorescéncia de
raio-X.

A fluorescéncia de raio-X e o processo Auger sao eventos concorrentes e, portanto,
mutuamente exclusivos. A probabilidade de ocorréncia das transicoes Auger é favorecida
para energias de ligacao abaixo de 2 keV. Esta probabilidade é chamada rendimento Auger
(Auger yield). A figura 2.4 mostra a curva de probabilidade de ocorréncia do processo
Auger e da fluorescéncia para alguns elementos quimicos. Conforme o ntimero atomico
aumenta, a probabilidade de ocorréncia do mecanismo Auger diminui. Nesse trabalho,

os atomos envolvidos nas moléculas estudadas apresentam baixo nimero atomico, menor
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FIGURA 2.3: Esquema mostrando a excitagao e ionizagao de valéncia (&

esquerda) e excitagdo e ionizacdo de camada interna (a direita) molecular.

que 30. Nesse caso, a probabilidade da fluorescéncia vai a zero e o processo Auger tem
probabilidade ~ 1.

FIGURA 2.4: Probabilidade de ocorréncia do processo Auger e de fluo-

rescéncia em fungdo do nimero atdémico (adaptado de Jenkins 1999).
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Um exemplo de processo Auger pode ser visto na figura 2.5. Como um exemplo didatico,
vamos utilizar um atomo de Berilio (Be) em condigao de neutralidade. O estado atémico
(neutro) do Be sera tomado como referéncia, atribuindo-se a ele energia zero. Apés a
excitacao (um elétron é removido do nivel K, figura 2.5 b), a energia correspondente a
esse estado é igual a energia de ligacao do elétron removido (Ej). Neste exemplo, o tinico
mecanismo possivel de desexcitacao é a emissao de elétron Auger, pois as regras de selecao
de dipolo proibem emissoes de raios-X para transi¢coes que envolvam estados de mesmo
momento angular (do tipo 2s-1s). A repulsdo coulombiana entre os elétrons 2s na presenca
da lacuna no nivel 1s, conduz a transicao Auger representada na figura 2.5 b, resultando
no fon Bet™. A energia no estado final é a soma das energias de ionizacao dos estados
anteriores, denotadas por Ez;(Be’) e Ez;(Be™). Assim, a energia do elétron emitido (E4)
¢é dada pela equagao 2.4 e é funcao univoca dos niveis envolvidos, ou seja, é independente
da energia do foton incidente, que gerou a primeira vacancia. Assim, cada elemento da
tabela periédica possui seu conjunto de energias Auger caracteristicas (Carlson 1975).

A transigao exemplificada é bastante simples e é indicada por K-L1-L1 (esta notacao
é normalmente utilizada em raios-X). Para os elementos mais pesados, o resultado da
relaxagao atomica quase nunca é o nivel de vacuo, e a estabilizagao ocorre via seqiiéncia

de emissoes Auger e raios-X, resultando em estado de ionizacao miltipla.

Ejy= Ex — (Ep1(Be®) — Epi(Be™)) (2.4)

A partir da figura 2.5, é possivel perceber que pelo menos estados de energia de trés
elétrons tomam parte do processo. Portanto H, He e atomos de Li isolados nao podem
gerar elétrons Auger. Nos sélidos, os elétrons de valéncia sao compartilhados e as transigoes
Auger do tipo K-V-V ocorrem envolvendo estes elétrons.

Na pratica, os cdlculos para determinacgao das energias Auger sao bem mais complexos,
pois devem ser considerados alguns esquemas de acoplamento como campos magnéticos de-
vidos aos spins e momento angular orbital das camadas parcialmente preenchidas, além das
interagoes eletronicas. As transigbes Auger mais pronunciadas, observadas na AES (Auger
Electon Spectroscopy), sdo aquelas envolvendo orbitais vizinhos (KLL, LMM, MNN, NOO,
MMM e OOO) (Dekeiser, 1973; Briggs, 1983) .

Dependendo de como ocorra o rearranjo dentro do atomo, tém-se diferentes processos
Auger, sendo estes denominados de Auger Normal, Auger Ressonante e Auger Cascata,

conforme pode ser visto na Figura 2.6.
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FIGURA 2.5: Esquema mostrando a relaxacio eletronica Auger do Berilio.
a) Atomo em estado neutro; b) um elétron do nivel 1s é removido. Um elétron
do nivel 2s toma o lugar do anterior, enquanto o outro é emitido como elétron

Auger; ¢) um fon Be'™ resulta do processo. Adaptada de Pereira, 2000.

FIGURA 2.6: Esquema mostrando os diferentes processos de decaimento

Auger num &tomo (Hollas, 1986).

No decaimento Auger normal, um elétron do carogo é ionizado deixando um buraco.
Um elétron de uma camada mais externa sofre decaimento ocupando o buraco do caroco,

enquanto um segundo elétron é ejetado simultaneamente (elétron Auger normal), formando
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dois buracos (2h — two holes).

No decaimento Auger ressonante, um elétron do caroco é excitado para um orbital
desocupado, deixando um buraco de camada interna. Neste caso, podem ocorrer dois
tipos de decaimento, uma vez que o elétron do caro¢o nao sofreu ionizacao. No primeiro
caso, chamado de decaimento Auger participante, o préprio elétron excitado participa no
processo de decaimento, ocupando a vacancia na camada interna ou sendo ejetado do
sistema. Nesses processos, ocorre entao a formacao de um buraco e a emissao de um
elétron (1hle — one hole/one electron). No segundo caso, chamado de decaimento Auger
espectador, o buraco no caroco deixado pelo elétron excitado é ocupado por um elétron de
uma camada mais externa e um segundo elétron é liberado (ejecao do elétron Auger). Apds
a emissao do elétron Auger, o elétron espectador continua no orbital para o qual sofreu a
excitagao. Desta forma, temos a emissao de um elétron e a formagcao de dois buracos (2hle
— two holes/one electron).

Existe ainda a possibilidade da vacancia na camada interna ser preenchida por um
elétron de um orbital préximo. Neste caso, denominado de Auger satélite, o excesso
de energia, além de promover uma ionizacao de elétron de valéncia pode excitar outros

elétrons, como ¢ mostrado na ilustracao mais a direita da Figura 2.6.

2.4 Processos de Dessorcao

A investigagao de superficies pode ser feita através da excitagdo eletronica das espécies
presentes nesta superficie através da incidéncia de fétons, elétrons ou fons, pois diferentes
processos podem ocorrer quando ha a interacao da radiagao ionizante com a matéria. Como
ja foi dito anteriormente, a incidéncia destas particulas leva a excitagoes eletronicas que
resultam em diferentes espécies, as quais geralmente sao fragmentos das moléculas que
constituem a superficie e que sao responsaveis por varios tipos de mudancas quimicas e
fisicas no ambiente onde se encontram. Entre essas espécies estao radicais neutros, ions
positivos e negativos e elétrons secundarios nao térmicos (Pelc et al. 2002). Tais espécies
podem ser recapturadas, sofrer reagoes secunddarias, emitir radiagao, ionizar-se e/ou serem
dessorvidas. Esse tipo de dessorc¢ao, originada devido as excitagoes eletronicas, é conhecida
como Dessor¢ao Induzida por Transi¢oes Eletronicas (DIET, Desorption Induced by Elec-
tronic Transitions). Dentro desse conjunto, estao vérios tipos de dessorcao, dependendo
da energia envolvida e da particula incidente na amostra. Nesse trabalho, estaremos dando
énfase a alguns dos principais processos de interesse astrofisico, como os estimulados por
fotons de raios-x moles, elétrons rapidos e lentos e ions energéticos incidentes. Detal-

hes podem ser encontrados em Baragiola (2005) e Pelc (2002) e referéncias contidas nos
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1mesmos.

2.4.1 Dessorcao Estimulada por Fétons e por Elétrons

Dessorcao estimulada por fétons é conhecida pela sigla PSD, Photon Stimulated Desorp-
tion. Ja a dessorcao estimulada por elétrons tem a sigla ESD, Electron Stimulated Desorp-
tion, sendo esta semelhante a PSD em termos experimentais e complementar em termos
dos resultados obtidos. No caso de PSD, a particula incidente é o féton, enquanto que,
no caso de ESD, é o elétron. Em ambos os casos, o que se forma apds o impacto sao
ions, espécies neutras e elétrons secundarios. Todas essas espécies podem dessorver ou
interagir com outras na propria superficie. Entretanto, é importante comentar sobre algu-
mas diferencgas entre a excitacao e a ionizacao estimulada por fétons e por elétrons. Na
excitacao e ionizagao estimulada por elétrons, o impacto do elétron fornece parte de sua
energia e momento para o alvo (amostra). Em contraste, a absor¢ao de féton ressonante
transfere toda a energia e momento do féton para o sistema. Assim, a energia do elétron
(E;) pode causar qualquer excitagdo (AE) numa faixa de 0 < AE < E;, enquanto um
foton monoenergético promovera somente excitacoes referentes a AE = hr. Para elétrons
rapidos que sofrem espalhamento em angulos pequenos (baixa transferéncia de momento),
os elementos de matriz que controlam muitas das excitagoes sao os mesmos que os de es-
palhamento de fétons (limite de dipolo). Assim, o feixe de elétrons atua como uma fonte
de radiagao branca com energia maxima de um pseudo-féton (E; = hr). Excitagdes por
feixe de elétrons sao entao menos especificas do que excitagoes por foton ressonante. Logo,
os decaimentos subseqiientes as excitacoes sao mais complexos de interpretar.

A figura 2.7 mostra o grafico da segao de choque de ionizagao. A partir dela é possivel
observar que a se¢ao de choque maxima é alcancada quando a energia primaria dos elétrons
é de 3 a 4 vezes a energia do limiar de ioniza¢do (energia necessaria para excitar ou ionizar
o elétron), enquanto que a se¢ao de choque méxima para fétons é alcancada quando a
energia do féton é igual a energia do limiar de ionizagao. Nessa figura, a energia reduzida
(Upnyy) é igual a Uy,y; = E;/Ey; ou hv/E,y;, onde E,;; € a energia de ligagdo de um elétron
com numeros quanticos nlj e E;(hv) é a energia do elétron (ou féton) incidente (Netzer et
al. 1988). n é o nimero quantico principal, 1 é o niimero quantico secundério ou azimutal
e j € o numero quantico de momento angular total.

A Figura 2.8 mostra um diagrama esquemaético dos processos de dessorcao devidos a
interacao de fétons (ou elétrons rapidos) com a superficie do gelo, simulando os efeitos da
radiacao no gelo interestelar e cometario. Vérios processos podem ocorrer, dependendo
da energia incidente envolvida. Elétrons ou fotons de raio-X interagem com moléculas

da superficie, excitando-as ou ionizando-as (Figura 2.8a). Fdtons podem ser absorvidos
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FIGURA 2.7: Secoes de choque de fotoionizacao e de ionizacdo por elétron
em funcdo da energia reduzida (U,;;). Adaptada de Silva, 2006.

e os elétrons capturados. Além disso, ambos podem ser espalhados. No caso dos fotons,
estes podem também ainda ser refletidos ou transmitidos pela superficie. Se um féton (ou
elétron) incidente é absorvido (ou capturado) (t ~ 1077 s), ele pode promover um elétron
de uma molécula da superficie para um estado excitado ou para o continuo, criando um bu-
raco de carogo. Como conseqiiéncia do processo de ionizagao, fotoelétrons sao ejetados pela
superficie. Elétrons secundérios sao também formados. Na figura 2.8 b) apés relaxacao,
ocorre a emissao de elétron Auger, ja que o niimero atomico dos atomos envolvidos é menor
do que 30. Na Figura 2.8 ¢) principalmente por causa da repulsao coulombiana dos buracos
positivos nos orbitais de valéncia, devido ao processo Auger, ocorre dissociacdo molecular
e dessorcao. Os elétrons e fotons de raio-X incidentes interagem com moléculas apenas da
superficie, nao alcancando o volume. Dessa forma, os fragmentos sao dessorvidos principal-
mente da regiao de interacao. A energia depositada no sistema ¢é suficiente para produzir
uma transicao ressonante, o que significa uma excitacao localizada. O estado final nesse
processo deverd ser uma quebra de ligacao no sitio de excitacao e a conseqiiente dessorgao
(Andrade et al. 2007).

O primeiro modelo microscopico usado para explicar a dessorcao foi o modelo Menzel,
Gomer e Redhead, também conhecido pela sigla MGR, (Menzel e Gomer 1964; Redhead,
1964). Esse modelo foi criado a partir da incidéncia de elétrons na amostra, ou seja,
usando a técnica de ESD. Entretanto, o mesmo pensamento pode ser aplicado a incidéncia
de fotons. A suposicao bésica desse modelo é que a dessorcao seja uma conseqiiéncia da
excitacao eletronica da ligagao metal-adsorbato. O processo é similar ao da fase gasosa,

exceto que nesta fase, se a transicao acontecer os fragmentos irao dissociar ou ficarao
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FIGURA 2.8: Esquema mostrando o processo de dessor¢io devido ao impacto de raios-X (ou elétrons)

na superficie congelada (poeira interestelar/cometa).

ionizados. Por outro lado, no sistema metal-adsorbato, a molécula (adsorbato) pode ser
neutralizada, devido a presenga de elétrons livres no metal. Assim, embora os valores de
secao de choque para a excitagao primaria sejam similares em ambos os casos, os valores
correspondentes para a dessorcao de ions ou espécies neutras devem ser menores do que
aqueles da fase gasosa. O mecanismo basico é mostrado na figura 2.9. O potencial de
interagao metal-adsorbato no estado fundamental é a curva M + A. A excitagdo causa
uma transigdo de Frank-Condon (linha vertical) do estado fundamental do sistema para
um estado anti-ligante, curva M + A* ou para M~ + A™. Ao longo de M + A*, a particula
ird dessorver como neutra ou pode viajar até encontrar uma das infinitas curvas M* + A,
através da qual ela pode ser recapturada, dependendo da energia ganha pelo &tomo durante
seu percurso. No caso em que hd a transicao do estado fundamental para M~ + A™, o
ion pode ser dessorvido através desse caminho ou ser recapturado se encontrar a curva
de estado excitado na descida, antes de d<d, (distancia critica). Para distancias d>d., o
ion ird dessorver como neutro se alcancar um estado excitado. Assim, para ser dessorvido
como ion ele precisa atravessar toda a curva sem ser recapturado. Nesse modelo, os ions

sao criados com uma energia minima, Ej;n:q.-, a qual é representada pela equagao 2.5.
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Elimiar = Edessorgdo + ‘/ionizag&o + Ecinética - k¢ (25)

Eiimiar depende de para onde os elétrons estao indo, isto é, se para o continuo ou para
o nivel de Fermi, k=0,1 ou 2. O valor maximo para fons é cerca de 15 eV e para espécies
neutras é cerca de 4-10 eV. O modelo MGR funciona razoavelmente bem para ligagoes
covalentes. Entretanto, quando o modelo MGR foi aplicado a ions e espécies neutras
dessorvidos de compostos de valéncia preenchida (alguns éxidos, por exemplo), surgiram
algumas limitacoes sérias. O limiar para dessorver OT, assim como a energia cinética dos
ions foram significantemente mais altos que no caso de sistemas covalentes. Feibelman e
Knotek (1978) concluiram, apds interpretarem os resultados de varios autores, que o limiar
ocorreu a energias de elétrons incidentes que puderam ser identificadas como excitacoes do

nivel de caroco dos dtomos do metal.

FIGURA 2.9: Diagrama esquemético da dessorcao estimulada por elétrons pelo modelo MGR. Segovia,
1996.

O principio basico do modelo KF, para ESD no caso do 6xido de titanio, baseado no
decaimento Auger, é mostrado na figura 2.10. A particula incidente cria um buraco no
nivel 3p do Ti com energia de ligacao de 35 eV. Como a banda de valéncia esta vazia, um

elétron do nivel molecular 2p do O com energia de ligacao de 13,5 eV decai para preencher
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FIGURA 2.10: Esquema da ESD do modelo F-K. Segovia, 1996.

o buraco e o excesso de energia pode ser tomado para levar dois elétrons 2p do O para o
vacuo. Nesta situacao, Ti*t < OT est4 sujeito a uma forca coulombiana repulsiva muito
grande e finalmente o fon OF é ejetado.

Mais recentemente, o modelo KF foi estendido para sistemas covalentes num mecanismo
de dessorcao mais generalizado, chamado de dessorcao estimulada pelo processo Auger
(ASD) (Menzel, 1982). Este é o modelo utilizado atualmente para explicar os processos de
dessorcao de ions em superficies e tem como base, o processo Auger mencionado na secao
2.3.

Em adicao a dessorcao de fons estimulada por Auger, que é um processo direto, outro
processo, indireto, conhecido pela sigla XESD (de X-ray Induced Electron Stimulated
Desorption), pode ser responsavel pela dessorgao de uma parte dos ions dessorvidos. Neste
caso, a dessorcao de espécies da superficie ocorre devido a saida de Auger energéticos
e de fotoelétrons, a maioria proveniente do interior da amostra (bulk) (Ramaker et al.
1988; Purdie et al. 1991). Os processos de fragmentacao e dessorgao pela XESD podem
acontecer via excitacoes de valéncia simples e multiplas e via ionizacao. O processo XESD
é proporcional ao rendimento de emissao de elétrons e acontece até mesmo abaixo da borda

de absorcao.
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2.4.2 Dessorcao por Captura Dissociativa de Elétrons

A captura dissociativa de elétron (DEA, Dissociative Electron Attachment) é um processo
muito usado para explicar a formagao de ions negativos nos ambientes astrofisicos, nos
quais graos e gas estao simultaneamente presentes. Tal processo pode ser representado
por AB + e~ — AB™ — A~ + B, onde a molécula AB se combina com um elétron livre,
dando um anion num estado super—excitado AB™*, o qual se dissocia dando os fragmentos
moleculares A~ e B. Este processo pode ser representado pela figura 2.11. A molécula
inicialmente no estado vibracional fundamental (azul) experimenta uma transi¢ao vertical
(vermelho) para um estado eletronico repulsivo, dissociando-se. Nos ambientes astrofisicos,
esses elétrons livres possuem baixa energia (< 20 eV) e podem surgir da fotoionizagao das
moléculas do gas e da emissao de fotoelétrons nos graos. Esses elétrons lentos podem

colidir com os graos e serem aprisionados.

FIGURA 2.11: Esquema representando a dessorcio por captura eletronica.

Um canal que compete com o DEA na fase gasosa é o decaimento de um estado repulsivo
de volta ao estado fundamental, emitindo um elétron (autodetachment). Nesse caso, a
molécula fica excitada vibracionalmente no estado final AB com a liberacao de elétron de
baixa energia.

Quando a molécula dissocia, o excesso de energia cinética que o fragmento ganha pode
resultar na dessor¢ao direta. Se a DEA ocorre no volume (bulk, camadas mais internas
do grao), o fragmento energizado ird colidir com as moléculas adjacentes e comega uma
colisao em cascata. Se essa colisao é proxima da superficie - como é o caso de mantos de
gelo finos - o resultado pode ser a dessorcao das moléculas da superficie, principalmente
moléculas neutras. DEA parece ocorrer nos gelos mais comuns e relevantes na astrofisica,
incluindo CO, Oy (Sanche, 1984), e gelo de 4gua amorfo (Rowentree et al. 1991). Segundo
Huels et al. (1995), com uma segao de choque da ordem de o ~ 10717 cm?, a probabilidade

de ocorréncia de DEA num manto de gelo com cerca de 100 monocamadas devido a esses
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elétrons de baixa energia deve ser igual a 1.

2.4.3 Dessorcao por Raios Césmicos - PDMS

Raios cosmicos (ou particulas energéticas) podem provocar dessor¢ao por aquecimento pon-
tual (heating spot) ou pelo aquecimento do grao inteiro e sublimagao. O aquecimento pon-
tual (como no caso de PDMS) refere-se a dessorgao nao—térmica imediata das moléculas
em torno do trago da particula e assim, independe do tamanho do grao (Léger et al. 1985,
Bergin et al. 1995). O tempo de vida estimado para condensados volatilizarem devido a
esse mecanismo é 4 Mega-anos (Schutte, 1996). A dessorgao térmica induzida pelos raios
cosmicos ¢ atrasada e resulta do aumento de temperatura do grao inteiro, devido a energia
depositada (Léger et al. 1985; Watson & Salpeter, 1972). Mas novamente aqui, a taxa de
dessorcao é muito baixa, com uma estimativa média para dessorver as moléculas dos graos
de, no minimo, 8 Mega-anos para um grao de 0.25 ym (Léger et al. 1985).

Um diagrama esqueméatico mostrando o processo de dessor¢ao devido ao impacto dos
raios césmicos (nesse trabalho, representado por fragmentos de fissao (FF) do califérnio
252 (?°2Cf) com a superficie congelada é apresentado na figura 2.12. Nesse caso, estamos
simulando os efeitos dos raios césmicos (particulas altamente energéticas) na superficie
congelada dos graos interestelares e cometas. Os FF tém energia (Epp) ~ 100 MeV e
velocidade (Vpp) ~ 1 cm/ns (> velocidade de Bohr). De um modo geral, a perda de energia
do projétil pode se dar mediante dois processos fisicos: perda de energia nuclear e perda
de energia eletronica (Martinez, 2003). Os dois processos podem ocorrer simultaneamente,
mas um deles predomina, dependendo da velocidade do projétil. Para velocidades do
projétil da ordem ou maiores do que a velocidade de Bohr, a perda de energia eletronica
é a contribuicao mais importante. Neste tltimo caso, a energia do projétil é cedida ao
sistema eletronico da amostra (energia potencial e cinética dos elétrons); constituindo-se,
portanto, em colisoes ineldsticas entre o projétil e os demais atomos do material. A Figura
2.13 mostra a curva da perda de energia (poder de frenamento, dE/dx) para um alvo de
LiF em funcdo da energia dos fragmentos de fissao do 2°2Cf como projéteis. Esta é uma
simulacao feita com o programa TRIM, nas condigoes do nosso trabalho (Martinez, 2003).

A figura 2.12a ilustra um projétil (com carga q e velocidade v) impactando na superficie,
atravessando-a no tempo t=0. O projétil perde parte de sua energia (dE/dX ~ -1 keV/A)
ao longo do caminho, modificando o seu estado de carga e velocidade (1076<t<10715)s.
Os FF ionizam e/ou excitam as moléculas adsorvidas na superficie. A deposigao de energia
no sistema eletronico acontece de duas formas: pela produgao de elétrons secundarios (4)
devido a interagao direta com o projétil e pela interagao desses elétrons secundarios (que

transportam parte da energia depositada para pontos mais afastados da trajetoria do ion
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FIGURA 2.12: Esquema mostrando a interacdo entre os FF do 2°2Cf em
superficie congelada, simulando raios cdésmicos impactando em ambientes as-

trofisicos empoeirados.

