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RESUMO

Neste estudo experimental, abordamos os efeitos fisico-quimicos induzidos por fétons
ionizantes (energias de 6 a 2000 eV) e fons réapidos (energia de 15,7 MeV *°0°*) em misturas
congeladas ricas em N, e CH, & baixa temperatura (12 K a 19 K). Os experimentos simulam o
efeito de fotons UV, raios-X, raios cosmicos e particulas energéticas (ions de massa média)
em corpos gelados no Sistema Solar exterior, tais como Titd, Tritdo, Plutdo e outros objetos
do cinturdo de Kuiper, onde foram confirmados gelos de N, e CH,4, bem como outras espécies
em menor abundancia (por exemplo, NH3, CO,, H,0). Os experimentos foram realizados em
dois grandes laboratérios: i) Laboratorio Nacional de Luz Sincrotron (LNLS), em Campinas-
SP, Brasil; ii) Grand Accélérateur National d'lons Lourds (GANIL), em Caen, Franga. As
amostras foram analisadas em diferentes fluéncias por espectroscopia de infravermelho por
Transformada de Fourier (FTIR). A partir do processamento energético, observamos a
producdo de novas moléculas, entre elas HCN, C,H4, CoHg, N3, Oxidos de nitrogénio, tais
como NO, NO; e NO, bem como a producdo de CO, HNCO, entre outras espécies
moleculares. Os tempos de meia-vida das espécies de interesse foram calculados e
extrapolados para o ambiente astrofisicos. O rendimento de destruicdo efetivo (em
moléculas/impacto) das espécies precursoras processadas pelos ions rapidos é até seis ordens
de magnitude maior do que o valor determinado empregando UV e raios-X. No entanto,
devido as diferencas entre os fluxos de ambas as fontes de radiacdo ionizantes no espaco, 0
tempo de meia-vida das espécies pai nos cenarios astrofisicos enderecados podem ter uma
enorme variacdo, com os fétons dominando as transformacdes quimicas em distancias mais
curtas a partir do Sol. Estes resultados s&o um passo em direcdo a uma compilacdo de dados
fotoquimicos e de radidlises que deverdo permitir a modelagem da abundancia de gelos
astrofisicos durante longos periodos de tempo. Adicionalmente, os valores de fluxo de ions
rapidos com energia entre 0,1 e 10 MeV, estimados dentro do sistema solar em fungéo da
distdncia do Sol, revelam a importancia dos constituintes de raios cdsmicos, de particulas
magnetosféricas e de vento solar em astroquimica. Este trabalho reforca a ideia de que tais
processos fisico-quimicos desencadeados por esses agentes ionizantes em gelos ricos em
nitrogénio e metano podem desempenhar um papel importante na formacdo de moléculas
(incluindo espécies precursores prébiodticas) em ambientes astrofisicos, tais como os do
Sistema Solar exterior.

Palavras-chave: Astroquimica experimental. Espectroscopia de infravermelho. Gelos
astrofisicos. Fotons. Raios cdsmicos. Sistema Solar exterior.



ENERGETIC PROCESSING OF ICY WORLDS IN THE OUTER SOLAR SYSTEM:
INFLUENCE OF UV, X-RAYS AND COSMIC RAYS IN THE
PHYSICOCHEMISTRY OF ENVIROMENTS RICH IN N2 AND CHa.

ABSTRACT

In this experimental study, we address the physicochemical effects induced by ionizing
photons (energies from 6 to 2000 eV) and swift ions (15,7 MeV **0°*) in frozen mixtures rich
in nitrogen and methane at low temperature (12 K to 19 K). The experiments simulate the
effect of UV photons, X-rays, cosmic rays, and energetic particles (medium-mass ions) on icy
bodies in the outer Solar System, such as Titan, Triton, Pluto, and other Kuiper belt objects,
where N, and CH, ices were confirmed, as well as other species in lower abundance (e.g.
NHs, CO,, H,0). The experiments were performed in two large laboratories: i) Laboratorio
Nacional de Luz Sincrotron (LNLS), in Campinas-SP, Brazil; ii) Grand Accélérateur National
d'lons Lourds (GANIL), in Caen, France. The samples were analyzed in-situ, at different
fluences, by Fourier transform infrared spectroscopy (FTIR). From the energy processing, the
production of new molecules was observed, among them HCN, C,H4, C,Hg, N3, nitrogen
oxides, such as NO, NO; and N,O, as well as the production of CO, HNCO, among other
molecular species. The half-lives times of the species of interest were calculated and
extrapolated to the astrophysical environment. The effective destruction yield (in
molecules/impact) of the precursor species processed by the swift ions is up to six orders of
magnitude higher than the value determined using UV and X-rays. However, due to the
differences between the fluxes of both ionizing radiation sources in space, the half-lives of the
parent species in the addressed astrophysical scenarios may have a huge variation, with
photons dominating the chemical transformations at shorter distances from the sun. Our
results are a step towards a compilation of photochemical and radiolysis data that should
allow the modelling of the abundance of astrophysical ice during long periods of
time. Additionally, the flux values of swift ions with energy between 0,1 and 10 MeV,
estimated inside the solar System as a function of distance to the Sun reveals the importance
of constituents of cosmic rays, magnetospheric particles and solar wind in
Astrochemistry. This work reinforces the idea that such physicochemical processes triggered
by these ionizing agents in ices rich in nitrogen and methane may play an important role in the
formation of molecules (including prebiotic precursor species) in astrophysical environments,
such as those of the outer Solar System.

Keywords: Experimental Astrochemistry. Infrared spectroscopy. Astrophysical ices. Fotons.
Cosmic rays. Planets and satellites. Kuiper belt.
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1 INTRODUCAO

Espécies moleculares, tais como nitrogénio molecular (N,), metano (CH,), dioxido de
carbono (CO,), aménia (NH3), entre outras, sdo observadas em varios corpos gelados no
Sistema Solar exterior (planetas, planetas andes, satélites, cometas), onde as temperaturas sao
baixas o suficiente para que estejam na fase solida. Por exemplo, a nave espacial New
Horizons mapeou, em julho de 2015, a superficie de Plutdo e mostrou que espécies, tais como
CH,, CO (mondxido de carbono), H,O (agua) e, principalmente N,, dominam a sua superficie
(GRUNDY et al., 2016). Tritdo (lua de Netuno), contém principalmente gelo de N, na
superficie e pequenas quantidades de metano misturado com outras moléculas, entre as quais
CO, CO; e H,0 (CRUIKSHANK et al., 1993; GRUNDY et al., 2010).

A composicao de superficie de outros objetos astrondémicos, tais como os planetas
andes Eris e Makemake também apresentam espécies congeladas como nitrogénio e metano.
Eris tem a composicdo de superficie similar a de Plutdo, com nitrogénio sélido em maior
abundancia e pequenas quantidades de metano puro e em mistura com Nj, enquanto
Makemake tem a superficie rica em CH; (LICANDRO et al., 2006; CRUIKSHANK et al.,
2015). Nitrogénio e metano também sdo especies abundantes na atmosfera de Titd, a maior
lua do planeta Saturno (SAMUELSON et al., 1983; NIEMANN et al., 2005; CABLE et al.,
2012). Tais espécies sdo previstas para formar aerossois em altas altitudes atmosféricas (400-
1000 km). Além desses objetos, estas e outras espécies mencionadas acima foram
identificadas em cometas (EHRENFREUND et al., 2002). Em todos esses ambientes, as
espécies moleculares sdo constantemente expostas a fotons energéticos e particulas carregadas
(LARA et al., 1996, COOPER et al., 2003, KRASNOPOLSKY; CRUIKSHANK, 1995), os
quais induzem mudangas em sua estrutura, promovendo excitacdo, ionizagdo, destruicdo
molecular e disparando reagdes quimicas para formacao de novas espécies e radicais.

Com base nestas evidéncias, 0 presente estudo visa investigar, experimentalmente, 0s
efeitos fisico-quimicos induzidos em gelos ricos em N, e CH, a baixa temperatura (12 K a 19

K), na presenca de fons energéticos (15,7 MeV *°0°*

) para simular os efeitos provocados por
jons de massa média (3 < Z < 11) de particulas energéticas solares (PES), ions
magnetosféricos e, principalmente, de raios cosmicos (RC), bem como na presenca de fotons
ionizantes (principalmente raios-X até 2 keV), de modo a simular os efeitos da radiacdo solar

e interestelar, em objetos gelados no Sistema Solar exterior.
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Em um cenario utilizando fétons ionizantes, a complexidade fotoquimica aumenta a
medida que a entrada de fétons aumenta, os quais levam moléculas neutras para o estado
excitado, radicais e ions a altas energias. Adicionalmente, no caso dos raios-X, apdés o
fotoprocessamento da amostra ocorre a producdo de fotoelétrons de alta energia (~keV) e
elétrons secundarios de baixa energia (~eV), o que também representa uma fonte extra de
processamento molecular, como discutido por Pilling e Bergantini (2015). No mesmo
caminho, o bombardeamento dos gelos por ions rapidos também induz a producéo de raios-X,
UV e uma cascata de elétrons secundérios dentro da amostra, desencadeando um adicional
conjunto de reacdes quimicas.

Muitos experimentos de laboratorio tém usado ions de oxigénio para simular a
exposicdo de gelos astrofisicos a radiacdo espacial (particulas magnetosféricas, vento solar,
raios cosmicos, etc). Tais experimentos tém sugerido que estes projéteis sdo altamente
eficientes para induzir reagbes quimicas em gelos (por exemplo, ENNIS et al., 2011; DE
BARROS et al., 2011; MEJIA et al., 2013), desde que a dependéncia do rendimento de
dessorcao por ions com o stopping power (poder de frenagem) do projétil é forte o suficiente
para compensar a baixa abundancia de ions pesados constituintes dos raios cosmicos e,
portanto, ions de oxigénio produzem efeitos em so6lidos comparaveis aqueles induzidos por
prétons e particulas alfa (BODUCH et al., 2015).

A interacdo de radiacdo ionizante com gelos puros ou em misturas, tais como em
misturas N,:CH,4, foram investigadas em varias simulacGes experimentais (por exemplo
BOHN et al., 1994; MOORE; HUDSON, 2003; BRUNETTO et al., 2008; WU et al., 2012) e
isso € justificado por que varios produtos organicos foram identificados nos experimentos de
radiacdo com ions ou fotons. No mesmo caminho, comparagdo dos efeitos induzidos por esses
agentes ionizantes em gelos de interesse astrofisico foram separadamente estudados na
literatura, como em Mufioz Caro et al. (2014) e Baratta, Leto e Palumbo (2002), usando
metodologia similar a deste trabalho. No entanto, estes prévios experimentos demostraram

gue um entendimento do processamento desses gelos esta longe de ser completo.

O objetivo

O objetivo desta pesquisa € investigar os efeitos fisico-quimicos produzidos pela

radiacdo ionizante (raios cosmicos, particulas energéticas, fotons UV e raios-X) em amostras

gue simulam os gelos presentes nas superficies e/ou atmosferas de corpos gelados do Sistema
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Solar exterior, tais como Titd, Tritdo, Plutdo e outros objetos do cinturdo de Kuiper, 0s quais
apresentam grandes abundancias de gelos de N e/ou CHg.

Uma metodologia de natureza experimental como esta, nos permite simular a
irradiacdo de superficies congeladas encontradas no espaco (gelos astrofisicos) por particulas
energéticas, além de possibilitar a comparacdo dos resultados com experimentos de
fotoquimica que usam metodologia similar. Assim, através das medidas de parametros tais
como: secdo de choque efetiva de destruicdo e formacdo (novas espécies), rendimentos de
destruicdo e formacdo, bem como pela quantificacdo da taxa de destruicdo de espécies
precursoras extrapoladas para 0 ambiente astrofisico, esta tese fornece muitas informacdes de
valores numéricos que podem ser utilizados em modelos de evolucdo quimica de ambientes
espaciais, além de predizer a presenca de algumas espécies quimicas nesses ambientes.

Portanto, estes resultados sao um impulso em dire¢do a uma compilacdo de dados de
radiolise e fotolise (dissociacdo de espécies moleculares por efeito da radiagdo) que deverdo
permitir modelos da abundéancia de gelos astrofisicos sobre longos periodos de tempo (como
discutido nas implicacdes astrofisicas desta pesquisa), 0 que é de grande interesse para
interpretar a quimica organica encontrada nestes mundos gelados pelas missGes espaciais
(New Horizons, Cassini-Huygens, VVoyager, etc), o que inclui espécies prébidticas, como 0s
aminoacidos, ja que a presenca de moléculas produtos de irradiacdo nos experimentos deste
trabalho (HCN, HNC, NHjs, e outras) sugeriria a possibilidade de uma evolucdo prebittica

nesses ambientes.

A organizago desta Tese

Na Sec¢do 2, apresentamos uma revisao bibliografica sobre o tema, na qual destacamos
as principais caracteristicas fisico-quimicas de alguns corpos gelados do Sistema Solar
exterior, cujas implicagdes sdo discutidas nesta Tese (Titd, Tritdo, Plutdo, Eris e Makemake).
Na Secdo 3, apresentamos a metodologia empregada nos experimentos e a forma como 0s
dados foram tratados. Os resultados da simulagdo experimental do processamento dos gelos
por ions rapidos e/ou fotons ionizantes sdo apresentados e discutidos nas Secdes 4, 5 e 6. Na
Secdo 7 apresentamos as implicacOes astrofisicas deste estudo, e na Secdo 8 as conclusoes e

perspectivas futuras.
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2 CORPOS GELADOS DO SISTEMA SOLAR EXTERIOR

Nesta secdo, apresentamos as principais caracteristicas de alguns corpos gelados no
Sistema Solar, cujas implicacdes astrofisicas sédo discutidas nesta tese (Titd, Tritdo, Plutéo,
Makemake e Eris) com uma atengdo mais voltada para a atmosfera, superficie e campo de radiagao

presentes nestes mundos gelados, de acordo com o conhecimento publicado na literatura.

2.1 O Sistema Solar exterior

O Sistema Solar, composto pelo Sol e pelos oito planetas (Mercurio, Vénus Terra,
Marte, Jupiter, Saturno, Urano e Netuno) e seus satélites naturais, contém ainda um grande
namero de objetos nas suas regides interna e externa (SHAW, 2006). Entre as Orbitas de
Marte (1,5 unidades astronémicas) e Japiter (5,2 unidades astronémicas)” existe uma regido
com um grande nimero de pequenos corpos rochosos, chamados asteroides. Estes corpos
formam o chamado cinturdo de asteroides. Ele contém bilhdes, ou até trilhdes desses objetos
astrondémicos. A maioria sdo relativamente pequenos, do tamanho de pedregulhos. Mas alguns
sdo significativamente maiores. O maior deles, Ceres, tem cerca de 1000 km de diametro.

Mais distantes do Sol, além da orbita de Netuno (30 AU), estdo corpos astrondmicos
conhecidos como objetos transnetunianos, ou simplesmente TNOs (do inglés, Trans-
Neptunian Objects), os quais sdo sobras da formacédo do Sistema Solar cerca de 4,5 bilhdes de
anos atras. Tais objetos sdo classificados como Objetos de Cinturdo de Kuiper, ou KBOs (do
inglés, Kuiper Belt Objects) entre 30-50 UA; Objetos de Disco disperso, ou SDO (do inglés,
Scattered-Disk Objects), entre 50-100 UA,; e objetos de nuvem de Oort, ou OCOs (do inglés,
Oort Cloud Objects), entre 2000-50 000 UA (BENNETT; PIRIM; ORLANDO, 2013).

Um resumo geral de algumas das principais caracteristicas do Sistema Solar é
ilustrado na Figura 1. Os planetas, incluindo os planetas andes, e alguns de seus satélites séo
mostrados em funcdo de suas distancias aproximadas a partir do Sol, em unidades

astrondmicas.

' Poré definicdo, uma unidade astrondmica (1 UA) representa a distancia média Terra ao Sol, ou ~ 1,5
x 10" km.
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Figura 1 - llustragdo do Sistema Solar, com seus planetas, satélites, outros objetos astronémicos. As distancias a
partir do Sol estdo indicadas entre parénteses, em unidades astrondmicas (UA). A temperatura média a partir do
sol também é indicada, em graus Kelvin (K). O nimero de luas conhecidas e alguns exemplos sdo dados abaixo
dos planetas.
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Fonte: Bennett, Pirim e Orlando (2013).

Dentre os objetos além da érbita de Netuno (~ 30 UA), o foco desta pesquisa esta nos
objetos que estdo localizados no cinturdo de Kuiper, nome em homenagem ao astrbnomo
holandés-americano Gerard Kuiper, que especulou na década de 1950 sobre a existéncia de
pequenos corpos localizados a distancias maiores do que a de Netuno. Com base na
distribuicdo e tamanho observados, estima-se que talvez existam mais de um milhdo de
corpos gelados no Cinturdo de Kuiper maiores que 1 km em tamanho, com uma massa total
de, aproximadamente, 0,01 a 0,1 massas terrestres (BENNETT; PIRIM; ORLANDO, 2013).
Os objetos sdo, provavelmente, sobras do nascimento dos planetas. Eles foram expulsos para
esta remota regido externa por interacdes com os planetas gigantes. E reconhecido pelos
cientistas que tanto cinturdo de Kuiper, quanto a Nuvem de Oort contam histdrias importantes
sobre a origem e evolucéo do Sistema Solar, e que estruturas semelhantes podem ser comuns
em torno de outras estrelas.

A Figura 2 apresenta um diagrama do Sistema Solar exterior, com destaque para o
Cinturdo de Kuiper. Os pontos mostram as localiza¢Ges de asteroides representativos, perto do
Sol, e KBOs, que estdo na sua maior parte além da drbita de Netuno. A maioria dos KBOs em
tom mais fraco nessa figura ndo sao objetos reais, mas representam os nimeros esperados e as

posicdes de todos os KBOs maiores que 100 km de diametro.
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Figura 2 - Diagrama do Sistema Solar, mostrando em maior destaque o Cinturdo de Kuiper. As orbitas dos
planetas terrestres e gigantes sdo mostradas em azul. A parte destacada em cor laranja dentro do Cinturdo
de Kuiper é o caminho tracado pela espaconave New Horizons apés o seu encontro com Plutdo. Os
planetas andes Plutdo, Eris, Makemake e Haumea também s&o destacados na figura.

Fonte: NASA, 2016.

Nas subsecdes seguintes sdo apresentados os principais corpos gelados do Sistema
Solar exterior que sdo objetos de estudo desta Tese (Plutdo, Makemake, Eris, Tritdo e Titd).

2.2 Objetos do Cinturdo de Kuiper com relevancia neste estudo

2.2.1 Plutéao

Plutdo é um planeta ando, localizado a 39,4 UA do Sol. Com um diametro em torno de
2360 km (BROWN, 2010), este objeto tem um ndcleo rochoso rodeado por um manto de gelo
de &gua. Este objeto astrondmico foi descoberto pelo astronomo Clyde Tombaugh, em 1930, e
é o maior membro do Cinturdo de Kuiper e o segundo maior planeta ando do Sistema Solar.

Durante um periodo de quase um século, Plutdo foi considerado o nono planeta do
Sistema Solar, mas a partir de 2006 foi reclassificado como um "planeta ando" devido a
descoberta de outros Objetos Transnetunianos de tamanho comparavel, tal como Eris. Esta

denominacdo surgiu a partir da resolucdo da IAU, que é a sigla em inglés para Internacional
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Astronomical Union (Unido Astrondmica Internacional), de 24 de agosto de 2006, que criou
uma definicdo oficial para o termo planeta. De acordo com essa definicdo, um planeta deve
atender a trés critérios: precisa estar em Orbita ao redor do Sol; deve ser grande o suficiente
para que sua gravidade a deixe com uma forma esférica; e precisa ter limpa a sua vizinhanca
de outros objetos em sua Orbita. Plutdo ndo atende o terceiro critério. Isso significa que Plutdo
ndo tem limpa a sua 6rbita, compartilhando-a com outros corpos do cinturdo de Kiper.

Plutdo esta sendo explorado pela New Horizons, uma missdo ndo-tripulada da NASA,
tendo como principal objetivo caracterizar globalmente a geologiae a morfologia desse
planeta ando e suas luas, além de mapear suas superficies. Além disso, a New Horizons foi
originalmente projetada para sobrevoar além do sistema de Plutdo e explorar objetos
adicionais do Cinturdo de Kuiper. Lancada em 19 de janeiro de 2006, e tendo viajado por
nove anos e meio, a sonda sobrevoou Plutdo em 14 de julho de 2015, fornecendo diversas
informacdes detalhadas desse objeto gelado do Sistema Solar. Para uma revisdo abrangente
sobre a espagonave New Horizons, consulte o site http://pluto.jhuapl.edu/.

Gelos na superficie de Plutdo incluem nitrogénio molecular (N;), mondxido de
carbono (CO) e metano (CH,). Estes formam camadas finas sobre a superficie montanhosa. A
coloracdo superficial escura em sua superficie parece ser devido aos residuos chamados
tholins, um tipo de material pastoso de cor avermelhada, que sdo criados por raios
ultravioletas solares ou particulas carregadas que incidem sobre misturas de nitrogénio e
metano.

A identificacio do CH,; solido foi confirmada por espectroscopia em 1980
(CRUIKSHANK; SILVAGGIO, 1980). A deteccdo subsequente de N, na maior lua de
Netuno, Tritdo (CRUIKSHANK et al., 1993), alertou os investigadores para a possibilidade
de N sélido ser encontrado também em Plutdo e, com isso, o gelo de nitrogénio desse corpo
astronémico foi descoberto, espectroscopicamente, por Owen et al. (1993). Esta descoberta
veio acompanhada da percepcdo de que CH4 e CO sd@o especies minoritarias em um sistema
dominado por N, assim como em Tritdo. No caso do monoxido de carbono, a abundéncia de
superficie estimada dessa espécie relativa ao nitrogénio é CO/N, = 1 x 10 (LELLOUCH et
al., 2011). Por comparacdo, o valor de CO/N, para Tritdo é 1,5 x 10” na superficie. Além
disso, produtos fotoquimicos de CH4 e Ny, tais como C,H,, C,Hs e HCN, também séo
especies presentes nesse planeta ando (CRUIKSHANK et al., 2015).

Grundy et al. (2016) apresentaram os dados das observacOes de Plutdo, obtidos pela
nave espacial New Horizons em 14 julho de 2015, onde gelos de N, CH4 H,O e CO

aparecem abundantemente em uma complexa e distinta distribuicdo espacial. Os dados foram
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retornados para a Terra a partir de instrumentos sensiveis a radiacdo eletromagnética, desde o
ultravioleta a comprimentos de onda de ré&dio, a bordo da nave espacial. A Figura 3 mostra as

distribuicbes complexas dos gelos volateis em Plutdo obtidas pela New Horizons.

Figura 3 - Mapas da composicao de Plutdo, indicando regides ricas em gelos de CH,4, N,, CO e H,0 obtidos em
2015 pela nave espacial New Horizons. Cores mais brilhantes correspondem a maior absor¢do do gelo.

Fonte: Adaptado de Grundy et al. (2016)

Desde que a temperatura de superficie de Plutdo é em torno de 35 K, o nitrogénio,
monoxido de carbono e 0 metano sdo todos volateis, sendo o0 N, a espécie com maior pressao
de vapor e, portanto, domina na baixa atmosfera. Enquanto isso, CH, € a menos volatil, com
uma pressao de vapor de milésimos da do nitrogénio (FRAY; SCHMITT, 2009). Essas trés
moléculas aparecem como gelos mistos na superficie de Plutdo (QUIRICO; SCHMITT,
1997). As distribuicbes espaciais distintas desses gelos na superficie, mostradas na Figura 3,
sdo produzidas pelos contrastes de volatilidade e complexos comportamentos termodinamicos
das misturas de gelo, como funcéo da distancia do Sol, latitude, altitude, albedo, entre outras
propriedades fisicas (GRUNDY et al., 2016).
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A Figura 4 mostra regiOes selecionadas para destacar a diversidade espectral de
Plutdo. O Painel A mostra um mapa produzido a partir da média dos valores de cada um dos
quatro mapas coloridos da Figura 3. Os espectros de intensidade especifica I/F (definido como
a razao entre o fluxo refletido e o incidente), calculados nas regies destacadas em caixas
azuis, sdo representados no painel B.

Figura 4 - Espectro de Plutdo, mostrando a diversidade espectral desse planeta ando a partir dos dados colhidos

pela New Horizons, em 2015. As diversas regides (painel A) sdo caracterizadas pelas bandas de absorcéo de
gelos de N,, CH,, CO e H,0 (painel B).
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Fonte: Grundy et al. (2016)

Nessa figura, o polo norte de Plutdo (espectro a) mostra fortes absorc¢des de gelo CHa.
O espectro b € de uma regido caracterizada por uma forte absorcédo de gelo de N, a 2,15 pm, e
fracas bandas de gelo H,O a 1,5 ¢ 2 um. O espectro ¢ é do al-ldrisi Montes, uma regido de
montanhas cobertas de gelo, assim denominada, com caracteristicas semelhantes a regido b,
mas desprovida de N,. O espectro d tem absor¢des de gelo H,O a 1,5; 1,65 ¢ 2 um e fracas
absorcdes de gelo de CH,4. O espectro e é do centro de Sputnik Planum, uma regido plana
formada de gelo, com fortes bandas de CH,4, e também com absorcéo de gelo N, a 2,15 um e
absor¢ao de gelo de CO a 1,58 um. O espectro f tem fracas absorc¢des de gelo H,Oa1,5¢e 2
um e uma caracteristica atribuida a hidrocarbonetos mais pesados a 2,3 um (GRUNDY et al.,
2016).

Quando Plutdo esta mais préximo do Sol, desde que este tem a Orbita altamente

inclinada, seus gelos superficiais sublimam, mudando diretamente de s6lido para gas, sobem e
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formam temporariamente uma atmosfera ténue. De acordo com informacgdes da NASA, a
baixa gravidade de Plutdo (cerca de seis por cento da gravidade da Terra) faz com que a
atmosfera seja muito mais estendida do que a atmosfera da Terra. De fato, a New Horizons
detectou camadas de gases na atmosfera desse objeto astronémico estendendo-se a altitudes
de mais de 200 km acima da superficie (STERN et al., 2015).

Plutdo fica muito mais frio & medida que se desloca em sua Orbita para distancias
maiores do Sol. Durante esse periodo, a maior parte da atmosfera do planeta ando permanece
congelada e cai como neve em direcdo a superficie. Medidas a partir da New Horizons, por
técnica de radio transmissdo, inferiram uma presséo atmosférica de 10 microbar (STERN et
al., 2015). Por comparacéo, a pressao atmosférica da Terra no nivel do mar é de cerca de 1 bar
e, portanto, isso € 100 000 vezes maior que a pressdo de superficie desse planeta ando.

A Figura 5 é uma imagem com alta resolucdo obtida pela New Horizons em julho de
2015, mostrando a camada de gas que forma a ténue atmosfera de Plutdo. Acredita-se que
essa camada de gases vista nessa figura € uma polui¢do fotoquimica resultante da acdo da luz
solar sobre os gases na atmosfera desse corpo gelado, produzindo uma mistura complexa de

hidrocarbonetos.

Figura 5 - Imagem obtida com alta resolucéo pela New Horizons, em julho de 2015, mostrando a ténue
atmosfera de Plutdo. A cor azul brilhante é devida ao espalhamento da luz solar pelos hidrocarbonetos que
se acumulam em pequenas particulas.

Fonte; New Horizons, 2016

Quando os gases atmosféricos (N, CH4, CO) sdo expostos a fotons energéticos ou
particulas carregadas, as reagdes quimicas produzem moléculas e radicais mais complexos.
Lellouch et al. (2011) encontraram evidéncias espectroscopicas de CO na atmosfera de

Plutdo, com uma abundancia estimada de CO/N, = 5 x 10™. O processamento por radiagio
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ultravioleta dos componentes atmosféricos desse KBO produz outras moléculas que
precipitam em direcdo a superficie, incluindo C,H,, C4H,, HC3N, HCN e C;Hg
(KRASNOPOLSKY; CRUIKSHANK, 1999; CRUIKSHANK et al., 2015).

2.2.2 Outros planetas andes: Eris e Makemake

Eris, bem como Makemake, ocupam um lugar importante no contexto do Sistema
Solar. Isso porque eles foram o0s objetos cuja descoberta levou a Unido Astronémica
Internacional a reconsiderar a definicdo de um planeta e a criar o novo grupo de planetas

andes. A Figura 6 mostra imagens desses dois KBOs tiradas pelo telescopio espacial Hubble.

Figura 6 - Imagem tiradas pelo telescopio espacial Hubble, mostrando Makemake e seu satélite MK 2
(esquerda) e Eris com sua lua Disnomia (direita).
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Fonte: NASA / ESA / Mike Brown

2.2.2.1 Eris

Localizado no Cinturdo de Kuiper, Eris é composto de gelo e rocha, assim como
Plutdo. Este objeto foi descoberto pelo astrbnomo Michael Brown do Caltech-California
Institute of Thecnology (Instituto de Tecnologia da Califérnia), em 2005, sendo apresentado
como um possivel 10° planeta do Sistema Solar, pois foi um objeto no Cinturdo de Kuiper
encontrado com tamanho praticamente igual ao de Plutdo, com um diametro de ~ 2326 km
(BROWN, 2010). Na época, sua detec¢do provocou um debate sobre a classificacdo de Plutdo
como planeta. Sendo Plutdo considerado um planeta, entdo Eris, com tamanho similar,

certamente também deveria ser. Este problema foi resolvido durante a reunido da Unido
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Astrondmica Internacional em 2006 e, com isso, Plutdo foi reclassificado como um planeta
ando (como ja mencionado na definicdo de planeta na subsecéo 2.2.1), juntamente com Eris e
Ceres, 0 maior membro do cinturdo de asteroides.

A superficie de Eris, com temperaturas variando de 56 K a 30 K, é dominada por gelo
de N, com pequenas quantidades de CH,4 sélido atribuido a um componente puro e um
diluido no nitrogénio (BROWN; TRUJILLO; RABINOWITZ, 2005; LICANDRO et al.,
2006; CRUIKSHANK et al., 2015). A medida que Eris se aproxima do Sol, durante o seu
deslocamento orbital, os gases na superficie sublimam, formando uma ténue atmosfera, com
pressdo menor que 1 nbar (JOHNSON et al., 2015).

2.2.2.2 Makemake

Este objeto do Cinturdo de Kuiper esta localizado a aproximadamente 45,5 UA do Sol.
Com um diametro em torno de 1470 km (JOHNSON et al., 2015) é, portanto, menor do que
Eris e Plutdo. Makemake foi descoberto em 2005 por Michael Brown, no Observatorio
Palomar, em San Diego, California, e foi reconhecido oficialmente como um planeta ando
pela Uni&o Astrondmica Internacional, em 2008 (BROWN, 2008).

Makemake é conhecido por ter uma superficie (temperatura em torno de 33 K) coberta
com gelo de CH,. A possibilidade de N, também é especulada estar presente na superficie,
pois foram encontradas mudancgas nos comprimentos de onda das bandas do CH,, sugerindo
uma diluicdo de metano em nitrogénio (CRUIKSHANK et al., 2015). Adicionalmente,
evidéncias de tholins, um produto de irradiacdo de espécies como 0 nitrogénio e metano,
também foram encontradas. Tholins geralmente tém uma cor avermelhada-marrom, e essa
caracteristica foi observada em Makemake. Com relacdo a presenga de uma atmosfera nesse
objeto astrondmico, uma ténue camada de gases é formada devido, possivelmente, a
sublimacéo de N,. A pressdo atmosférica estimada € de 12 nbar (JOHNSON et al., 2015).

Brown, Schaller e Blake (2015) obtiveram espectros (faixa espectral de 1,4 a 2,5 um)
das regibes de Makemake através de observacdes ao longo de um periodo de 9 anos,
utilizando um espectrémetro de alta resolucdo nas instalacbes do observatério Keck, no
Havai. Eles apresentaram a deteccéo de etileno solido (C,H,) e evidéncias de acetileno (C,H>)
em Makemake, entre outras espécies, 0os quais sdo produtos esperados pela irradiacdo de

metano.
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O etano (C,Hs) foi também sugerido como componente da superficie em um modelo
feito pelo mesmo autor (BROWN et al., 2012). A saturacdo forte da absorcdo de CH4 em
torno de 2,3 wm, como pode ser vista na Figura 7, permite que os desvios do espectro de CH,4
sejam facilmente identificados. Neste modelo, desvios mais fortes sdo claramente

relacionados a presenca de C,Hs.

Figura 7 - Deteccdo de gelo de C,Hs em Makemake. O Grafico mostra o espectro de CH, de Makemake,
juntamente com um modelo para o espectro de metano removido (em azul), e um modelo de espectro de etano
(em vermelho). Desvios em torno de 2,3 um a partir do modelo de metano mostram a clara assinatura de gelo de
etano puro, um esperado produto de irradiagdo de CHy.
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Fonte: Brown et al. (2012)

Um resumo de algumas das principais caracteristicas de Plutdo, Eris e Makemake é
inserido na Tabela 1, incluindo composicéo de superficie, atmosfera, pressédo e temperatura

desses objetos.

Tabela 1 - Caracteristicas dos KBOs investigados neste estudo.

Plutdo Eris Makemake
Distancia média do Sol (UA) 39,4° ~40° 455%
Raio (km) 1178° 1163° 733°
Densidade (g cm ) 1,9° 2,5° ~15°
Pressio (pbar) 10° <0,001° <0,01°
Temperatura média (K) 38° 43° 33°
Composicéo de superficie N,, CO, CH,, H,0, C,H¢© N,, CH,* N,, CH,, C,Hg*

Composicdo da Atmosfera Ténue: N, CH,, CO, C,Hg¢ N, (Tragos) ° N, (Tragos) ¢
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@ Johnson et al. (2015). ® Stern et al. (2015). ¢ Grundy et al. (2016). ® Brown, Schaller e Blake (2015). ¢ Bennett,
Pirim e Orlando (2013).

2.3 Tritdo (Satélite de Netuno)

Tritdo € a maior lua de Netuno. Este satélite foi descoberto pelo astronomo britanico
William Lassell, em 1846, tendo recebido esse nome trinta e quatro anos mais tarde pelo o
astronomo francés Camille Flammarion. De acordo com informacbes da nave espacial
Voyager 2, a qual sobrevoo o sistema de Netuno em 1989 (LUNINE, 1990), a érbita de Tritdo
é inclinada (relacdo ao plano de oOrbita de Neptuno) e circular, com sentido oposto a rotacédo
do seu planeta, ou seja, retrograda, completando uma 6rbita em 5875 dias. Essa configuracdo
incomum levou a crenca de que essa lua originalmente orbitou o Sol antes de ser capturada
para a oOrbita de Netuno (AGNOR; HAMILTON, 2006). De fato, os Astronomos acreditam
que Tritdo foi capturado a partir do cinturdo de Kuiper, compartilhando muitas das
caracteristicas dos planetas anfes. Em muitos aspectos, Tritdo se assemelha a Plutéo,
tendo muitos parametros fisico-quimicos proximos ao deste KBO (CRUIKSHANK et al.,
2015), tais como tamanho, densidade, temperatura e composi¢ao quimica.

A Voyager 2 mapeou pouco mais da metade da superficie de Tritdo, onde cerca de
20% do que foi obtido discriminou as caracteristicas geologicas com grande detalhe
(COLLINS et al., 2009). Esta espaconave possuia uma série de instrumentos cientificos
projetados para estudar o planeta, tais como espectrometros de infravermelho e ultravioleta,
magnetdmetro, radiotelescopios, entre outros. Mais informagdes sobre instrumentos da
\oyager, que continua sua misséo no espaco interestelar, podem ser encontradas no site dessa
nave espacial (http://voyager.jpl.nasa.gov/spacecraft/index.html).

Imagens da Voyger 2 revelaram que a superficie de Tritdo tem poucas crateras de
impacto, e um relevo geoldgico rico. Este satélite € composto de uma superficie gelada e um
nucleo rochoso e, provavelmente, por um oceano subsuperficial que poderia ter sido formado
por processos como decaimento radiativo, que aqueceria este corpo internamente durante
bilhGes de anos. Adicionalmente, 0 aquecimento por marés provavelmente derreteu o interior
de Tritdo, produzindo os vulcBes, fendas e outras caracteristicas geoldgicas registradas pela
Voyager (COLLINS et al., 2009).

Tritdo tem uma superficie extremamente fria, cerca de 42 K (CONRATH et al., 1989;
ELLIOT et al., 2000). Na Figura 8, € possivel ver algumas caracteristicas da superficie dessa

lua, a partir de imagens tiradas pela espaconave Voyager 2, em 1989. Os depdsitos em tom


http://voyager.jpl.nasa.gov/spacecraft/index.html

28

rosa constituem uma vasta capa no polo sul, onde se acredita conter gelo de metano, que teria
reagido sob a luz solar para formar compostos rosados ou vermelhos. Acredita-se que as
faixas escuras, que se sobrepdem a esses gelos cor de rosa, sdo poeira de carbonaceos
depositada a partir de enormes plumas (coluna de gases expelidas a partir do interior),
semelhantes a géiseres, algumas das quais foram encontradas ativas durante o voo da VVoyager
2.

Figura 8 - Imagem da regido polar sul de Tritdo, tirada pela VVoyager 2 em 1989. A superficie desse satélite é rica
em gelos de N, e CH,, entre outros. Terrenos de superficie variados indicam uma histéria geoldgica ativa. O tom
rosado nessa imagem ¢é provocado pela interacdo da luz solar com o gelo de metano presente nessa regido.

Fonte: V6ger, 2016.

Observagdes no infravermelho proximo (~ 0,7 um a ~ 3 um) revelam que Tritdo
contém, predominantemente, gelo de N, na superficie com pequenas quantidades de CHy,
misturado com outras moléculas, entre as quais CO, CO, e H,O (CRUIKSHANK et al., 1993,
OWEN et al.,, 1993). As frequéncias das bandas de CH,; observadas indicam que esta
molécula existe em estado diluido em nitrogénio sélido, a uma temperatura igual ou superior a
42 K. A superficie de Tritdo é tdo fria, que a maior parte do nitrogénio (com alta pressao
vapor), permanece no estado sélido.

Grundy et al. (2010) monitoraram Tritdo por espectroscopia com o Telescépio de
infravermelho da NASA, o IRTF (iniciais em inglés para Infrared Telescope Facility), com o
objetivo de obter informacdes sobre a distribuicdo espacial dos gelos de superficie (N2, CHg,
H,O, CO e CO,). Varios espectros foram obtidos e um espectro médio das observacdes é

mostrado na Figura 9.
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Figura 9 - Regido espectral no infravermelho proximo (0,7 a 2,5 pm) da lua Tritdo, obtido pelo Telescopio de
infravermelho da NASA. Absorcdes vibracionais de varias espécies de gelo (N2, CH4, H20, CO e CO2) sdo
indicadas. A banda com um ponto de interrogac&o poderia ser C,Hg ou **CO.
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Fonte: Grundy et al. (2010)

Entre outros resultados, estes autores concluem que, ao contrario do gelo CHy, o gelo
de CO exibe variacao longitudinal muito semelhante ao gelo N, implicando que CO e N; se
condensam, sublimando em conjunto e mantendo uma relagdo de mistura consistente na maior
lua de Netuno. As absorcdes de gelos H,O e CO, mostram variacdo insignificante a medida
que Tritdo gira, implicando distribuicdes espaciais muito uniformes e/ou de alta latitude para
esses dois gelos ndo volateis.

Tritdo tem uma atmosfera ténue, formada pela sublimacdo dos gelos de superficie
mais volateis na temperatura de cerca de 38 K. Observacdes pelos instrumentos da VVoyager 2,
tais como sistema de ciéncia de radio (utiliza sinais de radio para estudar a composicao,
pressdo e temperatura de atmosferas e ionosferas), espectrdmetros de infravermelho e
ultravioleta, entre outros, revelaram que a temperatura da atmosfera superior desse satélite
(acima de 800 km) e de, aproximadamente, 95 K e a pressao superficial é em torno de 14 pbar
(ELLIOT et al., 2000). Nitrogénio molecular é o principal componente, com tracos de CH,4
proximo & superficie (LELLOUCH et al., 2011). As deteccbes de CH4 e CO na superficie
implicam sua presenca na atmosfera devido a sua volatilidade (BROWN et al., 1995; TOBIE
et al., 2010). Este satélite de Netuno € um dos trés Unicos corpos no Sistema Solar conhecidos
por ter uma atmosfera dominada pelo nitrogénio (0s outros sdo a Terra e 0 maior satélite de

Saturno, Titd).
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A atmosfera resultante da sublimacg&o dos gelos N,, CH4 e CO da superficie de Tritdo
é processada por fétons solares e do meio interestelar (emitidos, por exemplo, por estrelas do
tipo O ou B), produzindo os hidrocarbonetos C,H,, C,Hg € CoH,. Estes formam material
particulado que precipita para a superficie (KRASNOPOLSKY; CRUIKSHANK, 1995).
Minusculas particulas de gelo de nitrogénio podem formar nuvens finas a alguns quilémetros
acima da superficie. A fonte de material particulado para a atmosfera pode ser produzida
também por plumas originarias do interior desse corpo gelado (Figura 10), que sobem
verticalmente por cerca de 8 km de altitude, onde sdo expelidos, lateralmente, por ventos
movidos por sublimagdo (BURGDORF et al., 2010).

Figura 10 - Géiseres em erupc¢do em Tritdo. Setas indicam direcdo da pluma na vertical (até 8 km) e
horizontal (dirigida pelos ventos). Composi¢do desses gases inclui N, e CH,. Imagem tirada pela
Voyager 2.

Fonte: JPL, 2014.

A Tabela 2 resume algumas das principais caracteristicas de Tritao.

Tabela 2 - Parametros de Tritdo.

Distancia média do sol (UA) ¢ 30

Raio (km)° 1153

Densidade (g cm ) © 2,0

Pressdo (pbar) ? 14

Temperatura média (K) 42

Composicdo de superficie b N,, CH,4, CO, CO, e H,0O
Composigdo atmosférica Ténue: N,, tracos de CH, e CO

“Elliot et al. (2000). ® Cruikshank et al. (1993). ¢ Johnson et al. (2015). ? Lellouch et al. (2011).
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2.4 Tita (lua de Saturno)

Com um diametro de 5150 km, Titd é a maior das 62 luas do planeta Saturno, e a
segunda maior do Sistema Solar (Ganimedes ¢ maior). Este corpo gelado foi descoberto em
1655 por Christian Huygens, um astronomo holandés, e em 1847 foi nomeada Tit§,
oficialmente, pelo Matematico e Astronomo inglés John Herschel, filho de William Herschel
(MULLER-WORDARG et al., 2014). Essa lua é maior do que o planeta Merctrio, mas tem
metade de sua massa.

As primeiras informacfes detalhadas sobre esse satélite de Saturno vieram em 1980
pela da sonda Voyager 1. Os dados dessa sonda ndo mostraram caracteristicas da superficie
devido a espessa névoa que encobre Titd, mas por meio de seus instrumentos, tais como
espectrometros de infravermelho e ultravioleta, sistema de ciéncia de radio, entre outros
instrumentos, trouxe como primeiros resultados a evidéncia de que N, era o constituinte
dominante na atmosfera superior e CH, 0 menor constituinte, a possivel presenca de fracdes
de argbnio (YELLE et al., 1997) e de mondxido de carbono, bem como que a pressdo de
superficie era estimada em torno de 1,5 bar, entre outras informacdes.

Nos dias atuais, as investigacdes tém se concentrado principalmente com a Missédo
Cassini-Huygens, uma missd@o conjunta da NASA (National Aeronautics and Space
Administration - Administracdo Nacional da Aeronautica e Espago), ESA (European Space
Agency - Agéncia Espacial Europeia) e da ASI (Agenzia Spaziale Italiana - Agéncia Espacial
Italiana), a qual chegou em Saturno em 1 de julho de 2004. No dia 14 de janeiro de 2005, a
sonda entrou no ambiente de Titd e fez varias medicGes, fornecendo informacbes sobre a
atmosfera, pressdo, temperatura, superficie, etc. O principal objetivo dessa missdo e explorar
0 sistema de Saturno, incluindo seus anéis e luas, tendo como foco especial Titd. Para mais
informacdes sobre a missédo Cassini-Huygens, visite o site da Jet Propulsion Laboratory
(https://saturn.jpl.nasa.gov/).

Tita revelou-se como um ambiente bastante interessante para a ciéncia devido as suas
caracteristicas e complexidade quimica. As medi¢cdes da Cassini-Huygens, utilizando
mapeamento por radar, juntamente com imagem no infravermelho, mostraram uma superficie
moldada por cadeias de montanha e dunas formadas por gréos de hidrocarbonetos produzidos
por reacOes fotoquimicas na atmosfera. Devido a temperatura em torno de 94 K préxima a
superficie (TYLER et al.,, 1981; BROWN; LEBRETON; WAITE, 2009), a fracdo de
compostos organicos mais pesados, que acabam precipitando da atmosfera, estariam

congelados e aprisionados na superficie, dando origem a regides com grande concentracao de
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moléculas organicas. Além disso, foi observada a existéncia de metano e etano liquido na
superficie, formando lagos e canais de rios, 0s quais produzem nuvens, fornecendo um ciclo
hidrolégico semelhante ao que ocorre no planeta Terra (CABLE et al., 2012), com o metano e
etano substituindo a 4gua nesse ciclo comparativo.

Outras observagBes dos instrumentos da Cassini mostraram uma superficie muito
diversificada, incluindo varias caracteristicas de diferentes origens, indicativas de processos
vulcanicos, tectonicos e sedimentoldgicos, semelhantes as que encontramos na Terra (OWEN,
2000, RAULIN, 2008). Dessa forma, na superficie possivelmente ha criovulcanismo, um tipo
de atividade vulcanica, neste caso consistindo de agua e, muito provavelmente, de amonia
congeladas. Esse processo seria a fonte de reabastecimento do metano, bem como do maior
constituinte atmosférico, N, uma vez que a amonia poderia ser degradada fotoquimicamente.

Uma das mais interessantes caracteristicas de Titd diz respeito a composicao quimica
da sua espessa atmosfera, a qual apresenta um rico processamento quimico provocado pela
radiacdo ionizante (por exemplo fétons solares e particulas carregadas), levando a um
aumento da complexidade quimica nesse ambiente. A atmosfera desse corpo gelado é 50%
mais densa que a da Terra e a luz visivel ndo pode penetrar até a baixa atmosfera, porque é
fortemente dispersada pela neblina que encobre esta lua de Saturno (BROWN; LEBRETON;
WAITE, 2009). A Figura 11 d& um panorama da diversidade do ambiente de Tita.



33

Figura 11 - Diagrama do complexo ambiente de Titd. O mapeamento por radar e imagens de infravermelho, a
partir Cassini-Huygens, revelaram um rico mosaico de caracteristicas de superficie, desde montanhas e dunas a
canais com metano/etano liquidos fluindo na superficie, e lagos identificados nas regides polares. Fontes de
radiacdo (fétons, ions, elétrons, etc.) interagindo com este ambiente também aumentam a complexidade quimica.
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Fonte: Cable et al. (2012).

A pressdo atmosférica perto da superficie é cerca de 1,5 bar e, devido a baixa
gravidade, sua atmosfera se estende por centenas de quilémetros (~1500 km)
(FULCHIGNONI et al., 2005; RAULIN, 2008). O ambiente atmosférico € dominado por
nitrogénio (N), assim como na atmosfera da Terra. Outros constituintes principais sdo o
metano (CH,) e o hidrogénio molecular (Hz) (WAITE et al., 2004; SAMUELSON et al.,1983;
NIEMANN et al., 2005; CABLE et al., 2012). Além desses constituintes principais, outras

especies foram identificadas com algum trago de abundancia e sdo chamados, dessa forma, de
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constituintes menores, sendo subdivididos em trés classes principais: hidrocarbonetos puros,
nitrilas, e moléculas contendo oxigénio (BROWN; LEBRETON; WAITE, 2009).

De acordo com Niemann et al. (2005), o segundo principal constituinte, CH,4, tem
concentracdo de 5% até aproximadamente 8 km, decrescendo com o aumento da altitude até
cerca de 45 km. A partir dessa altura, passa a ser constante na estratosfera (entre 75 e 140
km), onde o valor chega a ~1,5%, como mostra a Figura 12. Nessa figura, uma insercéo
mostra um aumento de metano em 16 m/z (razdo entre a massa m e a carga z), quando
comparado com nitrogénio (neste caso “N*) a m/z = 14, perto de 16 km. Este é
provavelmente devido a condensados evaporando no sistema de entrada do espectrometro de

massa, a medida que a sonda Huygens passava através da neblina de metano.

Figura 12 - A fragcdo molar de metano comparada com nitrogénio na atmosfera de Titd em fungdo da altitude.
Uma inser¢do mostra um aumento de metano em 16 m/z, quando comparado com nitrogénio a m/z = 14, perto de
16 km.

0.06 1 :
] €5 ax105 4.92x102
T35 E oo
b 1=¢ 2 105E *
Z004rE 3.80x10-2¢
=) 152 o= *
= ] 35 30 25 20 15 10 5 0 2 e
8 0.02% Altitude (km) 2'2O>:12 ¢
& * 4, -2
1 ¢ . * 1.62x10-2 1.69x10
11.41x102
.00 +—r—+——1+-—"-—-+-—r—"+———+——+—t—+——t——+————+——
140 120 100 80 60 40 20 0
Altitude (km)

Fonte: Niemann et al. (2005).

A quimica da atmosfera de Titd é impulsionada pela fotdlise de CH,4 na termosfera e
reacOes cataliticas na estratosfera, bem como pela dissociacdo de N, devido aos fétons UV e
elétrons energéticos (BEZARD, 2009; BROWN; LEBRETON; WAITE, 2009). Etano é o
produto mais abundante, e HCN é a espécie nitrila dominante. Na atmosfera dessa lua ha a
presenca de varios hidrocarbonetos, tais como C,Hg, CoH,, CoH4, C3Hye C3Hg (WAITE et al.,
2004). Atomos de nitrogénio, produzidos pela dissociacio de Ny, reagem com radicais metil e
metileno, produzidos por fotélises do metano, para formar a nitrila mais abundante, o cianeto
de hidrogénio (HCN) (YUNG et al., 1987; YUNG; ALLEN; PINTO, 1984). O HCN em

sequida participa de reacdes fotoquimicas que, em conjunto com reagdes entre atomos de
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nitrogénio dissociados e acetileno, levam a formacgdo das nitrilas HC3N, C;N,, C4N, e
CH3CN.

A fotoguimica dirigida pelos fétons solares conduz, eventualmente, a formacdo de
camadas de gases organicos de cor laranja-acastanhada (LIANG; YUNG; SHEMANSKY,
2007). A Figura 13 mostra uma imagem feita pela sonda Cassini, na qual € possivel ver essa
aparéncia alaranjada de Tita.

Figura 13 - Esta imagem mostra um close-up em dire¢do a regido polar sul da maior lua de Saturno, Titd. A
sonda Cassini da NASA tirou a imagem em 11 de setembro de 2011. Na ampliacdo, vemos a atmosfera de Tita
em detalhe.

Fonte: JPL, 2014.

2.4.1 Producdo de Aerossois em Titd

Titd é uma fonte de aerossdis organicos, que sdo grandes agregados de atomos e
moléculas encontrados nas camadas inferiores da névoa que encobre essa lua. Isso foi
reconhecido desde a década de 1970 por observacGes terrestres, simulacfes de laboratério e
observagdes da VVoyager, e mais recentemente pela Cassini-Huygens (WAITE et al., 2008).

As fontes de energia externa, tais como UV solar, raios cosmicos galacticos,
magnetosfera de Saturno e vento solar sdo os responsaveis pelos processos quimicos que
ocorrem nesse satélite, entre eles a formagdo desses aerossois, que sdo produzidos a partir da
guebra de moléculas de nitrogénio e metano pelas fontes de energia supracitadas, em altitudes
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em torno de 1.000 km, resultando na formacgdo de ions positivos e elétrons, os quais
desencadeiam uma série de reagBes quimicas. Um esquema desse processo na atmosfera

superior de Titd é ilustrado por Waite et al. (2007), como podemos ver na Figura 14.

Figura 14 - llustracdo dos processos quimicos na atmosfera superior de Titd que levam a formacao de tholin.
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Outras reacdes quimicas subsequentes levam a formacao de hidrocarbonetos pesados e
nitrilas. Quando estas moléculas organicas se tornam grandes o suficiente, aerossois sao
produzidos, contribuindo para a formagdo das camadas de neblina na atmosfera superior.
Estes aerossois sdo transformados em particulas denominadas de tholin, que comecam a se
formar em torno de 400 a 500 km acima da superficie.

fons positivos e negativos, observados abaixo de 1100 km de altitude, tém massas
entorno de 10.000 Daltons (Da). Essas particulas podem ser formadas, por exemplo, a partir
da polimerizacdo de moléculas de acetileno (C,H,) e benzeno (CgHg) na atmosfera superior
para formar hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (HAP) e/ou fulerenos (Cgp) (BROWN;
LEBRETON; WAITE, 2009). Moléculas que carregam nitrogénio também podem contribuir
para a formacgdo de (HAPs) e poderiam, assim, ser um componente importante de aerossois.
HAPs podem formar grandes agregados que tendem a afundar nas camadas atmosféricas mais

baixas devido ao seu maior peso. O destino final de aerossois é a precipitacdo sobre a
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superficie onde aparecem para formar extensas dunas (LORENZ et al., 2008) e, talvez, outras
caracteristicas da superficie feitas de material organico (WAITE et al., 2008).

Na Tabela 3 estdo resumidas algumas das principais caracteristicas fisico-quimicas de
Tita.

Tabela 3 - Propriedades de Tita.

Parametros fisico-quimicos Referéncias
Distancia media do sol (UA) 9,5 1

Raio (km) 2575 2
Densidade (g cm ) 1,87 2
Pressdo na superficie (bar) 15 6
Temperatura (K) 94 6
Composicéo Ny, CHy, H, 34,5

Tracos: C,Hg, CoH,, CsHg, CoHa, *°Ar, HCN, CH,CN,
COz, CH3C2H, C4H2, HC3N, CGHG e Hzo vapor.

Fonte: [1] Bennett et al. (2013), [2] Jacobson et al. (2006), [3] Samuelson et al. (1983), [4] Niemann et al.
(2005), [5] Cable et al. (2012), [6] Tyler et al. (1981).

2.5 Campo de radiacgdo dos corpos gelados investigados nesta tese

Titd, Tritdo, Plutdo e outros objetos gelados do Sistema Solar exterior estéo sujeitos ao
efeito das mais variadas fontes de radiacdo presentes no espaco, tais como fétons solares (UV,
UVE, raios-X, etc), ions e elétrons do vento solar e raios cosmicos (CRs). Além disso, 0s
satélites de planetas externos, devido ao seu movimento na magnetosfera do seu proprio
planeta, sofrem os efeitos de ions magnetosfericos (JOHNSON, 1990; HARTLE et al., 2006;
BARATTA et al., 2008), dentre outras fontes de radiacéo.

Nos corpos localizados a distancias médias de aproximadamente 40 UA, tal como
Plutdo e outros KBOs, fétons energéticos solares (UV aos raios-X moles (300 nm a 1 nm))
depositam fluxos de energias nesses ambientes com quantidades estimadas em 4,1 x 10 eV
cm? s™. Por comparaco, os fluxos de raios césmicos depositam valores da ordem de 10° eV
cm % s™. Em Tritdo (30 UA) e Titd (9,5 UA), estas fontes de radiacdo também desempenham
grande papel no processamento dos gelos, com o0s raios césmicos depositando energias na
ordem de 10°eV cm™ s™ e os fétons solares depositando energias em torno de 7,2 x 10 e 7,3

x 10* eV cm? s em Tritdo e Titd, respectivamente. Os valores s&o mostrados na Tabela 4.
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Tabela 4 - Estimativa dos fluxos de energia de fotons solares, particulas energéticas solares (PES) e de raios
césmicos galacticos (RCG) em corpos gelados investigados neste estudo.

& Fétons solares (UV aos raios-X

moles)
(3,1eV até 1,2 keV)

# PES (ions e elétrons)
(MeV)

“PRCG (ions e prétons)
(MeV)

Fluxo de energia total

Fluxo de energia total

Fluxo de energia total

(eV em?s™?) (eV em?s™?) (eV cm?s?)
Plutdo e outros ~4,1x10" ~4,2x10° ~1x10°
KBOs (~ 40 UA)
Tritdo (~ 30 UA) ~7,2x 107 ~7,4x10° ~1x10°
Titd (~ 9,5 UA) ~73x10" ~75x10° ~1x10°

@Valores nas condigdes de minimo solar. ® Fluxos estimados (Detalhes no texto).
Fonte: Bennett, Pirim e Orlando (2013).

Esses fluxos de energia de fotons e do vento solar sdo estimados considerando valores
a 1 UA extraidos de Bennett, Pirim e Orlando (2013) e a dependéncia 1/r* (o fluxo de
radiacdo cai com o quadrado da distancia r). Para os fluxos de energia de raios cdsmicos, 0s
quais sdo compostos de ions e prdtons de energia extremamente alta (até 300 MeV), a
dependéncia 1/r* ndo é aplicada, e um valor estimado é adotado no Sistema Solar exterior,
onde o fluxo dessas particulas pode reagir até uma ordem de magnitude maior do que a 1 UA,
como discutido pelos mesmos autores.

Embora o fluxo de energia de fétons nessas regides do Sistema Solar exceda o fluxo
de raios cosmicos, devido ao maior poder de penetracdo dos RC (tém maior energia), eles sdo
a principal fonte de energia para o processamento de material de superficie, com uma
contribuicdo menor de particulas carregadas do vento solar (CRUIKSHANK, 2015). Por outro
lado, a interacdo de raios césmicos com a camadas superficiais congeladas pode gerar UV
secundarios, os chamados fotons induzidos por raios césmicos (CECCHI-PESTELLINI;
AIELLO, 1992; WU et al.,, 2012). Estes fotons sdo gerados ao longo do intervalo de
penetracdo e podem, subsequentemente, induzir fotolise de gelos a uma profundidade maior

do que para fotons solares.
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3METODOLOGIA

Nesta secdo, apresentamos o procedimento experimental adotado nesta tese. A partir de experimentos em
laboratorio, tentamos reproduzir alguns processos fisico-quimicos presentes nos corpos astronémicos
investigados nesta pesquisa. Os experimentos foram realizados pelo Professor Dr. Sergio Pilling e seus
colaboradores no ano de 2013, no GANIL (Franca) e no LNLS (Brasil), contando com o apoio da
FVE/UNIVAP, CNPq, FAPESP (projetos JP 2009/18304-0, DR 2013/07657-5), CAPES-Cofecub (569/2007) e
INCT-A.

Como visto na secdo 2, os corpos astrondmicos do Sistema Solar exterior sao
submetidos ao campo de radiagdo ionizante, de modo que seriam necessarias diferentes fontes
de radiacdo para reproduzir tal condi¢do. Dessa forma, com o intuito de simular os efeitos da
radiacdo ionizante (fétons solares, particulas energéticas e raios cosmicos) nos objetos
astrondémicos selecionados para este estudo (Titd, Tritdo, Plutdo, Eris e Makemake), dois
laboratdrios foram utilizados, um no Brasil e outro na Franga.

O experimento no Brasil utilizou a cémara experimental do Laboratério de
Astroquimica e Astrobiologia da Univap (LASA/UNIVAP), acoplada a linha de luz SGM do
Laboratorio Nacional de Luz Sincrotron/Centro Nacional de Pesquisas em Energia e Materiais
(LNLS/CNPEM), em Campinas, SP. O objetivo desse experimento foi simular os efeitos da
radiacdo solar e interestelar usando fétons ionizantes (energias de 6 eV até 2 keV). Na Franga,
0s experimentos aconteceram no laboratério Grand Accélérateur National d'lons Lourds
(GANIL), utilizando fons rapidos (**0°* 15,7 MeV), de modo a simular os efeitos de fons de
massa média (3 < Z < 11) de particulas energéticas solares (PES), ions magnetosféricos e,
principalmente, de Raios Cosmicos Galacticos (RCG).

Em ambos os laboratorios, o conjunto experimental foi bastante semelhante. As
mudancas quimicas nas amostras, como funcdo do tempo de irradiacdo, foram monitoradas
por espectroscopia no infravermelho por transformada de Fourier (FTIR). As amostras foram
produzidas em cada laboratorio em uma camara de preparacdo acoplada a cémara de
irradiacdo. Em seguida, a amostra foi depositada sobre uma superficie limpa e transparente ao
infravermelho, resfriada por um criostato. As amostras de gas tinham pureza superior a 99%.

A Figura 15 apresenta um diagrama esquematico da montagem experimental
empregada para obtencdo dos dados desta Tese. Como pode ser visto nessa figura, tanto o
feixe de radiacdo, quanto o feixe de IR do espectrébmetro interceptaram a amostra
perpendicularmente. Os espectros de infravermelho foram obtidos pela rotagdo do
substrato/amostra por 90 graus apds cada dose de radiagdo. Como pode ser visto na mesma

figura, o sistema criostato-amostra pode ser girado em 180° e fixado em trés posicBes
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diferentes para permitir (i) deposicdo de gas, (ii) medi¢es dos espectros de infravermelho e
(iii) irradiacdo. Os detalhes de cada conjunto experimental, bem como a metodologia
empregada para quantificar e monitorar a evolucdo das amostras durante o curso de medicGes

nos dois laboratdrios sdo dados nas subsecdes seguintes.

Figura 15 - llustracdo da montagem experimental tipica empregada nos experimentos descritos nesta tese de
doutorado.
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Fonte: Pilling et al. (2010).

3.1 Espectroscopia no infravermelho

A técnica de espectroscopia no infravermelho e de grande interesse no estudo aqui
apresentado, porque permite a identificacdo das posi¢des centrais das bandas associadas aos
modos vibracionais de moléculas no infravermelho (IR), regido do espectro eletromagnético
gue compreende comprimentos de onda maiores que os associados a luz visivel (~380 - 780
nm) e menores do que os associados a micro-ondas (maiores que 1 mm) (HUDSON, 1969).

Muitos compostos que tém ligagdes covalentes, sejam organicos ou inorganicos,
absorvem radiagdo eletromagnética na regido do infravermelho (PAVIA et al., 2010). A
radiacdo IR faz com que os &tomos ou grupos de &tomos vibrem com maior rapidez e com
maior amplitude em torno dessas ligagdes (SKOOG; HOLLER; NIEMAN, 2002). Essas

frequéncias de vibracdo especificas correspondem a niveis de energia da molécula e, nesse
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caso, sdo chamados de niveis vibracionais. Quando a molécula recebe radiacdo
eletromagnética com exatamente a mesma energia de uma dessas vibragoes, entdo a luz é
absorvida.

No entanto, para que uma molécula apresente absorcdo IR, ela precisa sofrer uma
variacdo no seu momento dipolar devido a essa vibragcdo. Porém, nem todas as liga¢cdes em
uma molécula sdo capazes de absorver energia no infravermelho, mesmo que a frequéncia de
radiacdo seja exatamente igual & do movimento vibracional. E o caso das moléculas que néo
possuem momento de dipolo permanente, como por exemplo, O,, N,, Cl, etc., pois nao
possuem dipolo elétrico oscilante para acoplar-se ao campo eletromagnético da radiacdo
incidente (PAVIA et al., 2010).

As vibragdes moleculares podem ser classificadas em deformacbes axiais, ou
estiramentos (streching), e deformacbes angulares (bending). Os estiramentos sdo as
alteracfes na distancia internuclear dos &tomos envolvidos, ou seja, aumento e diminuicao
dessa distancia, alternadamente. Ja& as deformacBes angulares podem consistir de uma
mudanca no angulo de ligagdo com um grupo de 4&tomos ou 0 movimento de um grupo de
atomos em relacdo ao restante da molécula (FORATO et al., 2010). Os modos de vibragédo
podem ser chamados pelos termos: estiramento (strech) simétrico e assimétrico, tesoura
(scissoring), balanco (wag), rotacdo (rocking), torcdo (twist) (PAVIA et al., 2010).

De acordo com Cantor e Schimmel (1980), o nimero de modos vibracionais de uma
molécula é determinado de acordo com seus graus de liberdade de vibracdo. Por exemplo,
uma molécula ndo linear (de n &tomos) tem 3n-6 graus de liberdade vibracionais, j& moléculas
lineares apresentam 3n-5 graus de liberdade vibracionais (FORATO et al., 2010). Uma
molécula de 5 atomos como o metano (CH,), por exemplo, apresenta 9 vibragdes
fundamentais, mas devido a forma altamente simétrica dessa molécula, 5 modos séo
degenerados e apenas dois dos modos de vibragcdo fundamentais, definidos por vs e vy,

interagem diretamente com luz infravermelha, como ilustra a Figura 16.
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Figura 16 - Representacéo esquematica dos modos vibracionais fundamentais da molécula de CH,. Esta espécie
molecular tem nove modos fundamentais de vibragdo. No entanto, devido a simetria dessa molécula, apenas os
modos fundamentais v3 e v4 sdo ativos no IR, os outros 5 sdo degenerados. As flechas indicam o movimento dos

St

Vs Va=3.3 ym vy =T7.7 ym

Fonte: Slideplayer, 2016.

3.1.1 Lei de Lambert-Beer

A técnica de espectroscopia no infravermelho utiliza a radiacdo passando através da
amostra, em que parte da radiacdo € absorvida e parte atravessa sem ser absorvida. A relacédo
entre a intensidade da radiacdo do IR incidente e transmitida € dada pela lei de Lambert-Beer
(SKOOG; HOLLER; NIEMAN, 2002), que relaciona a absor¢do da luz (radiacéo
eletromagnética em geral) com as propriedades do material pela qual a luz esta passando,

sendo dada por:

1(v)=1,(v) e,
(2.1)

em que I(v) é a intensidade de luz transmitida na frequéncia (v), lo(v) a intensidade da luz
incidente na mesma frequéncia, ¢ (v) o coeficiente de absorcdo, que depende da frequéncia
(v), e x € 0 caminho optico.

Nesse processo, as moléculas absorvem frequéncia de radiacdo IR equivalentes as suas
frequéncias vibracionais naturais, e 0 espectro é obtido pela constru¢do de um gréafico de
intensidade (absorbancia ou transmitancia) versus o numero de onda.

Nos experimentos tipicos em Astroquimica em fase solida, como os deste trabalho,
utiliza-se um espectrémetro de infravermelho por transformada de Fourier-FTIR (do inglés,
Fourier transform infrared spectroscopy). O FTIR analisa os comprimentos de onda por um
interferometro. O interferograma é gerado pelo deslocamento de um espelho mdvel e o

espectro é obtido pela média da Transformada de Fourier de varios interferogramas. Quanto
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maior é a quantidade de interferogramas, maior é a razdo sinal ruido. O espectrémetro de
infravermelho por Transformada de Fourier emite radiacdo infravermelha sobre a amostra de
gelo, e o espectro resultante representa a absor¢cdo molecular ou transmissdo, criando uma
impressdo digital Gnica para cada molécula (ATIKINS; DE PAULA, 2009).

Nesses experimentos tipicos, 0 espectro é representado em termos de absorbancia no
eixo vertical, por nimero de onda 1/A (em cm™) no eixo horizontal. O nimero de onda pode
ser definido como o nimero de comprimentos de onda por unidade de distancia. A Figura 17
mostra um espectro de absorbancia para uma amostra com N,:CH4:CO no intervalo entre
5000 - 500 cm™, onde é possivel ver duas bandas de absorcdo IR do CH4 nos modos de
vibracdo (v3) e (vs), centrados por volta de 3027 cm™ e 1306 cm™, respectivamente. O modo

de vibragdo v; do CO também é visualizado.
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Figura 17 - Espectro de absorbéncia entre 5000 e 500 cm-1 para uma amostra com N,:CH,4:CO irradiada com
elétrons energéticos a 10 K. Dois perfis de banda fundamentais do CH4 (v3 a 3025 cm™ e v4 a 1306 cm™) sdo
mostrados. O modo de vibracdo vl do CO também aparece no espectro.

Comprimento de onda (um)
2 25 5 10 1520
0.4 i 1 " T
v,(CO)
0.3 VA(CHA)
<
2
& o024
2
]
B
< v,(CH,)
0.1
oo Ak, . " —___——'-—’\. 'I ‘
T ¥ T T T T T T Y,
5000 4500 4000 3500 3000 2500 2000 1500 1000 500
Numero de onda (cm™)

Fonte: Kim, Kaiser (2012).