FIGURA 2.13: Curva da perda de energia (poder de frenamento, dE/dx) para
um alvo de LiF em funcdo da energia dos fragmentos de fissdao do 2°2Cf como
projéteis (Martinez, 2003).
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dentro do material) com os elétrons do sélido. Assim, o trago é usualmente dividido em duas
sub-regioes: uma positiva denominada de “infra-trago”no centro, e uma outra negativa
denominada de “ultra-trago”ao redor, como mostrado na Figura 2.12b. A maior parte da
energia perdida pelo projétil no impacto é transferida para o infra-traco, e o campo elétrico
produzido por esse trago positivo imediatamente apds a emissao dos elétrons secundarios
é da ordem de e = 1 eV/A.

Dissociagoes moleculares e reacoes quimicas podem ocorrer, causando a emissao de fons
mais leves como H' (t>10713 5). O préximo estdgio é a relaxagao do trago, quando as
espécies pré-formadas ou espécies quimicas maiores sao dessorvidas num t > 10713 s, Figura

2.12d. Durante o processo de emissao, a neutralizacao de fons também pode ocorrer.
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Metodologia Experimental

“Life is almost everywhere, as long as we stay on the Earth’s surface. However, if we consider the whole
planet from its center to the outer reaches of its atmosphere, the biosphere will appear as a wafer-thin
layer between the boiling lava and the freezing stratosphere. And if we were to ask a learned astronomer

where to find life, the answer would be: almost nowhere.”

(Michael Gross (2001) in: Life on the Edge.)

Como mencionado no capitulo anterior, a investigacao de superficies pode ser feita
através da excitacao eletronica e conseqiiente dessorcao das espécies ou de fragmentos das
espécies presentes nestas superficies, devido a incidéncia de fétons, elétrons ou ions.

Neste trabalho, foram utilizados trés tipos de técnicas de dessor¢ao induzida: a estim-
ulada por fétons (PSD), a estimulada por fons energéticos (PDMS) e a estimulada por
elétrons (ESD). Todas estas técnicas fazem uso da espectrometria de massa por tempo de
voo (TOF-MS, do inglés Time-of-flight mass spectrometry). Os dados de PSD e PDMS
foram obtidos no Laboratério Nacional de Luz Sincrotron (LNLS, Campinas/SP). J& os
dados com elétrons foram obtidos no Laboratério de Quimica de Superficies (LaQuiS) do
Departamento de Fisico-Quimica, do Instituto de Quimica da UFRJ. Essas técnicas po-
dem dar informacoes relevantes sobre a quimica do sistema em estudo, contribuindo para
a compreensao das excitacoes eletronicas fundamentais, estruturas e ligagdes de dtomos
e moléculas e para a compreensao dos processos de danos ocasionados por radiagoes em
superficies (degradacao). Em todos os casos, foram necessirias simulagoes de gelos as-
trofisicos em camaras de ultra-alto vacuo (UHV, ultra-high vacuum).

Neste capitulo, sera mostrada a importancia do uso da condicao de UHV, o método
de preparacao das amostras utilizadas, alguns conceitos matematicos necessarios para o
entendimento da espectrometria de massa por tempo de voo, além dos conceitos expe-
rimentais para as técnicas de PDMS, PSD e ESD e o procedimento de tratamento dos
dados.

48
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3.1 Por que Ultra-alto Vacuo?

Segundo a definicao da Sociedade Americana de Vacuo, uma regiao estd sob vacuo se se
encontra a uma pressao menor que a pressao atmosférica (Alfred, 1969), ou seja, com uma

densidade menor que 2 x 10 moléculas cm™3.

Dessa forma, é razoavel definir diversos
tipos de vacuo: baixo, médio, alto e ultra-alto vacuo, dependendo do regime de pressao em
questao. A Tabela 3.1 mostra a relacdo entre pressao e alguns parametros para os varios

tipos de vacuo.

TABELA 3.1: Alguns parametros para os varios tipos de vacuo. Adaptada de Stempniak,
2002.

Pressao atmosférica Médio vacuo Alto vacuo Ultra-alto vacuo

Pressao (Torr) 760 1073 10-6 107°
Numero de

moléculas 2x1019 3x1013 3x1010 3x108
por cm?

Livre caminho
médio entre 6,5x1076 5 500 5x106

as colisoes (cm)

Até recentemente, simulacoes em laboratério de gelos protoestelares e interestelares com
o intuito de estudar reagoes e o comportamento do interior da amostra (bulk) eram feitas en
alto vacuo (HV, high vacuum) (Allamandola et al., 1999; Moore et al., 2001; Ehrenfreund et
al., 2001; D’Hendecourt and Dartois, 2001). Tais experimentos, feitos a pressoes em torno
de 107% - 1077 mbar trouxeram grandes contribuicoes para o entendimento dos sélidos
moleculares e seus papéis na evolucao quimica dos ambientes astrofisicos. Através de uma
combinacao entre experimentos de laboratorio e observacoes, foi possivel identificar as
principais espécies presentes nos mantos de gelo e concluir que UV e elétrons podem gerar
um numero de espécies moleculares mais complexas, de relevancia pré-biética. Entretanto,
HV nao é ideal para experimentos que queiram determinar quantitativamente, por exemplo,
taxas de reacdo, probabilidade de aderéncia (SP, sticking probabilities), barreiras para
reacoes e mecanismos de reacoes dominantes que serviriam de base para a quimica do
estado solido de regioes interestelares. Um dos principais fatores é a atmosfera residual.
No caso de sistemas de alto vacuo, essa atmosfera é dominada por moléculas de H,O numa
quantidade entre 90-95%. Outros contaminantes que podem estar presentes na atmosfera
da camara provenientes das paredes ou do proprio ar sao nitrogénio, oxigénio, argonio e, em

menor propor¢ao, gas carbonico, neonio, hélio, metano, criptonio, hidrogeénio, oxido nitrico



CAPITULO 3. METODOLOGIA EXPERIMENTAL

e xenonio. Para um sistema, por exemplo, & pressao de 10~7 mbar, uma monocamada de
agua proveniente do gas residual seria formada em 10 segundos. Se a amostra é resfriada,
como fazemos em nossos experimentos, um filme fino de dgua congelada ira sendo formado
continuamente sobre a superficie da amostra muito rapidamente, sendo muito dificil fazer
uma analise quantitativa dos resultados. Além disso, temos que garantir que o feixe de
radiacao (seja fétons, fons ou elétrons) chegue até a amostra sem que sofra os efeitos das
camadas superficiais contaminantes e que os fons dessorvidos nao sejam neutralizados por
estas camadas, chegando ao detector sem colidirem com as moléculas do gés residual. Dessa
forma, garantimos que nao haverd perda da energia inicial do feixe de radiacao ionizante
nem dos fons dessorvidos. Assim sendo, do ponto de vista fisico-quimico, a condicao de
UHV para o estudo de superficies é mais do que necessaria. Em geral, exige-se pressoes
entre 1079 - 107! mbar (1 Torr ~ 1,33 mbar).

Em experimentos de UHV, a pressao de base ¢é reduzida em ao menos duas ordens
de magnitude (< 1072 mbar) em relagao aos sistemas de alto vdcuo (HV). Para alcancar
tais valores, todo o sistema deve, em geral, ser exposto a um aquecimento de até 150° C
para que toda dgua saia do sistema. Como conseqiiéncia, a atmosfera residual passa a
ser dominada por Hy que dessorvem das paredes da camara de vacuo. A proxima espécie
molecular mais abundante é o CO. Esta atmosfera se assemelha muito mais aos ambientes
interestelares e protoestelares do que aqueles em alto vacuo. Em regime de UHV, sao
necessarios 10% s para que se forme uma monocamada de H,, por exemplo, na superficie
do substrato andlogo ao grao. Além disso, nas temperaturas das amostras analisadas neste
trabalho (> 50 K), a probabilidade de adsor¢ao do Hy no gelo é zero ou quase zero, sendo

impossivel ser construido um filme fino de Hy sobre a amostra de interesse.

3.2 Preparacao da Amostra

Todas as amostras foram condensadas in situ, ou seja, foram produzidas dentro da camara
de vacuo. No interior da camara, encontra-se um porta-amostra acoplado a um criostato de
hélio (no caso de PDMS e PSD) ou a um manipulador de nitrogénio (no caso da técnica de
ESD). A temperatura alcancada pelo criostato de hélio foi em torno de 50 K, e a alcangada
pelo manipulador de nitrogénio chegou a 142 K. Em ambos os casos, a temperatura foi
suficientemente baixa para a condensagao das amostras de interesse. Um esquema que
mostra o sistema de resfriamento com nitrogénio liquido usado no LaQuiS é mostrado na
Figura 3.1. Nitrogénio gasoso super seco (pureza de 99,9 %) passa por uma serpentina
imersa num dewer com nitrogénio liquido, ligada a um sistema de entrada e saida de

nitrogénio na camara. Este sistema serve apenas para conduzir o nitrogénio gasoso por um
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tubo termicamente condutor, que esta encostado na amostra. Ele encontra-se inicialmente
a pressao atmosférica e, no momento do resfriamento é mantido a 2 mbar de pressao. Apods
cerca de 40 a 50 min, chega-se a temperatura desejada. Nesta fase, a pressao de nitrogénio

pode ser diminuido para aproximadamente 1,5 mbar.

FI1GURA 3.1: Esquema mostrando o sistema de resfriamento com nitrogénio

liquido usado no LaQuiS para formagao dos filmes finos in situ.

A Figura 3.2 mostra o esquema da linha de admissao de amostras liquidas ou gasosas
usada neste trabalho. No caso da amostra liquida, que é o caso de todas as amostras
utilizadas nesta tese, esta é colocada num tubo de ensaio em (1). Duas valvulas do tipo
On/Off (2 e 2”) controlam o fluxo de gés dentro da linha de admissao. A primeira valvula
(2), a partir da amostra, admite a entrada do gés para a camara (4), enquanto a segunda
(2’) abre a saida para a bomba mecanica (5) durante a limpeza da linha.

Um becher de pirex com nitrogénio liquido é usado para resfriar o liquido dentro do
tubo de ensaio. Com as vélvulas (2) e (2’) abertas, é feito um vdcuo médio na linha de
admissdo, em torno de 1073 mbar, mantendo a amostra congelada. Apds isto, o becher
é retirado e a vélvula (2’), que controla a saida da linha para a bomba, é fechada, e a
amostra volta ao seu estado natural. Entao, coloca-se um becher com agua quente, a fim de
que a amostra evapore mais rapidamente e preencha a linha de admissao, que se encontra
com a primeira valvula (2) aberta. Esse procedimento de resfriamento e aquecimento
é repetido diversas vezes, como um processo de limpeza da linha de admissao, antes da
introducao da amostra na camara de vacuo, reduzindo a contaminacao. Estando a linha
totalmente limpa, com a primeira valvula (2) aberta e a segunda (2”) fechada, abre-se a
vélvula (3), que é uma vélvula de ajuste fino e que controla o fluxo de gds que entra na
camara, evitando picos de pressao. Ao encontrar o substrato resfriado, o gas admitido na

camara de UHV condensa, criando um filme fino da amostra a ser analisada.
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FIGURA 3.2: Esquema da linha de admissio de amostras para formacao
do filme fino na cdmara de vacuo. (1) é o becher contendo a amostra a ser
analisada. Apenas o vapor da amostra ird entrar na camara. (2) e (2’) sdo
vélvulas ON/OFF. A vélvula (3) é do tipo vélvula agulha. (4) é a entrada para

camara de vécuo e (5) é a saida para a bomba mecanica.

3.3 Espectrometria de Massas por Tempo de Voo

A espectrometria de massas por tempo de voo é uma técnica poderosa microanalitica
que tem sido muito usada por cientistas com o intuito de obter informagcao sobre o peso
molecular bem como caracteristicas estruturais da amostra. A partir desta técnica, é
possivel obter informacao sobre a composigao elementar de amostras, a estrutura molecular,
a composicao qualitativa e quantitativa de misturas complexas, a estrutura e a composi¢ao
de superficies sélidas e as proporgoes isotopicas. Os compostos podem ser identificados em
concentragoes muito baixas (uma parte em 10'?) em misturas quimicamente complexas.
Os principios nos quais a técnica de TOF-MS se baseia sao simples, baseados apenas
nas leis da mecanica e eletromagnetismo classicos, e levam em consideragao o fato de
que fons de diferentes massas levam tempos diferentes para chegar ao detector, quando
sao dessorvidos simultaneamente e estao sujeitos a mesma diferenca de potencial elétrico.
Particulas ionizantes (fétons, fons ou elétrons) interagem com a amostra gerando elétrons e
ions secunddrios (Figura 3.3). Os fons secunddrios (tanto os positivos, quanto os negativos)
podem ser acelerados através de campos elétricos e magnéticos convenientes, recebendo
todos o mesmo acréscimo de energia cinética na regiao de espessura “[”, chamada de regiao

de aceleragao ou de extragao. Como o movimento desses fons é retilineo e uniformemente
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variado, o tempo para atravessarem essa regiao é dado pela equacao 3.3, onde v é a

velocidade final, vy é a velocidade inicial e a é a aceleracao adquirida pelo fon:

FIGURA 3.3: Esquema de um espectrometro de massa do tipo tempo de véo
linear. Adaptado de Martinez, 2003

vV — Vg
tlz

> (3.1)

Dessa forma, os fons de massa m e carga ¢ sao imediatamente acelerados em direcao
ao analisador de massas (tubo de tempo de voo). A intensidade da aceleragao (a) depende

da forca elétrica exercida na particula, segundo a equacao 3.3.

F_Eqg_q(i—V)

m m ml

(3.2)

onde E é o campo elétrico, e (V1 - Vy) é a diferenga de potencial entre a amostra e a
entrada do tubo de voo.

Considerando que a velocidade inicial (v,) é desprezivel, todos os fons entram na regiao
L com a mesma energia cinética, que ¢é igual a energia potencial eletrostatica adquirida
pela particula como conseqiiéncia da diferenca de potencial entre a amostra e a grade de
extragao (que fica na entrada do tubo de v60). Assim, a velocidade de cada ion serd dada

pela equacao 3.3

1
qU:§m02:>v: QU%:\/2(V1—V2)% (3.3)

E substituindo e em , obtém-se:
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b= l\/?/vl%v' (3.4)

Desta forma, fons com diferentes valores de m/q sado progressivamente separados em
grupos de acordo com a sua velocidade a medida que atravessam a regiao livre de campo
entre a amostra e o detector (regido L). O tempo necessdrio para que cada particula

atravesse L é dado por ty pela equacgao 3.5:

L m
Qz;zL“m. (3.5)

Em seguida, um detector stop recebe os ifons que colidem nele seqiiencialmente em
ordem crescente de m/q, produzindo pulsos elétricos que sao processados, armazenados na
memoéria de um computador e mostrados em uma tela.

Assim, o tempo total que o fon leva para atravessar toda a regiao, desde que é produzido

na amostra até o detector é dado pela equagao 3.6.

m L 2
tTOF:t1+t2:\/;<\/ﬁ+l m) (3.6)

Como L, Vi, Vs e [ sao constantes para um dado experimento, pois sao as variaveis
geométricas e eletrostaticas do sistema, que permanecem inalteradas durante as medidas,
a Equagao 3.6 pode ser escrita como:

m

tTOF = ;A (37)

Como pode-se perceber, os dtomos ou moléculas precisam estar ionizados para que
sejam detectados pela técnica de TOF-MS. Atomos e moléculas neutras nao podem ser
analisados por essa técnica, sendo necessario, neste caso, a utilizacao de um espectrometro
de massas do tipo quadrupolo. No presente trabalho, o espectrometro do tipo quadrupolo
foi usado apenas para monitoramento da atmosfera da camara antes, durante e apos a
admissao dos gases no sistema para condensacao dos filmes. A dessorcao de moléculas
neutras nao sera considerada neste trabalho.

O poder de resolugao de um TOF depende do comprimento do tubo de voo (L), da
voltagem de aceleragao, da distribuicao inicial de velocidades e da distribuicao espacial dos
ions. Assim, existem diversos fatores que podem causar o alargamento dos picos, como a
dispersao estatistica associada aos pulsos eletronicos start e stop e as dispersoes associadas
as medidas de tempo de voo de fons de mesma massa. Dentre as causas destas dispersoes,
estao as incertezas sobre a localizagao inicial do fon na regiao de extragao, a sua energia

cinética inicial, a formagcao e dessorcao de ions metaestaveis que quebram em voo durante
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a aceleracao, os efeitos geométricos e as flutuacoes do campo elétrico acelerador, devido as
instabilidades das fontes de tensdo (Ponciano, 1996).

A detecgao dos ions formados é feita através de duas placas de microcanais (MCP -
Micro Channel Plates) na configuragao chevron (forma de varios Vs paralelos). A Figura
3.4a mostra uma placa de MCP com um corte. Estas placas consistem de finas laminas
de vidro, revestidas por um filme condutor, contendo milhoes de canais com diametros
da ordem de 10 pm inclinados e paralelos. Tensoes sao aplicadas as faces das laminas de
forma que exista uma diferenca de potencial entre elas. A configuracao chevron é mostrada
na Figura 3.4b. Quando os fons colidem nas paredes dos canais, elétrons secundarios sao
gerados, acelerados e rapidamente multiplicados em seu interior por novas colisoes com as
paredes. A Figura 3.4c mostra um esquema de uma particula incidente em um dos canais
e os elétrons secundarios que sao gerados. Cada particula que incida na primeira lamina
pode gerar cerca de 103 elétrons que irdo incidir na segunda lamina, gerando em torno
de 10° a 10° elétrons que serao recolhidos por um anodo em cerca de um nanosegundo,
produzindo um pulso elétrico capaz de ser tratado eletronicamente. KEsse pulso elétrico
é o sinal de saida do detector, usado como sinal de parada (stop) da experiéncia. Ele é
processado mediante o uso de um sistema padrao de contagem de pulsos, constituido de
um pré-amplificador, um discriminador e uma placa de aquisicao. A placa recebe os sinais
stop que sao lidos e acumulados por um software. O resultado é apresentado na forma de

um espectro.

3.4 A Técnica Plasma Desorption Mass Spectrometry

- PDMS

A técnica 2°2Cf-PDMS consiste na dessorcao de fons secunddrios a partir da incidéncia
de fragmentos de fissao do califérnio (A = 252). A fragmentagao do califérnio produz
dois fragmentos de fissdo emitidos em sentidos contrarios. Ambos os fragmentos podem
ser aproveitados usando-se uma geometria apropriada, sendo um utilizado como agente
de ionizacao incidindo sobre a amostra, e o outro, complementar, usado como o sinal de
inicio do experimento (start) ao incidir sobre um detector, quase no mesmo instante em
que o primeiro atinge a amostra. Neste caso, a fonte de califérnio deve estar entre o de-
tector start e a amostra. Entretanto, neste trabalho de tese, foram utilizados os elétrons
emitidos pela amostra como sinal marcando o inicio do experimento. De maneira conve-
niente, os elétrons gerados podem ser acelerados na dire¢ao contréaria aos fons secundérios,
alcancando o detector start quase que imediatamente apds a saida dos fons secundarios da

amostra, dando, dessa forma, o sinal de start do experimento, ou seja, marcando o inicio.



CAPITULO 3. METODOLOGIA EXPERIMENTAL

FIGURA 3.4: Em a) Esquema de um MCP. b) Esquema mostrando a con-
figuragdo Chevron. c¢) Esquema mostrando o interior de um dos canais. A
radiacao incide e elétrons sao gerados, sendo multiplicados cada vez mais con-

forme vao colidindo nas paredes (efeito cascata).

O esquema utilizado é mostrado na Figura 3.3. O uso de elétrons secundarios provenientes
do filme como sinal de start fornece uma melhor resolugao do que usando os FF, ja que
todos os elétrons tém praticamente a mesma velocidade e nao ha dispersao em massa,
diferentemente dos FF.

A amostra pode ser polarizada positiva ou negativamente, dependendo do que se queira
analisar. Quando queremos analisar ions positivos dessorvidos, polarizamos a amostra
positivamente para que estes fons sejam repelidos e acelerados na dire¢ao do tubo de
v6o. Ao contrario, quando queremos analisar os ions negativos, aplicamos na amostra
um potencial negativo. Nos sistemas utilizados neste trabalho, esse potencial pode ser
escolhido entre de +1,5 até 45,0 kV.

Cada start pode corresponder a miltiplos sinais de stop, ja& que cada fragmento de
fissao incidente no alvo pode produzir mais do que um fon secundério de massas distintas,
além de fétons e elétrons secundérios. O tempo de voo de um determinado ion é definido

como o intervalo de tempo entre os sinais de start e stop e ja foi relacionado na secao
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anterior com o quociente m/q.

3.4.1 Fonte de Califérnio

Sao necessarios apenas 0,01 microgramas de 2°2Cf para uso da técnica de PDMS, o qual
deve ser livre de materiais inertes, porque estes podem atenuar a energia dos fragmentos
de fissao emitidos. A fonte de califérnio é preparada por evaporacao ou eletrodeposicao
do material purificado sobre uma folha fina de metal. Essa fonte é o cerne da técnica de
B2CE-PDMS.

O nuclideo 252Cf tem meia-vida de 2,6 anos e sofre decaimento por emissao de particulas
alfa (96,9%) e por fissdo nuclear (3,1%). No caso da fissao, o nticleo de *2Cf se fissiona
em dois nuicleos menores, que sao emitidos na mesma dire¢ao, mas em sentidos contrarios.
A distribuicao de massa desses nticleos tem a forma de dois picos, correspondentes a 130
possiveis pares diferentes, com o pico da distribuicao de massa dos fragmentos leves estando
em torno do '%®Tc e o dos fragmentos pesados em torno do 144Cs.

Durante o processo de fissao, os fragmentos de fissao sao excitados eletronicamente e
atingem estados de cargas cuja média é da ordem de +20. Devido a alta velocidade e ao
elevado estado de carga, os fragmentos depositam uma grande densidade de energia na
amostra ao longo de sua trajetéria (trago nuclear).

Segundo Ponciano (1996), o fato de os fragmentos apresentarem distribui¢ao de massa,
de carga e de energia cinética nao constitui problema maior nas medidas de PDMS, uma
vez que o tempo de voo dos fons secundarios pouco ou nada depende dessas grandezas.
Ponciano afirma ainda que a influéncia da distribuicao de velocidades dos fragmentos de
fissao sobre a resolugao em massa pode ser minimizada, aproximando-se a fonte radioativa
a0 maximo da amostra e do detector start.