3.2 Experimento com fétons ionizantes (principalmente raios-X moles) a partir da fonte
de luz Sincrotron no LNLS/CNPEM

A simulacdo dos efeitos da radiacdo solar e interestelar (fétons ionizantes,
principalmente raios-X moles) sobre os gelos presentes nos ambientes dos objetos
astrondémicos investigados nesta pesquisa foi realizada nas instalaces do LNLS/CNPEM, em
Campinas-SP. O LNLS é o unico laboratério na América Latina a possuir uma fonte de luz
Sincrotron, um tipo de radiagdo ndo térmica, emitida por particulas relativisticas, como
resultado da aceleracdo causada ao terem sua trajetdria desviada, seja por origem mecénica,
elétrica ou magnética. Essa radiacdo é varias ordens de grandeza mais intensa que a radiacao
produzida por fontes convencionais de raios-X, cobrindo uma ampla faixa espectral de
energia, estendendo-se do infravermelho até os raios-X duros (KUNZ et al., 1979).

A radiagdo sincrotron pode ser produzida quando um elétron tem sua trajetoria
alterada por um campo magnético, provocando a emissao de tal radiacdo. A intensidade e
frequéncia da radiagéo sincrotron estdo diretamente relacionadas com a intensidade do campo
magnético e a energia das particulas carregadas afetadas pelo campo. Por conseguinte, quanto
mais forte for o campo magnético e quanto maior a energia das particulas, maior é a
intensidade e a frequéncia da radiacdo emitida. Caracteristicas da radiagdo sincrotron incluem

ainda o alto grau de polarizagdo, modo pulsado, elevado brilho da fonte, alto grau de
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colimacdo da radiacdo, ambiente de ultra alto vacuo (um estrato do véacuo, caracterizado por
pressdes menores do que 10~ mbar) e feixe de alta estabilidade.

Em um laboratdrio que produz luz sincrotron, o anel de armazenamento de elétrons é a
principal fonte desse tipo de radiacdo. Ele € mantido em ultra-alto vacuo, e os elétrons
movem-se em secOes retas, onde nas extremidades ha dipolos magnéticos, de modo que, ao
terem sua trajetdria defletida, os elétrons emitem uma radiacdo eletromagnética tangente a
curvatura deles, sendo extraida do anel por meio de linhas de luz, ou seja, as se¢Ges do anel
onde ha a emissdo de radiacdo sincrotron, chegando a estacdo experimental chamadas de
beamlines (LABORATORIO..., 2015).

Nesta Tese de doutorado, a linha de luz utilizada no LNLS/CNPEM foi a SGM
(Spherical Grating Monocromator) que traduzida para o portugués significa "monocromador
de grade esférica". Esta linha de luz foi desenvolvida para operar na regido do ultravioleta até
raios-X moles. A Figura 18 mostra uma representacao esquematica das linhas de luz do LNLS

no anel de armazenamento.

Figura 18 - Representacdo esquematica das beamlines do LNLS no anel de armazenamento. A seta indica a linha
de luz que foi utilizada nos experimentos (SGM). Outras linhas de luz também sdo indicadas nesta figura, tais
como a PGM (“Planar Grating Monochromator”), ou monocromador de grade planar, TGM (“Toroidal Grating
Monochromator”), ou Monocromador de Grade Toroidal, entre outras linhas de luz. Para uma visdo geral de
todas essas beamlines
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Para a realizacdo do experimento com os fétons, a cémara experimental do
Laboratdrio de Astroquimica e Astrobiologia da Univap (LASA/UNIVAP), com sede em S&o
José dos Campos-SP, foi transportada para as dependéncias do LNLS para, entdo, ser
acoplada a linha de luz SGM. A mesa de experimentos do LASA possui diversos
instrumentos, tais como a cAmara experimental de ultra alto-vacuo (~10® mbar), linha de
gases, bombas de vacuo priméria e turbo, criostato, espectrégrafo no infravermelho e
espectrometro de massa. A Figura 19 (a) é uma ilustracdo da montagem da camara

experimental do LASA e a Figura 19 (b) mostra a acoplagem a linha luz SGM.

Figura 19 - (a) Diagrama do conjunto experimental, adaptado de Pilling et al. (2015). (b) Imagem da cdmara
Stark e da mesa experimental do LASA com seus diversos instrumentos. (c) Imagem do hall central do LNLS
onde foram efetuados 0s experimentos com os raios-X. A seta verde indica o local de instalagdo da cAmara Stark.

Fonte: Pilling; Bergantini (2015), Laboratério...(2016).

A Linha de luz SGM permite emitir a chamada “luz branca”, produzindo uma ampla
faixa espectral de fotons ionizantes (principalmente de 6 eV até 2000 eV), cobrindo toda a
superficie da amostra. Alguns outros detalhes da beamline foram descritas na literatura
(CASTRO; FRAGUAS; PACHECO, 1997; RODRIGUES; CRAIEVICH; GONCALVES DA
SILVA et al., 1998; PILLING; BERGANTINI, 2015).
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3.2.1 Caracteristicas do feixe de radiagéo utilizado no LNLS

O fluxo de fétons integrado da linha de luz SGM na faixa de banda larga (6 eV a 2000
eV) foi em torno de 1,4 x 10' fétons cm™ s™. Considerando apenas o intervalo de 6 eV a 100
eV, o fluxo foi de aproximadamente 4,0 x 10" fétons cm™ s™'. Entdo, a parte de raios-X
moles da linha de luz SGM corresponde a 72% do fluxo total de fétons e, em termos de
energia, isso corresponde a, aproximadamente, 95% do fluxo de energia. A determinacdo do
fluxo de fétons na amostra foi feita medindo o fluxo dessas particulas nas energias
selecionadas de raios-X moles por um fotodiodo (AXUV-100, IRD Inc.) acoplado & camara
experimental, bem como empregando 0 software XOP/SHADOWVUI
(http://www.esrf.eu/computing/scientific/xop2.0) para obter a emissao teorica na linha de luz,
utilizando o fluxo medido a estas energias de fétons. A Figura 20 apresenta o fluxo na linha

SGM em funcéo da energia do féton.

Figura 20 - Fluxo de fétons da linha SGM em fungdo da energia do foton (para corrente de 200 mA). Os
quadrados sélidos séo os valores medidos do fluxo dentro da cAmara experimental em uma configuracédo de feixe
monocromatico. A linha sélida em vermelho € o modelo tedrico do fluxo na linha SGM. Absor¢do em 290 eV é
devido a contaminagdo com moléculas carbonéceas no espelho da linha de luz.
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Nessa figura, é possivel identificar diferentes dominios de fotons ionizantes em termos
de energia (UV de ~3,3 a 6 eV; UVV (ultravioleta de vacuo) de 6 a 100 eV; raios-X moles >
100 eV), além do infravermelho préximo < ~ 3,3 eV. Para permitir que o feixe de fotons
emitidos chegasse até a amostra com méximo fluxo, a fenda da linha de luz foi deixada

completamente aberta (L = 620 um). O méximo de intensidade do fluxo esta em torno de 100
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eV, o que corresponde a fronteira entre o ultravioleta extremo (UVE) e os raio-X moles. Mais
detalhes sobre a determinacédo do fluxo de fotons na linha SGM podem ser obtidos em Pilling
e Bergantini (2015).

Nesta metodologia, a mistura de gelo de N,:CHj, foi irradiada a diferentes fluéncias,
até 8,7 x 10" fotons cm 2. Anélises quimicas in situ da amostra foram feitas por um
espectrometro de infravermelho por transformada de Fourier (FTIR, modelo Cary 630,
Agilent Inc.) acoplado a camera experimental. A faixa espectral coberta foi de 4000 a 600 cm”
! e aresolugdo de cada espectro adquirido foi de 2 cm™.

Nas analises das amostras e quantificacdes dos dados obtidos nos experimentos, 0s
softwares OMNIC (Thermo Scientific Inc.) e Origin (OriginLab Corp., versdo 8.0) séo de
grande importancia.

O programa OMNIC fui utilizado para fazer a analise inicial do espectro de
infravermelho dos dados experimentais. Este software mostra a intensidade do sinal, em
transmitncia ou em absorbancia, em funcdo do nimero de onda, em cm™, ou do
comprimento de onda, em um. A Figura 21 mostra a tela de trabalho do OMNIC, onde ha um
exemplo para obtencdo da area de uma banda de infravermelho da molécula de CH4. O
programa Origin foi usado fundamentalmente para gerar figuras relativas a esses dados
experimentais, como na analise da evolucdo das densidades de coluna das espécies, nos
calculos das secdes de choque de destruicdo e de formacdo de moléculas, e nas estimativas de

abundancias moleculares no espaco, entre outros.

Figura 21 - Tela de trabalho do software OMNIC, na qual um exemplo é ilustrado para o céalculo da éarea da
banda de infravermelho de uma espécie (CH,, a 2821 cm™).

A OMNIC - [WindowT] - 8 X

@ ©F9 a 12K 12 Cris Virgin_2013-06-21T0 3 O oot Y

Abs:

U / e

M ———— e L

3500 3000 2500 2000 1500 1000

Wavenumbers (cm-1)

Area0,145 L 113 5842791, 18! '8,788.2758,567)
OHBBOD4 A \ 1.2
Fonte: Autor.




49

3.2.2 Parametros fisico-quimicos do gelo irradiado

Resumidamente, uma amostra de N,:CH, (razéo de abundéncia 95:5) foi feita por uma
deposicdo lenta da mistura de gas sobre um substrato de ZnSe (seleneto de zinco) polido, 0
qual foi resfriado a 12 K por um criostato de ciclo fechado de hélio (ARS Inc., modelo
CS204AB-450) para produzir um gelo amorfo dentro da cAmara de alto vacuo. A mistura de
gas foi depositada na camara através de um tubo capilar de aco inoxidavel, a poucos
milimetros do alvo, por cerca de 5 minutos. A atmosfera dentro da camara (pressao abaixo de
3 x 10"® mbar) foi monitorada por um analisador de massa quadrupolar (MKS Inc., modelo e-
Vision 2).

As areas dos picos nos espectros infravermelho, obtidas através do programa
OMINIC, sdo principalmente usadas para determinar a densidade de coluna molecular (N),

em unidades de moléculas por cm?, utilizando a equago abaixo:

2.3

1 2.3 4 -2
N :EJ.TVdVZEJ‘AbS"dV = [moléculas cm™] , (2.2)

em que B é a forca da banda (ou coeficiente de absor¢do no infravermelho, em unidades de
cm molecula™) de uma dada banda (ou modo de vibracéo especifico), Abs, = log (lo/1) a
absorbancia medida pelo espectrometro FTIR, e A a absorbancia integrada sobre uma dada
banda no infravermelho. Iy e | sdo a intensidade da luz no infravermelho do FTIR antes e ap6s
atravessar a amostra dentro da camara experimental, respectivamente (PILLING et al., 2010).

A composicdo da amostra antes da irradiacdo, em moléculas cm, foi determinada
medindo a 4rea da banda do N, a 2328 cm™ (modo de vibragdo vi), que tem uma forca de
banda em torno de 4,1 x 10> cm molécula™* (BERNSTEIN; SANDFORD, 1999), e medindo
a area da banda do CH, a 2821 cm™ (modo de vibragdo v, + v4), com forca de banda em torno
de 3,38 x 10™° cm molécula* (BRUNETTO et al., 2008). Dessa forma, o valor encontrado
para a densidade de coluna inicial do N, foi 5,8 + 1,2 x 10 moléculas cm™, e para 0 CHj tal
abundancia foi cerca de 3,1 + 0,6 x 10" moléculas cm™. Esperam-se incertezas de 20% na
medicédo das densidades das colunas no gelo devido a variacdo de linha de base e de limites de
integracdo nas medidas de area da banda das espécies, bem como pela aplicacéo de forcas de
banda da literatura.

A espessura (d) da amostra pode ser estimada a partir da seguinte equacéo:
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N M

em que N é a densidade de coluna inicial do CH, (moléculas cm™), M sua massa molar (g
mol™) e p é a densidade do gelo em unidades de g cm™® (PILLING et al., 2011). Aqui,
assumimos que a razdo N,:CH, (95:5) na cdmara de preparacdo e na amostra congelada é
aproximadamente a mesma, 0 que € valido para experimentos a temperaturas muito baixas,
como é o presente caso. A densidade média ponderada assumida foi ~ 1,0 g cm™ para a
mistura de gelo N,:CH, (95:5), que foi obtida considerando a variagé@o de valores encontrados
na literatura, 1,027 e 0,94 g cm™ para a densidade de gelo N, dada por Scott (1976) e Satorre
et al. (2008), respectivamente, e os valores de 0,403 g cm™ (Brunetto et al., 2008) e 0,47 g cm
3 (Satorre et al., 2008) para a densidade de gelo CH.,. Estes valores de densidade disponiveis
na literatura sdo adequados como referéncia para a densidade de gelados amorfos. Note que
Satorre et al. (2008) ndo observam variagdes da densidade para deposi¢cdo a temperatura entre
10 e 35 K. Com estes parametros, no inicio da experiéncia a espessura da amostra foi cerca de
2,8+ 0,5 pm.

A estimativa da profundidade de penetracdo média dos fétons ionizantes empregados
foi derivada a partir da relagdo L = 1/up, onde p é o coeficiente de absorcdo de massa dos
raios-X (determinada principalmente pela se¢do de choque de absorgdo) e p ¢ a densidade do
material (GULLIKSON; HENKE, 1989). Assumindo a energia média de fétons de ~1 keV,
isso fornece uma profundidade de penetracdo em torno de 3,0 £ 0,6 um, considerando o
coeficiente de absorcdo de massa dos raios-X para o nitrogénio de ~ 3,31 x 10° cm® g 7,
retirado da base de dados do NIST (http://physics.nist.gov/PhysRefData/XrayMassCoef/), e
considerando uma densidade média da amostra de 1,0 g cm >,

A Tabela 5 lista alguns parametros fisico-quimicos da mistura de gelo processada
pelos fotons, bem como alguns parametros do feixe ionizante empregado. A fluéncia (fétons
cm™) é o produto do fluxo pelo tempo de irradiacéo, e a fluéncia de energia (eV cm?) é
obtida multiplicando a fluéncia pela energia do projétil. A dose méxima depositada na camada
de gelo, em eV molécula™, é calculada dividindo a fluéncia de energia maxima pela densidade

de coluna no fim do experimento.


http://physics.nist.gov/PhysRefData/XrayMassCoef/
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Tabela 5 - Parametros das amostras e do feixe de fétons ionizantes. Ninicia € Nina S80 as densidades de coluna
inicial e final, respectivamente, do N, e CH,.
Parametros da amostra

Amostra Temperatura Ninicial (N2 + CH,) Espessura Neinat (N2 + CHy) Espessura
(K) (Moléculas cm™?) inicial (Moléculas cm™) final
(Hm) (pm)
N,:CH, 12 6,1+1,2x10" ~28+05 31+06 x10° ~15+0,3
(95:5)

Parametros do feixe ionizante

Fluxo Fluéncia final * Fluéncia maxima Dose maxima Profundidade de
(Fétons cm2 s (Fétons cm) de energia (eV cm™) (eV molec™) penetragio (Um)
1x10% 8,7 x 10%® 8,7 x 10 2,8+0,5x10° ~3+06

* Considerando uma energia média dos fétons de 1000 eV (detalhes no texto).

3.3 lons rapidos no Grand Accélérateur National d'lons Lourds (GANIL)

Para simular os efeitos de raios cosmicos e particulas energéticas em corpos gelados
do Sistema Solar exterior, as instalagdes experimentais do Grand Accélérateur National
d'lons Lourds (GANIL) foram utilizadas. Criado em 1975, com a primeira experiéncia
ocorrendo em janeiro de 1983, o GANIL é o maior complexo de aceleradores da Franca e
uma das maiores instalacdes de ions pesados da Europa, fornecendo feixes de ions pesados
para diversas areas, tais como Fisica Nuclear, Fisica Atdmica, Astrofisica, Radiobiologia e
irradiacdo de materiais.

A instalacdo do GANIL produz um amplo espectro de feixes de ions de alta
intensidade e de massas, que varia de *C ao 22U, acelerado até 96 MeV/A. O regime de
aceleragdo encontra-se na utilizacdo de trés ciclotrons em linha: C01 ou C02, CSS1le CSS2
(JACQUAOQT et al., 2005) como pode ser visto na Figura 22. Estes aceleradores e linhas de luz
foram adaptados para transporte intenso de feixes de ions. Mais de 10 feixes de elementos do
C ao Kr estdo disponiveis, em um alcance superior a 1 kW e mais de 50 feixes de ions
estaveis estdo disponiveis a partir de fontes de ions desse complexo laboratério.

Nesta metodologia, a irradiagdo com os ions rapidos foi realizada com o uso da
camara de alto vacuo CASIMIR (sigla em inglés para Chambre d'Analyse par Spectroscopie
Infrarouge des Molécules IReadiées), acoplada a linha experimental IRRSUD (do inglés,
Infrared radiation Sud). O IRRSUD opera desde novembro de 2002 e dedica-se & irradiagdo

de materiais e Radiobiologia, a energias de 1 MeV/A.
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Figura 22 - a) Mapa do GANIL, mostrando os aceleradores e areas experimentais. A seta na cor azul indica a
linha experimental IRRSUD, que foi usada para os experimentos descritos aqui. b) fotografia do aparato
experimental (cAmara CASIMIR) acoplada na linha IRRSU
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Fonte: Jacquot et al. (2004), Gales (2010).

No GANIL, ap6s a producdo de um feixe de ions colimados, estes sdo levados a
passarem por dispositivos ciclotrons e sdo acelerados a velocidades de aproximadamente 1/3
da velocidade da luz e guiados por campo magnéticos até atingir os gelos na camara
experimental, localizada na linha de baixas energias IRRSUD. Nesse laboratério, o principal
instrumento utilizado para monitoramento das amostras e analise dos resultados foi também
um espectrometro de infravermelho por transformada de Fourier (FTIR, marca Nicolet).

Para esta pesquisa, foram selecionados trés experimentos no GANIL, com trés
diferentes amostras, e todas as amostras bombardeadas com um feixe de ions de oxigénio
(**0°*) com energia de 15,7 MeV, séo elas:

e GANIL-EXP 1: Gelo de CH4puro irradiado a 16 K;

e GANIL-EXP 2: Mistura de gelo N»:H,0:NH3:CO, (98.2:1.5:0.2:0.1) irradiada
a 16 K (gelo rico em Ny);

e GANIL-EXP 3: Mistura de gelo N,:CH,4 (95:5) irradiada a 19 K.

No primeiro experimento (denominado por GANIL-EXP 1), o objetivo foi investigar
os efeitos fisico-quimicos devido a interagdo de ions energéticos (vento solar, de particulas
magnetosféricas e principalmente de raios cosmicos) incidindo em gelos de CH4 puro,
presentes nas superficies congeladas de corpos gelados do Sistema Solar exterior. No segundo
experimento (GANIL-EXP 2), o objetivo foi investigar a interacdo de tais fontes de radiacao
em gelos ricos em N, misturados com tracos de outras espécies moleculares (H,O, NH; e
CO,). No ultimo experimento (GANIL-EXP 3), contendo uma mistura de gelo com as duas

espécies mais abundantes (nitrogénio e metano) presentes nos ambientes de Plutdo, Tritdo,
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Titd, Eris e outros objetos gelados (como visto na secdo 2), o objetivo foi comparar os
resultados obtidos com aqueles de gelo de CH,4 puro irradiado e com o experimento de gelo
rico em N, contendo tracos de outras espécies, bem como fazer uma comparagdo com a
amostra similar que foi irradiada com a banda larga de raios-X. Os parametros fisico-
quimicos das amostras irradiadas sdo resumidos na Tabela 6.

As subsecOes a seguir descrevem o procedimento experimental para cada um desses

experimentos realizados no GANIL.

3.3.1 Experimento com gelo de CH,4 puro (GANIL-EXP 1)

Nesse experimento, uma amostra de CH,4 puro foi depositada, perpendicularmente, na
camara experimental (2 x 10® mbar) sobre um substrato limpo de ZnSe, previamente
resfriado a 16 K por um criostato de ciclo fechado de hélio, para produzir um gelo amorfo. A
transicdo de fase do metano (amorfo para cristalino), de acordo com Gerakines e Hudson
(2015), ocorreria apos cerca de 21 K. Portanto, em principio, a amostra seria amorfa. No
entanto, devido a grande espessura da amostra, pode ser que as camadas superiores tinham
alguma fracdo de cristalinidade (devido a méa condutividade térmica do gelo) no inicio do
experimento. No entanto, mesmo se a amostra fosse parcialmente cristalina (em algum local),
durante a irradiacdo ela se tornaria rapidamente amorfa devido a eventual ruptura da rede
cristalina na presenca do bombardeamento pelos ions (ver também PALUMBO, 2006; FAMA
etal., 2010; PILLING et al., 2010; BODUCH et al., 2015; DARTOIS et al., 2015).

Durante a irradiac&o, o fluxo médio dos projéteis foi em torno de 9 x 10° cm?st e a
fluncia méaxima de fons de 1,1 x 10 fons cm™2 Os espectros de infravermelho por
Transformada de Fourier foram coletados in-situ, antes e apds diferentes fluéncias de
irradiacdo. Cada espectro foi obtido de 5000-600 cm™ (2-16,7 pum), com uma resolucdo de 1
cm™.

Para o céalculo da densidade de coluna do gelo de CH4 puro neste experimento, a
posicdo de banda escolhida foi a centrada a 2593 cm™ (modo de vibragdo 2v,). A forca de
banda para esta caracteristica do metano é cerca de 1,9 x 10% cm molecule * (MEJIA et al.,
2013). Antes da irradiacdo, a densidade de coluna do gelo foi estimada em torno de 9,7 + 1,9
x 10" moléculas cm™. A espessura da amostra foi calculada considerando a massa molar do
metano de 16,042 g mol™ e assumindo uma densidade média para o gelo de CH, de 0,44 g cm

3, Esta densidade média foi obtida a partir do valor de 0,403 g cm™ fornecido por Brunetto et
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al. (2008) e pelo valor 0,47 g cm™ (SATORRE et al., 2008). Estas densidades do gelo de
metano encontradas na literatura sdo adequadas para uso como referéncia para gelo de CHy
amorfo.

A profundidade de penetracdo dos ions de oxigénio na amostra foi calculada pelo
cdédigo SRIM (sigla em inglés para Stopping and Ranges of lons in Matter). O c6digo SRIM é
uma colecédo de pacotes de softwares que calculam muitas caracteristicas do transporte de ions
na matéria, tais como a perda de energia (eletronica e nuclear) durante a penetracdo dos
projéteis no alvo (ZIEGLER; BIERSACK; ZIEGLER, 2008). Por definicdo, o stopping power
(“poder de frenagem™”) de um material é igual a energia E depositada por unidade de
comprimento ao longo do percurso x do projétil (Se = -dE/dx) (YARLAGADDA,
ROBINSON; BRANDT, 1978).

O poder de penetracdo dos ions na amostra foi calculado em torno de 27 + 5,4 um. Por
outro lado, a espessura do gelo no inicio do experimento foi de 59 + 12 um, e em torno de 10
+ 2 um no fim (que € menor do que o intervalo do projétil). Neste caso, 0 experimento tem
um regime de perda de energia misto (bem evidente no inicio) com o stopping power
eletronico e nuclear acontecendo e os ions sendo implantados. No entanto, no fim do
experimento, o regime eletrdnico torna-se dominante, desde que a espessura do gelo € bem
menor do que a profundidade de penetracdo dos ions, € a energia final do projétil é ainda alta
nas camadas mais baixas da amostra. Isso implica que, na Gltima parte do experimento, ndo
temos implantacdo de oxigénio no gelo de CH,4, mas apenas no cristal de ZnSe. E importante
considerar aqui que, como novas moléculas sdo produzidas, a espessura real da amostra no
fim do experimento é uma soma de moléculas produzidas (filhas) e destruidas (CH,). Entéo,
estamos considerando como espessura final da amostra aquela formada apenas com moléculas
de CHjy. Isso € ilustrado na Figura 23, no inicio do experimento (Figura 23a), e no fim do

experimento (Figura 23b).
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Figura 23 - llustracdo do gelo de CH4 irradiado com fons (15,7 MeV **0° *) no inicio (a), e no final do

experimento (b). Ha um regime de perda de energia mista (eletrénica e nuclear) bem evidente no inicio. No final,
0 regime eletrbnico torna-se dominante, uma vez que a espessura da amostra (considerando somente as
moléculas de CH,) ¢ bem menor do que a penetracdo dos ions. O efeito induzido no sélido por entrada de ions,
tais como sputtering (ejecdo), producdo de elétrons secundarios, etc., sdo indicados (detalhes no texto).
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Fonte: Autor.

Dessa forma, alguns picos menores no espectro relacionados a moléculas de oxigénio,
que poderiam ser atribuidas a moléculas produzidas pela reacdo do projétil de oxigénio, aqui
séo identificadas como contaminantes, devido ao gas residual na camara de vacuo (por
exemplo, H,0O, CO, e CO,), que somam menos de 1% da abundéancia total. Apesar disso, ndo
se descarta aqui a possibilidade de que pelo menos uma fragdo das novas espécies observadas
contendo oxigénio (chamadas aqui de contaminantes), possam ter vindo através da
implantacéo dos ions de oxigénio no gelo.

No inicio do experimento (altas camadas da amostra), a perda de energia eletrénica
dos projéteis no gelo de CH, puro foi de 640,1 + 128,0 keV pm™, ou 423,1 + 84,6 x 107"
eV molecule™ cm™, e a perda de energia nuclear correspondeu a 0,66 + 0,13 keV um™
ou 0,43 + 0,08 x 10™* eV molecula™ cm™. Como ilustrado nessa mesma figura (Figura
2.9b), as particulas energéticas quando interagem com o gelo podem liberar sua energia
principalmente através da ionizagdo e excitagdo de moléculas do alvo ao longo da

trajetoria do ion, criando elétrons secundarios, fétons UV e raios-X. Neste processo,
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ions, espécies atbmicas e radicais também podem ser dessorvidos da superficie. Devido
a desexcitacdo atdmica e nuclear, UV e raios-X moles podem ser também liberados a
partir das altas camadas. Através da colisdo nuclear (elastica) ou eletronica (inelastica),
a perda de energia € redistribuida entre as espécies presentes no alvo, causando
deslocamentos de &tomos de sua posicdo e a quebra de ligacdes moleculares, cuja
recombinacdo pode levar a producdo de novas espécies (BARATTA,; LETO;
PALUMBO, 2002; BODUCH et al., 2012).

Nesta metodologia, a taxa de deposi¢io foi estimada em ~ 0,03 pm s, uma vez
que o tempo de deposicdo foi de ~ 30 min e a espessura de gelo de 59 um. Os
parametros fisico-quimicos da amostra e do feixe de ions neste conjunto experimental
sdo resumidos na Tabela 6, juntamente com outros experimentos realizados no
GANIL.

3.3.2 Experimento com gelo rico em N, (GANIL-EXP 2)

Nesse conjunto experimental, uma mistura de N,:H,O:NH3:CO; (razéo de abundancia
98.2:1.5:0.2:0.1) foi depositada dentro da cAmara experimental (pressdo de ~ 2 x 10 mbar)
no substrato de ZnSe, resfriado a 16 K, durante aproximadamente 15 minutos. Antes da
irradiacdo, um espectro de infravermelho do gelo néo irradiado foi coletado para comparacédo
no fim.

Durante o experimento com os fons rapidos, o fluxo médio foi de 8,0x10° fons cm?s™
e os espectros de infravermelho foram registrados em diferentes fluéncias de radiacdo. O
valor calculado para a densidade de coluna da amostra rica em N, antes da irradiacdo, foi de
2,1 + 0,4 x 10® moléculas cm™ A espessura da amostra foi estimada assumindo uma
densidade média de cerca de ~ 1,0 g cm™ para o gelo de nitrogénio, obtida a partir do valor
médio entre 1,027 g cm™ (Scott 1976) e 0,94 g cm™ (SATORRE et al., 2008). Assim, a
espessura inicial e final da amostra foi cerca de 10,0 £ 20 uym e 6,0 = 0,2 pm,
respectivamente, ¢ a taxa de deposicio estimada em torno de 0,01 pm s™. A Figura 24 mostra
uma ilustracdo esquematica do processamento da mistura de gelo rica em N, pelos ions

energéticos no inicio do experimento.
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Figura 24 - llustracdo da mistura de gelo N,:H,0:NH3:CO, (98.2: 1.5: 0.2: 0.1) irradiada com ions energéticos
(15,7 MeV **0°"). De forma similar ao processamento do gelo de CH4 puro, os efeitos induzidos pela entrada de
ions na amostra (sputtering, UV, raios-X, e producdo de elétrons secundarios, etc.) também sao indicados.
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Fonte: Autor.

A profundidade de penetracdo estimada para os ions rapidos neste experimento foi em
torno de 20,0 £ 4,0 um. Como isso € 2 vezes mais alto do que a espessura da amostra no
inicio da irradiacdo, os ions atravessaram o gelo. Observe nessa figura que, diferentemente do
experimento com o gelo de CH,4 puro, a espessura inicial da amostra rica em nitrogénio foi
bem menor do que a profundidade de penetracdo dos ions e, portanto, os ions atravessam o
gelo ja no inicio da irradiacéo.

Durante a penetracdo dos projéteis na amostra, a perda de energia eletrénica foi em
torno de 944 + 189 keV um™ (1662 + 332 x 10™ eV molecula™ cm™) e a perda nuclear de
0,95 + 0,19 keV um™ (0,43 + 0,07 x 10™*® eV moléculas™ cm™). Um resumo dos principais

parametros fisico-quimicos da mistura de gelo rica em N é inserido na Tabela 6.

3.3.3 Experimento com o gelo misto N,:CH,4 (95:5) a 19 K (GANIL-EXP 3)

Para este experimento, a amostra contendo N,:CH,4 na proporcao 95:5 foi depositada
na cAmara de alto vacuo sobre um substrato de ZnSe polido e resfriado a 19 K por um
criostato de ciclo fechado de hélio para produzir um gelo amorfo (ver discussdo sobre gelo
amorfo no experimento 1). Um espectro foi coletado antes do inicio da irradiacdo (gelo nédo
irradiado) e, em seguida, novos espectros foram coletados. Durante 0s experimentos, a

pressdo na cAmara foi em torno de 4,0 x 10~* mbar e o fluxo médio dos fons de oxigénio foi ~
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7,0 x 10° cm™ s™'. Os espectros de infravermelho, na faixa de 4000 & 600 cm™', foram
registrados a diferentes fluéncias, até 6,0 x 10" fons cm™.

A composicdo da mistura de nitrogénio e metano antes da irradiacdo (obtidas pela
Equacdo 2.2), em moléculas cm™, foi determinada a partir das mesmas posicdes de bandas do
N, e do CH, escolhidas no experimento com os fotons ionizantes, ou seja, a banda do
nitrogénio a 2328 cm™ (v1) e a banda do metano centrada a 2821 cm™ (v, + v4). Com isso, a
densidade de coluna inicial do N, foi estimada em torno de 2,7 + 0,5 x 10™ moléculas cm™, e
a do CH, foi cerca de 1,4 + 0,3 x 10*® moléculas cm™.

A espessura da amostra no inicio do experimento (calculada pela Equagdo 2.3), foi
cerca de 13 £2,6 pm. Para esse calculo, a densidade média ponderada utilizada foide ~ 1,0 g
cm’, obtida considerando os valores 1,027 g cm™ (Scott 1976) e 0,94 g cm™ (SATORRE et
al., 2008) para a densidade de gelo N», isto &, média p (N2) = 0,98 g cm™, e utilizando os
valores de 0,403 g cm™ (BRUNETTO et al., 2008) e 0,47 g cm™ (SATORRE et al., 2008)
para a densidade de gelo CH4, média p (CH4) = 0,44 g cm™. Uma vez que os valores de
densidade dos gelos de nitrogénio e metano disponiveis na literatura podem variar, a média
ponderada adotada aqui (considerando a proporc¢do de gelo), torna-se uma boa alternativa para
minimizar erros.

A profundidade de penetracdo dos ions de oxigénio foi 19,5 + 3,9 um. Considerando que a
espessura da amostra no experimento é em torno de 13 + 2,6 um, o projétil atravessou o gelo,
processando toda a amostra. Aqui, a perda de energia eletronica dos projéteis no gelo foi de
928,0 + 185,7 keV pm™, ou 1336,0 + 267,2 x 10™ eV molecule™ cm?, trés ordens de
magnitude maior do que a perda de energia nuclear (0,98 + 0,19 keV um™ ou 1,40 + 0,28 x
10" eV molecule™ cm™).

A taxa de deposi¢io da amostra foi estimada em cerca de 0,02 pm s, uma vez que o

tempo de deposicéo foi de 11,5 minutos.

3.4 Comparacao dos diferentes dominios do processamento fisico-quimico de gelos

N,:CHy, (95:5) irradiado com ions energéticos e com fotons ionizantes

A energia fornecida pela entrada de ions de oxigénio rapidos e a energia liberada
durante a penetracdo de fdtons ionizantes levam a diferentes dominios de processamento
fisico-quimico dentro da amostra congelada, como ilustrado na Figura 25. Basicamente, eles

produzem regides de processos fisico-quimicos distintos no alvo devido a energia depositada.
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Por exemplo, no caso do bombardeamento por ions, é possivel identificar quatro
regides distintas. Regido A: uma pequena regido em forma de cilindro por onde passa o
projétil, em que a energia liberada é extremamente alta (E >> 1 keV), com ions pesados
completamente ionizados, podendo ocorrer destruicdo de moléculas; regido B: regido de
ionizacdo/dissociacdo em volta da regido A, em que a energia ndo é suficiente (1keV2 E 2 5
eV) para atomizar o alvo, mas induz rupturas de ligacdes (dissociagdo) e ejecao eletrénica no
alvo (ionizacdo). Elétrons primarios e, subsequentemente, elétrons secundérios sdao fontes de
entrada de energia para reagdes quimicas dentro dessa regido. Ap6s o bombardeamento com
ions, as moléculas dentro desta regido podem ser convertidas em radicais que podem reagir
para produzir novas espécies, tais como C,H,, C,Hs, CoHg, HCN, HNC, NH3, N3 CCCN,
entre outras;

Figura 25 - Diagrama esquematico das diferentes regibes fisico-quimicas em volta da trajetoria de ions e fotons

durante o processamento do N,:CH, (95:5) por fons (15,7 MeV '°0°") e fétons (principalmente raios-X moles até
2 keV). Moléculas filhas selecionadas comum em ambos o0s experimentos sdo também ilustradas.
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Regido C: regido de alteracdes morfoldgicas, estando mais longe da trajetoria do ion e
onde pouca energia esta disponivel (E << 5 eV). Nesta regido, somente alteracdes

morfologicas sdo induzidas na amostra astrofisica congelada, tais como mudanca na estrutura
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cristalina e ruptura de ligac6es intermoleculares; regido D: uma regido em forma de pluma
fora da superficie que contém espécies atdbmicas e ionicas ejetadas, radicais e aglomerados
removidos da amostra. Algumas reacdes em fase gasosa podem ocorrer dentro dessa regiao,
dependendo do numero, densidade e energia dos fragmentos (PORTUGAL, 2014).

Ainda na mesma figura, no caso do bombardeamento por UV e raios-X (parte da
direita), duas regifes distintas em termos de processos fisico-quimicos podem ser
da de

fotoionizacdo/fotodessorcdo, onde rupturas de ligacdes (dissociacdo) e ejecdo de elétrons

identificadas no caso interagdo com  fétons. Regido B  regido
(fotoionizagdo) ocorrem; regido D, uma regifo em forma de pluma fora da superficie que
contém produtos de fotodessorcao, por exemplo, espécies idnicas e atbmicas ejetadas, radicais
e moléculas ejetadas via mecanismos similares ao processo de sputtering da amostra (menos
nitida do que no caso de bombardeamento por ions). Ao contrario do experimento de
bombardeamento com ions, aglomerados moleculares ndo sdo esperados para dessorver
(termo em fisico-quimica que significa remover) a partir da superficie.

A Tabela 6 resume as caracteristicas das amostras e as propriedades do feixe de ions

para os trés experimentos realizados no Ganil.

Tabela 6 - Pardmetros das amostras e do feixe de ions empregado nos experimentos do GANIL. Nipiciar € Nfinal
significam densidade de coluna inicial e final, respectivamente, e T significa temperatura.

Parametros das amostras
Gelo T Ninicial Espessura Nfinal Espessura
(K) (molec cm™) inicial (molec cm™) final
(Lm) (Lm)
GANIL-EXP 1 CH, puro 16 9,719 x10" 50+12 | 1,6 +03x10" | 10%2
GANIL-EXP 2 | N,:H,0:NH,:CO, 16 21+04x10° [100+20[1,2+02x10" | 6,0+0,2
(98,2:1,5:0,2: 0,1)
GANIL-EXP 3 N,:CH, (95:5) 19 28+0,6x10° |[130+2,6|12+02x10" | 51+1,0
Parametros do feixe de ions
Fluxo médio Fluéncia final | Fluéncia de energia Dose depositada Penetragdo
(fons cm?s™) (fons cm™) maxima (eV cm) (eV molec™) (um)
GANIL-EXP 1 9 x 10° 1,1 x 10™ 1,7 x 107 1,02+0,20 x 10° 270+54
GANIL-EXP 2 8 x 10° 1,0 x 10° 1,6 x 107 1,3+0,3x 10" 20+4
GANIL-EXP 3 7 x10° 6,0 x 107 9,4 x 10%° 78+1,6 x 10° 19,5+3,9

Fonte: Autor.
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4 IRRADIACAO DO GELO DE CH4 PURO E AMORFO COM IONS
ENERGETICOS RAPIDOS

Nesta secdo, serdo apresentados os resultados do gelo de CH, puro irradiado com ions energéticos (15,7 MeV
%0°*) e as discussdes sobre os efeitos provocados por esses agentes no gelo estudado, os quais tém implicacdes
para ambientes do Sistema Solar exterior ricos em gelo de metano. Estes resultados foram publicados pela
revista Physical Chemistry Chemical Physics (PCCP), que tem Qualis/Capes avaliado como A2. Referéncia:
VASCONCELOS et al. Phys. Chem. Chem. Phys., v. 19, p. 12845-12856, 2017.

4.1 Evolucédo do espectro de infravermelho

A Figura 26 mostra o espectro IR do gelo de CH,4 puro e amorfo a 16 K, antes e depois
do processamento com fons rapidos (15,7 MeV *°0°*). As espécies moleculares relacionadas
com as principais caracteristicas IR sdo indicadas. Assinaturas vibracionais sdo comparadas
com os valores da literatura na Tabela 7. Duas bandas do CH,4, 0 modo de vibracdo v, a 1300
cm™, e 0 modo vs a 3009 cm™, dominam o espectro. Novas caracteristicas IR dominantes s&o
devido a moléculas de C,Hg, CoHs4, CoH,, CsHg e Cy4Hg. Alguns picos menores sao
identificados como contaminantes, devido ao gas residual na camara de Vvacuo
(principalmente H,O, CO e CO;). Ndo houve formacdo de contaminantes contendo

nitrogénio.

4.2 ldentificacdo de bandas IR do CH,

Outras onze bandas do metano também foram identificadas, além das ja mencionadas
bandas centradas a 1300 cm™ (vs) e 3009 cm™ (vs). O modo v, é identificado a 1528 cm™,
enquanto o modo 2v, aparece a 2593 cm™ e em torno de 2651 cm™. Cinco bandas de
combinagdo vibracional também sdo identificadas, v, + v4 a 2815 cm'l, vy + 2v, por volta de
4115 cm™, v; +v4 24203 cm L, vz + v4 2 4300 cm € v, + v3 em torno de 4528 cm™. O modo
de vibracio vy é observado a 2902 cm™, enquanto o modo 3v, é centrado a 3845 cm™ e 3890

cm™,
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Figura 26 - Espectros de infravermelho do gelo de CH, puro a 16 K, antes e apo6s irradiagdo com ions energéticos
(15,7 MeV 0. A linha em vermelho é o espectro antes da irradiacéo, e linhas em preto e em azul sdo os
espectros a mais baixa (2 x 10 fons cm™@) e mais alta (1,1 x 10 fons cm?) fluéncias de radiacéo,
respectivamente. Posicdes e identificacdo de novas caracteristicas sdo também mostradas (ver Tabela 3.1). *
Indica bandas IR de contaminantes do gas residual (H,O, CO,, CO).
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Fonte: Autor.

4.3 ldentificacdo de bandas IR associadas as novas especies moleculares durante o
bombardeamento com os ions rapidos (CHs, C,H,, C,H4, CoHg, CsHg e C4Hs)

O espectro de infravermelho do gelo bombardeado pelos ions rapidos também apresentou
novas espécies moleculares, tais como CHs, C,H,, CoHg, CoHg, CsHg, C4Hg € CH3, que sdo
identificadas e comparadas com os valores da literatura na Tabela 7. Entre as vérias bandas
desses hidrocarbonetos identificadas, aquelas com maior abundancia foram selecionadas para
quantificacOes nesta pesquisa. Acetileno (C,H,), etileno (C,H,), etano (C,Hs), e radical metil
(CH3) foram selecionados via banda v; a 3237 cm ™, banda v; em torno de 952 cm ™, banda vy;
a 821 cm*, e banda v, por volta de 608 cm ™, respectivamente. Estas bandas IR selecionadas
estdo de acordo com as posicOes de pico registradas na literatura (BARROS et al., 2011;
MEJIA et al., 2013; MOORE E HUDSON, 2003, GERAKINES et al., 1996; BENNETT et al.
2006; KAISER E ROESSLER, 1998). A banda selecionada a 913 cm™* é atribuida ao buteno
(C4Hs). Por comparacdo, esta banda do C4,Hg também foi identificada apoés irradiacédo de gelo
de C,Hg amorfo a 10 K por KIM et al. (2010).
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Tabela 7 - PosicBes das bandas detectadas com as correspondentes assinaturas em comparagdo com valores

da literatura.

NUmero de onda Comprimento de onda Assinatura Referéncia para a
(cm™) (um) atribuicdo da banda
608 16,44 CHs (v2) 2,7
736 13,58 CH, (vs) 2,7
753 13,28 CsHg (vs) 2,4
792 12,62 CoHy (vs) 9
821 12,18 CoHg (vi2) 2,4,7
847 11,80 C(CHs), 7
913 10,95 C4Hs 8,10
952 10,50 C,Hs (v7) 2,7,8
996 10,04 CyHg 8
1300 7,692 CHy (vg) 7,11
1375 7,27 C,Hs (vo) 2,6
1386 7,21 CoHy (v4 + vs) 1,7
1436 6,96 CoHy (vio) 2,6
1463 6,83 CoHs (v11) 1,3
1528 6,54 CHa (vy) 6, 11
1642 6,09 CyHg 8
1949 5,13 CoH, (v) 12
1958 5,10 CoH, (v) 7
2017 4,95 ? 7
2040 4,90 Cs (va) 13
2190 4,56 ?
2360 4,23 ?
2593 3,85 CHy (2vy) 6, 11
2651 3,77 CHa (2v4) 7
2740 3,64 CoHs (V2 + ve) 8
2815 3,55 CHy (v2+ va) 6
2883 3,46 CoHs (vs) 1,6
2902 3,44 CH4 (v) 6, 11
2915 3,43 CoHs (vg+ v11) 1,6

Tabela 3.1 (continuacéo)

Numero de onda Comprimento de onda Assinatura Referéncia para a
(cm™) (um) atribuicdo da banda
2941 3,40 C2H6 (V8+ Vll) 2, 3
2962 3,37 CsHg (v1) 1,12
2975 3,36 C,Hs (vi0) 2,4
3009 3,32 CH, (v3) 5,11
3093 3,23 C,oHy (vo) 3,6
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3237 3,08 C,H, (va) 2,9
3270 3,05 C,H, (v5) 2,7
3311 3,02 C.H, 9
3394 2,94 CoHa (v2+ 2vs) 9
3420 2,92 CoHy (v2+ 2vs) 9
3845 2,60 CHa (3vs) 6,7
3890 2,57 CH, (3v4) 7
4070 2,45 CoH, (v + vs) 9
4115 2,43 CHy (v2 + 2vy) 5,6
4165 2,40 CoHs 8,14
4203 2,37 CHa (vy 4 v4) 1,6
4300 2,32 CHa (v3+v4) 1,5
4394 2,27 C,Hs 8
4436 2,25 ?

4496 2,22 C,H, 14
4528 2,20 CHy (va 4 va) 5,6

Referéncia para atribuicdo da banda. [1] de Barros et al. (2011); [2] Mejia et al. (2013), [3] Moore e Hudson
(2003), [4] Gerakines et al. (1996), [5] Brunetto et al. (2008), [6] Bennett et al. (2006), [7] Kaiser e Roessler
(1998), [8] Kim et al. (2010), [9] Hudson, Ferrante e Moore (2014), [10] Gallinella e Cadioli (1997), [11]
Bennett e Kaiser (2007), [12] Moore e Hudson (1998), [13] Seperuelo Duarte et al. (2010), [14] Hudson,
Gerakines e Moore (2014).

A banda em torno de 753 cm* é atribuida ao C3Hg, modo de vibracdo vs (BARROS et
al., 2011; MEJIA et al., 2013; GERAKINES; SCHUTTE.; EHRENFREUND, 1996). Observe
que, na literatura, muitas bandas de hidrocarbonetos séo assinadas na regido do espectro de
infravermelho na faixa de 720 cm™ e 790 cm™. Por exemplo, CsHs a 731 cm™ (COMEFORD;
GOULD, 1960, KIM et al., 2010), C,H, a 736 cm™, 746 cm™, 761 cm™, 769 cm™, 770 cm™ e
792 cm* (COMEFORD; GOULD, 1960, BENNETT et al., 2007; KIM et al., 2010;
HUDSON; FERRANTE; MOORE, 2014). E possivel que haja uma contribui¢io de algumas
dessas bandas aparecendo em torno de 750 cm™. No entanto, a maior contribuicio para esta
banda é comumente atribuida ao C3Hg, como foi discutido previamente por Comeford e
Gould (1960), Gerakines, Schutte e Ehrenfreund (1996) e Moore e Hudson (2003).

No regime de mais baixas fluéncias, o propano, o etileno e o buteno ndo séo
identificados, como pode ser verificado nos espectros da Figura 27, registrados na mais baixa
fluéncia (2 x 10™ fons cm™) e na mais alta fluéncia (1,1 x 10** fons cm™). No entanto, com o
aumento da radiacdo, estas espécies sdo produzidas e, como observado na mesma figura, na
mais alta fluéncia de ions ainda apresentam um pico bem definido. Por outro lado, a producéo

da molécula C,H, é fortemente diminuida na mais alta fluéncia.
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Figura 27- Ampliaces de uma regi&o (700 cm™ a 970 cm™) do espectro de infravermelho do gelo de CH, puro a
16 K, antes (linha vermelha) e apds irradiacdo (linhas preta e azul) com assinaturas de alguns hidrocarbonetos
selecionados nesta pesquisa. Propano (C;Hs) apresenta um pico bem definido na mais alta fluéncia (1,1 x 10*
fons cm™), enquanto C,H, é fortemente diminuido nessa fluéncia final.
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Fonte: Autor.

4.4 Evolucdo da abundancia molecular com a fluéncia de ions

A Figura 28 mostra a evolugdo das densidades de coluna em funcdo da fluéncia de
ions para o CH4 e suas espécies filhas. A densidade de coluna de cada espécie foi determinada
pela Equacdo (2.2) (segdo experimental). Para 0 metano, a evolucdo da abundancia molecular
é exibida para a banda 2593 cm™. Incertezas de 20% sdo esperados devido a erros nas
medicdes das areas das bandas IR das especies e pela aplicagdo de forcas de banda da
literatura. A variagdo na densidade de coluna molecular, em funcdo da fluéncia, permite

quantificar a destruicdo de moléculas pai e formacao de moléculas filhas.
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Figura 28 - Evolucdo da abundancia molecular para o CH, e suas espécies filhas em funcédo da fluéncia apos
irradiacdo com fons energéticos (15,7 MeV *0°"). Barras de erros sdo de 20% (detalhes no texto). Uma
inclinacdo diferente para o radical CH; estd relacionado com a participacdo dessa espécie em caminhos de
reacGes para producdo de outros hidrocarbonetos, tais como C,Hg. As linhas indicam os melhores ajustes usando
a Equacdo 3.16 (linha grossa para o CH,) e Equacdo 3.17 (linhas mais finas para as espécies filhas). Secdes de
choque sédo apresentadas na Tabela 9. FEQ representa a fluéncia de equilibrio quimico (ver discussdo na secéo
4.5).

T ECERTTTT

Densidade de coluna (moléculas cm'z)

T T T T T T T T T T T T T
0,0 20x10" 4,0x10" 6,0x10" 8,0x10" 1,0x10™ 1,2x10™
Fluéncia (ions cm’z)

Fonte: Autor.

A densidade de coluna da banda do CHs; a 2593 cm™ (modo de vibragdo 2vs),
considerada a banda mais adequada do metano para quantificacdo neste trabalho, teve sua
densidade de coluna inicial e final em torno de 9,7 + 1,9 x 10" e 1,6 + 0,3 x 10"° moléculas
cm?, respectivamente, o que resulta em uma variacdo de 8,03 + 1,60 x 10'° moléculas
destruidas por cm?.

Para os hidrocarbonetos C,H,, C,H4, CoHg, C3Hg, € C4Hg, em regime de baixas e altas
fluéncias a inclinagdo da curva de densidade de coluna é similar, como pode ser visto na
Figura 28. No entanto, o radical CH3; apresenta uma diferente evolucdo de densidade de
coluna em funco da fluéncia. Para baixas fluéncias (até 10* fons cm™), o radical metil atinge
um valor maximo, e entdo decresce, sugerindo que apds mais radiacéo ele € destruido e novas
especies sdo formadas, tais como C,Hg € CsHg (ver reacdes 3.4 e 3.10). A variacdo das
densidades de coluna de todas as espécies selecionadas & mostrada na Tabela 8, bem como os
valores de forca da banda da literatura utilizados nos célculos.

E de grande importancia analisar como estas espécies poderiam ser formadas na

simulacdo de corpos gelados contendo gelos de metano expostos a radiagdo. Nesse sentido,
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esquemas de reacdes foram desenvolvidos para verificar os possiveis caminhos de reacGes
para a producdo das espécies durante a irradiagéo.
A irradiacdo de CHy inicia um conjunto rapido de reaces, resultando na formacéo de

atomos H, radical metilidina (CH), radical metileno (CH,) e radical metil (CHs):

CH, - CH; +H ,
(3.1)

CH, »CH +H, +H ,
(3.2)

CH, - CH, + 2H/H,
(3.3)

Moléculas, tais como C,Hg, podem ser produzidas pela dimerizacdo (formacdo de uma
molécula maior a partir de duas menores) de CHg liberado a partir da reacéo (3.1) (MOORE;
HUDSON, 1998). A reacdo sugerida para a producdo de etano a partir do radical metil é a

seguinte:

CH; + CH; — C,H, , (3.4)

Para a produgdo de C,H,, o caminho de reacdo sugerido € a partir de radicais CH

liberados da irradiacdo do CH,4 na reacdo (3.2):

CH +CH - C,H, . (3.5)

A molécula de etano também pode ser formada por outros caminhos de reagdes,
bem como o C,H,. Neste caso, &tomos de H séo liberados pela irradiacdo de CH,4 nas
reacoes (3.1) e (3.2) e, assim, sdo sequencialmente adicionados a C,H, para formar

C,H, e, posteriormente, C,Hs, através das seguintes reages:

(3.6)
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C,H; +H - C, H, ,
(3.7)

C,H, +H > C, Hy ,
(3.8)

C,Hs +H - C, H
(3.9)

Desde que meétodos IR ndo sdo sensiveis & baixa concentracdo de intermediarios
reativos, C,Hs (etil) e CoH3 (vinil) ndo foram facilmente detectados nos experimentos. Estas
reacGes também foram descritas previamente por Moore e Hudson (1998).

Nesta pesquisa, sugere-se ainda que o radical metil poderia originar a molécula de
propano (CsHg) por uma reacdo envolvendo o C,Hs produzido na reacdo (3.8), conforme a

reacao:

C,Hs + CH; — C3Hg
(3.10)

O propano também pode ser produzido pela reacdo de C,Hg com CH; liberado pela

irradiacdo de CHy:

(3.12)

O hidrocarboneto C3Hg foi o mais abundante produzido nesta pesquisa
experimental, com uma variacdo de densidade de coluna de 2,13 + 0,4 x 10%
moléculas cm? A identificacdo foi feita pelo modo de vibracdo vs a 753 cm?,
adotando a forca de banda da literatura de 7,0 x 10™*° cm moléculas™. Esta forca de
banda foi calculada por Mejia et al. (2013) pela normalizacdo em relagcdo a banda 2962
cm ' do propano sobre um regime de alta fluéncia, assumindo que o A-value (1,58 x
10" cm molécula™) desta espécie a 2962 cm™' (MOORE; HUDSON, 1998; BARROS
et al., 2011) é o correto. Este procedimento foi o0 mesmo reportado por de Barros et al.

(2011) para obter a forca de banda de outras espécies moleculares.
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A variacdo de densidade de coluna do propano é duas ordens de magnitude
maior do que a registrada para o CoHg (9,49 + 1,90 x 10*" moléculas cm™). Este é um
interessante resultado, ja que etano € conhecido como o produto mais abundante
produzido pela exposicdo de gelos contendo CH,4 a radiacdo (por exemplo, MOORE;
HUDSON, 2003) E provavel que isto se deva a formacio de CsHjg a partir de espécies
filhas, desde que a densidade de coluna dessa molécula cresce mais rapido a baixas
fluéncias, enquanto a densidade de coluna do CHj;, C,H4, C4Hs, € C;Hg aumenta
linearmente com a fluéncia nas mais baixas doses de radiacdo, como pode ser visto na
Figura 28. Isto é uma clara indicacdo que a formacdo de C3Hg ndo é diretamente do
CH4, mas de espécies filhas, como também discutido por Mejia et al (2013).

Dessa forma, a formacao de C3Hg é esperada a partir das reacdes (3.10) e (3.11).
Desde que a abundancia total de CH3 é 2,76 = 0,55 x 10* moléculas cm™, com sua
abundéncia consumida, via reagdo (3.10), certamente ndo deveria ser somente essa
espécie a contribuir com a formac&o do propano. Etano (9,49 + 1,90 x 10%" moléculas
cm™ no fim da irradiacdo), neste caso, contribui mais significativamente via reagdo
(3.11) para a producdo de C3Hg. Adicionalmente, a abundancia de C,Hg decresce com o
aumento da radiacdo, enquanto a abundéncia de propano aumenta (Figura 28). Isto pode
indicar que esta espécie € convertida para hidrocarbonetos, neste caso C3Hg. Portanto, espera-
se nesta metodologia experimental que uma grande fracdo do etano foi reduzida para a
formacdo de pro-pano, o que poderia justificar uma diferenca de duas ordens de magnitude
entre essas duas espécies.

Duas reacg0es, (3.13) e (3.14), sdo consideradas para a producdo de C4Hg durante a
radidlises, a partir de moléculas C,H, fornecidas pela reagéo (3.12), ou pela adi¢do entre etano

e acetileno:

CH, + CH, - C,H, ,
(3.12)

C,H, + C,H, - C,Hg ,
(3.13)

(3.14)
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Todos os possiveis caminhos de reagBes sugeridos nesta discussdo sdo resumidos na
Figura 29. Observe que 0 modelo ndo considera as sucessivas fragmentacdes do CH3 levando
aCH, + He aCH + H radicais.

Figura 29 - Esquema de possiveis caminhos de rea¢Ges para a producdo das espécies no gelo de metano puro a
16 K, durante exposicdo a radiacdo. Espécie destacadas na cor azul sdo aquelas que foram detectadas nesta
metodologia experimental.

+CHs

& /
+CH2 - CaHs v +H
- CHz

-CHs

CsHs

Fonte: Autor.

4.5 Rendimentos de formacéo e destruicdo maximos (Ymec)

Ap6s uma fluéncia de aproximadamente 6 x 10" fons cm™ (marcada com uma linha
tracejada na cor azul na Figura 28), o sistema parece atingir um equilibrio quimico, no qual a
espeécie pai produz as moléculas filhas, que também podem ser intermediarias na formacao de
novas espécies e da propria molécula pai. Nesta situacéo, a densidade de coluna das espécies
atinge um patamar, como observado na mesma figura, e a fluéncia de equilibrio (que
determina o rendimento maximo) pode ser diferente para cada molécula.

Assim, os rendimentos de formagéo e de destruicdo maximos no equilibrio quimico,
Ymec, €m nimero de moléculas destruidas ou produzidas por ion, obtidos no presente trabalho

séo dados pela seguinte equacao:

moléculas impacto™ :
p
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em que Fgq € a fluéncia no equilibrio quimico, no qual a destruicdo ou produgdo molecular
atinge seu valor maximo, No € a densidade de coluna inicial, e Ngq é a densidade de coluna no
equilibrio quimico associada a Feq.

Dessa forma, o valor de Yneq d& 0 valor méximo estimado para os rendimentos de
formagc&o ou de destruicio das espécies dentro do equilibrio quimico. E evidente que ha um
rapido decrescimento nas densidades de coluna, que é o resultado do processo de sputtering
durante 0 bombardeamento da amostra, bem como devido a participacdo das moléculas em
caminhos de reaces para formacgdo de outras espécies, como discutido na secdo 4.4. Estes
maximos rendimentos, tomados como referéncia quando o sistema atinge o equilibrio
quimico, sdo de grande importancia nesta pesquisa para estimar abundancia de moléculas no
ambiente astrofisico (como discutiremos nas implicacdes astrofisicas deste estudo).

A Tabela 8 apresenta os valores de rendimento de destruicdo e de formagdo méaximos
no equilibrio quimico, Ymeq. Valores negativos representam a destruicdo da espécie pai.
Valores na mais alta fluéncia, 1,1 x 10'* fons cm™, também sdo fornecidos para comparacao

com valores obtidos na fluéncia de equilibrio.

Tabela 8 - Variacdo da densidade de coluna calculada para o CH, e suas espécies filhas durante o
bombardeamento com ions, forgas de banda da literatura usadas para quantificacdo, bem como rendimentos de
destruicdo (somente para o CH,) e de formag¢do maximos.

Molécula Nf — N; Forca de banda [Ref.] *YiEQ Dy, x*
(moléculas cm™) (cm moléc ™) (moléc impact ) (moléc impact )

CH, -8,03 + 1,60 x 10™ 1,9x 107 [1] -730+255%x10°  -7,30 +2,55x 10°
CsHg 2,13+ 0,42 x 107 7,0 x 10 [1] 2,37+0,83 x 10° 1,93 + 0,67 x 10°
C,H, 3,15+ 0,63 x 10* 1,2 x 10 [1] 3,34 +1,17 x 10* 2,86 + 1,00 x 10*
CiHs 1,17 +0,23 x 10*® 6,0 x 10 [2] 1,23 +0,43 x 10* 1,06 + 0,37 x 10*
C,Hs 9,49 + 1,90 x 10% 1,9 x 10 [1] 2,61+0,91 x 10* 8,62 +3,01 x 10°
C,H, 2,79 +0,56 x 10* 1,5%x 10" [1] 5,91 + 2,06 x 10° 2,53 +0,88 x 10°
CHs 2,76 +0.55 x 10 2,5 x 10™ [3] 1,99 + 0,69 x 10* 2,50 + 0,87

Nota. O erro nos rendimentos é de 35% (erro estimado), considerando o sputtering e a variagdo na densidade do
gelo (entre 15% e 20%) durante a irradiacdo, e incertezas nas medicdes de densidades de coluna (~ 20%)
(detalhes no texto).

& Obtido no equilibrio quimico, considerando a fluéncia onde a destruicdo ou producdo molecular atinge um
valor méximo (detalhes no texto).

® Determinado na fluéncia final (1,1 x 10* fons cm2) para comparagdo. Neste caso, a variacéo de densidade de
coluna é Ny — N;, em que N; e N¢ sdo as densidades de coluna na fluéncia inicial e final, respectivamente.
Referéncia para a forga da banda: [1] Mejia et al. (2013), [2] Gallinella e Cadioli (1997), [3] de Barros et al.
(2011).

Desde que o rendimento de destruicdo do CH,, considerando a fluéncia final, é em
torno de 7,30 + 2,55 x 10° moléculas/impacto, e o rendimento de formacéo total das novas

espécies é cerca de 2,43 + 085 x 10° moléculas/impacto, a razdo moléculas
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produzida/destruidas é, aproximadamente, 0,33. Isso fornece uma porcentagem em relagéo ao
namero de moléculas produzidas por moléculas de metano destruidas. Isso ndo significa que
67% do metano foi perdido devido ao sputtering, j& que essa razdo nao leva em conta o
numero de carbonos em cada espécie. Com o balanco de atomos, também conhecido como
“atom budget” (termo em inglés para “orgamento de atomos”), obtém-se a quantidade de
metano requerido para dar conta das densidades de coluna dos produtos no fim da irradiacao.
Este balanco, pode ser verificado multiplicando as densidades de coluna pelo nimero de
atomos em cada espécie.

Dessa forma, no fim da irradiacdo, a soma do numero de atomos de carbono (C) nos
produtos é 7,73 + 1,5 x 10" 4tomos de carbono por cm?. Isso é consistente com 0 ndmero
desses 4tomos na espécie precursora, 8,03 + 1,6 x 10'° atomos de carbono cm™. Entdo, ~96%
do total de atomos de carbono do CH,4 foram usados na producdo das espécies filhas (~ 80%
de 4tomos de carbono para a producdo de C3Hg, ~ 7,8 % para C,H,, ~ 5,8% para C4Hg, ~ 2,4
% para C,Hg, e abaixo de 1% para a formacéo de C,H4 e CHg). O restante (~ 4%) do total de
atomos de carbono do CH,4 pode ser devido, principalmente, ao sputtering e a producao de
moléculas que ndo foram detectadas no espectro IR (por exemplo, C,Hs, CyHs, C,,
hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (HAPS), e outras). E importante deixar claro aqui
que, desde que as reacdes (3.1), (3.2) e (3.3) podem ser reversiveis, hidrogénio atdbmico e
radical metil poderiam recombinar-se para reformar o precursor metano. Entdo, o balanco de
atomos nao leva em conta as moléculas de metano produzidas.

Desde que o sputtering esta constantemente ocorrendo, os valores de rendimentos
mostrados na Tabela 8 estdo superestimados por causa da porcdo de espécies que foram
perdidas da amostra, e ndo contadas. Em outras palavras, em um cenario na auséncia de
sputtering, o rendimento das espécies devera ser maior. Neste sentido, uma estimativa de erro
de ~ 35% e dado nos valores de rendimento mostrados, considerando o sputtering e a variagdo
na densidade do gelo (entre 15% e 20%) durante a irradiagdo, bem como considerando as
incertezas devido as medidas de densidade de coluna por aplicacdo de valores de forca da
banda da literatura (~ 20%).
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4.6 Determinacdo das secOes de choque efetiva de destruicdo (para os pais) e de
formacao (para os filhos)

Para determinar a secdo de choque efetiva de destruicdo do CHy, utilizou-se a relacéo
entre a variagdo na densidade de coluna em funcéo da fluéncia (F), como descrito por Pilling
et al. (2010):

ED = exp(~0y F) ,
No

(3.16)

em que Np é a densidade de coluna no inicio do experimento, e a4 representa a secdo de
choque efetiva de destruicdo da espécie pai (CH4), em unidades de cm? e F indica a fluéncia,
em unidades de fons por cm?.

Por outro lado, a sec¢do de choque efetiva de formacéo para as espécies filhas pode ser

calculada pela relagdo fornecida por de Barros et al. (2011):

Ng(F) _ _94i+0dk 2
o = O (F —2eiroakp2) (3.17)

em que Ny (F) é a densidade de coluna das espécie filhas k em uma dada fluéncia; N; ) € a
densidade de coluna do CH, (pai) na F = 0; o« é a se¢do de choque efetiva de formacdo da
molécula filha k; a4 é a secdo de choque efetiva de destruicdo do CH, (obtida empregando a
Equacdo (3.16)), e o4k € a se¢do de choque efetiva de destruicdo de novas espécies.

Neste estudo, a terminologia “efetiva” foi utilizada para considerar o fato de que o
valor médio das sec¢Oes de choque, bem como o rendimento molecular, depende do ambiente
guimico na amostra congelada (moléculas circundantes). Portanto, tal parametro pode ter
diferentes valores localmente. Adicionalmente, a composi¢cdo da amostra muda durante o
experimento, e um valor efetivo € uma maneira de lidar com essa questdo. As secOes de
choque efetivas de formacdo e de destruicdo calculadas para as principais espécies no gelo

puro de metano irradiado sdo indicadas na Tabela 9.
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Tabela 9 - Valores calculados para as se¢des de choque de destruicdo do CH,; (o4) e se¢do de choque de
formagéo (of) para as principais espécies produzidas. Erros sdo estimados em 20% pelo ajuste nas densidades de
coluna (que tem erro de 20%).

Espécie pai oq (10 cm?)

CH, 2,32 £0,46

Espécies filhas o (10 cm?)
C3Hs 6,3x1,2
C,Hg 0,57x0,12
C,H, 0,77 +£0,15
CsHg 0,24 £0,04
C,oH, 0,11 £ 0,02
CH; 0,003 = 0,0006

Fonte: Autor.

Os resultados mostram que a secéo de choque efetiva de destruicdo para o0 metano é da
ordem de 10 ' cm?, e em torno de 10™*° cm? (valor médio) para as secdes de choque de
formacdo de espécies filhas. O o4 do metano neste experimento foi comparado com 0s
valores da literatura empregando diferentes fontes de radiagdo, tais como ions rapidos, fétons
e elétrons em gelos contendo CH,. Essa comparacdo é fornecida na secdo 6.1 para 0s

diferentes gelos irradiados neste estudo experimental.



75

5 RADIOLISE DO GELO ASTROFISICO RICO EM N, UTILIZANDO IONS
RAPIDOS DE OXIGENIO

Nesta secdo, sdo apresentados os resultados e as discussdes da irradiacdo do gelo misto
N,:H,0:NH3:CO, (98.2: 1.5: 0.2: 0.1) a 16 K, utilizando fons de oxigénio (15,7 MeV *°0°*")
para simular, aproximadamente, os efeitos das interagdes entre raios cosmicos de massa
média e particulas energéticas em gelos ricos em N, presentes em corpos do Sistema Solar
exterior. Desde que a mistura congelada apresenta espécies contendo oxigénio, moléculas
portadoras de ligacGes N-O sdos produzidas apos irradiacdo ionica. Assim, é razoavel
esperar que essas espécies produzidas estejam presentes no Sistema Solar exterior. Estes
resultados foram submetidos para revista Physical Chemistry Chemical Physics (PCCP), de
modo a complementar os resultados do CH,4 puro irradiado, publicados na mesma revista.

5.1 Evolucédo do espectro de infravermelho

A Figura 30 apresenta o espectro IR do gelo misto rico em N, a 16 K, antes e apos
irradiacdo, usando ions rapidos. Vérias bandas de absorcdo devido a vibragfes moleculares
sd0 mostradas no espectro IR (5000 a 600 cm ™), que foi deslocado para melhor visualizacao.
Estas posicOes de banda concordam com valores publicados na literatura, como € verificado
na Tabela 10.

Absorcdes a 1597 cm * e 3725 cm ™ sdo tipicas daquelas para gelos de H,O (MOORE;
HUDSON, 2003; FULVIO et al.,, 2010). Gelo de H,O ¢é também responsavel pelas
caracteristicas mais fracas proximo a 3330 cm ' e 3690 cm ™ (ZHENG; DAVID; KAISER,
2006; FULVIO et al., 2010). O pico de absorcéo forte e nitido a 2348 cm™ é devido ao modo
de wvibragdo vz do CO, (GERAKINES; SCHUTTE; EHRENFREUND, 1996;
D’HENDECOURT; ALLAMANDOLA, 1986). Outras bandas do didéxido de carbono
também aparecem no espectro, em torno de 662 cm ™, 3634 cm ™ e 4698 cm ™! (GERAKINES;
SCHUTTE; EHRENFREUND, 1996; D’HENDECOURT; ALLAMANDOLA, 1986;
SEPERUELO DUARTE et al., 2010; SICILIA et al., 2012).

Os picos centrados a 970 cm ™ e 3372 cm™ sdo os modos de vibracdo v, e vs da
molécula NHs, respectivamente (MOORE; HUDSON, 2003; D’HENDECOURT;
ALLAMANDOLA, 1986). Caracteristicas relacionadas a contaminantes, a 1350 cm™,
possivelmente devido a0 CH;COH (MOORE; HUDSON, 1998), e a 2960 cm™, atribuida ao
CH30H (PALUMBO; CASTORINA; STRAZZULLA, 1999), sdo também observadas.