A Figura 3.5 mostra um esquema da camera experimental utilizada nas técnicas de
PDMS e PSD no LNLS.

3.5 A Técnica de Dessorcao de Tons Estimulada por

Fétons (PSD) Usando o Modo Single-Bunch

Nesse tipo de técnica, a radiacao ionizante é proveniente de fétons de diferentes energias e,
moléculas neutras, cations e anions sao dessorvidos da superficie, sendo os ions detectados
por um espectrometro do tipo TOF. Toda a instrumentagao necesséaria é bastante similar
a usada na técnica de PDMS. Tal como os experimentos de PDMS, os experimentos de
PSD foram realizados no LNLS.
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FIGURA 3.5: Diagrama esquemdtico da cAmara experimental usada nos ex-
perimentos de PDMS e PSD, contendo um espectréometro de massa do tipo TOF,
um criostato, detetores de particulas «, de elétrons secundarios e de FF e um

espectrometro de massas do tipo quadrupolo.

No caso de PSD, a fonte de radiacao ionizante é um feixe de fétons, que pode ter a
freqiiéncia espectral que seja conveniente para a analise. No trabalho aqui apresentado,
foi usado um feixe de fotons com energias no intervalo dos raios-X moles, cobrindo a
borda 1s do oxigénio. Uma outra diferenca é que no caso do PDMS, o start é dado ou
pelos elétrons que saem em sentido contrario ao dos fons dessorvidos, ou pelos fragmentos
complementares aqueles emitidos em dire¢ao a amostra e, no caso de PSD, o inicio (start)
é marcado por pulsos da prépria luz sincrotron, sendo esta utilizada no modo single-bunch.
Todo o restante é similar. Apds a dessor¢ao, os fons sao acelerados em direcao ao tubo de
voo e detectados pelo detector stop.

O uso da técnica de PSD, com o emprego da luz sincrotron, é mais seletivo uma vez que
com ela pode-se escolher o local de quebra da molécula, possuindo seletividade elementar
e local. O modo single-bunch oferece algumas vantagens em relagao ao modo multi-bunch.
No modo multi-bunch, usa-se um chopper (cuja resolu¢ao em massa é dada principalmente
pela largura da fenda do chopper e de sua velocidade de rotagao) ou um potencial de

extragao pulsado (cuja resolugao em massa pode ser melhor, dependendo principalmente
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da largura do pulso e da alta voltagem de extragao aplicada). Em geral, consegue-se um
pulso com largura entre 100 e 200 ns. Uma melhora na resolugao em massa pode ser
obtida no modo single-bunch, usando a natureza pulsada da prépria radiagao sincrotron.
No LNLS, o modo single-bunch do anel de armazenamento possui um pulso com periodo
de 311 ns e uma largura a meia-altura (FWHM) de 60 ps.

Tanto em PDMS quanto em PSD, a pressao de base da camara esteve em torno de
2 x 107® mbar, a qual aumentou duas ordens de magnitude quando o gés foi introduzido
na camara para condensacao (T~ 56 K). A espessura méxima do filme foi da ordem de pm.
Um termopar foi utilizado para determinar a temperatura do alvo. Devido as condic¢oes de
temperatura e pressao na camara, o gelo formado deve ter-se formado sob a forma amorfa,

a qual supoe-se ser similar ao gelo astrofisico.

3.6 A Técnica de Dessorcao de Ions Estimulada por

Elétrons (ESD)

Nesta técnica, o processo de deteccao dos ions é idéntico ao apresentado nas técnicas de
PDMS e PSD, o que difere na experiéncia é o feixe de radiacao ionizante, o modo de
extracao dos ifons negativos e o0 modo de resfriamento da amostra.

Os experimentos que utilizaram esta técnica foram desenvolvidos no Laboratoério de
Quimica de Superficies (LaQuiS), localizado no Departamento de Fisico-Quimica do Ins-
tituto de Quimica da UFRJ, (veja Figura 3.6). Uma apresentacao bastante detalhada
sobre todo o aparato experimental do LaQuiS pode ser encontrada em Mendes (2006). Em
resumo, um feixe de elétrons gerado a partir de um canhao de elétrons, ELG-2 (Figura
3.7a, da Kimbal Physics, juntamente com a sua fonte EGPS-2 Figura 3.7b), incide sobre
a amostra. A energia do feixe de elétrons pode variar de 5 a 1000 eV. Esse feixe pode
ainda ser continuo ou pulsado. Para o segundo caso (que é o usado neste trabalho), um
pulsador Hewlett Packard (HP), modelo HP 8116A, 50MHz, é utilizado. A amostra pode
ser carregada com potencial de até +5 kV no modo continuo ou até +3 kV no modo
pulsado. No modo pulsado é usado um gerador de pulsos de alta tensao da Avtech que
pode gerar um pulso de 0 a +3 kV de amplitude, com largura de pulso de 200 ns a 2,5 us e
numa faixa de freqiiéncia de 1 Hz a 10 kHz. Neste trabalho, foi utilizado o modo continuo
de polarizagao da amostra para andlise dos fons positivos e 0 modo pulsado para a andlise
dos negativos. O canhao de elétrons disponivel em nosso laboratério possui energia maxima
de 1000 eV. Desta forma, esta é a energia maxima com que o feixe de elétrons pode incidir
na amostra, se a amostra estd a 0 V. Entretanto, os ions negativos formados devem ser

repelidos da amostra para que dessorvam e um potencial negativo deve ser aplicado a esta,
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diminuindo a energia dos elétrons incidentes. O potencial aplicado para repelir os fons
negativos formados também repele os elétrons do feixe. Entao existe um compromisso
entre o potencial de repulsao que se aplica na amostra para se obter um bom espectro e
a energia com que o elétron incide na amostra. No nosso caso, isso s6 foi resolvido pela

aplicagao de um potencial pulsado na amostra.

FIGURA 3.6: A esquerda, o bastidor com os equipamentos eletronicos
necessarios para as medidas de ESD. A direita, no topo, um zoom no medi-

dor de pressdo. A direita, embaixo, a caAmara de ultra-alto véicuo.

Ap6s os fons (tanto positivos, quanto negativos) serem dessorvidos, estes sao acelerados
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na dire¢ao do tubo de voo e detectados por dois MCP na configuragao chevron, conforme

ja detalhado nos casos anteriores.

FIGURA 3.7: a) Canhao de elétrons ELG-2; b) Fonte EGPS-2 do canhao

utilizada nos experimentos de ESD do LaQuiS.

3.7 Calibracao em Massa

O resultado final do experimento é um conjunto de espectros, nos quais temos, na abscissa,
o tempo de voo dos fons (em nanosegundos) e, na ordenada, a contagem. Para tratar esses
espectros, é preciso normalizé-los para que possamos compara-los dentro de um grupo de
espectros adquiridos com as mesmas condi¢oes geométricas e eletrostaticas. Para isso,
dividimos todo o eixo das contagens pelo numero de starts, obtendo o rendimento de
dessorcao ionica: nimero médio de ions dessorvidos por impacto e por unidade de tempo
de voo. Esse numero é conseguido a partir de um arquivo que é criado pelo préprio
programa de aquisicao de dados e que é salvo com o mesmo nome escolhido para o arquivo
do espectro, mas com extensao diferente. Neste arquivo, sao encontradas varias outras
informacgoes, como o numero de stops, a hora do final da aquisi¢ao, o tempo de aquisicao,
entre outros parametros.

Além disso, é preciso calibrar os espectros em massa/carga. Para isso, inicialmente,
foi usado o programa SIMION, que permite a simulagao do movimento de particulas car-
regadas em regioes de potencial constante. Ele utiliza um desenho em escala do sistema
experimental (parametros geométricos), no qual se deseja trabalhar e os parametros elet-

rostaticos para encontrar os tempos de voo dos ions e os converte em massa/carga a partir
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da resolucao numérica das equagoes de potencial desses elementos.

No caso dos espectros de PSD, a janela temporal tem apenas 311 ns, significando que
ions detectados em tempos de voo superiores a este valor serao visualizados em janelas
temporais superpostas as de starts subseqiientes (ciclos). Entretanto, devido a reprodugao
do pulso da luz sincrotron (que fornece o pulso start) e a boa resolugao alcangada neste
tipo de experimento (comparado com o modo multi-bunch), é possivel identificar diferentes
estruturas no espectro. Nesse tipo de espectro nao é possivel converter diretamente a
abscissa em m/q, mas podemos atribuir valores de m/q para cada tempo de voo. Por
exemplo, no caso do 4cido férmico, para o hidrogénio (m/q=1), o tempo de véo encontrado
foi de 463,75 ns. Como o ciclo tem 311 ns, H' foi produzido apds 463,75/311 = (1 + 0,491)
ciclos. Ele terd, no espectro, o tempo de voo = (0,491 x 311) ns, ou seja, 152,75 ns. Ja
para o fon OT, o tempo de voo calculado pelo SIMION foi de 1633,67 ns. Isso significa
que ele foi gerado apds 1633,67/311 = (5 + 0,253) ciclos, tendo, no espectro, a abscissa
correspondente em (0,253 x 311) = 78,7 ns. Ou seja, aparecerd antes do HY. Apesar
de nao ser possivel converter as abscissas diretamente para m/q, uma andlise judiciosa
permite identificar os tempos de voo corretos.

Nas técnicas de PDMS e ESD o espectro pode ter seu eixo TOF convertido diretamente
em m/q. Embora a calibragdo possa ser feita a partir das propriedades geométricas e
eletrostaticas do TOF, existe uma maneira mais pratica, denominada auto-calibracao. Ja
foi mostrado que a equacao do TOF pode ser escrita conforme a Equacao 3.6, na qual
depende de apenas uma constante (A) e, conhecendo-se esta constante, é facil saber o
tempo que um fon de uma certa razdo m/q leva para ir da amostra ao detector. O valor
de A pode ser encontrada de forma simples a partir de um pico padrao do qual se conhega
a massa e a carga. Em geral, usa-se o tempo de voo do fon de hidrogénio, H*, por ser o
primeiro pico (se nao ha grande ruido no inicio do espectro) e bastante intenso. Para incluir
o atraso dos pulsos do reldgio digital, utiliza-se uma segunda constante (B) na equagao

3.6. Dessa forma, serao necessarios dois picos para a calibragao e a equacao final é dada

tror = \/%A + B (3.8)

Finalmente, cada rendimento ionico é calculado dividindo a area dos picos stop pelo

pela Equacao 3.8.

numero de sinais start.



Capitulo 4

Resultados

“Se a unica ferramenta que vocé dispuser for um martelo, tenderd a tratar tudo como se fosse um prego”

(Lawrence Krauss em: Sem Medo da Fisica)

Entre os principais objetivos da pesquisa em astrofisica estd explicar a existéncia de
espécies moleculares complexas em ambientes astrofisicos, tais como cometas, meio inter-
estelar, regides circunstelares e proto-estelares (Fraser et al. 2002). Para o entendimento
do caminho quimico desde atomos e ions até as moléculas pré-bidticas, é necessario en-
tender como as espécies precursoras sao formadas. E impossivel observar os processos
fisico-quimicos diretamente nos ambientes astrofisicos, mas é possivel simula-los em la-
boratorio e estabelecer empiricamente taxas e mecanismos de reacoes, através de estudos
detalhados. Estes dados experimentais sao necessarios aos modelos astroquimicos, os quais
irao contribuir para o entendimento das diferencas entre a evolucao quimica das regioes
quentes e frias em diversos desses ambientes.

Como foi dito anteriormente, estamos estudando trés moléculas (dcido férmico, metanol
e etanol) usando diferentes técnicas de dessor¢ao (PDMS, PSD, ESD). Neste contexto, este
capitulo esta dividido em trés se¢goes. Na primeira secao, é feito um breve histérico sobre o
acido formico e sao mostrados os resultados obtidos aqui para essa molécula usando PDMS
e PSD. Na segunda secao, apresentamos o metanol e seus resultados obtidos através das
trés técnicas (PDMS, PSD, ESD). Finalmente, na terceira segao, apresentamos uma breve

descricao e os resultados para o etanol usando a técnica de ESD.

4.1 O Acido Férmico

O &cido férmico (HCOOH), o mais simples dcido carboxilico, tem sido observado em varias
fontes astrondmicas, tais como cometas (Bockelee—Morvan, 2000), meteoritos condriticos

(Brisco et al. 1993), nuvens moleculares escuras (Ehrenfreund & Schutte, 2000) e regices

63
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associadas a formagao estelar (Winnewisser & Churchwell 1975; Liu, Mehringer & Snyder
2001; Liu et al. 2002).

Em algumas regioces de formacao estelar massivas, tais como Sgr B2, Orion KL e W51,
o mais simples aminodcido, a glicina (NH,CH,COOH), e o mais simples dcido carboxilico,
o acido férmico, foram observados. A emissao de poeira em Sgr B2 é reproduzida por uma
componente fria, cuja temperatura da poeira (T,) varia em torno de 13 < T, < 22 K e por
uma componente menos fria, tendo 24 < T, < 38 K (Goicoechea et al. 2004). A presenca de
campo de radiacao UV e raio-X pode desencadear a formagao de regioes de fotodissociagao
(PDRs, Photodissociation regions). Os fétons de raios-X s@o capazes de atravessar uma
grande densidade de coluna de gas antes de serem absorvidos. Ja dentro das densas
nuvens moleculares, os raios césmicos sao as principais fontes de ionizagao e dissociacao,
ja que sao capazes de penetrar essas regioes induzindo a formagao de novas moléculas. A
complexidade dessas regides possivelmente permite uma combinagao de diferentes cenarios
e mecanismos de excitagao.

O Aacido férmico, assim como a glicina, servem como sistemas modelos para o estudo
das propriedades de aminodcidos e proteinas maiores e mais complexas. Desta forma, é
necessario entender seus comportamentos durante a exposicao a radiacao de alta energia
(Pelc et al. 2002). Assim, os processos de fotodissociacao e seus rendimentos i6nicos tém
um importante papel na evolugao quimica de ambientes astrofisicos.

De acordo com a teoria de Safranov (Safranov, 1979; Mumma et al. 1993), a maioria
dos cometas foi formada na regido entre Urano e Netuno (temperatura > 50 K) e foram
expelidos dinamicamente para formar a Nuvem de Oort (temperatura ~ 4 K), uma grande e
esférica estrutura com um raio estimado em cerca de 10 a 105 UA (unidades astronomicas)
girando em torno do Sol. Um niimero menor de cometas estao localizados no cinturao de
Kuiper, cuja temperatura gira em torno de 40 K, numa regiao distante de 50 a 500 UA
do Sol (Weissman et al. 1991). Alguns cometas se movem na dire¢do interna do Sistema
Solar, devido as perturbagoes causadas por planetas ou por estrelas proximas. A pequenas
distancias heliocéntricas, as moléculas cometarias sao expostas a maior fluxo de radiacao
solar (ou seja, aos fétons e particulas carregadas), o qual induz vérios processos fisicos e
quimicos, como ionizacgao e dissociagao molecular e reacoes quimicas.

A formacao de HCOOH nas nuvens moleculares foi incorporada aos modelos quimicos
com reagoes na fase gasosa (Herbst & Leung 1986). Irvine e co-autores (1990) sugeriram
que os caminhos de reacao na fase gasosa podem dar conta da abundancia de acido féormico
na complexa nuvem escura 1.134 N. Por outro lado, experimentos e modelos envolvendo
a quimica de graos (superficie) sugerem que HCOOH é também produzido nos mantos de
graos congelados (Tielens & Hagen 1982; Allamandola & Sandford 1990 and Charnley
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1995). Na evaporacao do manto, o acido férmico pode ser liberado na fase gasosa e
detectado em comprimentos de onda milimétricos.

Como apontado por Ehrenfreund e co-autores (2001), o acido férmico é muito mais
abundante na fase sélida do que na fase gasosa, tanto nos gelos interestelares quanto
em gelos cometdrios (sendo a razao gelo/gas ~ 10* no meio interestelar). Esse assunto
permanece sem esclarecimento e mais trabalhos de laboratério se tornam necessarios para
esclarecer esta questao.

Estudos de fotodissociagao do acido férmico na fase gasosa tém sido feitos tanto ex-
perimentalmente quanto teoricamente na regiao de ultravioleta de vacuo (VUV, Leach et
al. 2002, Sorrell et al. 2001) empregando como agentes ionizantes elétrons com energia na
faixa de 0.5 a 2 KeV e prétons energéticos cobrindo de 0.128 a 2 MeV (Pilling et al. 2006).
Entretanto, os resultados nao podem explicar a razao gelo/gds observada para o acido
férmico. Boechat-Roberty e colaboradores (2005) mostraram que moléculas de HCOOH
tem alta taxa de destruicao por raios-X moles, justificando a baixa abundancia de acido
férmico na fase gasosa. Eles sugerem que o caminho preferencial para a formacao da glicina
via acido férmico deva acontecer mais eficientemente na fase condensada.

Na tentativa de simular os efeitos produzidos pela interacao de particulas energéticas
(raios césmicos) e fétons de raio-X com gelo de acido férmico, foi realizado neste trabalho
um estudo experimental usando as técnicas de dessor¢ao PDMS e PSD.

Bockelée-Morvan e co-autores (2000) tém mostrado uma abundancia relativa para o
acido férmico ([HCOOH]/[H20]) em cometas acima de 0.09% a 1 UA do Sol, a qual sugere
que o acido férmico congelado encontrado em cometas deva estar misturado com outros
gelos, tais como HyO, CO e CO,. Nenhuma evidéncia da presenca de dcido férmico puro
foi encontrada. Entretanto, devido a complexidade de se fazer um experimento utilizando
misturas, ¢ mais apropriado comecar com gelos moleculares simples, tal como o &acido
férmico puro.

Cyriac & Pradeep (2005) mostraram que gelos de dcido férmico depositados a 10-20
K existem como uma mistura de formas amorfa (principalmente dimero) e cristalina. A
temperatura de cristalizagao depende do substrato: para HoO amorfa como substrato, a
cristalizagao é completa a 40 K e para disco de KBr e gelo cristalino de dgua, ela ocorre
a 98 e 83 K, respectivamente. Eles verificaram que a conversao de dimero para a forma
cristalina é irreversivel. Assim, se o acido férmico é depositado ou é exposto a temperaturas
mais altas, sua estrutura permanece cristalina, mesmo se temperaturas mais baixas sao
alcancadas posteriormente. Por causa disso, a forma cristalina é termodinamicamente mais
estavel do que a forma amorfa. Nesse contexto restrito e na escala de tempo astrofisica,

espera-se que ocorra uma conversao amorfo-cristalina.
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E sabido que em gelos cometarios e interestelares, acima de 60 K, reacoes de polimeriza-
¢ao envolvendo HoCO, NHj3, e CH30H podem produzir compostos de alto peso molecular
(Schutte et al. 1993). Além disso, a quimica pode ser modificada ativamente por reagoes
envolvendo superficies em regioes do disco a 40-60 K através de fotons UV, raios-X e raios
césmicos. Processos de dissociagao e dessorcao podem levar a formacao de radicais, os
quais podem reagir posteriormente para formar outras moléculas. Além disso, moléculas
estdo presentes em objetos estelares jovens (YSOs, young stellar objects), onde existem
densidades de 10* a 10'* moléculas cm ™ e temperaturas de 10—10 000 K a distancias de
poucos raios estelares a muitos milhdes de UA. Assim, resultados experimentais a 56 K
sao relevantes para o conhecimento de gelos em uma ampla faixa de temperaturas, sendo
representativa de varios ambientes astrofisicos, ja que tanto o rendimento ionico total

quanto o relativo sao significantemente diferentes apenas quando ocorre transicao de fase.

4.1.1 PDMS

Nesta técnica, fragmentos de fissao (FF) do #2Cf impactam sobre a amostra, composta
essencialmente de acido férmico puro. A figura 4.1 mostra o espectro de massa (a) positivo e
(b) negativo do gelo de acido férmico no intervalo de massa/carga (m/q) até 50 u/e, obtidos
a partir do impacto de fons energéticos. Os rendimentos de dessorcao por impacto sao
mostrados na tabela 4.1, onde o rendimento de ions positivos e negativos sao indicados por
PPIY (Positive Partial Ion Yield) e NPIY (Negative Partial Ion Yield), respectivemente.

Os fons positivos produzidos experimentam a repulsao coulombiana do trago nuclear,
enquanto os fons negativos sao gerados pela captura de elétrons de atomos ou moléculas
termalizados (Sutton et al. 1985). Os fons positivos dessorvidos por esta técnica com
maiores rendimentos foram H3O", H,O", HY, HCO' e (HCOOH)H™, enquanto os nega-
tivos mais intensos foram HOCO~ (ou HCOO™), H-, O~ e OH~. Os ions moleculares
positivos sao geralmente emitidos com maior energia cinética do que os fons negativos.
Tal fato ¢ refletido nas larguras a meia-altura (FWHM) das linhas. Essa diferenga entre
as energias cinéticas dos cétions e anions é devida ao infra-trago, o qual repele os ions
positivos e tende a segurar os ions negativos até sua neutralizacao (Iza et al. 2007, Iza et
al. 20006).

As razbes entre as larguras a meia-altura positivas (PFWHM, Positive Full Width
at Half Mazimum) e negativas (NFWHM, Negative Full Width at Half Mazximum) sao
apresentadas na Tabela 4.2.

Os fons H30" and HoO" podem ser formados diretamente do gelo de dgua, resultante

da condensacao de gas residual, mas sua origem é ambigua, ja que as seguintes reacoes
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FIGURA 4.1: Espectro de massa do cido férmico congelado no intervalo de m/q = 50 u/e. a) fragmentos

positivos; b) fragmentos negativos.

podem ocorrer (Teuff et al. 2000):

Hf + HCOOH — HCO™" + H,0 + H, (4.1)
Hf + HCOOH — H30" + CO + H, (4.2)
H,0 + HCOOH) — H3;0" + HCOOH (4.3)

cujas taxas a 10 K sao 4,30e?, 1,8¢7? e 2,1e7!!, respectivamente.

As espécies HCO' (m/q = 29 u/e), HCOO* ou HOCO* (m/q = 45 u/e) tém grande
importancia para a formacao de moléculas pré-bidticas, principalmente para a formagao de
cetonas, aldeidos e aminodcidos. A primeira espécie ionica pode ser formada da dissociacao
do &cido férmico ou dos clusters (aglomerados moleculares) de (HCOOH),, a partir de
(HCOOH), — (HCOOH),_;OH~ 4+ HCO™. Este tltimo mecanismo de dissocia¢ao pode
explicar o alto rendimento da série (HCOOH),OH™ e a auséncia da série (HCOOH),*.
Além disso, uma reacao de dois passos pode ocorrer, ja que formaldeido (HoC=0) pode
ser um produto de dissociagaio do HCOOH (HCOOH — H,CO 4+ OT + e7) e, neste caso,
outro canal seria HoCO — HCO™ + H + e~. Assim, a producgao de HCO™ serd enriquecida.
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TABELA 4.1: Rendimento i6nico parcial positivo (PPIY) and negativo (NPIY) por impacto

obtidos com a técnica de PDMS para o acido férmico.

m/q fon PPIY NPIY  PPIY/NPIY
(x 107%) (x 107%)

1 H* 20,3 10,8 18,5

2 Hyt 3,41

3 Hi*t 0,702

12/2 Ct+ 0,008

16/2 Ot+ 0,037

12 C* 12,4 1,95 63,3

13 CH* 4,63 1,12 41,4

14  CHy*t 2,99

15  CH3* 5,13

16  O* 1,74 15,2 1,14

17  OH=* 5,27 19,7 2,67

18 H,Ot 42,0

19  H30* 64,3 0,957 67,2

24 Co* 0,248 3,88 0,640

25  CoH* 1,13 6,67 1,70

26  CyHo* 2,50 6,77 3,70

27  CyHzt 4,70

28 COt 5,51

29  HCO* 61,1

30  H,COt 4,78

31  H,COH* 6,37

32 Oy 2,56 2,90 8,82

33  O,H* 5,42 4,02 13,5

34 HyO0y~ 0,908

35  (H,O0)OH* 3,58 2,87 12,5

36 (Hy0)* 1,86 2,19 8,49

37 (H,0)H30% 6,60

38 (H30)o* 2,24

39  (H30)H* 4,83

44  CO* 2,08 1,48 1,41

45  COOH?* or HOCO* 175 205 0,85

46 ~ HCOOH®* 1,91 10,1 1,89

47  (HCOOH)H+ 148 —~

Como sugerido por Rescigno e co-autores (2006), HOCO™ pode ser formado a partir da
reacao de um passo, HCOOH — HOCO™* + H + ¢~. HOCO~ ou COOH™ (m/q = 45 u/e)

é o fragmento dominante no espectro de ions negativos, o qual pode ser formado por dois
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possiveis canais. O primeiro é e~ + HCOOH — HOCO™ + H (captura de elétron e quebra
da ligacao C—H). O segundo canal foi predito pela teoria (Rescigno et al. 2006, Pelc et
al. 2002) e foi observado na fase gasosa, e~ (~1.25 eV) + HCOOH — HCOOH # —
HCOO™ + H (captura de elétrons e quebra da ligagao O-H), onde HCOOH™# representa
o fon negativo transiente formado na transi¢ao inicial Franck—Condon (Pelc et al. 2002).
Futuros experimentos utilizando acido férmico deuterado devem ser tuteis para distinguir
o sitio de quebra na fase condensada. Os experimentos feitos por Pelc e co-autores (Pelc
et al. 2002) mostraram que para moléculas de &dcido férmico isoladas na fase gasosa,
a reagao dominante é a de-hidrogenacao via DEA (Dissociative Electron Attachment),
com um maximo na ressonancia localizado em 1.25 eV. Por outro lado, estudos de ESD
de nanofilmes de acido férmico simples mostraram um intenso sinal H™ aparecendo na
ressonancia de 9 eV e a dessorgdo de HCOO™ foi a zero (e~ (=9 ¢V) + HCOOH —
HCOOH# — HCOO* + H™) (Sedlacko et al. 2005). Além disso, Martin e co-autores
(2005) mostraram que elétrons de muito baixa energia (= 1 eV) induzem interessantes
reacoes quimicas em aglomerados de acido féormico, os quais nao aparecem no espectro do
acido férmico isolado. Tais reagoes foram possiveis apenas por causa da interagao entre os
aglomerados. O dimero, por exemplo, pode reagir sobre captura eletronica ao longo das
rotas: e~ + (HCOOH); — HCOO™ + H + CO3 + Hy ou e” + (HCOOH); — HCOOH™

+ COy + H,. A pentltima reacao ¢ endotérmica em 119 kJ mol™!, enquanto a ultima é

TABELA 4.2: FWHM dos fragmentos positivos (PFWHM) e negativos (NFWHM),

dessorvidos do gelo de acido formico, e suas razoes a partir da técnica de PDMS.

m/q fon PFWHM NFWHM PFWHM/NFWHM
1 H* 0,01 0,008 1,3
12 C* 0,09 0,05 1,9
13 CH=* 0,10 0,05 1,6
16 O=F 0,19 0,09 2,0
17 OH* 0,14 0,09 1,4
19 H30* 0,13 0,11 1,1
25 CoH* 0,21 0,13 1,6
26 CoHo* 0,19 0,11 1,7
32 Oyt 0,27 0,18 1,5
33 O,H* 0,23 0,15 1,5
35 (HyO)OH* 0,30 0,14 2.1
36 (Hy0)* 0,25 0,17 1,5
37  (HyO)Hz0* 0,25 0,23 1,1
45 HCOO* 0,31 0,24 1,3

46 HCOOH®* 0,32 0,28 1,2
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exotérmica. De acordo com Martin e co-autores (2005), em grandes aglomerados é possivel
encontrar uma variedade de caminhos de reacoes energeticamente favoraveis, contendo as
unidades ionicas (M-H)~ e espécies neutras, tais como H,O, CO,, CO, entre outras, onde
M = HCOOH.

Algumas espécies quimicas observadas no espectro PDMS negativo, como OH™, O~
and H™ podem ser produzidos por mecanismos de dissociacao de separagao de cargas
como HCOOH — HCO™ + OH™ ou HCOOH — HCOH™ and O~.

Uma das principais conseqiiéncias do impacto de particulas energéticas na superficie
do gelo é a liberagao de um grande numero de aglomerados moleculares, os quais sao
observados nos espectros de PDMS de ions positivos e negativos. Picos correspondentes
a aglomerados com massa/carga até 500 u/e sao vistos na Figura 4.2. O espectro de ions
positivos apresenta vérias séries de aglomerados, entre as quais a série (HCOOH),,H* tem o
mais alto rendimento. Isso mostra que a captura de préton pelo acido férmico é um processo
dominante em reacoes de superficie. Outras séries sao visiveis nesse espectro, tal como
(HCOOH),,H3O". Praticamente, todas as séries mostram um decaimento exponencial
com o aumento da razao massa/carga ao longo do espectro de fons positivos de PDMS.

No espectro de fons negativos, a série (HCOOH);COOHexibe o mais alto rendimento
com 1 < j < 9. O alto rendimento desta série pode justificar a deteccao da espécie
HCOO™ em ambientes astrofisicos e sua formacao foi discutida acima. Outra série negativa
observada é (HCOOH),OH™, com 4 < r < 9, a qual mostra um sistemético aumento na
intensidade, quando r aumenta (uma caracteristica incomum). Célculos quanticos devem
ser uteis para explicar tal comportamento. Como previamente discutido, estes fons podem
ser formados através da reacao (HCOOH), — (HCOOH),_;OH~ + HCO™.

Na Tabela 4.3 estao apresentados os rendimentos correspondentes as séries de fons
positivos e negativos usando FF do #2Cf em gelo de HCOOH. Nesta tabela, o rendimento
total das séries (Y) é calculado através da soma de todas os componentes da série (Y =
S7Y;, onde Y; é o rendimento do i termo da série).

A fraca presenca de (HCOOH)®, a auséncia da série (HCOOH),* e o alto rendimento
da série (HCOOH)H™ sugerem que o dcido férmico prefere receber um préton (e continuar
com 24 elétrons) do que receber ou perder um elétron (indo para um sistema com um
numero impar de elétrons). Se um elétron é perdido ou capturado formando (HCOOH),~
ou (HCOOH),*, ocorre uma quebra de ligagdao, formando fragmentos mais estdveis, com
um numero par de elétrons. Resultados similares foram previamente discutidos por Pelc
e co-autores (Pelc et al. 2002). Seus resultados de DEA mostraram proeminente res-
sonancia com pico em 1.25 eV, a qual se decompoe no anion formiato, HCOO™, e no

fon H*. Seus cdlculos mostram contudo que HCOOH nao pode receber um elétron ex-
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FIGURA 4.2: Espectro de fons de PDMS mostrando os aglomerados mais intensos, dessorvidos do gelo

de écido férmico. a) séries de ions positivos; b) séries de fons negativos.

tra em um estado estavel termodinamico. Em outras palavras, HCOOH possui uma
eletroafinidade adiabdtica negativa (Pelc et al. 2002). Entretanto, Martin e co-autores

(Martin et al. 2005) mostraram que HCOOH™ pode ser formado como um produto da



CAPITULO 4. RESULTADOS

TABELA 4.3: Rendimento i6nico positivo e negativo dos aglomerados dessorvidos do gelo de 4cido

férmico.

Série Termo da série Rendimento
(x 1073)
(HCOOH),,H* 1<m<7 4.04
(HCOOH), H;0* 1<n<8 1.74
(HCOOH),HCO3™* 1<p<4 0.85
(HCOOH),(H20)H;0* 1<q<6 0.76
(HCOOH)s(H20),H;O 1<s<5 0.37
(HCOOH);H,0OF 1<t<3 0.29
(HCOOH), (O2)HT 1<v<H4 0.16
(HCOOH),,(H20)3H307 1<w<A4 0.15
(HCOOH),;COOH™ 1<j<9 3.50
(HCOOH), OH~ 1<r<10 0.39

captura eletronica para grandes aglomerados de dcido férmico com subseqiiente estabi-
lizacao colisional. Observacoes de HCOOH™ podem indicar que o composto neutro possui
uma afinidade eletronica positiva, mas eles nao puderam provar que HCOOH™ exista em
um estado termodinamicamente estdavel, apenas indicaram que o anion existe numa escala
de tempo da espectrometria de massa (dezenas de us) (Martin et al. 2005).

O rendimento i6nico total positivo (PTTY) encontrado foi de 26,0 x 107 e o rendimento
ionico total negativo (NTITY) foi de 6,05 x 1073, calculado da édrea total do respectivo
espectro, incluindo todos os picos. A razao PTIY/NTIY = 4,30 mostra que os ions
positivos sao mais facilmente formados do que os negativos, um resultado esperado, ja
que a emissao de elétrons secundarios é alta. A razao entre o rendimento ionico total de
aglomerados de dcido férmico (TYC) e o rendimento ionico total de fragmentos de dcido
férmico (TYF), aqual é TYC/TY F ~ 2 para o espectro de {ons positivos e TYC/TY F ~ 5
para o negativo, sugere que o acido férmico é dessorvido intacto, na forma de aglomerados,

sobrevivendo a alta transferéncia de energia durante as colisdes com os projéteis.

4.1.2 PSD

Como ja foi dito, na técnica de PSD, a fonte de radiagao ionizante é um feixe de fétons com
energia no intervalo do raio-X mole, cobrindo a borda 1s do oxigénio. Diferentemente da
técnica de PDMS, o inicio do experimento (start) é marcado pela prépria luz sincrotron,
sendo esta utilizada no modo single-bunch. O restante é similar ao impacto de FF. Apéds

a dessor¢ao, os ions sao acelerados em dire¢ao ao tubo de voo e detetados pelo detector

(stop).
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A figura 4.3 mostra dois espectros de fotoabsor¢do (NEXAFS, Near Edge X-ray Ab-
sorption Fine Structure) do acido férmico na borda 1s do oxigénio. A linha sélida diz
respeito ao acido formico analisado neste trabalho a uma temperatura de 56 K, cobrindo
uma regiao de energia do féton que varia desde 528 eV até 553 eV, enquanto a linha
pontilhada mostra o espectro obtido na literatura para o acido férmico em fase gasosa, co-
brindo uma faixa de energia entre 530 e 544 eV (Hergenhahn et al. 2003). Nosso espectro
foi normalizado pela corrente do anel (I,,¢;) de armazenamento de elétrons do LNLS no
momento da medida. Comparando nosso espectro de fotoabsorcao com o da literatura, o
primeiro pico pode ser atribuido & transigao O 1s (C-O) — 7* (C-O), enquanto o segundo
a uma sobreposicao de dois picos que caem muito proximos em energia, sendo impossivel
separé-los, devido a resolugao experimental. As transi¢oes esperadas sao: O 1s (C-OH) —
™ (C=0) e O 1s (C=0) — 3s/0* (HCO). Ainda nesta figura, os picos marcados com as
letras A - G equivalem as energias especificas escolhidas para o estudo da fragmentacgao
do acido férmico, usadas na obtengao dos espectros de tempo de voo (TOF). O conheci-
mento dos rendimentos ionicos parciais dos fons dessorvidos em cada uma dessas energias
e suas razoes nos fornecem uma informacao importante sobre o processo de fragmentacao
do acido férmico apds a excitacao de caroco.

A Figura 4.4 mostra um espectro TOF tipico, a) negativo e b) positivo, do &acido
férmico condensado a 56 K na energia de excitacao D (535,1 eV). Os dois picos estreitos
observados em cada extremidade de ambos os espectros sao devidos aos fétons espalhados.
Estes picos ocorrem a cada 311 ns, comecando em 72 ns para as condigoes particulares deste
experimento. Contrario aos outros picos, suas posicoes nos espectros de tempo de voo nao
dependem do potencial de extragao. Este sinal tem uma largura a meia-altura (FWHM) em
torno de 250 ps, H" ~ 1,3 ns e as demais espécies em torno de 5 < FWHM < 20 ns. No nosso
caso, a resolucao ficou limitada a basicamente dois fatores: a resolucao do espectrometro
de tempo de voo e a resolucao temporal da placa TDC (250 ps). A largura natural do
pulso da luz sincrotron no LNLS em qualquer um dos dois modos de operacao é de 60 ps.
Como pode ser visto na Figura 4.4, apenas os fons O~ e H™ sao formados no espectro de
ions negativos, enquanto o espectro de ions positivos é composto de vérias outras espécies,
sendo a mais intensa aquela correspondente a m/q = 14 (CHy™ e/ou COT") e/ou 48 u/e
((HCOOH)H,™*). HT é a segunda espécie mais abundante. CHy™ é uma espécie bastante
intensa também no espectro PDMS. Espécies duplamente carregadas apesar de terem sido
observadas facilmente em espectros de algumas substancias como metanol na fase gasosa
(Hempelmann et al. 1999), ndo sdo comuns na fase condensada, sendo um evento pouco
provavel. Entretanto, apesar da baixa probabilidade de formacao deste ion, nao sera

descartada neste trabalho a possibilidade de uma pequena contribuicao, somada ao CH,™
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FIGURA 4.3: Espectro de NEXAFS do 4cido férmico na borda 1s do oxigénio. Linha sélida: este
trabalho; linha pontilhada mais grossa: literatura (Hergenhahn et al. 2003). A = 528.2 eV, B = 532.1 eV,
C =5334¢eV,D =5352¢eV, E=537.5eV, F =0542.2 eV, G = 553.2 eV.

em torno de 289 ns. C** e O™ também foram encontrados, porém com baixa intensidade.
Trabalhos anteriores do LaQuis-UFRJ também encontraram fons duplamente carregados
em estudos de superficies. Um exemplo foi a dessor¢ao do fon ST+ em filmes de poli(3-
metil-tiofeno) na borda 1s do enxofre (Rocco et al. 2004). Tal ion apareceu bem menos
intenso do que o fon ST, um resultado esperado, uma vez que, em superficie, os processos
de neutralizacao rapida competem eficientemente com a dessorcao de ions. Além disso, um
estudo de PSD de (CH3S), encontrou estados finais de configuragdes eletronicas contendo
quatro buracos nos orbitais de valéncia para todas as excitacoes (Baba et al. 1997). Esse
alto acimulo de cargas positivas em orbitais de valéncia favorece o mecanismo de explosao
coulombiana, aumentando a probabilidade de dessor¢ao de fons multiplamente carregados.
Estes fons podem deixar a superficie com altas velocidades e escapar da neutralizacao,
permitindo que sejam detectados. Outras espécies formadas e identificadas sao mostradas
na Figura 4.4.

A Figura 4.5 mostra os diferentes espectros de tempo de voo normalizados pelo sinal

de start, de acordo com as energias marcadas na Figura 4.3. As curvas de dependéncia
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FIGURA 4.4: Espectro de tempo de voo (a) negativo e (b) positivo do 4cido férmico condensado a 56
K na energia de 535,1 eV.

dos rendimentos com a energia para os ions positivos e negativos, ou seja, as curvas de
rendimento ionico parcial do acido férmico, sao mostradas nas Figuras 4.6, 4.7 e 4.8. Cada
ponto nas curvas foi obtido medindo-se a area do pico no espectro TOF. Todas as curvas
mostram, em geral, um comportamento parecido, aumentando a intensidade quando a
energia do féton corresponde a uma dada excitacao ressonante. Apesar do fon O™t (m/q
= 8 u/e, TOF ~ 245 ns) ter sido identificado, sua curva de rendimento iénico parcial nao
foi graficada, pois o pico com tempo de voo em torno de 245 ns s6 pode ser medido para
algumas energias. Também nao foram graficadas as curvas de PIY para os fons de m/q =
18 e 44, pois esses dois ions, apesar de possuirem tempos de voo diferentes, se sobrepoem
no espectro, por estarem em ciclos diferentes, sendo impossivel separa-los.

A dessorcao de ions positivos apds a excitacdo de camada interna é, em geral, bem
explicada pela localizagao de dois ou mais buracos positivos em orbitais de valéncia, os

quais foram criados pela seqiiéncia de decaimentos Auger (segundo o modelo KF') (Knotek,
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FIGURA 4.5: Espetro de fons positivos do acido férmico usando a técnica PSD nas diferentes energias

marcadas no espectro de fotoabsorgao.

1984 and Feibelman & Knotek, 1978). Tal processo é conhecido como dessorgao ionica
estimulada por processo Auger (ASID), conforme ja foi mencionado no capitulo 2. A
forte interagao Coulombiana entre os buracos no estado final Auger leva a fragmentagao e

dessorgao (Menzel, 1986), mecanismo esse conhecido como explosao Coulombiana. Entre-
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FIGURA 4.6: Curvas de rendimento parcial dos fons positivos uma vez ionizados para o 4cido férmico
a 56 K.

tanto, um outro processo (indireto) pode ser também responsavel pela dessorgao de fons, em
adi¢ao a ASID. Tal processo conhecido pela sigla XESD (X-ray Induced Electron Stimulated
Desorption) é um processo no qual raios-X induzem indiretamente a dessor¢ao de espécies
da superficie, devido a producao e saida de elétrons Auger energéticos e de fotoelétrons, a
maioria originada no interior da amostra (bulk). O processo de fragmentagao e dessorgao
devido a XESD se d& via ionizacoes e excitacoes de valéncia simples ou multiplas, sendo
proporcional ao rendimento de elétrons e ao rendimento total de fons. Assim, o processo
acontece até mesmo abaixo da borda de absorc¢ao. Desta forma, a contribui¢ao do processo
XESD para a dessorcao em comparacao com o processo ASID, pode ser estimada com-
parando a razao lucima/labaizeo €ntre o espectro NEXAFS e os espectros de tempo de voo.

Licima € lapaizo T€Presentam as intensidades do sinal acima e abaixo da borda de absorcao,
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FIGURA 4.8: Curvas de rendimento iénico parcial negativo para o 4cido

férmico a 56 K.
respectivamente (Baba et al. 1997). A Tabela 4.4 mostra as razoes das intensidades para

as energias marcadas no espectro de fotoabsorcao e as razoes obtidas com os espectros de
tempo de voo para todos os ions que puderam ser identificados e medidos com erro, no

valor do rendimento, de no maximo 10%.
Da mesma forma que no caso do PDMS, a formagao dos ions negativos pode ser expli-
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TABELA 4.4: Comparacio entre o espectro NEXAFS e os rendimentos idnicos dos espectros TOF de
gelo de dcido férmico. (O indice ”1”indica que o ajuste feito no programa origin foi o integrate (este
comando calcula a drea do pico através da soma de diversos trapézios) e tracos (-) indicam que nao foi

possivel medir os rendimentos para a dada energia.)

Ig/Ia Ip/la Ip/lp Ip/lr Ip/le Ip/la lg/la
NEXAFS 1,25 2,00 1,60 122 143 1,64 142

Ht 2,00 2,65 127 0694 1,09 382 244
o+ 415 511 123 1,72 279 298 1,83
c+ 1,64 241 148 1,82 1,755 1,32 1,38
CcH+ - - 528  1,75¢ 0,412

HCO+t 2,76 4,04 146 0,745 1,33 542 3,05
CH,* 1,11 1,60 144 129 1,53 124 1,05

co+ - - 1,80 0,840 1,34 . .
H- 1,80 8,03 446 1,89 198 426 4,06
0~ 265 642 243 1,15 1,33 561 481

cada a partir da DEA. Neste caso, elétrons secundarios de baixa energia sao capturados
formando os fons negativos e causando a dessor¢ao.

Para uma melhor avaliacao do processo de fragmentacao e conseqiiente producao de
{ons, a Tabela 4.4 se torna necesséria. E possivel notar que as razoes entre os rendimentos
em duas diferentes energias, obtidas para o fragmento CH,' através dos espectros TOF
sao muito préximas daquelas obtidas pelo espectro NEXAFS. Isso sugere que CH,™' seja
formado via mecanismo XESD. Inclusive, este ion é formado nao somente nas ressonancias,
mas também fora delas. J4 o fon O", que mostra uma curva de rendimento ionico similar
a do CH,™, possui razoes na tabela 4.4 que indicam um favorecimento de sua formacao
nas ressonancias B e D. J4 o fon C**, além de mostrar uma curva semelhante ao espectro
de fotoabsorcao, possui razoes que indicam que o processo responsavel pela sua formacao
é o ASID, com alta intensidade em D e méximo apéds os potenciais de ionizacao, sugerindo
que a producao desse ion é favorecida pelo processo Auger normal, o que é, de certa
forma, esperado para espécies multiplamente carregadas. Da mesma forma, COH™ mostra
tanto no espectro quanto na tabela que sua formacao é favorecida na energia F, acima dos
potenciais de ionizacao. Também, neste caso, o processo Auger normal deve ser o maior
responsavel pelo favorecimento de sua formacao.

No caso dos fons negativos, tanto H™ quanto O~ mostram uma curva semelhante ao
espectro de fotoabsorcao. Comparando as razoes na Tabela 4.4 é possivel perceber que a
formagao desses ions é favorecida nas ressonancias B e D.