Uma absorcdo fraca em torno de 2328 cm* corresponde ao modo vibracional v; da

molécula de N, na fase sélida. Essa fraca absor¢do & porque o N, apesar de bastante
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abundante na amostra, ndo tem momento de dipolo permanente e, entdo, ndo tem fortes
caracteristicas permitidas no IR. Algo similar foi discutido por Bernstein e Sandford (1999),
em que o espectro de infravermelho do gelo de N, a 12 K também mostrou uma transicdo
fraca a 2328,2 cm™, que é aumentada, significativamente, pela presenca de CO, (MOORE;
HUDSON, 2003).

Figura 30 - Espectro IR da mistura de gelo N,:H,O:NH3:CO, (98.2: 1.5; 0.2: 0.1) a 16 K, antes e ap0s irradiacédo
com fons rapidos (15,7 MeV '°0°*). A linha vermelha é o espectro antes da irradiagéo, a linha azul representa a
fluéncia mais alta (1 x 10 fons cm™). * Representa picos de contaminantes, tais como CH;COH (1350 cm™) e
CH3OH (2960 cm™). Todas as caracteristicas assinadas para as espécies precursoras e moléculas filhas estio na
Tabela 10. Quantificagbes sdo dadas na se¢éo 5.2.
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Fonte: Autor.

As bandas centradas em 1875 cm e 2235 cm * correspondem ao modo de vibracéo v,
do monoxido de nitrogénio (NO) e ao modo vibracional v3 do éxido nitroso (N,O),
respectivamente, e estdo em concordancia com experimentos da literatura (SICILIA et al.,
2012; FULVIO et al., 2009). Um pico observado a 1657 cm * no espectro de infravermelho é
assinado para o radical azide (N3) (HUDSON; MOORE, 2002) e a caracteristica em torno de
2140 cm* é tipica daquela assinada para o modo de vibracdo v; do mondxido de carbono
(CO) (GERAKINES; SCHUTTE; EHRENFREUND, 1996; D’HENDECOURT;
ALLAMANDOLA, 1986).

Uma tentativa de identificacdo do ion cianeto (OCN") foi observada em torno de 2150
cm'. A posicdo desta caracteristica do OCN™ é proxima da registrada por Raunier et al.

(2004) em um experimento com gelos de H,O e NHj; e suas misturas a 10 K. Estes autores
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observam que OCN'" é caracterizado por uma intensa banda de infravermelho a 2151 cm™ no
gelo de NH3, e 2167 cm™ em gelos mistos de NHa/H,0.

Acido isocianico (HNCO) foi observado através da sua caracteristica de infravermelho
a 2240 cm* (modo de vibragdo v,), que esta de acordo com o experimento de Raunier et al.
(2004) com gelo puro de H,0O, e com gelo misto de NH3/H,O, ambos a 10 K, nos quais 0
4cido isocianico foi localizado a 2242 cm™ e 2246 cm™, respectivamente.

A Figura 31 apresenta uma regido ampliada do espectro IR obtido durante o
experimento de irradiacdo da mistura de gelo rica em N, onde algumas dessas bandas IR
relacionadas a novos produtos séo evidenciadas, tais como 6xidos de nitrogénio (por exemplo
NO e N,0), bem como CO, HNCO e OCN'.

Figura 31 - Regido expandida do espectro IR da Figura 30 para identificacdo de bandas de algumas das novas
espécies, produzidas pelo bombardeamento do gelo misto N»:H,O:NH5:CO, (98.2: 1.5: 0.2: 0.1) a 16 K, usando
fons rapidos (15,7 MeV *0°"). Os picos centrados em 2328 cm ™ e 2280 cm* correspondem as espécies
precursoras N, e CO,, respectivamente.
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Fonte: Autor.

Tabela 10 - Posi¢do de banda, comprimento de onda e assinaturas para espécies precursoras e suas espécies
filhas obtidos nesta metodologia experimental, em comparacdo com os valores da literatura

Espécies Numero de onda Comprimento de onda  Referéncia
(cm™) (Hm)
Espécies precursoras

N, (1) 2328 4,29 [1]
H,0 () 1597 6,26 [2, 6]
H,0 (1) 1630 6,13 [3]
H,0 (1) 3330 3,00 [4]
OH-db 3690 2,71 [5]
OH-db 3698 2,70 [5]
OH-db 3725 2,68 [5]
NH;3 (v7) 970 10,30 [6]
NH;3 (v3) 3372 2,96 [3,7]

NH; (vs) 1619 6,17 [71
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NH; (v,) 1150 8,69 [3]
NH; (va) 1630 6,13 [3]
CO, () 662 15,10 [7,8]
3C0, (v5) 2281 4,38 [7,9]
CO, (vs) 2348 4,25 [7,9]
? 3547 2,81
CO, (254 v3) 3634 2,75 [7, 10]
CO, (vy 4 v3) 3714 2,69 [9, 10]
CO, 4698 2,12 [11]
Produtos
N,O (v1) 1290 7,75 [11,12]
NO, (v3) 1615 6,19 [12]
N3 (V3) 1657 6,03 [13, 14]
NO (v1) 1875 5,33 [11]
CcO (Vl) 2140 4,67 [71 8, 9]
OCN' (v3) 2151 4,64 [15, 16]
N,O (vs) 2235 4,47 [12]
HNCO (v,) 2240 4,46 [15, 17]

Referéncias. [1] Bernstein e Sandford (1999), [2] Bennet et al. (2007), [3] Moore et al. (2007), [4] Zheng et al.
(2006), [5] Fulvio et al. (2010), [6] Moore ¢ Hudson (2003), [7] D’Hendecourt ¢ Allamandola (1986), [8]
Gerakines et al. (1996), [9] Gerakines et al. (1995), [10] Seperuelo Duarte et al. (2009), [11] Sicilia et al. (2012),
[12] Fulvio et al. (2009), [13] Hudson e Moore (2002), [14] Tian et al. (1988), [15] Raunier et al. (2004); [16]
Pilling et al. (2009), [17] Gerakines et al. (2004).

5.2 Evolucdo da abundancia molecular com a fluéncia de ions

A densidade de coluna molecular das espécies identificadas neste experimento
(calculadas pela Equacdo 2.2) foram determinadas por uso das forcas de banda apresentadas
na Tabela 11. A evolucdo da densidade de coluna das espécies precursoras em funcdo da
fluéncia de ions é mostrada na Figura 32. Erros de 20% sdo esperados devido as incertezas
nos parametros utilizados nesta pesquisa (ver secdo experimental). Para 0 N, a mais
abundante espécie pai da mistura de gelo irradiada, consideramos o pico centrado em 2328
cm™?, que tem forca de banda estimada em 1,4 x 10 cm molécula® (BERNSTEIN;
SANDFORD, 1999). Como discutido por estes autores, N, (modo de vibracdo v;) em gelos
contendo ~5% de CH,4, CO ou NH3 tem uma similar forca de banda ao do gelo puro de N, (da
ordem de 10> cm molécula™). No entanto, a presenga de CO; produz alguns efeitos no gelo
de nitrogénio. Por exemplo, mesmo a baixas concentra¢des, o0 CO, aumenta a for¢a de banda
do N3 (v1). Assim, um célculo correto da densidade de coluna do nitrogénio molecular devera
considerar esta situacdo, como utilizado nesta pesquisa. Dessa forma, a densidade de coluna
inicial e final do N foi estimada aqui em torno de 2,1 + 0,42 x 10* moléculas cm? e 1,15 +

0,23 x 10" moléculas cm, respectivamente.
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Figura 32 - Evolucdo das densidades de coluna das espécies precursoras, obtida a partir do espectro de
infravermelho durante o bombardeamento do gelo misto N,:H,0:NH5:CO, (98.2: 1.5: 0.2: 0.1) a 16 K irradiada
com fons (15,7 MeV °0°"). Incertezas sdo de 20%. N é a mais abundante espécie produzida. As linhas indicam
os melhores ajustes usando a Equacdo (3.16) (linhas grossas para espécies pai) e Equacdo (3.17) (linhas finas
para as espécies filhas). A sigla FEQ significam Fluéncia de Equilibrio Quimico, a partir da qual o sistema atinge
o0 equilibrio quimico (ver discussdo em se¢do 5.3).
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Fonte: Autor.

Neste experimento, a segunda espécie parental mais abundante é H,O. Antes da
irradiacdo, a densidade de coluna do gelo de 4gua foi estimada em torno de 3,21 + 0,64 x 10*
moléculas cm 2. Este valor foi calculado considerando a banda localizada a 1597 cm™, que
tem forca de banda de ~ 9,6 x 10™*® cm molécula™ (BENNETT et al. 2007). No fim da
irradiacdo, a densidade de coluna do H,O torna-se ~25% mais baixa, em torno de 7,57 = 1,5 x
10'® moléculas cm 2. Enquanto as abundancias de N, e H,O parecem ter uma taxa de
destruicdo similar em funcdo da fluéncia, NH3z apresenta um comportamento diferente.
Durante o bombardeamento, a abundancia molecular da amonia decresce muito mais rapido
com o aumento da dose de radiacao, passando de 3,62 + 0,72 x 10 moléculas cm 2 no inicio
do experimento, chegando a 3,91 + 0,78 x 10™ moléculas cm 2 no fim (em torno de 11% do
valor inicial). Isso se deve, possivelmente, porque a altas doses de radiacdo a amdnia é mais
facilmente dissociada em comparagdo com outras espécies pai, liberando radicais NH ou NH;
para reagir e formar novas espécies. Esta observacdo é consistente com outros estudos
experimentais, que sugerem as seguintes reacdes (HUDSON; MOORE; GERAKINES, 2001;
RAUNIER et al., 2004) para o consumo de aménia:
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NH; — NH, +H ,
(4.1)

NH, + CO — H + HNCO ou
(4.2)

NH + CO — HNCO
(4.3)

Posteriormente, HNCO pode reagir com NHj3 presente, como a segulir:

HNCO + NH; - NH, "+ OCN ™ .
(4.4)

No caso em que essas reacdes sao muito eficientes, espécies tais como NH e NH; (ndo
identificadas neste experimento) podem rapidamente ser convertidas dentro da matriz de gelo
(como também discutido por GERAKINES; SCHUTTE; EHRENFREUND, 1996). Na
Tabela 11 sdo inseridas as variagdes de densidade de coluna das espécies, juntamente com as

forcas de banda da literatura utilizadas nos calculos.

5.2.2 Densidades de coluna das novas espécies produzidas

A Figura 32 também mostra a evolugdo das densidades de coluna para as espécies
filhas em funcdo da fluéncia. N3 é a espécie mais abundante produzida, com uma densidade
de coluna final de 1,1 + 0,2 x 10*® moléculas cm 2, obtida considerando a caracteristica IR a
1657 cm™ e a forca de banda de 7,2 x 10% cm molécula* (HUDSON; MOORE, 2002;
SANDFORD et al., 2001). A densidade de coluna do CO foi tracada através do modo
vibracional vy, utilizando a forca de banda de 1,1 x 10" cm molécula* (GERAKINES et al.,
1995). A abundancia do monoxido de carbono aumenta com a fluéncia, atingindo uma
densidade de coluna final de ~ 3,8 + 0,7 x 10" moléculas cm 2. O possivel caminho de reacio
do CO é descrito pela simples reacdo ocorrendo durante o bombardeamento pelos ions:
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€O, > CO+0
(4.5)

Mondxido de carbono poderia também ser formado pela Equacdo 4.6 abaixo, e € um
importante intermediario para a formacdo de HNCO nas reacoes (4.2) e (4.3). A abundancia
do 4cido isocianico, que atinge um maximo de 5,7 + 1,1 x 10" moléculas cm?, foi obtido
com a forca de banda com valor de 1,6 x 10™® cm molécula™® (GERAKINES; MOORE;
HUDSON, 2004). Esta espécie foi a que apresentou a menor abundancia, seguido do OCN"
(densidade de coluna final de 4,6 + 0,9 x 10'* moléculas cm™).

Os trés oxidos de nitrogénio (NO, NO,, N20), produzidos no gelo misto rico em No,
tiveram também suas abundancias medidas. A densidade de coluna de NO; é 1,5 + 0,3 x 10'°
moléculas cm?, sendo mais alta do que a abundancia de NO (1,3 + 0,2 x 10 moléculas
cm2). E interessante perceber na Figura 32 que, no regime de baixa dose de radiacdo, a
densidade de coluna do dioxido de nitrogénio (NO) aumenta rapidamente em comparagédo
com outras espécies, e entdo didxido de nitrogénio torna-se a espécie mais abundante no fim
do experimento. Isso se deve, provavelmente, porque moléculas de NO, produzidas pela
Equacdo (4.7), e &tomos de oxigénio (O), fornecidos pela dissociacdo de didxido de carbono a
partir da Equacdo (4.5), podem contribuir com grande eficiéncia para este incremento do NO,
no inicio do experimento. O conjunto de reacdes para formacdo de NO, foi proposto como a

sequir:

N, >N+N ,
(4.6)

N + CO, — NO + CO ,
(4.7)

NO + 0 - NO,
(4.8)

Em relacdo ao 6xido nitroso (N2O), é aguele com menor abundancia entre os 6xidos
de nitrogénio produzidos nesta metodologia experimental. O coeficiente de absor¢do da banda

dessa espécie, localizada a 2235 cm™, foi retirado de Fulvio et al. (2009), 5,6 x 10 c¢m
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molécula™*, rendendo uma densidade de coluna final em torno de 1,6 + 0,3 x 10" moléculas
cm 2 Na producdo de 6xido nitroso, um &tomo de oxigénio poderia ser adicionado a uma

molécula de nitrogénio neutra, como descrito na reacdo a seguir,

N, + 0 - N,0
(4.9)

Esta reacdo poderia ser um caminho valido para a formagdo de N,O em ambientes
congelados no Sistema Solar exterior, tais como Plutdo e Tritdo, como também sugerido por
Jamieson et al. (2005).

5.3 Rendimentos de destruicéo e formagéo no equilibrio quimico (Ymeq)

Os rendimentos de destruicdo e formacdo maximos (em ndmero de moléculas
destruidas ou produzidas por impacto) foram definidos pela Equacéo (3.15). Aqui, a fluéncia
de equilibrio quimico (FEQ), a partir da qual o sistema atinge o equilibrio quimico, se deu em
torno de uma fluéncia de 5 x 10%* fons cm™ (linha tracejada na Figura 32). Neste caso, ndo
houve decrescimento nas densidades de coluna das espécies, ao contrario do experimento do
gelo de CH, puro irradiado, onde a abundéncias de algumas espécies tiveram uma diminuicao
nas doses finais de radiacdo, como resultado do processo de spputering (ver discussao na
secdo 4).

A Tabela 11 apresenta os valores de rendimentos de destruicdo e formagdo no
equilibrio quimico. Estes rendimentos também foram usados para estimar a abundancia de
especies de gelos ricos em N, expostos a radiacdo em corpos gelados no Sistema Solar
exterior (ver implicacdo astrofisica, ou se¢do 7). Esta mesma tabela, também mostra a
abundancia relativa percentual no equilibrio quimico (AEQ), que é a relativa abundéncia de

uma dada espécie apds o sistema atingir o equilibrio quimico, seguindo a expressao:

AEQ (%) = zszkT(if;) x 100 ,

(4.10)
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em que Neg) é a densidade de coluna maxima de cada espécie pai (i) ou filha (k) apds o

sistema atingir o equilibrio quimico.

Tabela 11 - Rendimentos de destrui¢do e formacdo maximos no equilibrio quimico (Yneg), variagdo de densidade
de coluna durante o bombardeamento com ions, e abundancia relativa percentual no equilibrio quimico (AEQ)
para as espécies. Ny é a densidade de coluna inicial, e Nyngg € a densidade de coluna méaxima no equilibrio

quimico.

Posicdo Espécie *Ngg — No Forca de banda [Ref.] Ymec AEQ
(cm™) (Moléculas cm™) (cm moléc™) (moléc impact™) (%)
ESDéCieS precursoras
2328 N, -9,80 + 1,96 x 10*® 1,4 x 10 [1] -9,80+343x10° 96,76 + 19,35
1597 H,O  -2,46 +0,49 x 10" 9,6 x 108 [2] -2,46 + 0,86 x 10* 2,43 +0,48
1620 NH;  -3,23+0,64 x 10 4,7 x 108 [3] -323+1,13x10°  0,33+0,06
2348 CO, -4,90+0,98 x 10'° 7,3x 10 [4] -490+1,71x10°  0,48+0,09
Espécies filhas

1657 N; 1,13+0,22 x 10*® 7,2 x10% [5] 1,13+0,39 x 10° 97,10+ 19,42
1875 NO 1,27 £ 0,25 x 10% 4,5 % 108 [6] 1,27 + 0,44 x 10° 1,10 £ 0,22
1615 NO, 1,52 + 0,30 x 10% 6,2 x 108 [7] 1,52 + 0,53 x 10° 1,30 + 0,26
2235 N,O 1,56 + 0,31 x 10% 5,6 x 107 [7] 1,56 + 0,54 x 10° 0,13+ 0,02
2140 co 3,76 £ 0,75 x 10 1,1 x 10% [8] 3,76 + 1,31 x 10? 0,32 + 0,06
2240 HNCO  5,75+1,15 x 10" 1,6 x 10%° [9] 5,75+ 2,01 < 0,01 + 0,002
2151 OCN  4,60+0,92 x 10" 4,0 x 107 [10] 460+161x10" <0,01+0,002

Nota. O erro nos rendimentos € de 35% (erro estimado), considerando a variacdo na densidade do gelo (entre
15% e 20%) durante a irradiacdo, e incertezas nas medi¢des de densidades de coluna (~ 20%) (detalhes no texto).
* Valores considerando a fluéncia no equilibrio quimico (Fgg), onde a destruigdo ou produgdo molecular atinge
um valor maximo (detalhes no texto).

Ref. [1] Bernstein e Sandford (1999), [2] Bennett et al. (2007), [3] Giuliano et al. (2014), [4] D’Hendecourt e
Allamandola (1986), [5] Hudson e Moore (2002), [6] Sicilia et al. (2012), [7] Fulvio et al. (2009), [8] Gerakines
etal. (1995), [9] Gerakines et al. (2004), [10] Pilling et al. (2009).

A abundancia relativa percentual no equilibrio quimico (AEQ) para as especies filhas
mostrou um valor em torno de 97% para o N3, em torno de 1% para 0 NO e NO,, e abaixo de
1% para demais espécies. Observe, entdo, que a espécie N3 representa quase a totalidade das
especies filhas produzidas. Isto é justificado porque, como o nitrogénio molecular é a espécie
pai mais abundante, ha muitas moléculas de N, que sofrem dissociagdo para produzir atomos
de nitrogénio (N), alguns dos quais reagem com outras moléculas de N, para formar o radical
N3, de acordo com a seguintes reagdes (HUDSON; MOORE, 2002):

N, > N+N
(4.11)

N+N, - N;
(4.12)
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No equilibrio quimico, o rendimento de destruicdo méaximo do N é -9,80 + 3,43 x 10°
moléculas impacto™. Isso estd na mesma ordem de magnitude do valor estimado no
processamento do gelo de N,:CH, (95:5) empregando o mesmo tipo de projétil (ver Secao 6).
O rendimento do N3, a mais abundante espécie produzida, foi de ~1,13 + 0,39 x 10° moléculas
por impacto de ions, enquanto no referido gelo de N»:CH,4 (95:5) irradiado o valor estimado
foi uma ordem de magnitude mais baixo, 1,3 + 0,4 x 10* moléculas por impacto. Este
resultado revela que, se a abundancia de uma segunda molécula for aumentada, a diminuicéo
da abundancia relativa de N, provavelmente reduziria a eficiéncia das reacfes de atomos N,
diminuindo o rendimento de Ns.

A Tabela 12 apresenta as secOes de choque efetivas de destruicdo e formacao,
determinadas pelas Equaces (3.16) e (3.17), que foram descritas na Secéo 3. Para as espécies
precursoras, os valores foram da ordem de 10" cm?, enquanto para as espécies filhas o valor
médio é da ordem de 10" cm® Os valores mostrados nesta tabela, para as espécies
precursoras, sdo comparaveis aos valores publicados na literatura para gelos irradiados com
outros tipos de projéteis. Para a secdo de choque efetiva de destruicdo do H,O, bem como
para 0 CO,, estdo de acordo como aqueles fornecidos por Pilling et al. (2010) e por Barrros et
al. (2015), os quais estimaram as secOes de choque efetiva de destruicdo para estas espécies

com valores entre 102 cm? e 107 ¢cm?,

Tabela 12 - Valores calculados para as segdes de choque efetiva de destrui¢do (sy) e de formagéo (o) para
espécies precursoras e para as principais espécies produzidas, respectivamente. O erro € estimado em torno de
20%.

Espécies precursoras 04 (10 cm?)
N, 3,8+£0,7
H,O 57+1,1
NH; 41+08
CO, 50£1,0
Espécies filhas o7 (10 cm?)
N 15+0,3
NO 1,7+0,3
NO, 0,7£0,1
N,O 1,3£0,2
CcoO 0,8+£0,1

HNCO 12+0,2
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OCN’ 0,6+0,1

Fonte: Autor.

A molécula NH3 tem secdo de choque efetiva de destruicdo determinada neste trabalho
de cerca de 4,1 x 103 cm?, uma ordem de magnitude mais alto do que o valor estimado por
Bordalo et al. (2013), 6,1 x 10 cm?, em irradiagdo de gelos mistos NH3z:H,0O (1:1) com fons
®Ni*** de 536 MeV, simulando bombardeamento por raios césmicos de tais gelos em nuvens
moleculares densas. A partir desse resultado, observa-se que a destruicdo de gelo de amonia é
aumentada na presenca de grandes concentrac@es de nitrogénio na mistura congelada, como é
0 caso do gelo estudado aqui.

Para 0 N (3,8 x 10™ cm?), os valores também sdo comparéveis aos fornecidos na
literatura. Na proxima secdo, é fornecida uma comparacdo para a se¢do de choque efetiva de
destruicdo dessa espécie, obtida neste experimento, com aquelas obtidas em diferentes
composicdes de gelos processados com outros tipos de projéteis, tais como ions, elétrons,

fotons, etc (ver subsecdo 6.4.1).
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6 PROCESSAMENTO ENERGETICO DO GELO MISTO N,:CH, (95:5)
EMPREGANDO RAIOS-X E IONS RAPIDOS

Nesta sec¢éo, apresentamos os resultados e as discussdes para o gelo N,:CH,4 (95:5) processado por
fétons ionizantes (energia de 6 a 2000 eV) e fons energéticos (15,7 MeV **0**). Como o nitrogénio e o
metano formam os gelos mais abundantes em corpos gelados no Sistema Solar exterior, tais como
Tritdo, Titd, Plutdo e outros varios objetos do Cinturdo de Kuiper, € de grande interesse aqui
comparar os efeitos fisico quimicos provocados por fotons ionizantes (simulando a radiacéo solar) e
fons rapidos (simulando o vento solar, particulas magnetosféricas e raios cosmicos) em tais misturas
de gelos presentes nesses objetos astrondémicos, e comparar os resultados obtidos com processamento
energéticos de gelos puros.

Estes resultados foram submetidos para a revista ApJ (The Astrophysical Journal) em

17/05/2017.

6.1 Evolugao do espectro de infravermelho

Como nos experimentos anteriores, durante a etapa de irradiacdo da amostra, houve
mudancas quimicas devido ao processamento do gelo. Os espectros de infravermelho das
amostras apresentaram mudancas em funcdo da fluéncia, o que indica a destruicdo de
moléculas precursoras e 0 aparecimento de varias novas espécies, incluindo hidrocarbonetos e
compostos nitrogenados. A lista de novas espécies formadas é compilada na Tabela 13,
juntamente com as assinaturas vibracionais.

A Figura 33a mostra o espectro de infravermelho do gelo misto N2:CH,4 (95:5), a 12 K,
registrado no experimento empregando fotons ionizantes, antes e apos irradiacdo. A Figura
33b apresenta uma evolucdo quimica similar da amostra, a 19 K, antes e apds irradiagdo com
ions energéticos, nas fluéncias indicadas. Cada espectro foi deslocado para melhor
visualizacdo. Uma inser¢do nos painéis mostra uma pequena caracteristica do N, (v1) nos
gelos. Curiosamente, a caracteristica do N, € mais ampla no gelo produzido no GANIL, o que
pode estar relacionado com a abundéncia de N, bem como com a taxa de deposi¢do, ou ainda
com a espessura da amostra.

Em ambos os paineis, alguns picos menores sao identificados como contaminantes,
devido ao gas residual na camara de vacuo (principalmente H,O e CO;). Assim, também
foram considerados como contaminantes as espécies filhas relacionadas a moléculas contendo
atomos de oxigénio (por exemplo, CO a 2139 cm™, HCO a 1861 cm™, H,CO a 1499 cm™ e

outros). Observe que os projéteis de oxigénio tém energia suficiente para atravessar o gelo e
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séo parados e implantados somente no substrato de ZnSe. Portanto, eles ndo podem contribuir

em reac¢Ges com as moléculas precursoras e fazer parte de novos produtos.

Figura 33 - Espectro de absorbancia de gelos similares obtidos em dois diferentes laboratérios. (a) Espectro de
infravermelho do gelo N,:CH, (95:5) a 12 K irradiado com f6tons ionizantes (energias de 6 até 2000 eV), antes e
apos irradiacdo, e (b) Espectro de infravermelho do gelo N,:CH,4 (95:5), a 19 K, irradiado com ions energéticos
(15,7 MeV **0°"). Uma ampliacio do espectro IR foi inserida para melhor visualizacdo da pequena caracteristica
do N, (v4), em torno de 2328 cm™, em cada experimento.
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Fonte: Autor.

Neste trabalho, alguns picos intensos no espectro de infravermelho em torno de 1304
cm ' e 3018 cm™', bem como outros picos menores proximos a 2820 cm ™', 2593 cm ™', e 3855
cm' foram assinados para o CH,. Estas posicdes de banda estdo de acordo com aquelas
assinadas nos trabalhos de Kaiser e Roessler (1998), Bennett et al. (2006), Moore e Hudson
(2003), e outros experimentos da literatura. A espécie pai mais abundante, N,, foi observada
em torno de 2328 cm™ (por exemplo, BERNSTEIN; SANDFORD, 1999).

Em ambos experimentos, o &cido isocianidrico (HNC) é identificado proximo a 2037
cm™ e 3565 cm™, enquanto cianeto de hidrogénio (HCN) é observado em torno de 747 cm™,
3135 cm™ e 3284 cm™. Os picos a 608, 1641, e 3070 cm™ sdo atribuidos ao radical CHs,
buteno (C4Hs) e radical CH, respectivamente.

Um pico em torno de 1657 cm™* em ambos os espectros de infravermelho é assinado
para o radical N3 (v3). A posicao desta absorcdo concorda muito bem com os experimentos da
literatura empregando protons para a irradiacdo de gelo puro de N e gelos mistos ricos em
N,. Hudson e Moore (2002), discutem que a molécula N3 é observada somente no caso de
bombardeamento por ions, e é ausente no caso de radidlise por fotons UV. Esta diferenga, em
produtos quimicos durante processamento de gelos ricos em N, poderia ser usada para

identificar processos dominantes através de irradiacdo de gelos por ions no espaco. No
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entanto, Vasconcelos et al. (2015) também observaram a producdo do radical N3 durante o
processamento de gelos ricos em Ny, empregando fétons ionizantes (banda larga de raios-X

até 2000 eV) e raios cosmicos analogos (15,7 MeV °0°*

ions). Tais medidas apontam que a
producdo de N3 ndo é uma exclusividade de gelos irradiados com ions, podendo ser induzida
também por raios-X moles.

As bandas centradas em 955 cm™ (1) e 3100 cm™ (vg) s&o absorcdes do etileno (CoHy).
Uma caracteristica a 2096 cm ™ foi assinada para o modo de vibracdo v, do diazometano
(CH:Ns,). Por outro lado, a banda larga localizada a 1105 cm™ é assinada para a amonia (NHs)
(v2). Outras trés bandas da amoénia também foram observadas em ambos o0s experimentos, em
torno de 971 cm™ (v,), 3373 cm™ (v3) e 3390 cm™ (v3).

O etano (C;Hg) tem bandas observadas a 824 (v12), 1463 (v11), 2890 (vs), 2922 e 2950
(ve + v11), 2968 (v1) e 2985 cm * (v10), concordando muito bem com os valores da literatura
(BENNETT et al., 2006; KAISER; ROESSLER, 1998).

A caracteristica espectral centrada em 3273 cm™ é atribuida ao C,H, (v3). Por outro
lado, a banda localizada a 3286 cm™, atribuida a0 HCN, é préxima a esta banda do C,Hs,
onde é vista como um ombro do cianeto de hidrogénio nesta regido (ver Figura 34). No
entanto, HCN é a maior fonte da caracteristica 3286 cm™ em gelos mistos N,:CH,4, como
discutido por Hudson e Moore (2003). Para resolver este problema de bandas na regido de
3270 a 3290 cm™, foi considerado o intervalo de integracdo. No experimento com fotons, para
0 C,H, o intervalo de integracéo foi definido de 3277 a 3263 cm™, e para 0 HCN o intervalo
considerado foi na regido de 3295 a 3278 cm™. Por outro lado, no experimento com fons
rapidos, o intervalo de integracdo para o acetileno foi na regido de 3282 a 3270 cm™ e para o
cianeto de hidrogénio o intervalo definido foi de 3292 a 3283 cm™.
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Figura 34 - Comparacdo das carateristicas do HCN e C,H, a 3284 cm™' e a 3273 cm', respectivamente, no
espectro de infravermelho (regi&o de 3400 a 2860 cm™). (a) Experimento com os raios-X e (b) experimento com
os fons rapidos (15,7 MeV '°0*). As linhas azul e vermelha sio o espectro antes e ap6s irradiacdo, nessa ordem.
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Fonte: Autor.

Tabela 13 - Caracteristicas de absor¢ao observadas no espectro de infravermelho durante os experimentos

Ndmero de onda Assinatura GANIL LNLS /LASA Referéncia
(cm™)
608 CHs (vp) Irradiado Irradiado [1,2,3]
747 HCN (v,) Irradiado Irradiado [2, 4]
824 C,Hg (v12) Irradiado Irradiado [5, 6]
955 CoH, (v7) Irradiado Irradiado [5, 6]
971 NH; (v,) Irradiado Irradiado [2]
1105 NH; (v) Irradiado Irradiado [7]
1304 CHy (vg) N&o irradiado N4o irradiado [2,5, 6]
1463 CoHg (v1a) Irradiado Irradiado [5]
1657 N3 (v3) Irradiado Irradiado [3,8,9]
2037 HNC (v3) Irradiado Irradiado [3, 4]
2098 CH,N, (1) Irradiado Irradiado [2]
2328 Ny (vq) Irradiado Irradiado [2,10]
2593 CHy (2vy) Né&o irradiado N&o irradiado [2,5, 6]
2821 CHy (vo + vy) Né&o irradiado Né&o irradiado [2,5,6]
2890 CoHg (vs) Irradiado Irradiado [5]
2922 CoHe (vg+ v11) Irradiado Irradiado [5]
2950 CoHg (vg+ v11) Irradiado Irradiado [11]
2968 CoHg (vy) Irradiado - [5]
Tabela 5.1 (continuacéo)
Ndmero de onda Assinatura GANIL LNLS /LASA Referencia
(cm™)
2985 CoHg (v1g) Irradiado Irradiado [2,5]
3018 CH, (v3) N&o irradiado N&o irradiado [2,5,6]
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3070 1¥CcH, Irradiado Irradiado [6]
3100 CoH4 (vo) - Irradiado [2,5]
3135 HCN (v3) Irradiado Irradiado [2]
3273 CoH5 (v3) Irradiado Irradiado [1,2,3]
3286 HCN (vy) Irradiado Irradiado [3,4]
3373 NH; (v3) - Irradiado [7]
3390 NH; (v3) Irradiado Irradiado [7]
3565 HNC (v,) Irradiado Irradiado [3.4]
3855 CH, (3vs) Néo irradiado Né&o irradiado [2,5,6]

Referéncias. [1] Milligan e Jacox (1967a), [2] Moore e Hudson (2003), [3] Wu et al. (2013), [4] Milligan e Jacox
(1967b), [5] Bennett et al. (2006), [6] Kaiser e Roessler (1998), [7] d’Hendecourt ¢ Allamandola (1986), [8] Tian
et al. (1988), [9] Hudson e Moore (2002), [10] Bernstein e Sandford (1999); [11] Kim et al. (2010).

6.2 Evolucao das densidades de coluna com a fluéncia

A Figura 35 mostra a evolugdo das densidades de coluna em funcéo da fluéncia para
espécies precursoras N, e CH,4 e para as novas espécies produzidas, apos irradiacdo com 0s
fétons e com os ions. Para ambos os feixes, a dependéncia da densidade de coluna das
espécies pai e filhas com a fluéncia foi ajustada com as Equacdes (3.16) e (3.17),
respectivamente.

E importante notar que a inclinagdo de ambas espécies pai, no experimento com
fotons, é mais baixa do que no experimento com ions. De fato, as modificacBes na amostra
processada pelos fotons sdo menos perceptiveis comparada aos ions, porque, a altas fluéncias
de radiacdo, os ions continuam a liberar sua energia ao longo do comprimento da amostra, que
é mais modificada, enquanto os fotons séo fortemente absorvidos. Para as espécies filhas, no
regime de baixas doses de radiacdo, a inclinagdo é similar nos dois experimentos, indicando

que as espécies sao facilmente formadas ap6s fotdlise e radidlise da mistura de gelo.
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Figura 35 - Evolucéo das densidades de coluna em fungdo da fluéncia de (a) fétons ionizantes e (b) ions rapidos.
As linhas indicam os melhores ajustes usando a Equagdo 3.16 (linhas mais largas para as espécies pai) e Equacao
(3.17) (linhas mais finas para espécies filhas). Incertezas sdo de 20%. FEQ é a Fluéncia de Equilibrio Quimico,
enquanto FEE representa a Fluéncia de Energia Equivalente (ver discussfes nas subsecfes 6.3 e 6.4).