Ja foi dito, que atomos como litio, ou menores, sozinhos, nao dessorvem via processo

Auger, visto que para que ocorra tal processo, trés elétrons devem estar envolvidos. Entre-
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tanto, numa molécula como o dcido férmico, a formacao e dessorcao de HT ou H™ pode ser
uma consequéncia da excitacao de caroco do oxigénio, dessorvendo H™ ou H™ via processo

Auger.

4.2 O Metanol

Metanol (CH3OH), o mais simples élcool organico, é um importante precursor de espécies
pré-bidticas mais complexas e é encontrado em abundancia em mantos de gelos astrofisicos.
Esta molécula foi encontrada em diversos ambientes relacionados com a formacao estelar,
como W33A e RAFGL 7009 mostrando, em ambos os casos, um coeficiente de absorcao
consistente com 15% e 30% relativo & dgua (Dartois et al. 1999). O perfil destas ab-
sor¢oes € consistente com uma combinagao de metanol puro e mistura de agua e metanol
(H,O:CH30H). Em algumas regides de formagao estelar de baixa massa e nas nuvens molec-
ulares escuras, o metanol é, em geral, um constituinte pequeno, com uma abundancia de
5% ou menos (Gibb et al. 2004). Entretanto, Pontoppidan e colaboradores (2003) en-
contraram trés estrelas jovens de baixa massa (SVS 4-5, SVS 4-9 e Cha INa2) com alta
abundancia de metanol (em torno de 15 a 25 %). Além disso, metanol foi encontrado em
cometas e outros corpos do sistema solar, tais como o objeto centauro 5145 Pholus (Cruik-
shank et al. 1998). Crovisier (1998) encontrou uma abundancia de 2% relativa a dgua no
cometa Hale-Bopp, enquanto Mumma e co-autores (2005) encontraram uma abundancia
de 1-3% relativa a dgua em cometas da Nuvem de Oort.

Todos esses ambientes estao sujeitos a algum tipo de radiacao ionizante, seja na forma
de particulas altamente carregadas (como os raios césmicos), particulas do vento solar
(como elétrons e prétons), ou seja na forma de fétons (de UV e raios-X, por exemplo).
Tal radiacao na superficie dos graos pode levar a varios processos de radidlise e fotdlise,
resultando na dissociagao e ionizacao molecular, em reagoes quimicas, difusao e dessorcao.
Neste contexto, moléculas cada vez mais complexas podem surgir.

Os mecanismos de formagao do metanol interestelar podem ocorrer tanto na fase gasosa
quanto na superficie dos graos. Entretanto, como apontado por Millar e colaboradores
(1991), as reagbes na fase gasosa nao sao suficientes para justificar as abundancias relativas
de metanol detectadas, e reagoes que envolvam graos congelados tornam-se necessarias.

Varios autores téem demonstrado a formagao de metanol envolvendo a fotdlise UV e
bombardeamento de prétons em gelos geralmente compostos de HoO:CO (Allamandola et
al. 1988 and Shuttle et al. 1996) ou HyO:CO, (Brucato et al. 1997, Wu et al. 2003) ou,
ainda, HoCO:H,O (Shalabiea & Greemberg, 1994) em diferentes proporgoes.

A fotodissociacao do metanol foi estudada experimentalmente e teoricamente na fase
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gasosa por varios autores usando como agente ionizante radiagao de UV (Shi et al. 2002;
Tang et al. 2002; Zavilopulo 2005). Pilling e co-autores estudaram experimentalmente a
fotoionizacao e a fotodissociagdo do metanol empregando fétons de raio-X (100-300 eV).
Azuma e colaboradores (2005) investigaram os processos de dissociagao via quebra seletiva
na borda 1s do oxigénio para o metanol e metanol deuterado. Ha ainda alguns estudos de
fotoabsorcao para o metanol em diferentes intervalos de energia (Ishii & Hitchcook 1988;
Prince et al. 2003; Burton et al. 1992, Stolte et al. 2002).

Vérios autores estudaram os efeitos da radidlise no bulk, devido a incidéncia de ions e
fotons UV em metanol puro e misturado usando a espectroscopia infravermelha. Diferentes
agentes ionizantes foram utilizados (fétons UV por Gerakines et al. 1996, prétons de 1
MeV por Moore et al. 1996, fons de He™ com 3 keV de energia por Palumbo et al. 1999,
fétons UV e He™ com energia de 30 keV por Baratta et al. 2002). Em todos os trabalhos,
os autores tém reportado a producao de formaldeido, metano, carbono, monodxido de car-
bono e didxido de carbono, mas moléculas como etileno glicol, etanol e 4gua mostraram
discrepancias nos resultados. Bennett e colaboradores estudaram os efeitos da irradiacao
de elétrons de alta energia (5 keV) no bulk de gelo amorfo de metanol puro a 11 K,
utilizando espectroscopia no infravermelho com transformada de Fourier (FTIR). Estes
elétrons energéticos simulam o processo de transferéncia eletronica que ocorre conforme os
gelos interestelares, cometas e corpos do sistema solar estao sujeitos a irradiacao de fons
de MeV de energia e elétrons secundarios produzidos neste processo. Vale lembrar que
a transferéncia de energia para a amostra de gelo neste caso dos elétrons de 5 keV ¢é da
mesma ordem que aquela transferida por prétons e He™ com energia de MeV.

Até onde sabemos, nao ha estudos que focalizem a dessorcao e dissociacao de gelo de
metanol devido & incidéncia de fons altamente energéticos (~ 65 MeV) simulando os efeitos
de raios césmicos, bem como devido a incidéncia de fétons e elétrons de alta energia. Apesar
de o fenomeno de dissociacao devido a excitacao ou devido a ionizagao ja ser bastante bem
estudado em moléculas isoladas na fase gasosa, o nimero de estudos sistematicos dos
espectros de massa na fase condensada, considerando as diferentes energias e analisando
os mecanismos de formagao dos fragmentos, sao poucos. Estudos com metanol existem,
mas a grande maioria na fase gasosa e sem considerar as diferencas nos espectros de massa
relativas as energias de excitacao. Desta forma, serao verificados neste trabalho os perfis de
fragmentacao e sobrevivéncia do metanol na fase condensada, empregando fons altamente
energéticos, fétons de raios-X na borda do oxigénio e elétrons com energia variando entre
650 e 1500 eV, simulando assim os efeitos causados por raios cosmicos, fétons de raios-x
e elétrons do vento estelar em gelos astrofisicos. Simultaneamente, podemos verificar as

possibilidades de reacoes em superficie e os mecanismos de fragmentacao molecular no gelo.
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Palumbo e co-autores (1999) analisaram o espectro IR de metanol puro nao irradiado
e irradiado (52 eV /16 uma) a diferentes temperaturas (T = 10—200 K) e P < 1077 mbar e
verificaram que o metanol sublima a uma temperatura em torno de 160 K. Seus espectros
a 150 K mostraram uma drastica modificacao nas bandas de metanol, indicando que uma
transicao de fase deve ter ocorrido por volta dessa temperatura. Martinez e co-autores
(2006) usando a técnica de PDMS em diferentes temperaturas para a molécula de amoénia,
mostrou que os rendimentos ionico total (71Y) e ionico parcial (PIY) sofrem diferengas
significativas apenas quando ocorre transicao de fase. Além disso, eles verificaram que
para pequenos aglomerados, os rendimentos sao aproximadamente constantes para uma
ampla faixa de temperatura, sugerindo que eles sejam produzidos principalmente numa
regidao quente localmente (trago) do alvo, onde a temperatura nao é influenciada pela
temperatura média do gelo. Levando em conta que a pressao no presente trabalho para
os experimentos que utilizam as técnicas de PDMS e PSD foi da ordem de 10~2 mbar e a
temperatura em torno de 56 K, e que no caso da técnica de ESD estes valores foram da
ordem de 107! mbar para temperaturas da ordem de 142 K, os resultados experimentais

obtidos neste trabalho sao relevantes para varios ambientes astrofisicos congelados.

4.2.1 PDMS

No caso dos experimentos que utilizam a técnica de PDMS, as moléculas de metanol foram
condensadas num substrato de Au montado num criostato de He. A temperatura do gelo
era da ordem de 56 K e a pressao na camara em torno de 2x107% mbar, a qual aumentou
duas ordens de magnitude quando o gas foi introduzido para condensagao (a 56 K).

Devido as condigoes de temperatura e pressao na camara, o gelo formado provavel-
mente é similar ao gelo de metanol formado na superficie cometéria e de outros ambientes
astrofisicos.

A amostra foi comercialmente obtida da Sigma-Aldrich com pureza maior do que 99.8%,
a qual foi evaporada através de varios ciclos de gelo-bombeamento-degelo antes de o vapor
ser admitido na camara.

A Figura 4.9 mostra o espectro de massa de ifons positivos dessorvidos no intervalo de
m/q até 36 u/e, devido ao impacto dos FF na superficie do gelo de metanol. Os rendimentos
por impacto dos fragmentos sao mostrados na Tabela 4.5, onde os rendimentos i6nicos
positivos sao indicados por PPIY. Novamente aqui, cada rendimento ionico é calculado
dividindo o ntimero de sinais stops pelo nimero de sinais starts. Neste intervalo de m/q
sao formados cinco grupos: H;, com 1 <1i < 3, ¢ CH,,,*, H;O*, C,H,," ¢ H,CO™, com 0
<m, j,n, p <4 Em adicao, hd a formacao intensa de CH3OHy™".

O grupo H;™ com 1 < i < 3 mostra um decaimento exponencial do rendimento conforme
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FIGURA 4.9: Espectro de massa/carga positivo do metanol utilizando a técnica de PDMS no intervalo
de m/q até 36 u/e.

a massa aumenta, um comportamento bem caracteristico, bastante conhecido na literatura.
A Figura 4.10 mostra o rendimento relativo desta série em escala semilog e um ajuste linear
cuja inclinacao possui valor igual -0,587 + 0,006. Nesse ajuste, R = 0,99995 (R indica quao
proximos os pontos se ajustam a reta. No caso em que todos os pontos passam exatamente
pela reta, R = 1). Tal comportamento nao é visto nos outros grupos, nesta regiao de m/q
entre 1 e 33 u/e. Os fons HT e Hy™ podem ser produzidos por mais de um processo
com grandes secoes de choque. Devido as suas baixas massas e as suas energias cinéticas
relativamente altas, eles sao emitidos com uma velocidade de pelo menos uma ordem de
magnitude maior do que os outros ions secundarios. Essa alta velocidade remove os ions
para muito longe da superficie, reduzindo a probabilidade de neutralizacao (da Silveira et
al. 1988). A dessorgao pode ser causada pela emissao direta dos fons da superficie, devido
a dissociacdo do metanol e/ou pela emissao apds interacoes na fase gasosa. Na emissdo
direta, a ionizacao é produzida por fons rapidos altamente carregados (~ 1 MeV/u). O
segundo processo, colistes na fase gasosa entre H neutros e moléculas de H, podem causar
ionizacao, mas a secao de choque de ionizagao deve ser muito menor (< 1072 cm? para

colisoes envolvendo espécies neutras com energias cinéticas menores do que 10 eV, segundo
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da Silveira et al. 1988). A producao de H3™ via varias colisoes entre H™, Hy, HT e Hy™
aparece naturalmente como o primeiro estdgio no processo de formacao de aglomerados
de hidrogénio na fase gasosa. O principal caminho de formacao do Hst em ambientes
astrofisicos ocorre via ionizacao de Hy para Hy™, devido aos raios césmicos ou raios-X
locais, seguido pela eficiente reacio de Langevin (Bowers et al, 1969): Ho™ + Hy? — Hy™
+ Hy. Entretanto, nas condicoes de nosso experimento usando a técnica de PDMS, a
pressao parcial do hidrogénio residual é muito baixa e é possivel que o Hy adsorvido seja
parcialmente dissociado em hidrogénio atoémico. Desta forma, as reacoes Hy + Ho™ — H3™
ou Ht + H,? — H3™ devem ser consideradas. Além disso, metanol possui um grupo CHs,
o qual pode ser quebrado. Pilling e colaboradores (2007) mostraram que a fotodissociagao
de moléculas organicas do tipo CH3-X por raios-X leva a producao de H3™, entre os vdrios
outros canais de dissociacao, por CH3X + hv — H3zt + CX + e~ ou Hz™ + CXT + 2e™,
onde hv = raios-X moles e X = OH, NH, e CN.

TABELA 4.5: Rendimento de fons positivo (PIY) e largura a
meia-altura (FWHM) dos fragmentos de m/q < 100 u/e formados

a partir do impacto de FF no gelo de metanol.

m/q | PPIY | FWHM | ion
(x1079)
1 192 |0010 |H
2 5,08 0,022 Hy*
3 1,28 0,018 Hj™
12 9,48 0,070 c*
13 8,28 0,091 CH*
14 22.5 0,114 CH,™
15 39,4 0,098 CH3™"
16 3,20 | 0,101 CH,* and/or O
17 3,86 0,084 OH™*
18 23,6 0,108 H,Ot
19 20,2 0,088 H,Ot
24 124 |0074 |Gyt
25 3,74 0,127 CoHT
2 11,8 | 0155 | CyHyt
27 164 |0132 | CyHyt
28 17,1 0,162 CO* and/or CoH,™*

continua na proxima pagina



CAPITULO 4. RESULTADOS

TABELA 4.5: Rendimento iénico positivo (PIY) e largura a
meia-altura (FWHM) dos fragmentos de m/q < 100 u/e forma-

dos a partir do impacto de FF no gelo de metanol.

m/q | PPIY | FWHM | ion
(x107°)
29 40,7 0,164 HCO™ and/or CoHs™
30 22,7 0,194 HyCO™ and/or CoHg™
31 48,4 0,170 CH,OH*
32 3,57 0,144 CH;0H™
33 180 0,175 CH3;0H,™
34 3,09 |0207 | (HyOu)+ and for (CH;OH)H,"
36 1,88 0,304 O,"
37 357 | 0154 | (HyO)H;0"
38 565 | 0,156 | (HyO)o"
39 149 |0222 | (H,0),H*
40 2,06 0,289 C,0f
41 3,77 0,130 C,OH*
42 8,31 0,230 C,0OH,*
43 8,05 0,233 C,0OH3™
44 2,23 0,236 CO5™ and/or CoOH, T
45 14,98 | 0,238 (CH30H)CH" and/or COOH™
46 2,91 0,206 (CH30H)CH, " and/or CH3CH,OH*
47 | 234 [0209 | (CH,OH)CH4*
48 2,04 |0,140 | (CH;0H)O"
49 141 |0213 | (CH;OH)OH*
50 | 11,61 | 0251 | (CH;OH)H,O*
51 723 0290 | (CH;OH)H;0*
52 1,98 0,293
53 321 10332 | (HyO),0H*
54 136 | 0223 | (HyO0)st
55 1,61 | 0,150 | (H,0),H,0%
56 3,46 | 0342 | (Hy0)oH,O"
57 1,28 | 0,115 | (H0)5*
58 2,77 0,309 | (CHy)oCO* ?

continua na proxima pagina
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TABELA 4.5: Rendimento iénico positivo (PIY) e largura a
meia-altura (FWHM) dos fragmentos de m/q < 100 u/e forma-

dos a partir do impacto de FF no gelo de metanol.

m/q | PPIY | FWHM | ion

(x107°)
59 | 320 [0117 | (CHy)eCO)* 7
60 2,98 0,236 CH3CH,CH,OH™
61 187 0,317 (CH;OH)HCO™
62 102 |0240 | (HO-CH,CH,-OH)*
63 6,17 | 0242 | (HO-CH,CH,-OH)H*
65 159 0,328 (CH30H)CH30H,*
66 6,76 | 0,577 | (CH4OH)yH,*
73 1,76 | 0,087 | (Hy0)sH;0*
74 2,68 0,218 C3H,05™
75 17,2 0,352 C3H;O,HT
7 3,79 0,134 (CH30H),CH™*
78 | 154 |0403 | (CH;OH),CH,*
79 7,81 0,361 (CH30H),CH3*
80 | 159 |0363 | (CH;OH),CH,* and/or (CH;OH),0"
8 | 575 |0368 | (CHsOH),H,O*
83 5,04 0,185 (CH30H),H307
91 159 0,290 | (H, )4H30+
03 103 | 0441 | (CH;OH),HCO*
97 100 0,500 (CH30H),CH30H, "
08 549 | 0,402 | (CH;OH)sH,*
99 328 | 0,757 | (CH4OH)sH,*

A Figura 4.11 mostra o comportamento do rendimento da série CH,,™ em funcao da
massa/carga. Os rendimentos sao relativos a m/q = 12. Tal comportamento é similar
aquele encontrado para o hexano, o qual tem uma razao hidrogénio/carbono igual a H/C
= 2.3 (Wagner 1993), e aquele encontrado para o ciclohexano, com H/C = 2.0 (Betts,
1993). Note que o rendimento da dessorcao relativa observada é cerca de aproximadamente
o mesmo para m/q = 12 e 13, dobra para m/q = 14, dobra novamente para m/q = 15,
mas decresce uma ordem de magnitude para m/q = 16. CH3™ tem o maior rendimento
relativo. A energia de aparecimento (AE, Appearance Energy) associada aos fons CHT,

CH,"™ e CH3™ no metanol, usando a espectroscopia de fotoelétrons é 22,31 eV, 15,3 eV e
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FIGURA 4.10: Rendimento relativo da série H;* para o metanol utilizando
a técnica de PDMS.

13,82 eV, respectivamente (NIST database). No caso do CHy™ e CH3™, os outros produtos
formados a partir da dissociacao do metanol sao HoO e OH, respectivamente. Os potenciais
de ionizacao (IP, Tonization Potential) associados aos fons C*, CHT, CHy™, CH3™ e CH, ™
sao respectivamente 11,26 eV, 11,13 eV, 10,40 eV, 9,83 eV e 12,6 eV (Betts et al. 1993).
Considerando a entalpia de formacao dos fons gerados, é esperado que a formacao de CH3™
seja mais favoravel comparada com os outros aglomerados desta série. O comportamento
mostrado na figura 4.11 corrobora a tendéncia da AE e do IP.

O pico referente a m/q = 16 pode ser devido ao OT ou ao CH;". Uma andlise sis-
temética da razao entre a intensidade deste pico em relacdo a m/q = 18 (H,O") e 19
(H307), usando a técnica de PDMS a uma pressao de base de 8 x 1078 mbar, mostrou que
para varios hidrocarbonetos, PPIY4/PPIY15 e PPIY4/PPIY g sdo relativamente constan-
tes e, dentro de um fator 2, grosseiramente iguais as razoes para o vapor de dgua condensado
(PPIY4/PPIY1g s@o iguais a 0,17, 0,22, 0,25 e 0,23 enquanto PPIY14/PPIYg sdo iguais
a 0,013, 0,014, 0,022 and 0,010 para ciclohexano, ciclohexeno, benzeno e agua, respecti-
vamente) (Betts et al. 1995). Isto indica fortemente que os picos m/q = 16, naqueles
experimentos, foram principalmente produzidos pelo OT da contaminacao de dgua. As
espécies HoO™ e H3O' podem ser formadas diretamente do gelo de dgua resultante da

condensacao do gas residual ou da dissociacao do metanol. Nos nossos dados, essa razao



CAPITULO 4. RESULTADOS

PPIY16/PPIY; s = 0,14 é muito similar a do ciclohexano. Entretanto, a comparagao desta
razao somente nao ¢ suficiente. E necessdrio comparar outras razoes entre si. No presente
trabalho, PPIY16/PPIYg € igual a 1,16 e PPIY5/PPIY19 é igual a 1,17. Estes resultados
sao ao menos uma ordem de magnitude maiores do que aqueles encontrados por Betts e
co-autores (1995) em seus estudos. Isto pode sugerir que O e dgua foram formados por
metanol e que m/q = 16 é devido principalmente ao O, nao descartando a possibilidade
da contribuicao devido a dgua residual condensada nem descartando a formacao de CH, ™,

(mas em menor quantidade).

FIGURA 4.11: Rendimento da série CH,,* conforme ha aumento da
massa/carga utilizando a técnica de PDMS em gelo de metanol. Os rendimentos
sao relativos a m/q 12. Retangulos cheios com linha cheia: curva de rendimento

obtida a partir dos nosso espectro do metanol. Adaptada de Betts et al. (1995).

Palumbo e colaboradores (1999) identificaram HoO™ entre as espécies formadas apds
a irradiacao de metanol puro por fons de He com energia de 3 keV. Esta identificagao

1 e um perfil fortemente modificado

foi baseada na observacao da banda em 1655 cm™
da banda em 3260 cm™! devido ao O-H. A formacao de dgua devido & dissociacao do

metanol aumenta o pico devido a m/q = 18. Hy0O pode capturar HT e formar H30™,
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aumentando a intensidade do pico m/q = 19. Além disso, metanol pode liberar Ot em
sua dissociacao. Entretanto, é sabido que se a contaminagao de agua é baixa, o pico de
m/q = 18 é mais intenso do que m/q = 19. Em nosso caso, PPIY3/PPIY9 = 1,17 sugere
que a contaminagao de dgua é baixa e/ou a formacao de dgua via metanol é mais eficiente
do que a formacao de H3O™. Assim, com todas essas informacoes, concluimos que OF e
H,O™", em nosso espectro, sao principalmente devido & dissociacao do metanol e nao devido
a contaminagao da dgua. Desta forma, a contribuicdo do metano para o pico de m/q =
16 deve ser desprezivel. Este rendimento relativamente baixo de ions de metano reflete
sua alta estabilidade como molécula neutra, ja que se por um lado CH,* possui fraca
intensidade, por outro lado, CHy neutro foi observado na espectroscopia infravermelha de
metanol puro a 10 K irradiado por He™ a 3 keV através das bandas em 1305 e 3010 cm ™!
(Palumbo et al. 1999) e pode claramente ser identificado via as mesmas absorgdes por
outros autores (Bennett et al. 2007, Hudson e Moore, 2000).

Na regiao de m/q referente a série CoH,,, ™, Betts e colaboradores (1995) encontraram
comportamentos similares para os rendimentos relativos de dessorcao para todos os hidro-
carbonetos estudados com a técnica de PDMS. Tal comportamento pode ser visto na Figura
4.12. Nesta Figura, quadrados cheios indicam os rendimentos relativos para nossos dados
(metanol) relativos & m/q = 27. Note que para todos os hidrocarbonetos estudados por
Betts, o rendimento relativo é muito pequeno e aproximadamente o mesmo para as m/q
=24 e 25,28 ¢ 30. O rendimento de m/q = 26 mostra uma leve subida e o grafico mostra
dois méaximos nas m/q = 27 e 29, sendo o rendimento devido & m/q = 27 o mais intenso.
Todo este comportamento nao é observado no metanol. No metanol, o fragmento mais
estdvel parece ser m/q = 29. Entretanto, m/q = 28 e 30 sdo também intensos, quando
comparados com os hidrocarbonetos. Isso ocorre por que, nesta regiao, além de existirem
fons do grupo CyH,,* para 4 < m < 6 existem também picos do grupo H,CO™, com 0<
p < 2, que podem cair no mesmo tempo de voo, convoluindo os picos. Assim, o pico de
m/q = 29 possui a contribui¢ao dos fons CoHs" e (HC=0)* e¢/ou (C—OH)*, enquanto o
pico de m/q 30 possui contribui¢ao dos fons CoHgt e (HC=0)" e/ou (HC—OH)*.

A producao de ions com nimero par de elétrons, como resultado do impacto dos FF do
252Cf, parece ser mais eficiente do que a producao de fons com ntimero impar de elétrons
(Betts et al. 1994, Betts et al. 1995). Isso, novamente, deve estar provavelmente correla-
cionado com o potencial de ionizacao das espécies CoH,,™, o qual favorece o rendimento
de CoHst e CoHs'. As espécies COHT (ou HCO™T) e CoHs™, tém menores potenciais de
ionizagao (ambos IP = 8,12 eV), o que favorece o alto rendimento deste pico em rela¢do ao
H,CO™ (IP = 10,88 eV) e CoHg™ (IP = 11,0 V). Note que HCO™' (ou COH') e HCOH™

(ou CH,0O™) sdo produtos da dissociagdo do metanol, enquanto CoHs e CoHg sdo resultados
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FIGURA 4.12: Rendimento da série CoH,, ™ em funcio da massa/carga utilizando a técnica de PDMS

em gelo de metanol. Os rendimentos sao relativos a m/q 27.

de reagoes, que sao menos favorecidas. Assim, a maior contribui¢do para os picos de m/q
29 e 30 devem vir das duas primeiras espécies e nao dos hidrocarbonetos.

Algumas moléculas neutras do grupo H,CO™ com 1 < p < 3 foram previamente obser-
vadas na espectrometria infravermelha do metanol irradiado por elétrons de 5 keV (Bennett
et al. 2007). Eles encontraram o radical formil, HCO™ (m/q = 29) e o formaldeido, H,CO
(m/q = 30). Tais resultados estao de acordo com experimentos anteriores (Gerakines et al.
1996, Palumbo et al. 1999 e Hudson e Moore, 2000). Um outro componente encontrado
deste grupo foi o radical hidroximetil, CH,OH (m/q = 31) (Bennett et al. 2007). A pre-
senca de seu isomero, CH30, nao pode ser confirmada diretamente no trabalho de Bennett
e colaboradores (2007), devido ao fato de a maioria de suas absorgoes cair na mesma banda
ou do metanol ou de outras espécies. Como pode ser visto na Tabela 4.5, o rendimento de
CH3OH™ é relativamente baixo, enquanto o CH3OH,' é 0 mais intenso. Talvez a causa
disto esteja relacionada com o processo eficiente da producao de fons com ntimero par
de elétrons, o qual ja foi mencionado anteriormente. Nossos resultados mostram que o
metanol prefere receber um préton do que receber ou doar um elétron. Se um elétron é

perdido ou capturado, ocorre uma quebra de ligacao, formando fragmentos mais estdveis
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com um numero par de elétrons.

Foi estudado previamente na literatura, a possibilidade da formacao de acetona a partir
de gelos contendo metanol usando FTIR (Baratta et al. 1994, Strazzulla et al. 1995). Delit-
sky e Lane (1998) incluiram acetona como um possivel produto da radia¢do nos satélites
jovianos. Cruikshank e co-autores (1998) consideraram a producao de acetona a partir de
metanol em seus estudos da composicao do objeto Centauro 5145 Pholus. Devido a este
grande interesse na formagao de acetona, Hudson et al (2000) apresentaram um novo es-
tudo, mais detalhado, em gelos de HO:CH30OH, usando FTIR e nao encontraram qualquer
evidéncia que comprovasse tal sintese. Neste contexto, procuramos por tragos de acetona
dessorvida no espectro de PDMS, mas nenhuma evidéncia forte foi encontrada. O pico
de m/q 58, o qual poderia representar o cation (CH3)2CO é um pico muito fraco, assim
como m/q 59 (a acetona protonada). Assim, é possivel que esta molécula tenha baixa
probabilidade de ser formada por impacto de fons energéticos em metanol puro.

A espécie de m/q = 60 possui um pico fraco, o qual poderia ser atribuido ao cluster
(CH30H)CO™. Entretanto, devido & auséncia de outros termos desta série, é possivel que
m/q 60 seja devido ao propanol ou ao dlcool isopropilico.

O pico de m/q = 61 é bastante intenso e é provavelmente devido ao primeiro termo da
série (CH3OH)HCO™. Tal série serd detalhada mais adiante. O pico de m/q = 62 pode ser
atribuido ao etileno glicol ou ao primeiro termo da série (CH3;OH)HCOHT. Entretanto,
os outros termos desta série nao sao vistos no espectro e etileno glicol foi encontrado apds
irradiacao de fons em gelos contendo metanol (Hudson et al. 2000). O pico relativo a m/q
= 75 é intenso e pode ser atribuido ao formiato de etila ou ao acetato de metila, ambos
na forma protonada. A Figura 4.13 mostra o espectro de PDMS do metanol condensado
no intervalo de 30 < m/q < 100 u/e.

Diferentes séries de aglomerados sao vistos no espectro de ions positivos do metanol
(Figura 4.14). A série (CH30H),,CH30H," mostrou o mais alto rendimento, conforme
pode ser visto na Figura 4.15. Isto indica que a captura de préton pelo metanol é um
importante processo na quimica de superficie congelada desta molécula. Tal resultado
também foi observado em gelo de 4cido férmico irradiado por *2Cf FF (Andrade et al.
2008). A dependéncia do rendimento dos fons dessorvidos com a nuclearidade é mostrada
na Figura 4.15. A nuclearidade, n, é definida como o nimero de constituintes de um
cluster. No caso de aglomerados de metanol, este parametro é entendido como o ntimero
de moléculas de CH3;0OH que estao ligadas entre si e conectadas a um radical R*. Apenas as
séries dominantes (CH3OH),,CH3OH,™ e (CH30H),,HCO™ serao consideradas aqui para
esta analise.

Em geral, os rendimentos devido aos aglomerados (Y, Yield devido aos aglomerados)
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FIGURA 4.13: Espectro de PDMS dos fons dessorvidos do gelo de metanol

mostrando as espécies formadas no intervalo de 30 < m/q < 100 u/e.
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FIGURA 4.14: Espectro de fons dessorvidos de gelo de metanol mostrando

as séries mais intensas usando a técnica de PDMS.

sao descritos pela soma de duas exponenciais: Yo = Yo" exp(-kf'n) + Yo exp(-k°n), onde
Yo" e K sdo o rendimento para n = 0 e o coeficiente de inclinacao relativo ao regime

de decaimento rapido (F), respectivamente; Yo° e K° sdo os parametros correspondentes
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ao regime de decaimento lento (Martinez et al. 2006). O significado desta expressao
¢ atribuido a contribuicao de dois mecanismos distintos de formagao dos aglomerados.
Neste trabalho, as séries parecem ter um comportamento de decaimento exponencial inico,
conforme pode ser visto na Figura 4.15. A Figura 4.15a mostra o ajuste linear numa
escala semilog para ambas as séries. Os valores de k mostrados na figura dizem respeito

ao decaimento rapido (kp).

FIGURA 4.15: Dependéncia do rendimento dos aglomerados de metanol pos-

itivo com a nuclearidade, n, o nimero de moléculas de CH3OH - Escala semilog.

Outras séries também estao presentes, mas as linhas sao fracas e perdem a resolucao na
regiao de massas mais altas. Por isso, nao entram nesta analise. Entre estas séries estao:
i) (CH30H),H50" com 1 < p< 7, (CH30H),CH3" com 1 < q <9 e (CH3;0H),H,O" com
1 <r<3.

O rendimento ionico total calculado através da area de todo o espectro de PDMS,
incluindo todos os picos no intervalo de 1 < m/q < 310 u/e é 2,15 x 1072 fons por im-
pacto. A razao entre o rendimento total de aglomerados de metanol (TYC, o qual é 1,81
x 1072) e o rendimento total de fragmentos de metanol (TYF, o qual é 3,36 x 1073) é
TYC/TYF = 5,39. Moléculas de metanol sao, portanto, dessorvidas principalmente intac-
tas, sobrevivendo a alta transferéncia de energia durante a colisao com os projéteis. Estas
moléculas, ligadas a prétons e outros radicais, enriquecem o meio onde sao dessorvidas,

formando moléculas cada vez mais complexas.

4.2.2 PSD

A Figura 4.16 mostra dois espectros de rendimento total de ions (TIY) do metanol na

borda 1s do oxigénio, representando o espectro de fotoabsor¢ao. O espectro no topo diz
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respeito ao metanol analisado neste trabalho a uma temperatura de 56 K, cobrindo uma
regiao de energia do féton que varia desde 530 eV até 550 eV, enquanto o espectro abaixo
diz respeito ao espectro obtido na literatura para o metanol na fase gasosa, cobrindo uma
faixa de energia entre 532 e 544 eV (Prince et al. 2002). As energias marcadas por A-E s@o

aquelas escolhidas para a excitacao do metanol durante a obtencao dos espectros TOF.

FIGURA 4.16: Espectro de NEXAFS do metanol na borda 1s do oxigénio.
Topo: este trabalho; abaixo: comparagao com o espectro de NEXAFS para o

metanol (Prince et al. 2002).

Nosso espectro foi normalizado pela corrente do anel (I,,) de armazenamento de
elétrons do LNLS no momento da medida. Comparando este espectro de TIY com a
literatura, percebe-se que apenas o primeiro pico possui uma certa correspondéncia, a qual
diz respeito ao estado 3s a’. Mesmo assim, devido a grande largura deste pico, ele pode
conter transigoes, como a 3p a””. O segundo pico do espectro obtido é muito largo, con-
tendo provavelmente o potencial de ionizacao. Devido a resolucao experimental, nosso
espectro de NEXAFS nao consegue resolver todas as estruturas. Entretanto, vale ressaltar
que ha um alto rendimento total de fons na primeira ressonancia (B) e ap6s o potencial
de ionizagao (D), que estd localizado em 539,06 eV, segundo Hempelmann e co-autores
(1999).

A Figura 4.17 mostra dois espectros de tempo de voo tipicos do metanol, sendo um
de ions positivos e o outro de ions negativos, obtidos no LNLS usando a energia do féton
marcada por D na Figura 4.16. No inicio e no final dos espectros, separados por 311 ns,
é possivel observar picos devido aos fotons espalhados pela superficie do gelo. Este, assim
como todo esse grupo de espectros do metanol, foi obtido nas mesmas condi¢oes que o
acido férmico, possuindo desta forma, a mesma resolucao em massa. Novamente aqui, o

sinal do féton tem FWHM em torno de 250 ps, H* ~ 1.3 ns e as outras espécies em torno
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de 5 < FWHM < 20 ns. Como pode ser visto nesta Figura 4.17, apenas os ions O~ e
H™ sao formados no espectro de ions negativos. Essa caracteristica foi observada também
no caso do acido férmico. Ja o espectro de ions positivos é composto de varias outras
espécies, sendo a mais intensa aquela correspondente & m/q = 14 (CHy™ e/ou CO*T) e/ou
48 u/e, seguido pelo H*. No caso do metanol, a probabilidade de formagao da espécie
(HCOOH)H,* é muito pequena, sugerindo que a contribuicao devido a esse intenso pico
seja devido apenas & m/q = 14. Desta forma, como no caso do acido férmico, m/q = 14
¢ um intenso pico no espectro de PDMS. Apesar da baixa probabilidade de formagao de
ions multiplamente carregados em superficies, principalmente com altos rendimentos, tais
fons ja foram observados. Desta forma, fons CO** podem estar contribuindo para o pico
de m/q 14, porém com menor intensidade do que os CHy*. O fon duplamente carregado
H3CO?* /H,COH?* foi encontrado no espectro de tempo de voo do metanol na fase gasosa
na borda 1s do oxigénio (Hempelmann et al. 1999). A Figura 4.18 mostra os ajustes feitos
nos picos usando lorentzianas.

Vérios outros ions detectados sao apresentados na Tabela 4.6. Na primeira coluna
desta tabela, encontra-se o tempo de voo experimental (TOF.,,), que é aquele onde o pico
do respectivo fragmento aparece no espectro de PSD. Na segunda coluna, encontram-se
os valores dos tempos de voo tedricos (ToFy.,, o qual é o tempo de voo encontrado na
simula¢do usando o programa SIMION para os potenciais aplicados). Em geral, esses
tempos de vOo nao sao exatamente os mesmos, mas devem ser bastante proximos, devido
a fatores como inconstancia dos potenciais aplicados (instrumental). Na terceira e quarta
colunas, encontram-se os valores dos rendimentos ionicos (PPIY) e das larguras a meia-
altura (PFWHM) dos picos dos fons positivos, respectivamente. Na quinta e sexta colunas
estao esses mesmos parametros para os ions negativos. E, finalmente, na ultima coluna
encontram-se as atribuicoes dos fons sugeridos.

Entre os fons atribuidos estao OT, HyOT e/ou COT, CH3CO™, alguns aglomerados de
hidrogénio e de dgua como (H,O)H' e (HyO)o™.

O largo pico de m/q em torno de 175 ns é intenso e pode ser atribuido principalmente aos
fons Co, OHT e H3". Devido a resolucao obtida neste experimento, nao é possivel separd-
los. Entretanto, a partir dos rendimentos do H* e do Hy™, pode-se concluir que a fracao
da contribuicao do H3™, embora existente, deve ser muito menor do que a contribuicao do
OH™. Desta forma, a andlise deste pico serd feita considerando apenas contribuicoes dos
fons OH™ e Cy™, mas deve-se ter em mente a pequena contribuicao do Hs*.

Nao foi possivel resolver a ambigiiidade de alguns fragmentos, como por exemplo m/q
= 14 (se é CHy" ou CO*") e 29 u/e (HCO™ ou COH™).

Espécies como Hyt, Hs™ e HyO' foram também encontradas por Hempelmann et al
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FIGURA 4.17: Espectro de tempo de voo (a) positivo e (b) negativo do
metanol condensado a 56 K na energia D do espectro de NEXAFS (TTY).

(1999) no espectro TOF de metanol em fase gasosa, ao incidirem fétons com energias nas
bordas 1s do carbono e do oxigénio. Segundo eles, a presenca dessas espécies nao é limi-
tada a uma ressonancia especial, mas é visivel em todo o espectro na borda 1s do oxigénio.
Para os ions de hidrogénio e seus aglomerados, este é um resultado esperado ja que, em
geral, eles sao dessorvidos pelo processo XESD. Entretanto, para melhor entendimento
dos mecanismos de fragmentacao do metanol, sera mostrado mais adiante o comporta-
mento do rendimento dos fons em funcao da energia na borda do oxigénio. Enquanto
a formacao de Hy™ e H3™ é entendida pela fragmentacao do grupo CHs, a producao de
H,O™ é surpreendente, especialmente por que dois d4tomos de hidrogénio estao ligados em
sitios opostos na molécula do metanol (Hempelmann, et al. 1999). A formacao de dgua é
observada para dlcoois com niimero de carbono maior do que um, por que um atomo de H

do grupo CH, pode chegar a uma distancia curta o bastante para que ocorra uma reacao
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FIGURA 4.18: Ajustes utilizados na tentativa de separar picos que apare-
cem muito proximos no espectro TOF. Todos os ajustes foram feitos usando

lorentzianas.

de recombinagao direta. Uma possivel e simples explicacao para a formacao desta espécie
a partir do metanol talvez possa ser dada através da mobilidade do hidrogénio. Devido a
essa mobilidade, algumas reagoes de rearranjo podem ocorrer, explicando a formacao de
HyO" (Hempelmann, et al. 1999).

Como no caso do PDMS, aqui os fragmentos liberados devido a ruptura da ligacao
C—O0 (por exemplo: CH3", CHy*, OH™) também podem participar de importantes rotas
de dissociagao do metanol, cujos produtos finais podem ser: CHz + OH (e/ou CH3* +
OH™) e CHy + H,OT.

Os espectros PSD de ions negativos do metanol condensado mostram apenas os ions O~
e H™. Kiihn e co-autores, num estudo de DEA para o metanol, verificaram a deteccao de
fons negativos como uma funcao da energia do elétron incidente (0—20 eV) e encontraram a
formagao de O~ como o fragmento mais intenso, além de OH™ e CH30~. Para a formagao
de O~ eles consideraram trés possibilidades, que sdo apresentadas na Figura 4.19 (Kiihn
et al. 1988).

Em (1), a molécula neutra de metano excitada contém energia interna suficiente para
dissociagao posterior. Em (2) ocorre uma decomposi¢ao e em (3), um ion metaestavel é
formado, o qual é decomposto posteriormente. Para a formacao de H™, a reagao conside-
rada é CH;0H + e~ — H™ + CH;30.

Como ja foi mencionado, o conhecimento dos rendimentos ionicos parciais dos ions
dessorvidos em cada uma das energias e de suas razoes nos dé informagoes importantes
sobre o processo de fragmentacao da molécula apds a excitacao de caroco. A Figura 4.20

mostra as mudancas no espectro TOF em funcao da energia de excitacao e a Figura 4.21
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TABELA 4.6: Tempos de voo experimental e tedrico, rendimentos i6nicos positivos (PPIY) e negativos
(NPIY), suas larguras & meia-altura positivas (PFWHM) e negativas (NFWHM) e atribuigbes para os

fragmentos formados a partir da incidéncia de raio-X no gelo de metanol usando a técnica de PSD.

ToFer, ToFiw, PPIY  PFWHM NPIY NFWHM ion
123,64 1215  549E-06  7,8043 CH,OH*
132,35 131,7 7,76B-06 12873  7,51E-06  6,3146 o+
146,16 1487  549E-07 2,335 Cctt
173,7  171,5  5,552E-6 5,72 Cyt
176,56 1797  1,49E-5 18,1 OH™*

179,9 Hs*

198,02 192  7,3843E-6 7,06 CH5OH,*
207,65  205,7 1,08E-05  3,5416  8,63E-06  2,3031 H*
2287 2264  841E-06 14,399 H,OT/COo*

233,55 Cct
2541 2575  3,93E-06 11,94 (H,0)OH*
(CHsOH)H,
271,3  271,7 8,98E-06 16,669 H;0"
204,38  290,2  2,06E-06 10,429 (Hy0)5™
296,5 ot++

329,67  324,7  2,08E-06  2,7913 cot
343,7 3419  296E-05  3,5803 CH,*
3579  361,2 251E-06 55237 HCO™T/COH*
3675  367,0 T7,44E-07  3,8199 Hy*

386,007 3858 1,637E-6  5,9491 (H30),H*
390,6  393,1  2433E-7 22526 CH5*
401,7  401,1  6,334E-6  8,0391 CO,tt

397,2 HCOH*

mostra as curvas de rendimento ionico positivo e negativo, em funcao da energia do féton
para o metanol a 56 K. No caso das curvas de rendimento dos ions negativos, somente
foram utilizadas as energias A, B, D e E para a obtencao do espectro TOF.

Com a intencao de verificar a seletividade na quebra da molécula e discutir sobre
os mecanismos de dissociacao e ionizagao, as razoes entre os rendimentos em diferentes
energias e as razoes de intensidades no espectro NEXAFS sao apresentadas na Tabela 4.7.

Os resultados sugerem que o fon Cy™ e CHy™ formam a partir do processo XESD. Além
destes fons serem formados durante todo o intervalo de energia estudado, o aumento em
seu rendimento segue a tendéncia do espectro de NEXAFS, nao mostrando favorecimento

de formagao em nenhuma das energias estudadas.
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FIGURA 4.19: Rotas para a formacdo de O~ a partir da dissociacdo do
metanol (Kithn et al. 1988).

Os rendimentos dos fons C*, COT, HCO*, CH;OH" e CH30H;"™ mostram aumento
relativo significativo, na ressonancia B, indicando que a excitacao para o estado 3s a’
favorece a formacao deles. J4 os fons OH', CH,OH' e CH30H™ tém formacao favorecida
principalmente em D, apds o potencial de ionizagao. Isto indica que o processo Auger
normal deve ser o principal responsavel pela dessorcao desses ions.

A formacao dos ions negativos observados neste trabalho, H™ e O™, também é bastante
favorecida na regiao de energia D e E, acima do potencial de ionizacao. Tais fons, também
foram observados nos trabalhos de Stolte e colaboradores (2002). No trabalho de Stolte,
além de H™ e O~, o fon OH™ foi observado na borda 1s do carbono, mas ausente na borda
1s do oxigénio.

Acima do potencial de ionizagdo, a principal contribuicao para o processo de frag-
mentacao é o decaimento Auger normal. O estado final no decaimento Auger normal tem
dois buracos positivos em orbitais de valéncia. A producao de um anion implica na criacao
simultanea de fons positivos com carga total ao menos igual a +3, o que parece nao ser
o caso em questao. Duas reagoes de dissociacdo do metanol, (4.4) e (4.5), provavelmente
devem ocorrer apés irradiacao na borda 1 s do oxigénio para a formagao dos fons negativos
observados (Stolte et al. 2002).

CHsOH*" — CHy + H" + HY + 0O~ (4.4)
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FIGURA 4.20: Comparacao entre os espectros de tempo de vdo obtidos para
o metanol condensado a 56 K nas diferentes energias de excitagao. A = 532,0,
B =534,2, C = 537,0, D = 543,0, E = 550,0 eV.

CH3;0H*" — CHf + H" + H- + O™ (4.5)

Tais reagoes, justificariam o alto rendimento de CHy™ nessas energias. Além disso, em
energias mais altas do que o potencial de ionizagao ha uma maior quantidade de elétrons
secundarios liberados para a superficie, os quais possuem baixa energia, favorecendo o

DEA e aumentando a dessorcao de ions negativos.
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FIGURA 4.21: Curvas de rendimento dos fragmentos positivos e negativos

dessorvidos em fungao da energia do féton incidente, usando a técnica de PSD.
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TABELA 4.7: Comparacao entre o espectro de NEXAFS e os rendimentos iénicos dos espectros TOF

para o metanol condensado. (x indica que nao foi possivel medir o rendimento naquela energia.)