107 . - T ' T T :
" EFEE ‘EQ a) _ )
210 1"“—'*l——-‘.__- : E "
3 : . N 2
2 104! ] 2 Z -
2 T - 5 5 GH z o N,
g 1074 CH, M > o - CH, 1
. - : * @ NH s
= s 2 o3 = X
ERE i D 3 Heny 2 HCN, e
8 S B - & C.H g £
2 - 2 o ~_C.H
SRCRE 1 ¥ Yen B S .
-:f v ; Ea HNC EE C,H
o8 ] E e le
2 ? 2 04 FEE FEQ E
{
10" |I L T L T ) 10" 4y T T T T T T
0.0 20x10®  40x10®  60x10"®  &0x10™  10x10" 0 ixid™ 2x10™ 3x10" 4x10™ S5xi0"™ 6xi0"  7x10"
Fluéncia {[drons c.'ITI."\II Fluéngia (ions cm :|

Fonte: Autor.

6.3 Rendimentos de destruicéo e de formagdo maximos no equilibrio quimico (Ymeq)

Os rendimentos de destruicdo e de formagcdo maximo no equilibrio quimico foram
definidos na Secdo 4. Aqui nesta metodologia utilizando misturas de nitrogénio e metano
irradiada com f6tons ionizantes e com ions energéticos rapidos, o sistema atinge o equilibrio
quimico apés as fluéncias 4,1 x 10* fétons cm™ e 3 x 10™ fons cm™, respectivamente (ver
linhas tracejadas nas Figuras 35a e 35b). Observe que a evolugdo molecular tem um rapido
decrescimento nas densidades de coluna em doses finais de radiacdo, que € o resultado do
processo de sputering e pela participacdo (mais eficiente) de algumas moléculas em caminhos
de reacdo para formacdo de outras espécies, como discutido na secdo 4. Os rendimentos
maximos na regido de equilibrio quimico foram calculados e os valores obtidos sdo resumidos
na Tabela 14, que também mostra os valores calculados de AEQ (abundéncia relativa no

equilibrio quimico), definida na se¢éo 5.



92

Tabela 14 - Rendimentos de destrui¢do e de formagéo no equilibrio quimico (Ymeq), variacéo de densidade de
coluna durante o experimento e abundancia relativa no equilibrio quimico (AEQ) de espécies precursoras e
filhas. Ny € a densidade de coluna inicial e Neq € a densidade de coluna maxima no equilibrio quimico. Valores
negativos na variagdo de densidade de coluna representam a destruicdo da espécie pai.

Posicdo Espécie *Neg— No Forca da banda [Ref.] b Ymeg AEQ
(cm™) (moléculas cm™) (cm moléculas™) (moléculas/impacto) (%)

Fdtons ionizantes (fétons com energia de 6 a 2000 eV)

Espécies precursoras

2328 N, -3,70 +0,74 x 10® 4,1 x 10%[1] 4,25+1,48 x 10 95,4 + 19,0
2821 CH, -1,78 +0,36 x 10"/ 3,3x10™[2] 2,04 40,71 x 10 4,59 + 0,92
Novas espécies
1657 N, 6,90 + 1,38 x 10% 7,2 x 10%°[3] 1,68 +0,59 x 10" 82,72+16,54
1105 NH; 3,63+0,73 x 10%° 1,1 x 10" [4] 417 +1,46 x10° 4,35+ 0,87
3286 HCN 1,70 + 0,34 x10™ 3,5 x 1078 5] 4,15+ 1,45 x 107 2,04 +0,41
3565 HNC 2,68 + 0,54 x 10*° 1,3x 10 [5] 4,62+ 1,62 x 10" 0,32 + 0,06
3273 C,H, 2,08 + 0,42 x 10%° 3,2 x 10 [6] 2,39+0,84 x 10 0,25 + 0,05
955 CoHq4 6,51 + 1,30 x 10*° 1,5 x 10%7[8] 7,48 +2,62 x 10 0,78 +0,16
2985  C,Hq 7,96 + 1,59 x 10*° 6,5 x 108 [9] 9,14+ 3,17 x 10° 9,54+1091
fons energéticos (15,7 MeV 0"
Espécies precursoras
2328 N, -1,91+0,38 x 10*° 4,1 x 10%[1] 3,18 +1,11 x 10° 93,63 +
18,73
2821 CH, -1,30 £ 0,26 x 10*® 3,3x10™[2] 2,16 £ 0,76 x 10* 6,37 £ 1,27
Novas espécies
1657 N3 7,98 + 1,59 x 10% 7,2 x 10%°[3] 1,33+ 0,46 x 10* 75,95 +
15,19
1105 NH, 2,33+ 0,47 x 10 1,1 x 10 [4] 3,88 + 1,36 x 10° 22,18 + 4,44
3286 HCN 7,23+ 1,45 x 10*° 3,5 x 10™[5] 1,20 + 0,42 x 10° 0,69+ 0,14
3565 HNC 4,03+0,81 x 10" 1,3x 10 [5] 6,71 + 1,34 x 10* 0,38 + 0,08
3273 C,H, 1,29 + 0,26 x 10%° 3,2 x 10™[6] 4,30 + 1,50 x 10* 0,13 0,02
955 C,Hq4 1,81 +0,36 x 10% 1,5 x 10 [7] 6,03 + 2,11 x 10* 0,17 + 0,03
2985 C,Hs 5,31 + 1,06 x 10*° 6,5 x 10"°[8] 1,77 + 0,62 x 10° 0,50 +0,1

# Valores considerando a fluéncia no equilibrio quimico (Fgo), onde a destruicdo ou producdo molecular atinge
um valor maximo (detalhes no texto).

® O erro estimado nos rendimentos é de 35% (detalhes no texto).

Referéncias para as forcas de banda: [1] Bernstein e Sandford (1999), [2] Brunnetto et al. (2008), [3] Hudson e
Moore (2002), [4] d’Hendecourt e Allamandola (1986), [5] Wu et al. (2013), [6] Kaiser e Roessler (1998), [7]
Mejia et al. (2013), [8] Gerakines et al. (1996).

A partir dos valores de abundancia relativa no equilibrio quimico (AEQ), observa-se
que o principal produto no processamento da amostra pelos fétons ionizantes € N3 (~ 83%),
enquanto o segundo mais abundante, C,Hs, tem abundéncia relativa em torno de 9,5%,
seguido por NH3 e HCN com ~ 4,3% e ~ 2 %, respectivamente, relativo ao total de espécies
produzidas. Os outros produtos tém menos do que 1%. Para o experimento com ions rapidos,
a molécula N3 € também a mais abundante espécie produzida, seguida pela espécie NHg, as
quais tém AEQ de ~76% e ~22%, respectivamente. Os outros produtos tém menos do que 1%.

O rendimento de destruicdo maximo (Ymeq) do N2 e CH4 no equilibrio quimico, a
partir do processamento do gelo misto pelos fétons ionizantes, foi de ~ 4,25 x 10™ e 2,04 x

102 moléculas /impacto, respectivamente. Isso é até seis ordens de magnitude mais baixo do
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que os rendimentos dessas espécies expostas aos fons rapidos, 3,18 x 10° moléculas/impacto
para o nitrogénio e 2,16 x 10* moléculas por impacto para 0 metano. Para a espécie filha mais
abundante, N3, 0 rendimento maximo para esta espécie é 1,68 x 10" e 1,33 x 10*
moléculas/impacto de fétons e ions, respectivamente. Tais pardmetros, permitem estimar os
rendimentos de destruicdo e formacdo de gelos astrofisicos expostos aos fotons e aos raios
cdsmicos, e permitem comparar 0os maiores produtos, neste caso N3, induzidos por tais fontes

de radiacdo (ver também implicacOes astrofisicas para estes gelos irradiados).

6.4 SecOes de choque efetivas de destruicdo (para N, e CH;) e de formacéo (para as

espécies filhas)

As secOes de choque efetivas de destruicdo e de formacdo foram determinadas
empregando as Equacbes (3.16) e (3.17), respectivamente, aos dados experimentais que
retratam a evolucgédo das densidades de coluna de algumas bandas no espectro infravermelho
em funcdo da fluéncia de radiagdo. Os valores determinados estdo listados na Tabela 15.
Observe que as secOes de choque efetivas de destruicdo das espécies precursoras no
experimento com fétons sdo da ordem de 10™°, enquanto no experimento com fons

energéticos os valores sdo 6 ordens de magnitude maior, 10™** cm?,

indicando uma maior
destruicdo no caso dos ions. Uma comparagdo com outros experimentos similares, obtida

utilizando dados da literatura, é fornecida na subsecéao 6.4.1.

Tabela 15 - Valores determinados de secdo de choque efetiva de destruicdo (o4) para espécies precursoras, e
valores de secdo de choque efetiva de formacéo (o) para as principais espécies produzidas.

Posicdo (cm™) Espécie Fétons ionizantes (energia  fons rapidos (15,7 MeV °0°")
de 6 a 2000 eV)
"o (10 cm?) "o (10 cm?)
Precursoras
2328 N, 3,8+£0,8 19+04
2821 CH, 3,7+£0,7 15+0,3
Filhas
1657 N 35+£0,7 1,1+0,2
3390 NH;3 14+ 1,0£0,2

3286 HCN 0,3+0,2 0,16 + 0,03
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3565 HNC 79+16 0,15+0,03
3273 C,H, 20+04 0,17+ 0,03
955 C,H, 28%05 0,18 +0,04
2985 C,Hs 29+0,6 0,19+ 0,04

% 64somente para N, e CH,.
Fonte: Autor.

6.4.1 Comparacdo das secdes de choque do N, e CH, irradiados com diferentes fontes

ionizantes

As secOes de choque efetivas de destruicdo do N, e do CH,, determinadas neste
experimento, foram comparadas com os valores obtidos pelo processamento do gelo de CH,4
puro e como a gelo misto rico em N, que foram discutidos nas se¢des anteriores. Aqui, a
secdo de choque efetiva de destruicdo do N, na mistura com CHy irradiada com ions rapidos é
em torno de 1,9 + 0,4 x10™** cm? Observe que este valor estd na mesma ordem de magnitude
do oy dessa espécie estimado no experimento com o gelo rico em N, contendo H,O, NH3 e
CO,, 3,8 +0,7 x 10™® cm?. Por outro lado, a secéo de choque efetiva de destruicdo do CH, no
gelo misto N2:CHy, 1,5 x 10™ c¢m?, é uma ordem de magnitude maior quando comparado ao
experimento do gelo de CH, puro irradiado com o mesmo projétil, o4 cha = 2,3 + 0,46 x 10™
cm? (ver secdo 4). Dessa forma, nota-se que o nitrogénio tem o efeito de reduzir a secdo de
choque do metano, quando misturado com essa espécie, 0 que é de grande interesse para
interpretar a evolugdo de gelos astrofisicos expostos a radiacdo ionizante. Quando
comparamos 0 o4 do CH,4 e do N, irradiados com os fotons ionizantes na mistura N,:CHy, 0s
resultados mostram que os valores para estas espécies sdo seis ordens de magnitude menor do
que tais parametros obtidos pelo processamento desses gelos com os ions rapidos.

As secOes de choque efetivas de destruicdo do metano e do nitrogénio, nesta
metodologia experimental, também foram comparadas com valores da literatura empregando
diferentes fontes de radiacao, tais como ions rapidos (DE BARROS et al., 2011; MEJiA et al.,
2013; ENNIS et al., 2011) fotons UV (COTTIN et al., 2003, CRUZ-DIAZ et al., 2014) e
elétrons (BERGANTINI et al., 2014) em gelos contendo CH,, como descrito na Tabela 16.
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Tabela 16 - Comparacdes da secdo de choque efetiva de destruicdo do N, e do CH, expostos aos fotons
ionizantes (banda larga de raios-X até 2 keV) e aos fons rapidos (15,7 MeV '°0°"), nesta pesquisa, com valores
da literatura empregando diferentes fontes de radiacdo (ions, fétons UV, e elétrons) sobre diferentes gelos
astrofisicos analogos.

Fonte ionizante Gelo T (K) og Ny o4 CH,4 Referéncia
(cm?) (cm?)
Fétons (banda larga de N,:CH, (95:5) 12 3,8x10™ 37x107° [1]
Raios-X até 2 keV)
Fétons UV (7,4 eV) N,:CH, (10:1) 10 - 18x 107 2]
Fétons UVV (10,2 eV) N, puro 8 7,0 x 1072 - [3]
Elétrons (1 keV) H,0:CO,:CHy: 20 - 2,3x1078 [4]
NH;:CH30H
(10:1,3:0,4:0,3:0,2)
fons *°*0% (15,7 MeV) N,:CH, (95:5) 19 19x10% 15x 10" [1]
fons °0°* (15,7 MeV) N,:H,0:NH3:CO; 16 38x10™" - [1]
(98,2:1,5:0,2: 0,1)
fons 0% (15,7 MeV) CH, puro 16 - 23x10H [1]
fons *®Ni*** (40 MeV) N:H,O (10:1) 15 1,5 x 10™ - [5]
fons O* (5 keV) CH, puro 10 . ~6,8x101°2 [6]
fons 0™ (220 MeV) CH, puro 15 - 1.4 x 105 [7]
fons *°Fe?** (267 MeV) CH, puro 15 - 6,8 x 10 [8]
fons °zZn*** (606 MeV) CH, puro 15 - 72 %10 8]

#Valor estimado.
Referéncia: [1] Este trabalho, [2] Cottin et al. (2003), [3] Cruz-Diaz et al. (2014), [4] Bergantini et al. (2014), [5]
de Barros et al. (2015), [6] Ennis et al. (2011), [7] de Barros et al. (2011), [8] Mejia et al. (2013).

No caso do bombardeamento do gelo de metano puro por ions rapidos, 0 a4 do CH,4
obtido aqui € uma ordem de magnitude mais alta do que o valor determinado previamente por
Barros et al. (2011) e por Mejia et al. (2013), os quais irradiaram gelos puros de metano com

180™ 220 MeV (stopping power igual a 76,5x10™ eV molécula™

feixe de ions de oxigénio de
cm™). Como esperado, a secdo de choque de formacao e de destruicdo cresce com 0 aumento
do stopping power eletrénico (a energia e 0 momento sdo principalmente transferidos para a
amostra através da interacdo ion-elétron), ja que este pardmetro calculado na presente
pesquisa foi estimado em torno de 423,1 x 10™° eV molecule cm™ (ver secéo 3). No mesmo
caminho, 0 a3 do N (1,9 x 10™ cm?) na mistura N»:CH, irradiada com fons 15,7 MeV *°0°*
(stopping power = 1336 x 10™° eV molécula™ cm™) nesta pesquisa, é apenas uma ordem de
magnitude menor do que o encontrado por Barros et al. (2015), 1,5 x 10™** cm?, a partir da
radiélise de gelos ricos em N, com fons de *®Ni'* * 40 MeV (stopping power = 3210 x 10™
eV molécula™ cm?), com implicagBes também para objetos gelados no Sistema Solar externo.

De fato, conforme discutido por Seperuelo Duarte et al. (2010) e Barros et al. (2011), a
secdo de choque de destruicdo por ions energéticos pode seguir uma lei de poténcia em fungéo

do stopping power eletrénico:
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Og =axXSst ,

(5.1)

em que Se € stopping power eletronico, a e n sdo constantes encontradas pelos ajustes dos
dados experimentais. A Figura 36a mostra a dependéncia da se¢do de choque para gelos puros
de metano em funcgéo do stopping power eletrénico.

Adicionalmente, nesta metodologia experimental também é observada uma
dependéncia das secdes de choque dessas espécies com a energia do projétil (em eV), de

acordo com a seguinte lei de poténcia:

og=axE"

(5.2)

em que E é a energia do projétil, a e n sdo constantes encontradas pelos ajustes dos dados
experimentais (ver Figura 36b). A Tabela 17 exibe os valores dos pardmetros a e n obtidos no
presente trabalho, apds uma compilacdo utilizando diferentes dados de secdo de choque
efetiva de destruicdo do N, e CHy, obtidas em diferentes trabalhos da literatura e em conjunto

com os valores determinado nesta tese.

Figura 36 - a) Dependéncia da se¢do de choque dos gelos de nitrogénio e metano em funcéo do stopping power
eletrdnico e b) Dependéncia da se¢do de choque dos gelos N, e CH, em fun¢do da energia do projétil. Barras de
erro sdo estimadas em 20% (somente para 0s dados experimentais deste trabalho).
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Tabela 17 - Parametros dos ajustes das secBes de choque efetiva de destruicdo do N, e CH, em funcéo do
stopping power eletrénico ou em fungdo da energia.

o =axS} o =aXxXEm"
Espécies n a n a
N, 22+0,1 (22+11)x 10" 1,2+0,3 (22+1,1)x10%
CH, 1,3+0,4 (6,8 +3,4) x 10° 05+0,4 (6,3+3,1) x 10™°

Fonte: Autor.

Ennis et al. (2011) utilizaram ions de oxigénio de 5 keV em irradiacdo de gelos puro
de metano a 10 K com o objetivo de simular a exposicdo de gelos de hidrocarbonetos do
Sistema Solar aos ions de oxigénio originados do vento solar e magnetosferas planetarias,
fornecendo secéo de choque de destruicio do CH,4 estimada em cerca de 6,8 x 10™° cm?. Isso
é duas ordens de magnitude mais baixa do que os valores calculados na presente pesquisa, €
até duas ordens de magnitude menor do que tal pardmetro encontrado por Mejia et al. (2013)
em irradiacio de gelos puros de metano com fons *°Fe??* 267 MeV e fons "°Zn®** (606 MeV).
Estes resultados para particulas entre 5 keV e 606 MeV observados na Figura 36, revelam que
as modificagdes de uma superficie de CH, e/ou N, aumentam como a energia do projétil,
como é esperado, e sdo de interesse astrofisico particular.

Em comparacdo com valores obtidos pelo processamento de gelos contendo N, e/ou
CH, por fétons ou por elétrons, o o4 do metano estd de acordo com 0s experimentos
semelhantes e relevantes para moléculas interestelares discutidos por Cottin et al. (2003) no
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processamento de gelo misto N,:CH, (10:1) por fétons UV, no qual estes autores citam um
valor de 1,8 x 10™° cm? para a secdo de choque do metano, o que est4 em 6tima concordancia
com o nosso valor determinado experimentalmente (~ 10 cm?). Adicionalmente, Cruz-Diaz
et al. (2014), em irradiacéo de gelo de N por fétons UVV (10,2 eV), obtiveram 7 x 10! cm?
para 0 o4 do nitrogénio, confirmando uma dependéncia da se¢do de choque em funcdo da
energia do agente ionizante. No mesmo caminho, para uma comparagdo com experimentos
usando irradiacdo com elétrons, Bergantini et al. (2014) registrou um valor de cerca de 2,3 x
108 cm? para o gelo de metano, a partir do bombardeamento de gelos contendo essa espécie
a 20 K, usando elétrons (1 keV), com implicacGes para as regides frias de Enceladus, uma lua
de Saturno.

Observa-se a partir desses parametros, a importancia de ions rapidos para a destruicao
de metano e nitrogénio em comparacdo com os fotons ionizantes. Por outro lado, como
também observado nesta metodologia experimental, os fétons podem induzir uma quimica
similar aquela induzida por fons energéticos. De acordo com Oberg et al. (2016), as
composicdes de produtos em fotdlise de gelo e experiéncias de radidlise sdo muitas vezes
notavelmente semelhantes, o que sugere que a evolucdo quimica global dos gelos
interestelares dependerd, principalmente, da quantidade de energia depositada no gelo, e ndo
do tipo que é fornecida.

6.5 Comparando os dois experimentos a fluéncias de energia equivalentes (FEE)

Para identificar e quantificar as mudancas quimicas no gelo misto irradiado CH4:N;
(95:5) por diferentes tipos de radiacdo ionizante, o espectro de infravermelho registrado apos
aproximadamente a mesma fluéncia de energia para fotons e ions foi tomado como referéncia.
O espectro selecionado em ambos experimentos foi obtido considerando a fluéncia de ions de
3 x 10" fons cm™ e a fluéncia de fotons de 6 x 10™ fétons cm™, que foram marcadas com
uma linha azul na Figura 35 para cada experimento, onde foram definidas como Fluéncias de
Energia Equivalente (FEE). Desde que os ions tém energia de 15,7 MeV e os fétons energia
média de 1 keV (ver secdo experimental), a estas fluéncias de ions ou fétons, obtém-se uma
energia equivalente de 5 x 10™° eV cm™ (valor aproximado), que é depositada na amostra de
cada experimento. Dessa forma, a Figura 37 fornece valores normalizados para densidades de
coluna de espécies precursoras e filhas, medidas em ambos experimentos, considerando a

FEE. Na Figura 37(a), as densidades de coluna foram normalizadas pela densidade de coluna
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inicial da espécie pai no gelo irradiado, enquanto na Figura 37(b) as densidades de coluna

foram normalizadas pela energia depositada equivalente (Eq= ~ 5 x 10" eV cm).

Figura 37 - Valor normalizado de densidade de coluna molecular, considerando fluéncias de energia equivalentes
(FEE) para f6tons ionizantes (energia média de ~ 1 keV) e para fons rapidos (15,7 MeV *°0°"). (a) densidade de
coluna molecular das espécies normalizada pela densidade de coluna da amostra totalmente irradiada em ambos
experimentos. (b) Densidade de coluna molecular normalizada pela energia depositada (~5 x 10%° eV cm?)
dentro de cada amostra nas fluéncias consideradas. Barras de erros s&o estimados em 20%.
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Observe que a razdo entre as densidades de coluna das espécies (pais e filhas) e a
densidade de coluna da amostra irradiada na Figura 37a é similar para cada experimento. No
entanto, essa diferenca muda quando a energia depositada (Eq) € considerada (ver Figura 37b).
Nota-se que, a energia depositada equivalente, a destruicdo e producdo das espécies sao
fortemente aumentada pelos ions em comparacdo com os fétons, confirmando, como
esperado, a alta eficiéncia de ions para destruicdo molecular e, consequentemente, para a
formacdo de espécies.

Em ambos os experimentos, observe que a maior produgdo é para a espécie N3, 0 que é
justificado pela alta abundancia de nitrogénio molecular na amostra (como discutido
anteriormente na Secdo 5). A espécie filha menos abundante produzida em ambos 0s
experimentos foi C,H,, provavelmente por causa do caminho de reacdo complexo para
moléculas precursoras de CH,. Adicionalmente, as espécies filhas com nitrogénio na molécula
tiveram, em média, uma maior abundancia do que as moléculas que sdo filhas somente do

metano (hidrocarbonetos).
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7 IMPLICACOES ASTROFISICAS

Nesta segdo, apresentamos algumas implicagdes astrofisicas identificadas/determinadas. A partir dos valores de se¢bes de
choque efetiva, fluéncia de radiagdo, juntamente com dados sobre o fluxo de ions, UV e raios X na drbita de Titd, Tritdo,
Plutdo e outros KBOs, foram estimados valores para o tempo de meia-vida de espécies precursoras extrapoladas para as
condigdes do campo de radiagdo de fotons (UV e raios-X moles até 2000 eV), particulas energéticas (vento solar, particulas
magnetosféricas) e raios césmicos. Adicionalmente, é apresentado um modelo que estima as abunddncias ao longo do
tempo no espago para algumas das espécies produzidas nesta metodologia experimental.

7.1 ImplicacGes astrofisicas para corpos gelados do Sistema Solar exterior

Este trabalho, que investiga as interacdes de fotons ionizantes e ions energéticos em
gelos ricos em N, e CH,4 a baixa temperatura, tem direta implicacdo para corpos gelados no
Sistema Solar exterior, tais como Titd, Tritdo, Plutéo e outros objetos do Cinturdo de Kuiper,
onde gelos de metano e nitrogénio (em componentes puros ou em misturas com outras
espécies moleculares) sdo processados por radiacdo solar e interestelar, particulas energeéticas,
raios cosmicos, etc. A meia-vida para tais espécies precursoras foram estimadas, considerando
sua interagdo com as fontes ionizantes utilizadas nesta metodologia (ver subsecéo 7.2).

As interagdes entre radiacdo ionizante e os gelos no SSE implica uma série de reagdes
quimicas e processos fisicos que levam a formacéo de novos produtos, tais como C,H,, CoHg,
CsHs, HCN, NO, N,O, e outras (CRUIKSHANK et al., 1993; BROWN; TRUJILLO;
RABINOWITZ, 2005; YELLE et al. 1997; SAMUELSON et al., 1997, OWEN et al., 1993).
Tais espécies moleculares foram produzidas nesta metodologia experimental, como foi
discutido ao longo deste trabalho, e os rendimentos méaximos para algumas dessas
moléculas produzidas nos experimentos foram medidos e usados em um modelo para
determinar suas densidades de coluna nos ambientes do Sistema Solar exterior (ver subse¢do
7.3). Tal investigacdo pode ajudar na interpretacdo de espécies moleculares observadas por
sondas espaciais, tais como aquelas que visitaram a maior lua de Saturno, Titd (Pioneer 11,
Voyager 1 and 2, Cassini-Huygens), e em particular, os dados de Plutdo que a nave espacial
New Horizons registrou para a Terra em 2015, em relacdo a distribuicdo de N, CH, e

outros gelos na superficie desse objeto (GRUNDY et al., 2016).
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7.2 Tempo de meia-vida dos gelos N, e CH,4 extrapolado para corpos gelados no Sistema

Solar exterior expostos aos fotons ionizantes, particulas energéticas e raios cosmicos

Empregando as secbes de choque efetivas de destruicdo obtidas nos experimentos
reportados nesta Tese e, considerando os fluxos de radiagédo chegando nos objetos gelados do
Sistema Solar exterior, a meia-vida molecular tipica (z1) das espécies precursoras expostas

aos fotons solares, particulas energéticas e raios césmicos foi determinada pela seguinte

equacao:

1
T2 =5 : id [s] ,
(6.1)

em que ¢é o fluxo de particulas (fons ou fétons), em cm?s™, e g4 é a secdo de choque efetiva
de destruicdo, em cm? (PILLING et al., 2010). Os fluxos de fétons ionizantes e fons
energéticos incidindo nos objetos investigados neste estudo sdo mostrados na Tabela 18. Para
0s ions energéticos, é considerado um fluxo medio de ions de massa média (3 <Z < 11) e com
energia entre 0,1 e 10 MeV, estimados por Pilling et al. (2011), dentro do Sistema Solar, em
funcdo da distancia do Sol. Os valores sdo fornecidos como uma soma de particulas
energéticas solares (PESS) e raios cosmicos (RC). Por outro lado, o fluxo de fétons solares é
adaptado de Bennett et al. (2013), considerando valores a partir de 1 UA e a dependéncia 1/r%,
sendo r a distancia entre o objeto astrondmico e o Sol. Neste caso, os fluxos mostrados na
referida tabela sdo uma soma de fotons UV e raios-X (~ 10 - 2000 eV).

Um resumo dos valores de meia-vida das espécies precursoras (em anos) para
diferentes corpos astrondmicos em funcéo dos fluxos de radiacdo supracitados é fornecido na
Tabela 18. Os resultados sugerem que os gelos presentes em Titd, Tritdo, Plutdo e outros
objetos do Cinturdo de Kuiper podem ter a sua composi¢do quimica alterada, drasticamente,
pela forte entrada de agentes ionizantes, tais como fotons UV, raios-X moles e ions rapidos no

curso de milhares de anos.
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Tabela 18 - Tempo de meia-vida (ty,) estimado para os gelos de N, e CH, irradiados neste estudo extrapolado
para o campo de radia¢do ionizante dos corpos gelados do Sistema Solar exterior (SSE).

Experimento Agente ionizante | *°Fluxo do agente ionizante nos (t12) N2 | (z10) CH4
(Gelo/temperatura) do experimento corpos gelados do SSE (anos) (anos)

Titd (~ 9,5 UA) - 1,7 x 10°
GANIL-EXP 1 fons rapidos (5,6 x 10" fons cm?s™?)
CH,puroa 16 K (15,7 MeV *°0*") | Tritéo (~ 30 UA) - 1,4 x10°
(6,5 x 10" fons cm? s?)
Plutdo e outros KBOs (~ 40 UA) - 1,3 x 10°
(7,2 x 10" fons cm™? s)

GANIL-EXP 2 lons rapidos Titd 1,0 x 10° -
(N:H,0:NH;:CO,) (15,7 MeV *0°") | (5,6 x 10 fons cm™? s™)
(98,2:1,5:0,2:0,1) a 16 K Tritao 8,9 x 10 -
(6,5 x 107 fons cm™? s™)
Plutdo e outros KBOs 8,0 x 10* -
(7,2 x 10" fons cm™? s)

GANIL-EXP 3 fons rapidos Tita 20x10° | 2,6x10°
N,:CH,4 (95:5)a19 K | (15,7 MeV *0°) | (5,6 x 107 fons cm™ s™)
Tritdo 1,8x10° | 22x10°
(6,5 x 10 fons cm?s™?)
Plut&o e outros KBOs 1,6 x10° | 2,0x10°
(7,2 x 10 fons cm? s

LASA/LNLS-EXP Fétons ionizantes | Tita 6,6 x 10° | 6,8 x 10°
(N,:CH,) (95:5) (12 K) (6a2keV) (8,8 x 10° fétons cm® s)
Tritdo 6,5x10° | 6,7 x 10°
(8,9 x 10° fotons cm? s™%)
Plutdo e outros KBOs 1,1x10° | 1,2x10°
(4,9 x 10° fotons cm? s™%)

# Fluxo de féton fornecido como uma soma de UV e raios-X moles (~ 10 - 2000 eV) (BENNETT et al., 2013).

® Fluxos para raios césmicos (RC) e particulas energéticas solares (PESs) de massa média (3 <Z < 11) com
energias de 0,1 - 10 MeV, estimados dentro do Sistema Solar. O fluxo de RC aumenta com o raio porgue a
maioria deles vém do Meio Interestelar (PILLING et al., 2011).

Comparando os tempos de meia-vida dos gelos de nitrogénio e de metano expostos
aos fons rapidos de massa média, observa-se que a taxa de destruicdo de ambas as espécies em
misturas N,:CH, (para razdo de abundancia de ~ 95:5) é da ordem de 10° anos nos ambientes
investigados (Tita, Tritdo, Plutdo e outros KBOs a 40 UA). Por outro lado, a meia-vida do
gelo de N, em misturas N,:H,O:NH3:CO, (razdo de abundancia 98,2:1,5:0,2:0,1) expostas a
esse mesmo agente ionizante em tais ambientes € menor do que em misturas N,:CH, (95:5),
variando de 10* a 10° anos. Isso porque, uma maior concentragdo de uma segunda molécula
no gelo implica que aumenta a probabilidade da radiacdo incidente ser absorvida por outras
moléculas, o que aumenta a tempo para que 50% da abundancia de N, seja destruida.
Resultados como estes sdo de grande importancia para a interpretacdo de dados
espectroscopicos de corpos planetarios no SSE, onde metano e nitrogénio podem ser
encontrados.

A Figura 38 também mostra um resumo das taxas de destruicdo do metano (em anos)

para diferentes corpos astrondmicos em funcdo do fluxo de ions (particulas energéticas



103

solares e raios cosmicos) e em funcdo do fluxo de fétons ionizantes (UV e raios-X). Uma
estimativa da meia-vida do nitrogénio e do metano nas Orbitas de Terra e Jupiter é inserida

como referéncia.

Figura 38 - Tempo de meia-vida estimado para os gelos de N, e CH, em diferentes corpos astrondémicos dentro
do Sistema Solar em (a) funcdo do fluxo de fons de massa média (particulas energéticas e raios cosmicos
galacticos) e (b) em funcgéo do fluxo de fétons (UV e raios-X). Os valores para 6rbitas de Terra e Jlpiter sao
inseridos na figura apenas para comparacao. Observe que a meia vida de ambos os gelos expostos aos fétons UV
e raios-X é maior para os corpos gelados mais distantes do Sol. Veja também que os valores ambos os gelos no
painel b sdo bem similares um ao outro.
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Para gelos mistos de N,:CHy, nota-se que a meia-vida estimada para o N, e para 0 CHy
expostos aos fotons ionizantes pode divergir em até duas ordens de magnitude, dependendo
da localizacdo dos gelos no espaco (dependendo da entrada do fluxo de fotons).
Adicionalmente, a meia-vida do N, e CH,; expostos aos fotons ionizantes é mais baixa
comparada aos ions de massa media em regides mais proximas do Sol. No entanto, com o
aumento da distancia, estes valores tornam-se comparaveis e, a partir de distancias de 40 UA
(Plutdo e outros KBOs), espera-se que a acdo PESs e RC na destruicdo de ambas as espécies
seja maior do que por fétons ionizantes. Tais diferencas sdo porque a meia-vida de moléculas
é fortemente dependente do fluxo radiacdo ionizante, além da se¢do de choque de destruicao
que ¢é dependente do comprimento de onda.

Estes resultados demonstram que fétons ionizantes (principalmente os emitidos em
raios-X), ainda que com mais baixas energias comparados aos RC, podem desempenhar um
grande papel nas transformacdes quimicas em corpos gelados do SSE, tais como Tita e Trit&o,
enguanto em ambientes astrondmicos em torno da orbita de Plutdo ou mais distante, essas

transformacoes sdo devidas, principalmente, aos raios cosmicos de massa média.
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7.3 Producao de espécies quimicas em gelos ricos em N, e CH, em corpos do Sistema

Solar exterior

Este trabalho também fornece, como implicagdo astrofisica, um modelo que estima a
densidade de coluna (Ni) de espécies moleculares (C,Hs, HCN, NO e outras) em objetos
gelados do Sistema Solar exterior, produzidos a partir da irradiagdo de gelos ricos em N, e
CH, durante longos periodos de tempo por fotons ionizantes, particulas energéticas e raios
cosmicos de massa média. Tal estimativa de densidades de coluna pode ser feita a partir da

seguinte equacgéo:

Ny = Fespaco X Ymeg [moléculas cm?] ,

(6.2)

em que Fespaco = ¢ % t € a fluéncia de radiagéo no ambiente espacial, em unidades de fotons ou
fons por cm?, isto é, a quantidade de fluxo de radiacio ¢ recebida por uma superficie gelada
em um dado periodo de tempo t, e Ymeq (em moléculas por impacto) é o rendimento maximo
considerando o equilibrio quimico nos experimento com ions ou fétons (ver discussdo nas
secdes 4, 5 e 6).