Ip/Ia Ip/Ia Ip/lp lg/Ig
NEXAFS 151 1,62 107 0,77
Ht 1,63 255 156 0,88
o+ 1,18 1,90 1,61 0
OH* 1,08 1,75 162 0,56
ct 1,97 1,60 088 0,86
Cot 1,83 1,91 1,04 1,40
HCO* 223 240 1,19 %
CH,*+ 126 1,21 096 084
co+ 2,32 226 097 0,76
CH,OHT 371 439 118 1,34
CH;OH,* 181 305 1,68 1,16
H- 1,09 228 209 1,25
o 1,30 3,02 232 145
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4.2.3 ESD

Os dados baseados no uso da técnica de ESD para o metanol foram obtidos no LaQuiS/UFRJ.
No caso desta molécula, o intervalo de energia utilizado para obten¢ao dos espectros TOF
foi de 650 a 1500 eV. Para formacao do filme, vapor de metanol foi introduzido na camara
a uma pressao de 1 x 10~® mbar por 12 minutos. A atmosfera da camara foi monitorada
antes e durante a dosagem, para garantir que o metanol tenha sido introduzido correta-
mente na camara para condensagao do filme. A Figura 4.22 mostra os espectros de massa
obtidos através de um espectrometro do tipo quadrupolo da atmosfera da camara de vacuo,
onde 4.22a) e 4.22c) estdo na mesma escala e dizem respeito ao espectro de massa antes e
durante a admissdo de metanol na camara, respectivamente. O painel 4.22b) corresponde

a uma ampliagdo do painel 4.22a).
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FIGURA 4.22: Espectros de tempo de véo do tipo quadrupolo a) antes da

dosagem; b) é uma ampliacdo do espectro a) e ¢) durante a dosagem.

Além disso, o célculo das dreas dos picos foi feito através da soma das contagens num
certo intervalo de canais (integracao), o qual tinha méximo no valor de massa/carga do
ion estudado e uma distribui¢do aproximadamente gaussiana/lorenziana. Foi feita essa
escolha por causa da baixa resolucao de alguns picos de massas maiores do que 40 u/e,
nas energias mais baixas. Tais picos nao puderam ser ajustados por lorentzianas nem
gaussianas. Acredita-se que nenhuma informacao foi perdida devido a esta escolha. A

Figura 4.23a mostra uma ampliacdo da regiao em torno de m/q = 15 u/e no espectro



CAPITULO 4. RESULTADOS 104

do metanol a 1500 eV, enquanto 4.23b, 4.23¢ e 4.23d mostram as curvas de rendimento
para o fon de m/q = 15 u/e, obtidas a partir de diferentes procedimentos. As bases dos
picos estao misturadas. Desta forma, tais curvas de rendimento foram obtidas usando treés
tipos de ajuste do pico. O primeiro ajuste, dado pela integragao, pode ser visto na Figura
4.23b. O segundo e o terceiro ajustes, foram feitos usando gaussianas, mas na Figura
4.23c usou-se apenas o pico de m/q = 15, ignorando os outros e na Figura 4.23d o ajuste
foi feito junto com os outros picos, tentando desconvolui-los usando a tarefa de ajuste de
“multiplos picos gaussianos”, ajustando uma gaussiana para cada pico, mas todos (12 a 16
u/e) de uma vez. O fon de m/q = 15 foi escolhido por fornecer ajustes gaussianos seguros
para comparacao, pois para todas as energias, eles se mostraram caracteristicos. Detalhes

sobre as curvas de rendimento serao discutidos mais adiante.
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FIGURA 4.23: No topo: a) Ampliagdo do espectro de ESD do metanol na
regido de m/q = 15 u/e. Abaixo: Curvas de rendimento do fragmento positivo de
m/q 15, usando b) integrate, ¢) ajuste gaussiano simples e d) ajuste de multiplos

picos gaussianos.

Para uma visao geral, a Figura 4.24 mostra o espectro de ions positivos dessorvidos
no intervalo de m/q de 1 até 80 u/e, obtido a partir do impacto de elétrons com energia
de 1500 eV na superficie congelada de metanol a 142 K. A calibracao dos espectros foi
realizada como descrita no capitulo referente a parte experimental, onde selecionamos dois
picos de massa e tempo-de-voo conhecidos. No presente trabalho, foram escolhidos os picos

referentes ao H e H3O". Substituindo seus valores de massa/carga e tempo-de-voo na
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equacao do TOF, obtém-se os parametros A e B da equacao. Estes parametros foram
utilizados nesta mesma equacdo para calcular os valores de massa/carga para os tempos
de voo dos picos desconhecidos.

H* é o fragmento mais intenso, sendo seguido por m/q = 19 (H;07), 15 (CH3%), 14
(CHy%) e2u/e (Ho™). A Tabela 4.8 mostra os rendimentos dos fragmentos dessorvidos e as
larguras a meia-altura dos picos para metanol condensado a 142 K, irradiados por elétrons
de 1500 eV. A origem das espécies ionicas, a partir da irradiacao por elétrons de 1,5 keV
em metanol condensado com diferentes espessuras do filme, foi discutida por Kawanowa e
co-autores (2003). Neste trabalho, eles mostram que dependendo da espessura do filme, a
dessorcao relativa de H" muda, sendo muito pequena para quimissorcao e aumenta com
a espessura do filme. De acordo com estes autores, H" surge da decomposicao do grupo
metil e, além disso, a liberacao de H' a partir do grupo hidroxil é pouco provavel. Os
resultados de Kawanowa sao diferentes daqueles obtidos por Burrows e co-autores (1979),

no qual eles argumentam que H* surge tanto da quebra da ligacao C-H quanto da quebra
de OH.
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FIGURA 4.24: Espectro de massa do metanol condensado a 142 K usando a
técnica de ESD. Energia dos elétrons: 1500 eV.

Outras espécies sao mostradas na Tabela 4.8. Fragmentos com m/q > 38 u/e apre-
sentam baixa intensidade, com excegdo da m/q = 65 u/e, e sdo formados apenas aqueles
cujo o numero total de elétrons é par. Como no caso da técnica de PDMS, aglomerados
moleculares ((CH;OH),,HT) sdo também vistos no espectro de ESD, mas diferentemente do

caso de PDMS, a nucleagao é pequena, com termos apenas até n = 2 (m/q = 65 u/e). Os
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TABELA 4.8: Rendimento dos fons positivos (PIY) e largura a meia-altura (FWHM) dos fragmentos

de m/q < 99 u/e formados a partir do impacto de elétrons com energia de 1500 eV no gelo de metanol.

m/q PPIY FWHM fons

(x1078) Sugeridos

1 10300 0,031 HT

2 115 0,049 Ho™

3 6,27 0,051 Hs™
18/2 4,02 0,110 H;0++

12 62,6 0,198 Oyt

13 93.5 0,200 CH*

14 220 0,195 CH,™

15 454 0,202 CH3™

16 12,0 0,163 o+

19 1240 0,305 H30%
26 4,05 0,191 CoHy ™
27 10,2 0,195 CoH3™
28 4,11 0,328 CoH, ™
Cco*
29 21,3 0,212 CoHs™
HCO™*
31 13,3 0,209  CH,OH™
33 22,3 0,235  CH30H,™
43 3,86 0,193
45 2,61 0,089 CoH50%
65 6,74 0,434

aglomerados sao formados devido as ligagoes de hidrogénio, as quais podem ser reforcadas
pela forte interagao ion-dipolo. Esta série foi também encontrada contendo até 4 termos
nos trabalhos de Kawanowa e co-autores (2003). Desta forma, acreditamos que o fato de
s6 termos encontrado dois termos desta série tenha sido causado pelo menor tempo de
aquisicao do espectro somado a possibilidade de neutralizacao, ja que esses ions de altas
massas tém menores velocidades de dessorcao, quando comparados com os ions mais leves,
sendo, conseqiientemente, de dificil observagao. O uso de potenciais de extracao mais
elevados e tempos de aquisicao mais longos podem diminuir esse problema.

Além desta série, Kawanowa e co-autores (2003) também encontraram os fons CHy™,
CH3™, CHO™ e CH30™, os quais também foram encontrados aqui, além da fraca estrutura
relativa ao fon da molécula pai, CH3OH™.

O principal processo responsavel pela dessorcao dos ions nesta faixa de energia dos

elétrons deve ser o processo Auger, o qual estd associado a excitagdo e/ou a ionizagao de
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um elétron de camada interna. Assim, a fim de verificar a importancia deste mecanismo,
foram obtidos vérios espectros em diferentes energias do feixe de elétrons incidente (E;)
na amostra de metanol a 142 K. As curvas de rendimento (édrea do pico normalizada
pelo ntimero de starts) para os principais fragmentos formados sdo mostradas desde a
Figura 4.25 até a Figura 4.29. A fim de observar uma possivel seletividade no processo de
dessorcao, a qual ja foi relatada em alguns estudos de dessorcao induzida por fétons, um
amplo intervalo de energia foi estudado. Entretanto, algumas diferencas importantes entre
as excitacoes devido aos elétrons e fétons devem ser lembradas. No caso da excitagao e
ionizacao estimulada por elétrons, o impacto dos elétrons fornece apenas uma parte de sua
energia e momento para o alvo, podendo causar qualquer excitacao numa faixa de energia
entre 0 e a energia do elétron incidente, enquanto a absorcao de féton ressonante transfere
toda a sua energia e momento para o sistema, promovendo somente excitacoes relativas a
energia igual a hr, onde v é a freqliéncia da radiacao incidente.

Ja foi dito anteriormente que a secao de choque de ionizagao méxima para elétrons é
alcangada quando a energia primaéria dos elétrons incidentes (E;) é de 2 a 3 vezes a energia
do limiar de ionizacao, enquanto que a secao de choque maxima para fétons é alcancada
quando a energia do féton é igual a energia do limiar de ionizagao. Desta forma, a faixa
de energia escolhida aqui para a realizacao deste estudo foi de 650—1500 eV, porque além
de ter apresentado resultados mais interessantes com relacao a seletividade da quebra de
ligacoes em outros estudos do grupo de quimica de superficies do LaQuiS, esta é uma faixa
de energia de excitagao/ionizacgao 2 a 3 vezes maior do que a energia de excitagao/ionizagao,
quando se utiliza fotons para quebra seletiva de ligagoes que contém atomos de C e O. Vale
a pena lembrar que excitacgoes por feixes de elétrons sao menos especificas do que excitagoes
por féton ressonante.

A Figura 4.25 mostra as curvas de rendimento dos aglomerados de hidrogénio com a
variagao da energia dos elétrons incidentes (E;), enquanto as Figuras 4.26 e 4.27 mostram os
comportamentos dos rendimentos das séries de hidrocarbonetos CH,,* e CyH,,™ conforme
a energia na faixa de 650 a 1500 eV. As razdes m/q = 28 e 29 u/e devem apresentar
também contribuigoes devido as espécies COT e HCO™. Todas essas figuras mostram
comportamentos muito similares entre si. Os dois pontos solitarios no grafico, que nao
foram ligados aos demais, dizem respeito a dois espectros que foram obtidos nas energias
de 1250 e 1350 eV. Todo esse conjunto de espectros foram obtidos nas mesmas condigoes.
Entretanto, comegamos a aquisicao dos dados com a amostra polarizada com +500 V, a
qual se manteve constante e variamos a energia do feixe de elétrons, comecando com 1000
eV e terminando em 150 eV. Entretanto, os pontos referentes a energia de 1250 eV (+
500 V na amostra + 750 eV do canhao) e 1350 eV (4 500 V na amostra + 850 eV do
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FIGURA 4.25: Curvas de rendimento iénico para os fons atdémicos e molecu-
lares de hidrogénio, usando a técnica de ESD. 650 < E; < 1500 eV.

canhao) foram obtidos apds o canh@o de elétrons chegar a energia de 150 eV, ou seja,
apo6s decrescer até 150 eV, o canhao voltou a funcionar em energias mais altas (850 eV e
750 eV, respectivamente). Essa mudanca pode ter causado algum problema instrumental,
causando esses pontos com rendimentos mais altos do que o esperado. Assim, tais curvas
serao repetidas futuramente para verificar se os comportamentos sao reprodutiveis.

Todas as curvas de rendimento dos ions positivos uma vez ionizados tém rendimento
maximo na energia de 650 eV, seguido de um aumento no rendimento em torno de 800-850
eV, o qual pode estar associado a borda 1s do carbono. Os rendimentos caem progres-
sivamente, chegando num minimo em torno de 1000 eV. Apds, ficam aproximadamente
constantes até aproximadamente 1450 eV. Com excecao da Figura 4.28, todas as curvas
mostram uma tendéncia que sugere uma subida préxima a borda do oxigénio, em torno
de 1500 eV. Tudo isso, sugere alguma seletividade de quebra de ligagoes, uma vez que o
potencial de ionizacao para o atomo de C é ~ 285 eV e para o atomo de O é ~ 530 eV
(para fétons).

Como ja mencionado anteriormente, nao é esperado que espécies duplamente carregadas
se formem em superficie, visto que a neutralizacao concorre com o processo de dessorc¢ao.
Entretanto, as razoes m/q 6,0 (CT1), 8,0 (Ot") e 9,5 u/e (H3O1") foram encontradas no
nosso espectro de ESD, e suas curvas de rendimento podem ser vistas na Figura 4.29. Vale

a pena notar que estas espécies possuem rendimento muito baixo e os erros associados as
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FIGURA 4.26: Curvas de rendimento iénico para CH,* com 0 < n < 3,
usando a técnica de ESD em metanol a 142 K. 650 < E; < 1500 eV.
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FIGURA 4.27: Curvas de rendimento idnico para CoH,* com 2 < n < 5,

usando a técnica de ESD em metanol a 142 K. 650 < E; < 1500 eV.

medidas de rendimento i6nico podem ultrapassar 20 %.

109
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FIGURA 4.28: Curvas de rendimento iénico para o fragmento CHoOHY e
para os dois aglomerados de metanol (CH;OH)H" e (CH30H)2H™, usando a
técnica de ESD em metanol a 142 K. 650 < E; < 1500 eV.
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4.3 O Etanol

O etanol, ou o alcool etilico (CH3CH,OH), é uma molécula organica relativamente pequena,
sendo o segundo alcool mais simples. Desta forma, essa molécula serve, assim como o
metanol, como um sistema modelo para o estudo de outras moléculas maiores adsorvidas
num substrato.

Esta molécula é de fundamental importancia tanto na astronomia quanto na quimica,
uma vez que ela é encontrada em varias regioes astrofisicas e usada em muitos processos de
limpeza de materiais, os quais sao estudados por técnicas de laboratério. Entre as regioes
astrofisicas nas quais o etanol estd presente, destacam-se regioes associadas a formacao
estelar como Sg B2 (Zuckerman et al. 1975; Nummelin et al. 2000; Irvine et al. 1987),
Orion KL (Turner 1991; Ohishi et al. 1995; Schilke et al. 1997), Sg A (Minh et al. 1992),
G34.3+40.2 (Snyder 1996), G34.340.15 (MacDonald et al. 1996; Millar, Macdonald &
Habing 1995) e cometas, como o cometa Hale-Bopp (C/1995 O1) (Crovisier et al. 2004;
Crovisier & Bockelée-Morvan 1999).

O etanol pode ser formado na fase gasosa a partir da reacao proposta por Herbst &
Leung (1986):

HO + CoHY — hv+ CHsCH:0H) e CHsCH,OH + H (4.6)

Entretanto, ha forte indicio de que a formacao de moléculas mais complexas, como o
etanol, esteja associada as regides ricas em poeira. Alguns modelos mostram que o etanol
pode ser formado na superficie dos graos interestelares como resultado da hidrogenacao e
oxidagao do CyH,y (acetileno) nestes graos ou ainda, assim como o metanol, a partir da
hidrogenagao de CO e HyCO (Charnley, et al. 1992; Caselli, et al. 1993). Se uma fonte de
radiagao préxima existir, tais moléculas dessorvem do grao e sao liberadas na fase gasosa

segundo as equacgoes 4.7 e 4.8:

Mais recentemente, Millar e co-autores (1991) e Charnley e colaboradores (1992) pro-
puseram um caminho alternativo de formacgao para o etanol, envolvendo reagdes com o

hidronio nos mantos dos graos interestelares, conforme pode ser visto na equagao 4.9.

H,O" + CoH, — hv + CH,CH:0Hf ¢ CH,CH,OH + H  (4.9)
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Recombinagoes dissociativas podem ocorrer posteriormente, formando formiato de metila
(HCOOCH3;) e dimetil éter (CH30OCH3). Acredita-se que grande parte destas moléculas se
formem na superficie dos graos, sendo muito dificil a formacao em ambientes desprovidos
de poeira (Mehringer et al. 1996).

Recentes observagoes na regiao de formagao estelar Sg B2 mostram que moléculas
como formiato de metila e cianeto de etila se originam predominantemente numa regiao
que coincide com a regiao que emite o continuo de poeira nos comprimentos de onda
milimétricos (Snyder et al. 1994; Miao et al. 1995; Kuan et al. 1996). A intima relagao
observada entre os graos de poeira e as espécies moleculares mais complexas, fortalece os
modelos atuais de quimica grao-superficie.

A fotodissociacao e a fotoionizacao do etanol foi estudada experimentalmente e teorica-
mente na regiao do ultravioleta de vdcuo (Xu et al. 1999; Feng & Brion, 2002; Itakura et
al. 2003). Poucos estudos existem na literatura sobre a fotoabsorcao e fotoionizagao desta
molécula na regiao dos raios-X. Pilling (2005) estudou experimentalmente essa molécula
na fase gasosa usando fétons com energia de 275, 292 e 300 eV. Dentre os fragmentos ob-
servados estavam as séries de hidrocarbonetos CH,,*, CoH,, ", e a série H,CO™. Na energia
de 275 eV, CH,OH™ teve o maior rendimento, com producao cerca de duas vezes maior
do que o H. O pico de m/q = 29, o qual pode ser atribuido aos fons HCO™ e/ou CoHs™,
mostrou-se em torno de 30 % mais intenso do que o H*. O pico de m/q = 32, CH30OH™,
é pouco intenso e m/q = 33, (CH3OH)H™, é ausente. O pico referente ao fon da molécula
pai (CH3CH,;OH™) mostrou um rendimento elevado, em torno de aproximadamente 80 %
relativo ao HT.

A formagao de ions negativos apds impacto de elétrons de baixa energia (0-19 eV) em
etanol foi estudada nas fases gasosa e condensada por Orzol e colaboradores (2007). Etanol
na fase gasosa exibiu duas ressonancias localizadas em 5,5 eV e em 8,2 eV, associada com a
seletividade na decomposi¢ao do fon precursor. Na ressonancia de menor energia (5,5 eV),
apenas O~ é formado, enquanto em 8,2 eV é observada a formacao de OH™ e um fraco sinal
de CH3CH,0~ devido a perda do hidrogénio neutro. Para um filme de 3 monocamadas
de CH3CH;0OH, o fragmento mais intenso é o ion H™, aparecendo a partir de um pico

ressonante largo entre 7 e 12 eV.

4.3.1 ESD

Até onde sabemos, nao existem trabalhos sistematicos, usando espectroscopia de massa de
tempo de voo, sobre a dessor¢ao do etanol condensado a partir do impacto de fétons ou
elétrons, com energias na faixa dos raios-X. Com o intuito de contribuir para o estudo de

ESD de etanol condensado, espectros de tempo de voo foram obtidos, utilizando elétrons
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com energias entre 650-2500 eV. Tal experimento, além de fornecer informagoes sobre a
seletividade da quebra de ligagoes e sobre a fragmentagao do etanol, simula a interacao
de elétrons do vento solar/estelar nas superficies congeladas de graos, planetas, luas e
cometas. Todos esses dados foram obtidos no LaQuiS-UFRJ.

Como no caso do metanol, vapor de etanol foi admitido na camara de UHV, que se
encontrava a uma pressao base em torno de 5 x 107!° mbar e na qual havia um substrato
metalico em contato com um criostato de nitrogénio, a temperatura de 142 K. O vapor
de etanol é, dessa forma, condensado sobre o substrato. A pressao na camara durante a
dosagem se manteve em torno de 1 x 1078 mbar por 10 minutos. Para garantir que o etanol
estava sendo admitido na camara, foram obtidos espectros de massa com o quadrupolo

antes e durante a dosagem (Figura 4.30).

FIGURA 4.30: Espectros de massa do tipo quadrupolo da atmosfera da
camara de UHV obtidos antes (a) e durante (b) a dosagem de etanol para

formagao do filme a ser analisado.

A aquisicao dos dados foi dividida em trés partes. Na primeira, foram obtidos espectros
de tempo de voo com a amostra polarizada com um potencial constante de +500 V e
variou-se a energia do feixe de elétrons de forma decrescente de 1000 até 150 eV, obtendo-
se espectros de fons positivos com energias de impacto equivalentes ao intervalo de 650-
1500 eV. Na segunda parte, o intervalo de energia do feixe foi o mesmo, mas a amostra
foi polarizada com um potencial pulsado de —500 V, a fim de obter-se espectros de fons

negativos. Como no caso da medida de fons negativos, o potencial é pulsado e é aplicado
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na amostra com um atraso em relagao a incidéncia do feixe de elétrons. O intervalo de
energia estudado é equivalente a 150 até 1000 eV. E finalmente, na terceira parte da
aquisicao, a amostra esteve carregada com um potencial continuo de +1200 eV, e o feixe
variou decrescentemente de 900 até 150 eV, obtendo-se espectros positivos com energias
de impacto equivalentes ao intervalo entre 1350 e 2100 eV.

Também como no caso do metanol, o cdlculo das areas foi feito através da integragao do
pico. A Figura 4.31 mostra um espectro tipico do etanol com energia de impacto de 2000
eV. Apenas alguns fons sao assinalados no espectro para evitar confusao visual. Detalhes
sobre as atribuicoes dos picos e seus rendimentos para a energia de 2000 eV sao mostrados
na Tabela 4.9, onde a primeira coluna diz respeito ao rendimento do fon, na segunda
encontra-se a massa/carga correspondente, na terceira a FWHM do pico e, finalmente, na

quarta coluna encontra-se o ion sugerido.
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FIGURA 4.31: Espectros de massa/carga do etanol com energia de impacto
de elétros de 2000 eV.