As densidades de coluna produzidas em funcdo da fluéncia de radiacdo, apos 100
milhGes de anos, por esses agentes ionizantes sdo inseridas na Tabela 19 para alguns
ambientes astrofisicos. Incertezas de 35% sdo esperados devido imprecisdes nas medidas dos
rendimentos méaximos (ver Secdo 4). Observa-se que a producdo de uma dada espécie em
cada corpo gelado por fotons ionizantes € maior considerando essa mesma espécie produzida
por raios cosmicos e particulas energéticas de massa média. Apesar dos experimentos deste
trabalho mostrarem mais alta producdo no bombardeamento por ions, quando os dados s&o
extrapolados para o0 espaco, 0s resultados mostram que fotons ionizantes (principalmente
raios-X moles) podem desempenhar um importante papel no aumento da complexidade
quimica em regides do SSE em comparagdo com as mudancas a partir de raios cdsmicos de

massa média.
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Tabela 19 - Densidades de coluna de algumas moléculas de interesse produzidas apds 100 milhdes de anos de
exposicao dos gelos ricos em N, e CH, aos fétons ionizantes (UV e raios-X moles), raios césmicos (RC) e
particulas energéticas solares (PESs) de massa média em alguns ambientes do Sistema Solar exterior (SSE).
Erros nos valores sdo de 35% (ndo mostrados para melhor disposicdo dos dados nesta tabela).

Fétons ionizantes (UV e raios-X moles)

Corpo gelado | T Fluéncia durante 100 ZProducéo

milhdes de anos (moléculas cm™®)

(fétons ou fons cm)

N, “HCN “C,Hs ® CsHg °N,O
Tita ~2,8 x 10% 4,70 x 10! | 3,08 x 10°° | 2,56 x 10%° - -
Tritdo ~2,9x10% 4,87 x 107 | 3,19 x 10®° | 2,65 x 10%° - -
Plutdo, Eris e ~1,6 x 102 2,60 x 10%° | 1,76 x 10™° | 1,46 x 107 - -
Makemake)
Raios cosmicos e particulas energéticas de massa média

Tita ~1,8 x 10" 2,39 x 10 | 2,16 x 10*" | 3,06 x 10" | 4,27 x 10%° | 2,81 x 10"
Tritdo ~2,1x10" 2,79 x 10 | 2,52 x 10'" | 3,57 x 10™® | 4,98 x 10% | 3,28 x 10"
Plutdo, Eris e ~2,3x10" 3,06 x10° | 2,76 x 10'7 | 3,91 x 10 | 5,45 x 10%® | 3,59 x 10%
Makemake

T Fluéncia calculada empregando os fluxos de particulas da Tabela 6.1.

ZValores de producéo no espaco calculados a partir da Equacéo (6.2).

 Abundancia estimada tomando como referéncia os parametros dos gelo misto N,:CH, (irradiados com fons e
fétons ionizantes neste trabalho).

® Abundancia calculada a partir dos parametros do gelo de CH, puro (irradiado apenas com fons neste trabalho).

¢ A abundancia dessa espécie € calculada utilizando os parametros do gelo N,:H,0:NH;:CO, (também irradiado
apenas com ions neste trabalho).

As densidades de coluna apresentadas nesta tabela indicam que espécies, tais como Ns,
HCN, C,Hg, C3Hs, e N,O sdo produtos de irradiacdo de gelos ricos em nitrogénio e metano e
poderiam estar presentes com significante abundancia em luas e superficies planetarias no
Sistema Solar exterior. De fato, HCN e C,Hg (e outras moléculas) foram detectadas na lua
Titd pela missdo Cassini-Huygens (BENNETT et al., 2006; WAITE et al., 2007,
COUSTENIS et al., 2003). Hidrocarbonetos, tais como o etano também sdo produtos
abundantes sobre Plutdo, Tritdo (KRASNOPOLSKY; CRUIKSHANK, 1999) e Makemake
(BROWN et al. 2007), para citar alguns exemplos.

Embora a presenca de N3 e N,O ndo tenha sido confirmada nesses ambientes, 0s
resultados desta experiéncia sugerem a possibilidade de existirem la. Por exemplo, espera-se
gue 6xido nitroso (N,O) seja produzido em Tritdo e/ou Plutdo (JAMIESON et al., 2005), onde
exista gelo de nitrogénio molecular, um componente com oxigénio, como agua, monéxido de
carbono ou didxido de carbono e fonte de irradiacéo forte suficiente para liberar um atomo de
oxigénio para iniciar uma reacdo. Futuras missdes, contando com técnicas espectroscopicas
de alta resolucdo e ampla cobertura em comprimentos de onda para mapear esses ambientes,

poderdo detectar essas e outras espécies.
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Observa-se a partir dos dados da Tabela 19 que, ap6s 100 milhdes de anos, a
abundancia de HCN é estimada entre 1 x 10'° e 3 x 10%° moléculas por cm? produzidas por
fotons UV e raios-X em Titd, Tritdo, Plutdio Makemake e Eris, enquanto a estimativa da
abundancia dessa mesma espécie produzida por raios cosmicos e particulas energéticas de
massa média é em torno de 3 x 10*" moléculas cm™. A producéo de HCN é de grande de
interesse nesta tese, uma vez que esse produto estd envolvido na sintese de biomoléculas
(KIM; KAISER, 2012; MOORE; HUDSON, 2003), como aminoacidos, e assim sugeriria a
possibilidade de uma evolucdo prebidtica nesses ambientes.

Adicionalmente, os dados desta pesquisa mostram que o nimero de moléculas de
C,Hs ap6s 100 milhdes de anos de exposicdo de misturas de nitrogénio e metano é estimado
entre ~ 1 x 10" e 3 x 10% moléculas/cm? produzidas por fétons ionizantes, e da ordem de 3 -
4 x 10" moléculas cm? produzidas por RC e PESs nestes corpos gelados.

Na irradiacdo de gelo de CH,4 puro por raios cosmicos e particulas energéticas de
massa média nestes ambientes, as estimativas para a producao de CsHg € da ordem de 4 - 6 x
10%° moléculas por cm?. Concluimos que CsHg pode ser encontrado em ambientes espaciais
contendo CH, irradiados com RC e PES com abundancia superior a de muitos
hidrocarbonetos, incluindo o C,Hg, conhecido como um dos produtos mais abundantes na
irradiacdo de gelos de nitrogénio e metano (por exemplo, MOORE; HUDSON, 2003).

Dessa forma, os dados experimentais obtidos nesta pesquisa podem ser aplicados para
interpretar abundancia de espécies moleculares no SSE e sua contribuicdo para a quimica

desses ambientes.
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8 CONCLUSOES

Nesta Tese de doutorado, investigamos a interacdo de radiacdo ionizante (fotons e
ions) com gelos ricos em N, e CH,4 a baixa temperatura (12 K a 19 K), com o objetivo de
extrapolar os resultados encontrados para ambientes astrofisicos frios e identificar
semelhancas e diferencas quando duas fontes ionizantes diferentes s&o empregadas. As
amostras contendo gelos de nitrogénio e/ou metano foram irradiadas por fotons ionizantes
(principalmente raios X moles, E < 2 keV) e por fons rapidos (15,7 MeV *0°"). Os
experimentos simulam, aproximadamente, o efeito de fétons emitidos em raios-X e no UV,
raios cosmicos e particulas energéticas (ions de massa media) nas superficies de corpos
gelados no Sistema Solar exterior, tais como Titd, Tritdo, Plutdo e outros KBOs. Os principais
resultados e conclusfes sdo resumidos a seguir:

i) Durante o processamento das amostras por radiacdo, os espectros de infravermelho
apresentaram varias novas espécies moleculares, incluindo hidrocarbonetos, nitrilas e 6xidos
de nitrogénio. Entre os produtos identificados estdo o C,H,, C,H4, CoHg, C3Hg, HCN, HNC,
NHs, N3, NO, N,O, entre outros. A espécie mais abundantemente produzida nos gelos ricos
em N, (no processamento por fons e fétons) foi o radical N3 (Ymeq = ~ 1 x 10° moléculas por
impacto de ions) e no gelo de CH, puro irradiado com ions rapidos a espécie mais abundante
foi 0 C3Hg (Ymeo = ~ 2 x 10° moléculas por impacto de fons). Esse resultado indicando uma
mais alta abundancia do C3Hg, entre as espécies produzidas no gelo de metano puro, contraria
resultados anteriores que mostraram que o C,Hg € 0 produto mais abundante em gelos ricos
em CH, expostos a radiacao (por exemplo MOORE; HUDSON, 2003).

ii) Os valores determinados para as se¢des de choque efetiva de destrui¢do para o N, e
CH, no gelo misto N,:CH, (95:5) a 19 K irradiado com ions foram estimados em cerca de 1,9
x 10 cm?e 1,5 x 10™ cm?, respectivamente. Na mistura similar, a 12 K, irradiada com os
fotons ionizantes (energias de 6 a 2000 eV), 0 a4 do nitrogénio foi cerca de 3,8 x 10 cm® e
para 0 metano, em torno de 3,7 x 10™° cm® Para o gelo misto N:H,0:NH3:CO, (98,2: 1,5:
0,2: 0,1) a 16 K, irradiado com ions répidos, a se¢do de choque do N, foi 3,8 x 10 ecm? No
gelo de metano puro, 0 o4 do CH,4 a 16 K, irradiado com os fons répidos, foi 3,2 x 10 cm?.
Neste caso, uma comparacao envolvendo os valores de a4 dessas espéecies determinados nesta
Tese, com os valores fornecidos a partir da literatura, mostraram que a se¢do de choque dessas
moléculas na presenca de ions rapidos obedece uma lei de poténcia com o stopping power
eletrbnico do projétil, bem como com a energia do agente ionizante (para ions e fétons), como

esperado, e sdo de grande interesse astrofisico para investigar as modificacbes de uma
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superficie de CH4 e/ou N, no ambiente espacial. Os valores de n encontrados na lei de
poténcia com stopping power séo 2,2 + 0,1 e 1,3 + 0,4 para 0 N, e CHy, respectivamente. Na
lei de poténcia com a energia do projétil, os valores sdo 1,2 £ 0,3 e 0,5 + 0,4 para 0 nitrogénio
e metano, nessa ordem.

iii) Os rendimentos efetivos de destruicdo (em moléculas/impacto) do N, e CH4 nos
diferentes gelos (puros ou em misturas) processados pelos ions répidos é até seis ordens de
magnitude superior ao valor determinado utilizando fétons ionizantes (banda larga de raios-
X). No entanto, devido as diferencas entre os fluxos de ambas as radiacdes no espaco, a meia-
vida de uma dada espécie precursora no cendrio astrofisico estudado pode variar
amplamente. Por exemplo, nas Orbitas de Saturno e Netuno, a diferenga no tempo de meia-
vida atinge duas ordens de magnitude, e as alteracdes fisico-quimicas sdo dominadas por
fotons (UV, raios-X moles, etc). No entanto, para distancias maiores, por exemplo na érbita
de Plutdo ou mais distante, os ions rapidos dominam o processamento quimico de superficies
congeladas.

iv) No presente estudo, observamos que as sinteses moleculares sdo fortemente
intensificadas na presenca de ions rapidos em comparacdo com fotons com a mesma fluéncia
energética depositada. Embora os experimentos tenham mostrado um maior nimero de
espécies produzidas por bombardeamento idnico, quando os dados sdo extrapolados para o
ambiente astrofisico, os resultados revelam que a producédo de espécies, tais como C,Hg, HCN
ou N3 em regides do sistema solar exterior pode ser comparavel, ou maior, pela acdo dos
fotons ionizantes (principalmente raios-X até 2 keV) em relacdo a producéo de tais moléculas
pelos raios cosmicos de massa média. Por exemplo, ap6s 100 milhdes de anos, a abundancia
de HCN, uma espécie de interesse astrobiolégico, foi estimada entre 1 x 10™° e 3 x 10%°
moléculas por cm? produzidas por fétons UV e raios-X em Titd, Tritdo, Plutdo Makemake e
Eris, enquanto a estimativa da abundancia dessa mesma espécie produzida por raios c6smicos
e particulas energéticas de massa média é de ~ 2 x 10*" moléculas cm™. Para 0 C,Hg, apés o
mesmo periodo de tempo, a estimativa é de 1 x 10*° a 3 x 10 moléculas cm™ produzidas por
fotons ionizantes, e da ordem de 3 x 10'® moléculas cm™ produzidas por RC e PESs nesses
objetos astrondmicos.

Os resultados desta tese de doutorado sugerem que a modelagem da abundancia de
gelo astrofisico, estimada considerando longos periodos de tempo, pode ajudar a entender as
modificacOes de superficies ricas em nitrogénio e metano provocadas pela entrada de fotons
ionizantes e de ions energéticos em ambientes espaciais, como nos objetos do Sistema Solar

exterior. Adicionalmente, os resultados desta discussdo também sugerem a formacdo de
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moléculas precursores de espécies prébioticas, como aminoacidos na maioria dos ambientes
astrofisicos ricos em nitrogénio e metano, tais como 0s investigados nesta pesquisa,
contribuindo também no campo da Astrobiologia, que estuda a vida no Universo, sua origem,

distribuicéo, evolucéo e futuro.

8.1 Sugestbes para trabalhos posteriores

Uma continuacdo natural do presente trabalho seria investigar, experimentalmente, os
efeitos de outras fontes de radiacdo, tais como elétrons (energia de keV) e ions de mais baixa
energia (da ordem de keV) em gelos ricos em N, e CHy4, bem como utilizar a técnica na qual a
amostra € irradiada simultaneamente por varios agentes ionizantes (por exemplo, elétrons e
fétons UV elou raios-X), como naturalmente ocorre no ambiente astrofisico, para verificar a
sinergia existente quando se usa dois ou mais agentes ionizantes em conjunto. Isso traria um
maior entendimento da complexidade do ambiente de irradiacdo para o qual as superficies dos
corpos gelados no Sistema Solar exterior estdo expostos.

Além disso, pretendemos investigar a interacdo dos varios agentes ionizantes (elétrons,
fétons UV, raios-X, ions rapidos, etc.) sobre gelos ricos em outras espécies (H,O, NHj, etc)
em outros objetos gelados, tais como Europa (lua de Japiter) e Enceladus (lua de Saturno),
que tém a superficie rica em gelo de H,0O, de forma a fornecer novos resultados sobre a
abundancia de gelos na direcdo dos objetos do Sistema Solar.

Adicionalmente, pretendemos investigar a implantagdo de fons (O") nas superficies
congeladas do Sistema Solar exterior, onde os gelos sdo muito mais espessos do que a
profundidade de penetragdo dos ions incidentes (BARATTA et al., 2008). Como um satélite
orbita dentro da magnetosfera de seu planeta, ions de oxigénio, que estdo acumulados em
magnetosferas de planetas como Saturno, por exemplo, sdo acelerados a energias de até
alguns keV (MELIN; SHEMANSKY; LIU, 2009), podendo colidir com as superficies e
serem implantados nos gelos, gerando novos produtos quimicos contendo oxigénio. Tais
novas moléculas podem atuar como potenciais reagentes na formacdo de espécies de
importancia astrobioldgica, desde que 0 oxigénio é um importante ingrediente de aminoacidos
e outros compostos quimicos necessarios para a evolucdo da vida (ENNIS et al., 2011;
SITTLER et al., 2009). Isso seria, entdo, um grande aliado a fim de incrementar a
compreensdo sobre o cendrio de formacédo e destruicdo de moléculas orgénicas, de interesse

astrogquimico/astrobiologico, no ambiente astrofisico.
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lon irradiation of pure and amorphous CH, ice
relevant for astrophysical environments

b S Pilling,®° W. R. M. Rocha,® H. Rothard, P. Boduch® and

This work presents a physicochemical study of frozen amorphous methane f(at 16 K) under
bombardment by medium-mass ions (15.7 MeV 0%} with implications for icy bodies in the outer Solar
System exposed to the action of cosmic rays and energetic particles. The experiment was performed at
the Grand Accélérateur National d'lons Lourds (GANIL} located in Caen, France. The results demonstrate
that irradiation of CH4-containing ices by swift medium mass ions with delivered energy covering both
stopping power regimes until its implantation on ice (i.e. electronic and nuclear) leads to the production
of many hydrocarbons, such as CoH,, CiHa, CoHg and CsHg (the most abundant daughter species
produced). Values for the effective dissociation cross section of CH, and the average value for the
effective formation cross-sections of its daughter species were about 107** c¢cm? and 107 cm?,
respectively. The half-life of methane ice in the presence of swift medium mass ions extrapolated to
some outer Solar System environments is estimated to be around 10° years. The measured sputtering
yield of methane due to incoming swift ions was about 7.30 x 10° molecules per impact. Such
parameters can be used as models to estimate the amount of CH,; and other molecular species
desorbed from the icy surfaces that are constantly being incorporated to the gaseous atmosphere in the
vicinity of these outer Solar System bodies due to the presence of energetic particles and cosmic rays.

1 Introduction

Methane {CH,) is known to be one of the main species in many
planetary surfaces and icy satellites of the outer Solar System,
such as Titan, Triton, comets, Pluto, Makemake, and other
Kuiper Belt Objects (KBOs).'™ Of great interest in the current
days in experimental simulations were the data that New
Horizons spacecraft sent back about Pluto in 2015, revealing
among other pieces of information the chemical composition
of its surface, where CH, ice appears abundant at high northern
latitudes.®

A common feature among these frozen worlds in the outer
Solar System is their exposure to particles {mostly H', He", and
0") from the solar wind, anomalous cosmic rays, and galactic
cosmic rays.” The interaction of these sources of energy with ice
surfaces produces a number of relevant physicochemical
effects, such as triggering molecular destruction and the produc-
tion of several new species. Examples of the species reported
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include acetylene {C,H,) on Pluto; propane (C;Hj), ethane
(C;Hg), ethylene (C,H,), and other hydrocarbons in Titan’s
atmosphere; acetylene (C,H,), ethane {C,Hs) and other species
in comets.*™*

Presented here is a physicochemical study of frozen amorphous
methane (16 K) under bombardment by medium-mass ions
(15.7 MeV °0°). The projectile employed in the current
experiment roughly simulates the effects of the interactions
between medium-mass energetic solar particles and cosmic
rays with CH, ice at icy bodies in the outer Solar System.
Experiments with different types of ions (**07", ¥C*', and
*8Ni'*"), which simulate cosmic rays and energetic particles,
were extensively studied.’”™® In some of these papers, it was
observed that the dependence of ion desorption yield on
projectile stopping power was strong enough to compensate
for the low abundance of heavy ion constituents of cosmic rays
and, therefore, produce effects in solids comparable to those
induced by protons and alpha particles. Thus, laboratory simu-
lation of irradiation of methane by these ion projectiles may
provide relevant information, such as the evolution of molecular
species in astrophysical frozen environments.

The results of this study include the effective dissociation
cross section and the half-life of methane, the effective formation
cross section of new species produced by radiolysis, and its
formation yields, which can be employed as astrophysical models
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that describe the interaction between energetic solar particles
and cosmic rays with CH,-rich icy surfaces. This way, the model
provided in this paper estimates the abundances over time
(in 100 million years) in space showing that hydrocarbons, such
as CsHg, C,H,, C,Hs and other species may exhibit a great
abundance due ion irradiation of methane ice in several environ-
ments of the outer Solar System.

The experimental procedures will be presented in Section 2.
Section 3 presents the main results, and the discussion is in
Section 4. The astrophysical implications are given in Section 5,
and final remarks and conclusions are listed in Section 6.

2 Experimental

The experiment simulating bombardment of cosmic rays in pure
CH, ice was performed with the CASIMIR (Chambre d’Analyse
par Spectroscopie Infrarouge des Molécules IRradiées) high-
vacuum chamber coupled to the IRRSUD (IR Radiation SUD)
beamline at the Grand Accélérateur National d’lons Lourds
(GANIL) located in Caen, France. In this set of measurements,
methane was perpendicularly deposited over a clean ZnSe
substrate, previously cooled to 16 K by a helium closed cycle
cryostat to produce an amorphous ice. The phase transition of
methane {(amorphous to crystalline) according to Gerakines &
Hudson"® would occur after about 21 K. Therefore, in principle,
the sample would be amorphous. However due to the large
thickness of the sample it may be that the upper layers have
some fraction of crystallinity {due to poor thermal conductivity
of the ice) at the start of the experiment. However, even if the
sample was partially crystalline {at some location), during the
ion bombardment it would rapidly become amorphous due to
the delivered energy of incoming ions {see Boduch et al,"
Palumbo,?® Fama et al,? Pilling et al,*® Dartois et al.,*® and
references therein). During the experiments, chamber pressure
was roughly 10 ® mbar. After sample deposition, an infrared (IR)
spectrum of the pristine ice was collected, and the irradiation of
the ice with energetic ions (15.7 MeV *°0°*) began. During the
experiment, the projectile average ion flux was 9 x 10° em *s %,
and max fluence of 1.1 x 10* ions em ?

In situ Fourier-transformed infrared (FTIR) spectra of the
sample were recorded at the different ion fluences using a
Nicolet FTIR spectrometer (Magna 550) from 5000 to 600 cm *
with 1 em " resolution. More details regarding the experimental
apparatus can be found elsewhere.'’?%%42%

Sample thickness was estimated with the technique described
by Pilling ef al.>® considering the molar mass of 16.042 g mol *,
and density of solid methane. For the value of the density of CH,
ice, we have chosen to use an average, ie. p(CH,) = 0.44 g cm
(0.403 g cm * (Brunetto et al*°), and 0.47 g em * (Satorre et al.*’)).
These values available in the literature is suitable for use as
reference for the density of amorphous CH, ice, as is the ice of
the present study. Note that Satorre et al®” do not observe any
variations of the density for temperature deposition between
10 and 35 K. The initial column density before irradiation
(No = 9.7 £ 1.9 x 10" molecules cm ?) was determined by
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Fig.1 Schematic view of the CH, ice irradiated by ions (15.7 MeV 505 in
the beginning of the experiment (a), and at the end of the experiment (b)
The experiment has a mixed energy loss regime (electronic and nuclear
stopping) well evident at the beginning. In the end, the electronic regime
becomes dominant, since the thickness of the samples is much lower than
ion penetration. The effect induced in the solid by incoming ions (sputtering,
secondary electrons production), and energy loss during penetration in the
sample are indicated (details in text).

eqn (1) by measuring the area of the CH, band at 2593 cm *

(2w, vibration mode), and using a band strength of 1.9 x 10 *° cm
molecule .

The penetration depth of 15.7 MeV *°0°" ions in the sample,
caleulated employing the SRIM code,*® was about 27 + 5.4 pm.
On the other hand, sample thickness was 59 um in the beginning
of the experiment and around 10 um at the end {which is smaller
than the projected range 27 pm), as shown in the schematic
illustration of Fig. 1, in the beginning of the experiment (Fig. 1a),
and at the end of the experiment (Fig. 1b). In this case the
experiment has a mixed energy loss regime (well evident at the
beginning) with the electronic and nuclear stopping powers
happening and the ions being implanted. However, in the end
the electronic regime becomes dominant, since sample thickness
is well lower than ion penetration and the final ion energy is still
high in the lower layers of the samples {therefore the electronic
regime still dominates). It implies that for the last part of the
experiment, we do not have oxygen implantation anymore in the
CH, ice, but in the ZnSe window. Thus, some minor peaks related
to oxygen molecules, which could be attributed as products by the
reaction of oxygen projectile, are identified here as contaminants
due to the residual gas in the vacuum chamber {e.g. H,0, CO, and
CO,), less than 1%. Despite this, it is not possible to completely
rule out the possibility that at least a fraction of the new species
observed containing oxygen {which we are calling contaminants)
can be produced by implantation. Additionally, in this experimental
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methodology, we did not identify hydrocarbon residues in the
window after the ice irradiation and its fast heating to room
temperature.

An important consideration here is that in the beginning {upper
layer of the sample), the electronic energy loss of the projectiles in
the pure CH, ice was dE/dx = 640.1 = 128.0 keV um " or 423.1 &
84.6 x 10 * eV molecule * em 2 which is three orders of
magnitude larger than the nuclear (dE/dx = 0.66 = 0.13 keV um *
or 0.43 + 0.08 x 10 ** ev molecule * em ?). By definition, the
stopping power Se = —dE/dx of a material is equal to the energy E
deposited per unit path length x by the projectile.

As illustrated in this schematic figure, the energetic particles
when interacting with ice can release their energy mainly by
ionizations and excitations of molecules of target along the ion
track, creating secondary electrons, UV photons, and X-rays."*"’
In this processes, ions, atomic species, and radicals can also desorb
from the surface. Due to atomic and molecular deexcitation, UV
and soft Xrays may also be released from the upper layers. By
nuclear (elastic) or electronic (inelastic) collisions, the lost energy is
redistributed among the species present in the target and causes
displacements of atoms from their lattice position and breaking of
molecular bonds whose recombination may lead to the production
of new species."**

In this work, the deposition rate was estimated in ~0.03 um
s ', since that the time of deposition was of ~30 min and the
thickness of ice is ~59 pm. Table 1 lists sample parameters
and ion beam properties. Nija and Ng,, indicates the initial
and final column densities, respectively. Ion fluence (ions
cm ?) is the product of the ion flux by irradiation time, and
energy fluence {(eV cm ?) is obtained by multiplying the ion
fluence by the projectile energy. The ion max dose experienced
by the ice layer, in eV molecule *, was calculated dividing the
max energy fluence by the ice column density at the end of
the experiment. Errors are estimated around 20%, and reflect
the uncertainties in the parameters used in this methodology.

3 Results

Fig. 2 shows the mid-IR spectrum of pure and amorphous CH,
ice at 16 K before and after processing with swift oxygen ions
(15.7 MeVv *0°"). The molecular species related to the main
IR features are indicated. The vibrational assignments are

Table 1 Parameters of sample and ion beam employed in the experiment
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Fig.2 Infrared spectra of CH4 ice at 16 K before and after irradiation by

energetic ions (157 MeV %0%*). The red line is the spectrum before
radiation, and black and blue lines are the infrared spectra at the lowest
(2 x 10 ions em™2) and highest (1.1 x 10 ions ecm™) radiation fluences,
respectively. Positions and identifications of new features are also shown
(see also Table 2). * Indicates IR bands of residual gas contaminants
(e.g. H20, CO,, CO).

compared with literature values in Table 2. Two bands of

CH,, the fundamental deformation mode v, at 1300 cm *,

and the second fundamental stretching peak 5 at 3009 cm *,
dominate the spectrum. Dominant new IR features are due to
C,Hg, CoHy, CoH,, C3Hg and CyHg molecules. Some minor
peaks are identified as contaminants due to the residual gas
in the vacuum chamber (mainly H,0, CO, and CO,). It is noted
here that there was no formation of contaminants containing
nitrogen. The results here presented are in good agreement
with the result from de Barros et al.,'*> Mejia et al.,"* Moore and
Hudson,*® and other works from the literature. 2333

3.1 Identification of CH, IR bands

Other eleven bands of CH, were also identified, besides the
already mentioned bands centred at 1300 cm * and at 3009 cm *,
v, and v vibration mode, respectively. The 1, mode can be seen at
1528 cm 1, and the 2y, mode at 2593 ecm * and 2651 cm !
The vibration combination bands (v, + v,) appear at 2815 ecm ,

vy + 21, at 4115 em Y, v, + 1, at 4203 em Y s + v at 4300 ecm Y,

Sample

Sample Temperature (K)  Ninitiar,on, (nolecules em™?)  Initial thickness (um) Niinay,cn, (molecules ecm™)  Final thickness (um)
Pure CH, ice 16 9.7 + 1.9 x 10*° ~59 + 12 1.6 + 0.3 x 10 ~10 + 2

Ion beam

Ion energy Average flux Max fluence Max energy fluence Max dose Penetration Stopping power®

(Mev **0°)  (ionsem™s™Y)  (ions cm™?) (evVem™) (eV molecule™) depth® (um)  (107*° eV molecule™ " cm™?)
15.7 9 x 10° 1.1 x 10™ 1.72 x 10> 1.02+£0.20 x 10> 27+5.4 423.1 + 846

¢ Calculated employing the SRIM code (Ziegler, Biersack and Ziegler®®) (details in the text).
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Table 2 Position of the detected bands with the correspondent assignments
in comparison with values from literature

Wavenumber (cm™") Assignment Species Ref.

608 (W) (v2) CH, 13, 33
736 (w) (vs) C,H, 13, 33
753 (s) (vs) C3Hg 13 and 31
792 (w) (vs) C,H, 36

821 (n) (v12) C,He 13, 31 and 33
847 (w) — C(CH3),— 33

913 (b) — CyHg 34 and 38
952 (b) () C,H, 13, 33 and 34
996 (w) — C,Hy 34

1300 (s) (va) CH, 33 and 39
1375 (b) (ve) C,Hg 13 and 32
1386 (w) (vat vs) C,H, 12 and 33
1436 (n) (v12) C,H, 13 and 32
1463 (n) (v11) C,Hg 12 and 30
1528 (w) () CH, 32 and 39
1642 (w) — CyHg 34

1949 (w) () C,H, 37

1958 (w) () CoH, 33

2017 (w% 2 — 33

2040 (w/ (¥3) G, 40

2190 (w) ek ?

2360 (w) s ?

2593 (w) (2vs) CH, 32 and 39
2651 (w) (2vy) CH, 33

2740 (w) (va t 1) C,H, 34

2815 (b) (va + ) CH, 32

2883 (w) (vs) C,He 12 and 32
2902 (w) (v1) CH, 32 and 39
2915 (w) (vs + 111) C,Hs 12 and 32
2941 (w) (vs + v11) CoHs 13 and 30
2962 (w) () C;Hg 12 and 37
2975 (n) (v10) CyH, 13 and 31
3009 (s) () CH, 26 and 39
3093 (w) (vo) C,H, 30 and 32
3237 (b) () C,H, 13 and 36
3270 (b) (v3) C,H, 13 and 33
3311(w) — C,H, 36

3394 (w) (va + 205) CoH, 36

3420 (w) (w2 + 205) C,H, 36

3845 (n) (3va) CH, 32 and 33
3890 (w) (3v4) CH, 33

4070 (w) (vs + vs) CoH, 36

4115 (w) (va + 205) CH, 26 and 32
4165 (w) — C,Hg 34 and 41
4203 (s) (v + 1) CH, 12 and 32
4300 (s) (2R CH, 12 and 26
4394 (w) e C,Hg 34

4436 (w) = ?

4496 (w) — G,H, a1

4528 (w) (vt 1) CH, 26 and 32

s - strong, w — weak, n - narrow, b - broad.

and v, + v; mode at 4528 cm  *. The 1, mode is seen at 2902 cm %,

and 3y, mode at 3845 cm * and 3890 cm 1.

3.2 Identification of IR bands associated with new molecular
species during ion bombardment (C,H,, C,H,, C;Hs, C3Hg,
and C,Hg)

The infrared spectra of bombarded ices also presented new
molecular species such as C;H,, C;H,, C;Hs, C3Hg, C;Hg and
CH3, which are identified and compared with literature values
in Table 2. Among the various bands of these hydrocarbons given
in Fig. 2, those with a greater abundance were selected for the
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Fig.3 Enlargement of a section of the infrared spectra of the CHy ice at

16 K before (red line) and after irradiation (black and blue lines) with

signatures of some hydrocarbons selected in this work. Propane (CzHg)

presents a peak nicely defined at the highest fluence (1.1 x 10 ions em™),
while C;H; is greatly suppressed at the final fluence

quantifications in this work {see Section 4). Acetylene (C,H,),
ethylene {C,H,), ethane (C,Hs), and methyl (CH;) radicals were
selected via the v band at 3237 em *, 1, band around 952 cm ?,
14, band at 821 em ', and v, band at about 608 cm *, respectively.
These selected bands compare nicely with previously reported
peak positions from literature.'>**%°33 The band selected at
913 cm ' is attributed to butene C,Hg. This peak position of
butene was also identified after irradiation of amorphous C,Hs
ice at 10 K by Kim et al**

The band at 753 ecm * is assigned to C3Hg vibration mode
{vs)*%"351 Note that in the literature many bands of hydro-
carbons are assigned in the region of infrared spectra between
720 and 790 cm . For example, C,Hg at 731 em *33° C,H,
at 736 cm ', 746 cm ', 761 em %, 769 cm Y, 770 cm ! and
792 em .323%73% There may be a slight contribution of some
these bands appearing about of 750 cm *. However, the major
contributor to this band is likely to be from C;Hjg, as assigned
previously by Comeford & Gould,*® Gerakines et al®' and
Moore & Hudson.®® At the lowest fluence, propane, ethylene,
and butene are not identified, as shown in Fig. 3, the enlarge-
ment of a region of the infrared spectra, at the lowest fluence
(2 x 10" ions cm ?) and at the highest fluence (1.1 x
10" ions cm 2). However, with an increase in radiation, these
species are produced, and as observed the same figure, at a
higher fluence they still present a nicely defined peak. On the
other hand, C,H, molecule formation is greatly suppressed at
the final fluence.

4 Discussion
4.1 Evolution of molecular abundances with fluence

The molecular column density of the species was determined
from the relation between the integrated absorbance of each

This journal is © the Owner Societies 2017
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Table 3 Variation of the column densities calculated for parent and daughter species during ion bombardment, band strengths from literature used for
quantification, destruction (only for CH4) and formation yields

Band NN; B, Band strength

position (cm™)  Molecule  (molecule cm™?) [ref] (cm molec™)  Feq »° (molecule impact™) ¥ (molecule impact™)
2593 CH, —-8.03 £ 1.60 x 10" 1.9 x 107 [13] 1.1 x 10 —7.30 £ 2.55 x 10° —7.30 £ 2.55 x 10°
753 C3Hg 213 £ 0.42 x 10 7.0 x 107 [13] 1 x 10* 2.37 +0.83 x 10° 1.93 £ 0.67 x 10°
3237 C,H, 315+ 0.63 x 10 1.2 x 1077 [13] 1 x 10™ 3.34 +£1.17 x 10* 2.86 & 1.00 x 10*
913 C.Hg 117 £ 0.23 x 10" 6.0 x 107 [38] 1 % 10+ 1.23 +0.43 x 10* 1.06 £ 0.37 x 10*
821 C,Hg 9.49 +£1.90 x 107 1.9 x 107 [13] 3 x 10" 6.69 +2.34 x 10* 8.62 + 3.01 x 10°
952 CoHy 2.79 £ 0.56 x 107 1.5 x 1077 [13] 3 x 10*° 1.18 + 0.41 x 10* 2.53 £ 0.88 x 10°
608 CH, 2.76 £ .55 x 10** 2.5 x 1077 [12] 3 x 10*2 4.65 £ 1.63 x 10° 2.50 + 0.87

Notes: error in the yield values is of 35% (estimated error), considering the sputtering and the variation in the density of ice (between 15% and
20%) during irradiation, and the uncertainties due to the measurement of column densities by applying literature A-values (~20%) (details in text).
¢ Obtained at ethbrmm fluence, in which the molecular productlon reaches a maximum value (minimum for CH,), and N is given in the

equilibrium fluence. ? Determined at final fluence (of 1.1 x 10™ i
maximum fluence.

vibrational mode and the band strength from the following
equation:

N= %erdu = Z;;JAbs,,du = %A [Molecules cm™] (1)
where 1, = In{I/) is the optical depth, Abs, = —log{Iy/I) is
the absorbance measured by the FTIR spectrometer, 4 is the
integrated absorbance over a given infrared band, and B is the
infrared absorption coefficient (band strength, in cm
molecules ') of a given infrared band (specific vibration mode).
I, and I are the intensity of the infrared light of the FTIR before
and after crossing the sample inside the experimental chamber
(details of this equation can also be seen in Pilling et al.*?).