TABELA 4.9: Rendimentos e larguras a meia-altura (FWHM)
dos fragmentos de m/q < 100 u/e formados a partir do impacto de

elétrons com energia de 2000 eV no gelo de etanol.

m/q | Rendimento | FWHM | fons
%1077 Sugeridos
1 1136 0,046 H*

continua na proxima pagina
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TABELA 4.9: Rendimentos e larguras a meia-altura
(FWHM) dos fragmentos de m/q < 100 u/e formados
a partir do impacto de elétrons com energia de 2000 eV

no gelo de etanol.

m/q | Rendimento | FWHM | fons
%1077 Sugeridos
2 16,18 | 0,069 | Hy"
3 1,239 0,080 Hs™
9,5 0,4173 0,24 H;O*
12 2,662 0,12 C*
13 4208 | 019 | cHY
14 13,04 | 018 | CHy"
15 4912 | 0,19 | CHy*
16 2721|016 | OF efou CH,*
19 8424 | 0,26 H,0*
24 1,818 0,25 Oyt
25 7,809 0,35 CoHT
26 60,59 0,31 CoHot
27 159,8 0,29 CyoH3t
28 37,31 0,31 CoHyt e/ou COT
29 75,10 0,30 CoHs™ e/ou HCO™
30 7,099 0,46 CoHg™ e/ou HCOHT
31 12,83 0,31 H,COH™
33 1581 | 021 | (H;COH)H*
37 2,098 | 028 | (H,0)HsOF
38 3278 032 | (H;0)ot
40 5,365 0,58 C,Ot
41 2,63 | 039 | C,OHT
42 10,96 0,55 HC,OH*
43 34,44 0,37 CH,COHT
44 7,530 0,56 CO,* e/ou CH3COH™
45 21,71 | 041 CHyCH,O
47 17,68 0,47 (CH;CH,OH)H*
49 1937 022 | (CH;OH)OH*
51 3268 | 046 | (CH;OH)H,O*

continua na proxima pagina
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TABELA 4.9: Rendimentos e larguras a meia-altura
(FWHM) dos fragmentos de m/q < 100 u/e formados

a partir do impacto de elétrons com energia de 2000 eV

no gelo de etanol.

m/q | Rendimento | FWHM | fons
%1077 Sugeridos

52 2573 | 0,53 | (H,0),0"

53 7842|054 | (1,0),0H*

55 12,34 | 040 | (H,0)sH*

56 4536 | 0,65 | (Hs0)sH,O"

57 6,841 | 046 | (H;0);

58 3,564 0,64 CH;3(CO)CH3* ?

59 4377|051 | (CHy(CO)CHs)H* ?

61 2,307 0,62 (CH3CH,CH3OH)CH3™
(CH;OH)HCO™

62 1,242 034 | (CH;CH,OH)O*

63 3125 | 047 | (CH,OH)CH,OH*
(CH3;CH,OH)OH™

64 1,237 | 025 | (CH,OH),*
(CH;CH,OH)H,O*

65 6,848 0,68 (CH3;0H),H "

71 3114 | 032 | (H,0);0H*

73 4553 | 041 | (H,0)3H;0*

77 9,804 0,67 (CH3CH,OH)CH30™

79 5,803 0,86 (CH3;CH,OH)CH30H, "

81 3,696 0,28 (CH3OH),OH*

83 3,485 0,61 (CH30H),H307

91 8,075 0,78 (CH3CH,OH)CH3CH, O™

93 10,78 1,41 (CH3;CH,OH),H*

117

O fon H' possui o mais alto rendimento, sendo seguido pelo fon CoHs™. Os fons da

série CoH,,,™ possuem alto rendimento, enquanto o rendimento de OH™ é nulo, o que pode

sugerir a alta eficiéncia, em torno desta energia, na quebra da ligacao C-O, liberando

hidrocarbonetos positivamente carregados e OH neutro ou negativo. Como pode ser visto

na Figura 4.32, o espectro de fons negativos do etanol mostrou apenas a formacao do ion

H~, mas nao é possivel garantir que OH dessorva principalmente em sua forma neutra,
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pois sua auséncia pode ser devida ao baixo potencial de extragao utilizado ou a algum
efeito instrumental, visto que a configuracao para a obtencao dos fons negativos é diferente
daquela para os fons positivos. Além disso, pode ocorrer uma reacao de dissociagao, como
no caso do metanol, em que os produtos dessorvidos sejam hidrocarbonetos, O*, H* e/ou
H™.

g
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FIGURA 4.32: Espectro TOF dos fons negativos dessorvidos da superficie do
etanol a 142 K.

Metanol deprotonado e protonado sao também formados no espectro de ions positivos,
enquanto o pico referente ao fon de m/q 32 (metanol) é nulo. Aglomerados de metanol,
(CH30H),H*, (CH30H),,OH", (CH30H),HCO™, e etanol, (CH3CH,OH),H", entre ou-
tros, sao observados com n variando de 1 até 2. Detalhes podem ser vistos na Tabela
4.9.

As curvas de rendimento dos fons positivos dessorvidos da superficie do etanol sao
mostradas desde a Figura 4.33 até a Figura 4.37. Do lado esquerdo dessas figuras, estao
as curvas de rendimento dos fons positivos referentes ao intervalo de energia entre 650 e
1500 eV, enquanto o lado direito diz respeito as curvas de rendimento dos ions positivos
dessorvidos nas energias dentro do intervalo de 1350 a 2100 eV. Todas estas curvas possuem
comportamento similar, com excecao das curvas referentes aos ions de massa/carga = 24
(C2™), 30 (CHy0" ou HCOH™) e 41 (CoOH™). O fon Cy* nao é observado até 1000 eV,
é praticamente zero até a energia de 1450 eV e mostra um méaximo alargado, comecando
em 1500 eV. J& o pico referente ao fon de massa/carga = 30 u/e ndo aparece no espectro

positivo de ESD no intervalo de energia de 650 a 1500 eV. Apds 1500 eV, este ion comeca a
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F1GURA 4.33: Curvas de rendimento dos fons da série H,,* dessorvidos da
superficie de etanol a 142 K. A esquerda, 650 < E; < 1500 eV e a direita 1350
< E; <2100 eV

dessorver e mostra um rendimento aproximadamente constante, mostrando uma tendéncia
a queda em torno de 2000 eV. O ion de m/q = 41 u/e é muito fraco e ruidoso. Tal fato
pode estar comprometendo sua curva de rendimento.

Com excegao dessas trés curvas que se mostraram diferentes, todas as demais curvas
de rendimento a esquerda das figuras, as quais se referem ao intervalo de 650-1500 eV,
mostram um alto rendimento em torno de 650 eV, mas tal rendimento cai em 850 eV
e volta a subir, mostrando rendimentos méaximos em torno de 1050 eV. J& as curvas de
rendimento devido ao intervalo de energia de 1350 a 2100 eV mostram uma subida em
torno de 1500 eV, a qual deve estar relacionada com a borda 1s do oxigénio (~ 530 eV
para fétons). Entretanto, seu maximo é alcangado em torno de 1850 eV.

As formas das curvas de rendimento sugerem alguma seletividade na fragmentacao.
Entretanto, nao é trivial explicar, usando o mecanismo Auger, os diferentes méximos que
aparecem nas curvas de rendimento. Nao se pode também descartar a contribuicao do
substrato para a dessorcao dessas espécies. O filme pode estar tao fino que o substrato
possa estar tendo um papel importante na dissociacao e ionizacao das molécula adsorvi-

das, contribuindo com elétrons secunddrios (elétrons Auger e fotoelétrons). Estes elétrons
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FIGURA 4.34: Curvas de rendimento dos fons da série CH,,* dessorvidos da
superficie de etanol a 142 K. A esquerda, 650 < E; < 1500 eV e a direita 1350
< E; < 21000V

possuem energias menores do que as energias dos elétrons incidentes e podem interagir
com o filme de etanol, produzindo ionizacoes e quebras das ligagoes.

A larga banda na regiao de energias mais altas, com maximo em torno de 1850 eV
sugere que os ions sao dessorvidos principalmente devido a elétrons secundarios emitidos
pelos constituintes do substrato, como cromo, manganeés, ferro, entre outros. Tais elétrons
podem causar ionizacao do nivel 2p do cromo, 2p do magnésio e 2p do ferro, os quais estao
em torno de 580 eV, 650 eV e 700 eV, respectivamente, usando fétons.

Estes elétrons arrancados (secundérios) como no caso anterior, apesar de possuirem e-
nergias menores que a do feixe de elétrons incidentes, podem produzir ionizagoes e quebras
das ligagoes. Tal processo é bastante complicado, devido a grande quantidade de compo-
nentes que podem contribuir nessa faixa de energia e que fazem parte da constituicao do
substrato, sendo desta forma dificil relacionéd-los a uma ionizacao especifica. Uma forma

de contornar este problema, diminuindo a contribuicao do substrato, seria formar filmes
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FIGURA 4.35: Curvas de rendimento dos fons da série CoH,,* dessorvidos
da superficie de etanol a 142 K. A esquerda, 650 < E; < 1500 €V, e a direita,

1350 < E; < 2100 eV

mais espessos para a obtencao dos espectros.

A Figura 4.38 mostra a curva de rendimento do fons H™. Tal curva mostra um maximo

em torno da regiao correspondente a energia de excitacao de carogo do carbono, usando

elétrons. Isso sugere que haja uma seletividade na formagao de H™ em torno da energia

de 650 eV. Sabe-se que se o ion negativo é formado devido ao mecanismo de ASID, ions

multiplamente carregados devem ser formados.

Jé& foi visto que para o metanol, usando fétons como agentes ionizantes, o processo

Auger normal parece ser o responsavel pela formacgao dos fons negativos, a partir de ioni-

zagoes positivas duplas, gerando fons negativos. Usando o mesmo raciocinio, poderiamos

sugerir a reacao 4.10 para a dissociacao do etanol:

CH30H20H2+ —>CH3CH+ + O+ + H™ + H+

(4.10)



CAPITULO 4. RESULTADOS

600 700 800 800 1000 1100 1200 1300 1400 1500

25%107 1

"
i
S 20007 (H(.:-OH)
0O 15x107 < H
10%107 /\'\.
50%10° - T S
B0 700 800 900 1000 1100 1200 1300 1400 1500
- +
450%107 . T (HC=0)
i
_, . (C-OH)
[ 300071
/. S
150107 4 g
T T T T
40x107 4 . +
\"l CO
e 30%107 \
A 20x107
(AN \-R_/
10%107 4
—a
0ol . : , . : : . : :
GO0 700 800 900 1000 1100 1200 1300 1400 1500

Energia (eV)

PIY

=g

PIY

PIY

122

1400 1500 1600 1700 1800 1900 2000 2100
40x10°+ #
- HC-OH —
( 1 ) //‘—-/. \_
. H P
20x10° o
-
l-—"""/.
00
20 o AR
(H,C=0) + N
| (HC-0H)" .. —
1,0%10° 1 v
U,U- l—.—l—l/
*(HC=0) P,
+ =N,
(C-OH) ™~
1,0%10% 4 o
e
U'D T T T T: T T T T
9,0x10° CO+ e
. s Y
6,0:x107 4
-
ra
30x10° rs
I"'_"‘/.
0o : : : : . . . .
1400 1500 1600 1700 1800 1900 2000 2100

Energia (eV)

FIGURA 4.36: Curvas de rendimento dos fons da série COH,,* dessorvidos
da superficie de etanol a 142 K. A esquerda, 650 < E; < 1500 €V e, a direita,
1350 < E; < 2100 eV

Como a producao de OT é também pouco intensa em todas as energias, pode ser que a

equagao 4.11 descreva melhor o mecanismo de quebra, justificando a mais alta abundancia
de CQH3+, HeH".

CH3CH,OH*t — CyHf + 2HY + O + H~

(4.11)
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FIGURA 4.37: Curvas de rendimento dos fons da série CoOH,, T dessorvidos
da superficie de etanol a 142 K. A esquerda, 650 < E; < 1500 €V e, a direita,

1350 < E; < 2100 eV
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FIGURA 4.38: Curva de rendimento do fon H™ dessorvido da superficie do
etanol a 142 K. 150 < E; < 1000 eV.



Capitulo 5

Conclusoes, Implicacoes Astrofisicas

e Perspectivas Futuras

“O pensamento légico puro nao nos pode proporcionar nenhum conhecimento do mundo empirico; todo o

conhecimento da realidade parte da experiéncia e termina nela.”

(Albert Einstein)

5.1 Conclusoes e Implicacoes Astrofisicas

Nesta tese, simulamos em laboratdrio os processos de ionizacao e fragmentacao em gelos de
algumas moléculas organicas (acido férmico, metanol e etanol) expostas a radia¢oes ioni-
zantes (fons, fétons de raios-X e elétrons energéticos) presentes em ambientes astrofisicos.
Varios estudos de dissociacao na fase gasosa, para diferentes moléculas organicas, ja foram
apresentados na literatura. Entretanto, estudos direcionados a superficie congelada sao
poucos, visto que esta é uma area de pesquisa nova, principalmente no Brasil. Alguns es-
tudos de dessorcao de fons, devido & incidéncia de fragmentos de fissao do 22Cf, simulando
raios cosmicos, ja foram apresentados pelo grupo da PUC-Rio para moléculas menores,
como CO, NH3 e HyO. Entretanto, acreditamos que esta seja a primeira tese de doutorado
no pafs mostrando os efeitos de fétons, elétrons e raios césmicos na superficie de gelos
moleculares astrofisicos simulados.

Dependendo da energia e da particula incidente, as moléculas serao excitadas/ionizadas
de diferentes formas. No caso de fétons UV, por exemplo, a principal contribuicao sera
a ionizacgao ou excitacao de valéncia, na qual elétrons da valéncia sao ejetados do atomo.
J& no caso de energia na faixa dos raios-X moles, as camadas internas de alguns atomos
(como C e O) podem ser alcangadas. Dependendo do sitio atomico de camada interna e

da configuragao eletronica do estado excitado, o decaimento dos diferentes estados finais
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criados pela excitagao por elétrons ou fotons pode resultar em diferentes reagoes quimicas.
Estes estados incluem configuragoes com elétrons de carogo excitado para um orbital de
valéncia antiligante, um orbital de Rydberg, uma ressonancia de forma ou uma ionizacao
para o continuo. Assim, os resultados mostrados aqui podem ajudar a tracar rotas de frag-
mentacao e caminhos de reacao que poderao ser usados nos modelos de evolucao quimica
dos ambientes astrofisicos.

Os fons HT, Hy" e o reativo Hy foram encontrados em todos os espectros de gelo
de 4cido férmico, metanol e etanol usando as técnicas de PDMS e ESD. H3z™ tem um
papel significativo em diversos campos desde a quimica até a astronomia, ja que ele leva a
producao de muitas espécies moleculares complexas observadas no meio interestelar (Herbst
& Klemperer 1973). Recentemente, Pilling e colaboradores (2007) propuseram uma fonte
nova e alternativa de formagao de Hi via fotodissociagao de gases abundantes contendo
moléculas organicas metiladas (como por exemplo, CH3OH, CH3NH,, CH3CN) dentro de
densas nuvens moleculares, onde particulas energéticas e fotons de raios-X sao as principais
fontes de energia.

A comparacao entre os resultados obtidos através das técnicas de PDMS e PSD para
os fons positivos dessorvidos a partir da superficie de acido férmico e de metanol a 56 K,
indica que o impacto de fons altamente energéticos (PDMS) produziu significativamente
uma maior variedade ionica. Esse comportamento também foi observado em relacao aos
ions negativos do acido férmico.

Os resultados apresentados aqui, mostraram que a dissociagao pelos raios cosmicos nos
gelos de acido formico é altamente eficiente para formar fons negativos. Sao formados
ions que participam das reacoes de formacao de aminoacidos e que estao presentes em
muitos ambientes astrofisicos, tais como o fon formiato (HCOO™). Observagoes do objeto
estelar jovem W 33A obtidas a partir do ISO-SWS (Short— Wavelength Spectrometers on
board of Infrared Space Observatory) revelaram dois tragos de absorcao centrados em 7,24
e 7,41 pm, os quais correspondem ao 4cido férmico (HCOOH) e ao fon formiato (HCOO™),
respectivamente (Schutte et al. 1999). Gibb e colaboradores (2004) também confirmaram
a deteccao desta espécie em W 33A e em varias outras fontes. O fon formiato pode ser
capturado na superficie por um clusters de acido férmico e dessorver como uma molécula
grande e negativamente carregada ((HCOOH),,COOH™), facilitando as reac¢oes na fase
gasosa. Além disso, outros fons negativos sao também formados eficientemente no espectro
de PDMS, tais como C~, O~, OH™, Cy;7, dentre outros, muitos dos quais nao foram
observados nos espectros de fons negativos usando fétons e elétrons.

Séries de clusters positivos também sao abundantes nos espectros de PDMS de acido

formico e metanol. Novamente aqui, estes grandes ions dessorvidos, carregados positi-
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vamente, podem participar de varias reagoes na fase gasosa. Comparando os resultados
aqui apresentados, para gelos astrofisicos, com a fase gasosa apresentada por Boechat-
Roberty et al. (2005), nota-se que a fase condensada forma clusters protonados para
todos as moléculas estudadas. Tais clusters permitem a dessor¢ao da molécula “intacta”.
A dessorcao destes clusters positivos e negativos tem se mostrado significativa e deveria
ser considerada nos modelos de caminhos de reacao e evolugao quimica dos ambientes
astrofisicos.

A espécie HCO™ é bastante intensa nos espectros de PDMS do metanol e do acido
féormico, sendo mais abundantes do que o fon H™. Entretanto, seus rendimentos sio re-
lativamente baixos nos espectros de PSD. Este ion também é observado nos espectros de
ESD tanto do metanol, quanto do etanol, mas nao é muito intenso. Diferentemente do
caso de PDMS, seus rendimentos em relacao ao H' sao pequenos. Desta forma, sugere-se
que os FF, os quais simulam raios césmicos sao eficientes também para a producgao desta
espécie. Miller (1957) mostrou que os aminodcidos nao foram formados diretamente a
partir de descarga elétrica na mistura CHy, NH3 e HyO, mas foram o resultado de reacoes
de moléculas menores em solucao produzidas durante a descarga, em particular, reacoes
de HCN e aldeidos. Purcell e colaboradores (2006) estudaram 83 fontes associadas com a
formacao estelar e encontraram HCO™ em 82 delas, ou seja, em 99 %.

Toda essa variedade de fons pode sugerir que os raios cdésmicos e particulas do vento
solar com altas energias, apesar de terem um fluxo bastante baixo em comparagao com ou-
tras particulas de menores energias, tiveram um papel significativo na sintese de moléculas
pré-bidticas.

A Figura 5.1 mostra uma comparacao entre os fragmentos positivos formados a partir
da incidéncia de fétons de 290 eV (Boechat-Roberty et al. 2005), prétons de 2 MeV
(Pilling et al. 2006) e elétrons de diferentes faixas de energia (NIST database; Pilling,
2005) em acido férmico na fase gasosa, com os nossos resultados, usando fétons de 535,1
eV e FF em acido férmico condensado. Todos os rendimentos foram normalizados a partir
do rendimento do fon de massa/carga 29, referente ao HCO™, pois este fon, apesar de nao
ser muito intenso em alguns espectros, é formado em todos.

A Figura 5.2 mostra uma comparacao entre os rendimentos dos diferentes ions dessorvi-
dos da superficie de metanol a partir da incidéncia de FF, fétons na regiao dos raios-X
moles e elétrons. Todos os rendimentos foram normalizados pelo fon de m/q 29.

Os ifons dessorvidos da superficie do gelo podem participar de novas reagoes fon-
molécula na fase gasosa. Essas novas espécies formadas na fase gasosa podem adsorver
na superficie novamente, enriquecendo a composi¢ao dos mantos de gelo e permitindo a

formagao de moléculas maiores. Os ciclos sucessivos de dessor¢ao e adsor¢ao podem levar
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FIGURA 5.1: Comparacdo entre os rendimentos de fons positivos resultantes
da excitacdo/ionizacgao da molécula de dcido férmico usando FF no gelo, prétons
de 2 MeV no gés, f6tons de raios-X (535,1 eV no gelo e 290 eV no gds), e impacto
de elétrons (70 eV e 1000 eV no gds). Em todos os casos, os rendimentos sao
relativos ao HCO™ (m/q = 29).
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FIGURA 5.2: Comparacdo entre os rendimentos de fons positivos resultantes
da excitacio/ionizagao da molécula de metanol condensada usando FF do 252Cf,
fétons de raios-X (535,1 eV) e impacto de elétrons (1500 eV). Em todos os casos,
os rendimentos sao relativos ao HCO™ (m/q = 29).

a formacao de moléculas cada vez mais complexas.
Estudos de PSD e ESD do metanol e etanol também mostraram seletividade nas quebras

de ligacoes e algumas reacoes de dissociacao foram sugeridas. As curvas de rendimento
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ionico sugerem contribuicao do processo Auger. Entretanto, a participacao de elétrons
secundarios provenientes do substrato também deve ocorrer, devido a se ter usado filmes

muito finos.

5.2 Perspectivas Futuras

O primeiro trabalho futuro serd a obtencao de espectros de ESD para o metanol e para
o etanol, no intervalo de energia de 650-2200 eV. Neste caso, serao tomados cuidados
especiais em relacao a espessura do filme, o qual nao devera ser muito fino, haja visto que
o substrato parece estar contribuindo para a dessorcao de ions. Além disso, os espectros
serao obtidos com passos menores de energia, de forma que um ntmero maior de pontos
possam ser obtidos nas curvas de rendimento. Acredita-se que, com isso, algumas duvidas
em relacao aos resultados obtidos com a técnica de ESD possam ser esclarecidas.

O segundo passo serd ingressar no projeto de pds-doutorado, o qual ja foi confirmado
no Departamento de Fisica da PUC-Rio e que terd inicio em 1 de setembro. Nesta parte,
estaremos estudando a interagao do vento solar/estelar com gelos organicos astrofisicos,
utilizando diversas temperaturas e diversos agentes ionizantes, como prétons, e outros ions
multicarregados positiva e negativamente (He, C, N, CO,). Nessa fase, usaremos o ace-
lerador de particulas van de Graaff. Posteriormente, passaremos ao estudo da dessorcao
estimulada por elétrons nestes gelos, o qual sera realizado em colaboragao com o LaQuiS-
UFRJ.

Numa primeira fase, as superficies congeladas a serem estudadas serao constituidas de
moléculas organicas e pré-bidticas puras, como acidos carboxilicos, aldeidos, aminoacidos e
bases nitrogenadas. Posteriormente, analisaremos misturas compostas principalmente por

moléculas de acidos carboxilicos ou aldeidos com compostos simples nitrogenados, como
N2 (S NH3
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