The variation of column densities is shown in Table 3, as
well as values of band strengths from literature, and the central
position of the main bands of the ice. Uncertainties of 20% are
expected due to the uncertainty in the measurement of the
column densities in the ice because variation of both local
baseline and integration limits and by applying literature
A-vales as well. The variation in column density over fluence
allows us to quantify the destruction of the parent molecule
and the formation of daughter molecules.

Fig. 4 shows column density evolution as a function of fluence
for CH, and its daughter species {hydrocarbons). Evolution as a
function of fluence for different bands of the CH, parent species
are shown. The v, and v; bands appear saturated, and thus were
excluded from this comparison. The column density of the band
at 2593 em ' {2y, vibration mode), considered to be adequate for
analysis and quantifications in this work, had its initial and
final values of about 9.7 & 1.9 x 10" and 1.6 + 03 x
10" molecules ecm 2, respectively, which provides a variation of
8.03 + 1.60 x 10" destroyed molecules per em®.

For hydrocarbons C,H,, C,Hy, C,Hs, CsHg, and C,Hg, at low
and high fluences the trend of column density is similar, as
shown in Fig. 4b. However, CH; radical presents a different
evolution of column density as a function of fluence. At the
lowest fluence (up to 10'* ions em ?) the methyl radical reaches
a maximum value and then decreases, suggesting that after
further irradiation it is destroyed and new species are formed,
such as C,Hg formation.
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Fig. 4 Evolution of the molecular abundance as a function of ion fluence
during the experiments. (2) Column density of CH, (2593 cm~tband)as a
function of fluence after ion irradiation with 157 MeV 0% ions
(b) Molecular column densities of the hydrocarbons produced during
bombardment of frozen methane as a function of beam fluence
A different trend of the methyl radical is related to its participation in
reaction pathways of other hydrocarbons such as CyHg. See details in the
text. Solid lines are the fits given by eqn (17) and (18), and the extracted cross
sections are presented in Table 4. The error bars are about 20 per cent.
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Fig. 5 Schemes of the possible reaction pathways for the production of
the species during radiation exposure of the methane ice at 16 K. Species
in blue are those that were detected in this experimental methodology.

It is important to analyze how these species could have been
formed in the simulation of icy bodies with methane ices under
ionizing radiation. For this purpose, reaction schemes (as
shown in Fig. 5) were developed to check possible reaction
pathways of the species produced during radiation exposure.

Ion irradiation of CH, initiates a set of rapid reactions with
the result being the formation of H atoms, methylidyne radical
(CH), methylene radical {CH,), and methyl radical:

CH, > CH; + H (2)
CH, > CH+H,+H 3)
CH, — CH, + 2H/H, @

Molecules, such as C;H,, can be produced by the dimeriza-
tion of CH; released from the reaction {2).*” The suggested
reaction for C,H, production from the methyl radical is:

CH; + CH; — C,H, {5
For C,H, the suggested reaction pathway is from the from

the CH radical that arises from ion irradiation of CH, in
reaction (3):

CH + CH — C,H, (6)

Ethane can also be formed by other reaction pathways, as
well as ethylene C,H,. From the H atoms that arise from ion
irradiation of CH, in reactions {2) and (3), and are then
sequentially added to C,H, to form C,H, and then C,Hg by
the following reactions:

C,H, + H > C,H; @

CH; + H > GH, (8)

12850 | Phys. Chem. Chem. Phys,, 2017, 19, 12845-12856
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C,H, + H —» C;Hs (9)
CoHs + H —» CyHg (10)

Since IR methods are not particularly sensitive to low con-
centrations of reactive intermediates, C,Hs {ethyl) and C,Hj
{vinyl) were not easily detected in our experiments. These
reactions have been described previously.*”

We suggest the methyl radical could originate C;Hg by an
intermediate C,H; radical formed in reaction (9). In this case, H
atoms are sequentially added to CH; to form propane:

C,Hs + CH; — CsH; (11)

Propane also can be produced by the reaction of C,H, with
methylene radical that arise from ion irradiation of CHy:

C,Hg + CH, — C3Hg (12)

Propane was the most abundant hydrocarbon produced in
the present experiment with a variation of column density of
2.13 £ 0.4 x 10" molecules cm®. The identification was done
by its vs vibration at 753 ecm !, adopting the band strength
equal to 7.0 x 10 ' cm molecule *. This band strength
was calculated by Mejia ef al™® by normalization to the band
2962 cm ' of propane over a high fluence region, assuming
that the band strength (1.58 x 10 *” cm molecule *) of these
specie at 2962 em * (Moore et al.*” and de Barros et al.*?) is the
correct one. This was same procedure as that reported by de
Barros et al'? for obtain band strength for other species.
Propane column density variation is two orders of magnitude
greater than the registered for C,Hs (9.49 + 1.90 x
10" molecules cm ?). This is an interesting result since ethane
is known as the most abundant product from the exposure of
CH,-containing ices to radiation.’® It is likely that this is due
the formation of C3H, from daughter species, since the column
density of these molecules increases faster at low fluences,
while column densities of CH3, C,H,, C4Hg, and C,Hg increase
linearly with the fluence in the lowest radiation dose, as can be
seen in Fig. 4b. This is a clear indication that the formation
of C3H, is not directly from CH,, but from daughter species,
as also discussed by Mejia et al.*®

In this way, the formation of propane is expected to come
from the reactions (11) and {12). Since the total abundance of
CHs is 2.76 + 0.55 x 10™* molecules em 2, with its abundance
consumed, via reaction {11) surely it would not be the only
specie to contribute. C,H, {with 9.49 + 1.90 x 10" molecules
cm ? at the end of the radiation) in this case contributes
significantly via reaction (12) for the propane production.

Additionally, the ethane abundance appears to decrease as
radiation increases, whereas propane abundance increases {see
Fig. 4). This may indicate that the species is further converted
to hydrocarbon species, in this case C;Hg. Therefore, it is
expected in this experimental methodology that a large fraction
of ethane has been reduced to propane formation, which could
to justify a difference of two order of magnitude between these
species.
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Two reactions (14) and (15) are considered for butane
formation during radiolysis, from the C,;H, molecules provided
by reaction (13) or by the addition of ethane and acetylene:

CH, + CH, — CyH, (13)
CyHy + CHy — CyHg (14J
C,He + CH, — CyHg (15)

All the possible suggested reaction pathways of this discussion
are summarized in Fig. 5. Note that the model does not consider
the successive fragmentations of CH; leading to CH, + H and to
CH + H radicals.

4.2 Formation and destruction yield (Y)

Maximum destruction and formation yields (Y4,), in number

of molecules destroyed or produced per ion, obtained in the

present work is given by:
Ne— N

Yiax = ——

[Molecules em™2 (16)
T

where Feq is the fluence in which the molecular production
reaches a chemical equilibrium or its maximum value {(minimum
for CH,), N; is the initial column density, and N; is the column
density in the equilibrium fluence. In fact, after a fluence of
approximately 2 x 10" ions cm > the system seems to reach a
chemical equilibrium, in which the parent species produces the
daughter molecules, which can also be intermediate in the
formation of the new species and of the own parent molecule.
In this situation, the column densities of the species reach a
plateau (see Fig. 4), and the equilibrium fluence {which deter-
mines the maximum yield) is different for each molecule.

Table 3 presents the values of maximum destruction and
formation yields (Ymax). Negative values represent the destruc-
tion of the parent species. Values at the final fluence
(1.1 x 10" ions em ?), denominated Y;, are also given for
comparison with values obtained in the equilibrium fluence.

Since the destruction yield of CH, at final fluence is 7.30 &
2.55 x 10° molecule impact * and the total formation yield
of new species is 2.43 + 0.85 x 10° molecule impact *, the
produced-destroyed molecules ratio is approximately 0.33.
1t given a percentage in relation to number of molecule produced
per methane molecules destroyed. This does not mean that 67
percent of methane was lost due to sputtering, since that ratio
does not take into account the number of carbons in each
species. With the balance of atoms {(“atom budget”), obtains
the amount of methane required to account for the observed
column densities of the products at the end of the irradiation.
This balance may be verified by multiplying the column den-
sities by the number of atoms in each specie. At the end of
irradiation, the sum of the number of carbon atoms in the
products is 7.73 + 1.5 x 10" carbon atoms cm 2. It is
consistent with the number of these atoms in the precursor
species, 8.03 4 1.6 x 10" carbon atoms cm 2. This means that
~96% of the total of carbons atoms of CH, were used in the
production of daughter species {~80% of carbon atoms for
C3Hg production, ~7.8% for C,H,, ~5.8% for C,Hg, ~2.4% for
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C;Hg, and below 1% for C,H, and CH; formation). The
remainder {~4%) of the total of carbons atoms of CH, can
be mainly due to sputtering and the production of molecules
that were not detected in the IR spectrum {e.g. C,H;, C,Hs, Cs,
polycyclic aromatic hydrocarbons-PAHs, and others). It is
important to make it clear here that, since the reactions (2),
(3) and (4) can be reversible, atomic hydrogen and methyl
radical recombine to reform the methane precursor. Thus,
the balance of atoms does not take into account the molecules
of methane produced.

Since sputtering is constantly occurring, the yield values in
Table 3 are underestimated because a portion of the species has
been lost from the sample, and not counted. In other words, in
a scenario in the absence of sputtering, the yield of the species
would be larger. In this way, an estimated error of ~35% is
given in the yield values shown, considering the sputtering and
the variation in the density of ice {between 15% and 20%)
during irradiation, and the uncertainties due to the measure-
ment of column densities and by applying literature A-values
{~20%).

4.3 Cross section determination

For determining the effective destruction cross section of CHy
parental specie, we used the relation between the variation in

the column density over fluence (F), as described by Pilling et al.*
N(F
—]ET ) exp(—oqF) 17)
0

where N, is the column density at the beginning of the experi-
ment, and a4 represents the effective destruction cross section of
CHy,, in units of em®. Findicates the fluence in units of ions cm 2.

On the other hand, the effective formation cross sections for
daughter molecules can be calculated by the relation from de
Barros et al.'?

Ni(F) GaCH, + Tdk 10
=g\ F ————F—=F 18
Newo) ”‘( 2 ) a8)

where NF) is the column density of the k daughter molecule in
a given fluence; Nep, o is the CH, (parent) column density at
F=0; g is the effective formation cross section of the k£ daughter
molecule; gqcq, is the effective destruction cross section of
CH, {obtained by employing eqn (17)), and oqy is the effective
destruction cross section for the daughter molecule.

The effective destruction and formation cross sections calcu-
lated for the main bands of the irradiated pure CH, ice are
indicated in Table 4. The results show that the effective
dissociation cross sections for methane is about 10 ** cm?,
and the average value of the formation cross sections for its
daughter species (hydrocarbons) is about 10 ** em?.

The values of the effective cross sections of methane and
its daughter species in this experiment were compared with
literature values employing different radiation sources, such
as energetic ions'>'*'® UV photons,** and electrons**> on
CH,-containing ices, as shown Table 5.

The effective destruction cross section of methane calculated
here is one order of magnitude higher than the value determined
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Table 4 Calculated values of the effective destruction cross section (o)
of the parental species CHy, as well the values of the formation cross
section (ay) for the main species produced

Molecule a: (107" cm?) a4 (107" em?)
CH, — 2.32 + 0.46
CsHg 6.3+1.2 1.08 + 0.22
C,Hg 0.57 £ 0.12 0.6 £ 0.12
CoH, 0.77 £ 0.15 1.2 £+ 0.24
CHs 0.24 + 0.04 1.32 4 0.24
CoH, 0.11 + 0.02 0.78 + 0.16
CH; 0.003 £ 0.0006 31.28 + 6.25

previously by de Barros et al'? and Mejia et al'® which
bombarded pure CH, ice with oxygen beam of 220 Mev 07"
ions (stopping power = 76.5 x 10 ** eV molecule * em 2).
As expected, the formation and destruction cross sections grow

PCCP

with increasing stopping power, since the calculated stopping
power in this work is 423.1 x 10 ** eV molecule cm 2 (see
Section 2). Furthermore, the highest effective destruction and
formation cross section values in this work can also be explained
because there is here a mixed energy regime {electronic and
nuclear), while in these literature papers the electronic regime
dominates. For the values of the effective formation cross sections
of hydrocarbons {about 10 ** em?), they are close to the deter-
mined by these same authors (values between 10 *° em?).
Furthermore, Ennis et al.'® have used 5 keV oxygen ions in
irradiate methane ices at 10 K to simulate the exposure of Solar
System hydrocarbon ices and aerospace polymers to oxygen
ions sourced from the solar wind and planetary magneto-
spheres, providing destruction cross section of CH, estimated
about 6.8 x 10 '® cm?. It is two order of magnitude lower than
the value calculated in this work. These results, for particles fall

Table 5 Comparison of the effective destruction cross section of CH,4 and formation cross sections of hydrocarbons obtained in this work with
literature values employing different radiation sources (ions, UV photons, and electrons) on different astrophysical CHy-containing ices

Projectile Sample (04) CH, Ref.

15.7 MeV °0** Pure CH, ice 2.32 4 0.46 x 1074 This work
5 kev O* Pure CH, ice ~6.8 x 10716¢ 18

15.7 MeV 0 N,:CH, (19:1) ice mixture 1.9 x 1071 43

220 MeV **07* Pure CH,, ice 3.8 x 107 12

220 MeV *07* Pure CH, ice 4.0 x 107 13

1 keV electrons H,0:CO, : CH, : NH; : CH;0H 2.3 x 107*% 42

(10:1.3:0.4:0.3:0.2) ice mixture

UV photons Pure CH, ice 7i2 IR0 31
Projectile Sample (o¢) C3Hy Ref.

15.7 MeV **0°" Pure CH, ice 6.3 1.2 x 107 This work
220 MeV %07 Pure CH, ice 4.7 x 107 13

220 MeV 07" Pure CH, ice 6.0 x 107 12
Projectile Sample (o¢) C,Hg Ref.

15.7 MeV *%0°* Pure CH, ice 5.7 £1.1 x 1076 This work
5 kevV OF Pure CH, ice ~1072 18

220 MeV 07" Pure CH, ice 1.2 x 107 12

220 MeV **07" Pure CH, ice 8.8 x 107 13

15.7 MeV *0** N,:CH, (19:1) ice mixture 9.1 x 107 43

UV photons Pure CH, ice 3.2 x 107 31
Projectile Sample CH, (o) Ref.

15.7 MeV *°0°* Pure CH, ice 7.7 4+1.5 x 107 This work
220 MeV 07" Pure CH, ice 1.2 x 107 12

220 MeV %07 Pure CH, ice 1.8 x 107 13

;s € 53 CHy ;1) ice mixture 4 x 107
15.7 MeV 0% N,:CH, (19:1) i i 3.4 x 107 43
Projectile Sample C4Hs (o9) Ref.

. € ure 4 1C€ . 4 X 1S wor
15.7 MeV °0** Pure CH, i 24404 x 107 Thi k
Projectile Sample CHy (o9) Ref.

15.7 MeV *°0°* Pure CHy ice 1.1+ 0.2 x 107 This work
220 MeV 07" Pure CH, ice 1.5 x 1071 12
220 MeV 07" Pure CH, ice 1.0 x 107 13

i e 5t 4 :1) ice mixture 3 X
15.7 MeV 0% Ny:CHy (19:1) i i b 43
Projectile Sample CH; (o) Ref.

15.7 MeV 0 Pure CH, ice 3.04 0.6 x 1078 This work
220 MeV 07" Pure CH, ice 25 )10 13
220 MeV 0" Pure CH, ice 1.9 x 107 13

¢ Value estimated.
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between 5 keV and 220 MeV, reveal that the chemical modifica-
tions of a CH, surface increase with the energy of projectile, as
expected, and are of particular astrophysical interest.

In comparison with the values obtained by the processing of
CH,-containing ices by UV photons or by electrons, Gerakines
et al®' registered the effective destruction cross section of
methane as 7.2 x 10 ' cm® from UV photolysis of a pure
CH, ice at 10 K, while Bergantini ef al,** by electron irradiation
of H,0:CO,:CH,:NH;3:CH;OH ice at 20 K, registered a value of
about 2.3 x 10 *® ¢m,® which are between 4 to 5 orders of
magnitude lower than the values obtained in the experiment
discussed here. This shows the efficiency of energetic ions for
the destruction of methane ice compared to UV photons or
energetic electrons.

5 Astrophysical implications

The current work, which investigates the interaction of swift
ions on CH, ice at low temperature, has direct implications
for icy bodies in the outer Solar System, such as Titan, Triton,
Pluto, as well as in comets, where methane is processed by
cosmic rays and energetic particles. It implies a series of chemical
reactions and physical processes that lead to the formation of new
species, including many hydrocarbons {e.g. C,H,, C,H,, C,H,,
CsHg).'™® These species were produced in this experimental
methodology. The maximum yields of these molecular species
produced in the experiment were measured and used in a model
to determine their column densities in environments of the outer
Solar System (see Section 5.2 below). Such investigation can help
interpreting the molecular species observed by space probes, such
as those that visited Titan, Saturn’s moon (Pioneer 11, Voyager
1 and 2, Cassini-Huygens),**** and in particular, the data that
New Horizons spacecraft recently sent back about Pluto in relation
to the distributions of CH, and other ices on the surface.®

5.1 CH, half-life extrapolated to icy bodies in the outer Solar
System exposed to energetic particles, and cosmic rays

From the data obtained by our experiment, and with the aim
of estimating the survival methane ice in icy bodies in the
outer Solar System under the action of energetic ions, the
typical molecular half-life (z,,) of CH, ice exposed to energetic
particles, and cosmic rays was given by the following equation
(pilling et al.*?):

In(2)
b,0q
where ¢ is the flux of energetic ions inem *s *, and a4 is the
dissociation cross-section, in cm?, presented in Section 4.

Fig. 6 shows a summary of the destruction rates of methane
(in years) for different astronomical bodies as a function of ion
flux (Solar energetic particles and cosmic rays). An estimate
of methane half-life in Earth and Jupiter orbits is inserted as
reference. Error are estimated about of 20%.

For the destruction rate of methane by cosmic rays and
energetic particles, it considers an average flux of medium-mass
ions {energies between 0.1-10 MeV) inside the Solar System as a

ls (19)

T2 =

2
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Fig. 6 Half-life (in years) of frozen methane at different astronomical
bodies inside the solar system, as a function of the medium mass (3 < Z < 11)
ion flux (Solar energetic particles and galactic cosmic rays) taken form Pilling
etal (2011). Values for Earth and Jupiter orbits are inserted in the figure only
for comparison.

function of distance to the Sun.> The fluxes used in the calcula-
tion of these half-lives are a sum of fluxes from the solar energetic
particles and Cosmic rays.

For the destruction rate of methane in Titan (1.69 X
10° years) and Triton {1.45 x 10° years) we use an ion flux of
5.6 x 10 'and 6.5 x 10 'ionscm ?s 'in Saturn and Neptune
orbits, respectively. For Pluto and other KBOs, for an average
distance of ~40 AU, their half-life values, adopting an ion flux
of 7.2 x 10 * ions cm ?s !, was about 1.31 x 10° years. For
Oort cloud comets, with ion fluxes of 8.2 x 10 * {contribution
only of cosmic rays), methane half-life is 1.15 x 10° years.

These values suggest that the methane ice at icy bodies in the
outer Solar System may have its chemical composition drastically
changed by the incoming strong ionizing agents such as solar
energetic particles and cosmic rays in the course of a million years.

5.2 Production of hydrocarbons in CH,-containing ices
of outer Solar System bodies

Here we estimated how many hydrocarbons {C,H,, C,Hs, C3Hg,
and others) are produced in a given timescale (10° years) on icy
bodies in the outer Solar System, due to the irradiation of
methane by cosmic rays and energetic particles.

From the estimated fluxes of energetic particles, and cosmic
rays (Section 5.1), it is expected that after 100 million years
1.8 x 10" particles per cm? have penetrated the environment of
Titan, and 2.1 x 10"® particles per cm? have arrived at the moon
Triton. For bodies at ~40 AU (Pluto, Eris and Makemake),
about 2.3 x 10" particles per cm” impinge on the surfaces of
these KBOs. For Oort cloud comets, 2.6 x 10" particles per cm*
are expected. With these fluences, the column density {N) of
some species on these astronomical bodies can be determined,
for a given period, following the equation:

N=F X Y [Molecules cm 2 (20)

where F, is fluence {(in ions per em?) of radiation that penetrate
the icy body in a period of time, and Ypmax {in molecules per impact)
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Fig. 7 Estimated column densities (error of ~35%) as a function of
fluence after 100 million years of exposure of CH, ice to the contribution
of energetic particles and cosmic rays for some astrophysical environments,
The values are obtained by eqn (20) (see details in text).

is the maximum yield obtained from the experiments with ions
(see Table 3).

The estimated column densities as a function of fluence after
100 million years are shown in Fig. 7 for some astrophysical
environments. Error of 35% are expected due to the uncertainty
in the measurement of the maximum yield (see Table 3).

These estimated column densities summarized in this figure,
which are computed to simulate about 10° years of radiation
exposure of CH, ice, indicate that acetylene, ethylene, butene,
ethane, and propane species are radiation products of CH, and so
such molecules could be present with a significant abundance in
icy moons and planetary surfaces in the outer Solar System.

In fact, propane, ethane, ethylene, acetylene and others
species were detected on Titan Moon by the Cassini-Huygens
mission,*****® as well as ethylene*” and acetylene on the frozen
surfaces of Pluto, where frozen C,H, may participate in the
chemistry driven by cosmic radiation. Ethane C,H, and ethylene
C,H, are as abundant precipitating products on Pluto and
Triton."® Aside from Pluto, spectral features of CH, and C,H, ices
are consistent with observations of Makemake.*® Abundant
C,Hg,* along with C,H,,*® were detected in Oort cloud comets.

Additionally, the instruments on board the Rosetta spacecraft
identified from the in situ analysis many organic compounds on
comet 67P/Churyumov-Gerasimenko,” including hydrocarbons
produced in this experimental methodology. Roy et al*® used data
from Rosetta to determine relative abundances of major and minor
volatile species in this same comet. For example, these authors
estimated the C,Hg and C,H, abundances about of 0.32 and 0.045
relative to the H,O ice, respectively. By comparison, the CH, has
estimated abundance about of 0.5 relative to H,O in this comet.”

From the Fig. 7, It follows that ion irradiation of methane
yielded a number in the order of 4-6 x 10?° propane molecules
cm ? compared to the number of ethane molecules cm ? yield
(1-2 x 10*) over 10°® years of exposure in the icy bodies
investigated here. In terms of monolayers, it is between

12854 | Phys Chem. Chem. Phys., 2017, 19, 12845-12856
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4-6 x 10° monolayers of propane produced {~250-400 um).
For ethane, between 1-2 x 10° monolayers of ethane produced
{~65-130 um).

We concluded that the C;Hg molecule can be found in
CH,-containing space environments irradiated by medium
mass ions with an abundance higher than many other hydro-
carbons {e.g. C,Hs, C,H,, and others) and future space missions
may be able to reveal this and further information.

This way, these experimental data can be applied to inter-
pret the abundance of hydrocarbons in icy objects in the outer
Solar System and their contribution to the chemical inventory
of these environments. However, this estimate is dependent on
many variables (such as structure and depth of ice, temperature,
energy deposition, and other factors). Therefore, these estimated
column densities should be interpreted with caution.

6 Conclusion

In this work, a laboratory simulation of ion irradiation of pure
methane ice, an important component of icy bodies in the
outer Solar System, such as Titan, Triton, Pluto, and other
KBOs, was performed employing energetic ions {15.7 MeV
*0°"). We confirmed the formation of various species, such
as C,H,, C,H,, C3Hg and C,H,. Such species can exist in
significant amounts on the surfaces of satellites and icy bodies
in the outer Solar System. The most abundant daughter species
produced was Propane Cs;Hg, contradicting the result that
showed that ethane C,Hg is the most abundant product of
the exposure of CH,-containing ices to radiation.”*

The values determined for the effective dissociation cross
section of CH, and the average value for the effective formation
cross sections of its daughter species (hydrocarbons) were
about 10 ** em? and 10 *° em?, respectively.

The half-life of pure methane ice in the presence of swift
medium mass ions (3 < Z < 11) extrapolated to the outer Solar
System environments (Titan, Triton, Pluto and Kuiper Belt
Objects at ~40 AU) was estimated to be around 10° years.
The measured sputtering yield of methane and its daughter
species due to incoming swift ions was about 7.3 x 10° molecules
per impact. The maximum yields of the daughter species (between
10* and 10° molecules per impact] were used to estimate the
amount of molecular species desorbed from the icy surfaces that
are constantly being incorporated to the gaseous atmosphere in
the vicinity of these outer Solar System bodies due to the presence
of cosmic rays and energetic particles.

This work reinforces the idea that such physicochemical
processes may play an important role in the formation of
molecules {including pre-biotic species precursors) in most
astrophysical environments, such as those in regions of the
outer Solar System.
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ABSTRACT

We experimentally address in this paper the physicochemical effects induced by ionizing photons (energies from 6
to 2000 eV) and swift heavy ions (15.7 MeV 160%") in the icy mixture containing Nj:CHy (19:1) at 12 K and at 19
K, respectively. The experiments simulate the effect of solar photons and X-rays, cosmic rays, and solar energetic
particles (medium-mass ions) in the surface of icy bodies in the outer Solar System such as Triton, Titan, Pluto and
several other KBOs. The ice samples were analysed by infrared spectroscopy (FTIR) at different fluences. From the
energetic processing, the production of new molecules was observed. Among them, HCN, C;Ha, C2Hs, N3 have the
highest production yield. Molecular half-lives of species of interest were calculated and extrapolated to the
astrophysical environment. The effective destruction yield (in molecules/impact) of the parental species processed
by the swift ions is up to six orders of magnitude higher than the value determined employing X-rays. However, due
to the differences between the fluxes of both ionizing radiation types in space, the half-lives of nitrogen and methane
in the addressed astrophysical scenarios may have a huge variation. Photons dominate the chemical transformations
at shorter distances from the sun. Our results are a step toward a compilation of photochemical and radiolysis data
that should allow the modelling of the abundance of astrophysical ices over long periods of time.

Keywords: Astrochemistry- methods: laboratory: solid state- planets and satellites: surfaces

1. INTRODUCTION

Nitrogen and methane ices have been observed in several icy bodies in the outer Solar System.
The New Horizons spacecraft mapped the surface of Pluto and showed that N, and CHy ices dominate
its surface composition, along with other species (Grundy et al. 2016). Triton, Neptune’s satellite,
contains N2 at the surface with small amounts of CHs mixed with others species, such as carbon
monoxide, carbon dioxide, and water ice (Cruikshank et al. 1993; Owen et al. 1993). The surface
composition of other Kuiper Belt Objects (KBOs), such as Eris and Makemake, also present nitrogen
and/or methane ices. Eris has a surface composition that is strikingly similar to that of Pluto i.e.
dominated by solid nitrogen and smaller amounts of solid methane attributed to a pure component and
one diluted in the nitrogen, while Makemake has a methane-rich surface (Licandro et al. 2006;
Cruikshank et al. 2015). This icy mixture (N2 and CHy) is also expected to be present in aerosols in the
upper atmosphere of Saturn's moon Titan (Samuelson et al. 1997; Niemann et al. 2005). In such frozen
surfaces and/or atmosphere the molecular species are constantly exposed to energetic photons and
charged particles, which induce changes in their molecular composition, triggering molecular
destruction, and chemical reactions to produce radicals, ions and new species (Grundy et al. 2016;
Niemann et al. 2005; Cruikshank et al. 1993; Owen et al. 1993).



In this paper, we show results from experiments with N2/CHj ice mixtures (abundance ratio 95:5)
at low temperatures (12 K and 19 K) in an attempt to simulate the processing of ices in outer solar system
bodies. The experiments were performed in two distinct laboratories with a similar methodology by
employing, separately, broadband ionizing photons (mainly soft X-rays) and swift energetic ions. The
ionizing photons mimic the effect of solar and stellar radiation, whereas the swift ions mimic the effect
of medium-mass ions (3 <Z < 11) of Solar Energetic Particles (SEPs) and of the cosmic rays inventory.
It is worth observing that both kinds of ionizing agents may drive a rich chemistry in the ices due to
primary ionization and the production of secondary electrons inside the samples (e.g. Palumbo &
Strazzulla 1993; Pilling & Bergantini 2015; Pilling et al. 2010a; Boduch et al. 2012, Mufioz Caro et al.
2014).

Many laboratory experiments have used ions heavier than hydrogen and helium (such as oxygen)
to simulate the exposure of astrophysical ices to space radiation (e.g. magnetospheric particles, solar
wind, or cosmic rays). Such experiments have suggested that these projectiles are highly efficient at
inducing a chemical reaction in the ices (e.g. Ennis et al. 2011; de Barros et al. 2011; Mejia et al. 2013).
Specifically, the interaction of ionizing radiation with a No/CHy ice mixture has been reported by several
laboratories (e.g. Moore & Hudson 2003; Brunetto et al. 2008; Bohn et al. 1994; Wu et al. 2012), and
this simple ice mixture was chosen because several organic products were identified in photon and swift
ion irradiation experiments. In the same way, a comparison of the effects induced by swift ions and
ionizing photons on solids of astrophysical interest has been separately studied in other laboratory
experiments, as in Mufioz Caro et al. (2014) and Baratta et al. (2002), using other ice mixtures but with
a similar methodology as in the present work. However, these previous studies demonstrated that an
understanding of the radiation-induced processing of these ice mixtures is far from being complete.

The present study shows that there are similar effects induced by both ions and photons on the
icy surface. This experimental methodology allows the simulation of the irradiation of ice by energetic
particles, and allows the comparison of the results with the photon irradiation experiment that uses the
same ice mixture and a similar deposited energy dose. Thus, this work provides insights into the ion and
photon chemistry present in the surface of outer Solar System bodies, through measurements of the
effective cross sections of destruction and net production of new species, as well as the quantification of
the destruction rate of parent methane and nitrogen species.

The experimental procedures will be presented in Section 2. Section 3 presents the main results,
and the discussion is in Section 4. Similarities and differences between these two ionization scenarios
are discussed in this text. The astrophysical implications are given in section 5, and final remarks and
conclusions are listed in Section 6.

2. EXPERIMENTAL METHODS

The experiments with N2:CHs ice mixtures (abundance ratio 95:5) at 12 K and 19 K were
performed at two different laboratories, with similar instrumentation for preparation and analysis of the
samples; Irraditions were performed with soft X-rays at the Brazilian Synchrotron Light Source
(LNLS/CNPEM) in Campinas-Brazil, and with swift oxygen ion beams at the "Grand Accélérateur
National d'Tons Lourds" (GANIL) in Caen-France.

2.1 Soft X-rays at the Brazilian Synchrotron Light Source (LNLS/CNPEM)

In this set of experiments we used a portable ultra-high vacuum chamber (named STARK
chamber) from the Laboratério de Astroquimica e Astrobiologia (LASA/UNIVAP) coupled to the
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spherical grating monochromator (SGM) beamline of the Brazilian Synchrotron Light Laboratory
(LNLS) located in Campinas, Brazil. The beamline was operated in the off-focus mode and white-beam
mode, producing a wide spectral range of ionizing photons from 6 eV to 2 keV (mainly soft X-rays with
a low fraction of UV). The beamline has been described in detail elsewhere (Pilling & Bergantini 2015,
Castro et al. 1997; Rodrigues et al. 1998).

Briefly, the sample N2:CHy (95:5) was made by a slow deposition of the gaseous mixture on a
polished ZnSe substrate, which was cooled to 12 K by a helium closed-cycle cryostat (ARS Inc., model
CS204AB-450) to produce an amorphous ice inside the high-vacuum chamber. In this chamber, the gas
mixture (purity superior to 99%) was deposited though a capillary stainless steel tube held a few
millimetres from the target for around 5 minutes. The gas composition inside the chamber (pressure
below 3 x 107% mbar) was monitored by a quadrupole mass analyser (MKS Inc., model e-Vision 2).

The frozen sample was irradiated at different fluences up to 8.7 x 10'® photons cm™2. In-situ
chemical analyses of the samples were performed by a Fourier transform infrared (FTIR) spectrometer
(Agilent Inc., model Cary 630) coupled to the vacuum chamber. The covered spectral range was from
4000 to 600 em™ (2.5 — 16.6 um), and the resolution of each acquired spectrum was 2 cm™. Both the
synchrotron beam and the IR beam from the spectrometer intercepted the sample perpendicularly. The
infrared transmission spectra were obtained by rotating the substrate/sample 90 degrees after each
radiation dose, as well as at selected temperatures during the heating stages. Infrared spectra of non-
irradiated samples were taken at the beginning of the experiments for a comparison at the end.

The integrated photon flux of the SGM beamline in the broadband range (6-2000 eV) was
1.4.10" photons cm™ s and the photon flux in the 6-100 eV range was approximately 4.10'3 photons
cm? 571, Then, the soft X-ray part of the SGM beamline corresponds to 72% of the total photon flux, and
in terms of energy this corresponds to approximately 95 % of the energy flux. More details can be found
in Pilling & Bergantini (2015).

2.2 Swift ions at the Grand Accélérateur National d'lons Lourds (GANIL)

The swift ion irradiations were performed inside the high-vacuum chamber CASIMIR (Chambre
d’ Analyse par Spectroscopie Infrarouge des Molécules IRradiées) mounted at the IRRSUD (IR Radiation
SUD) beamline at the Grand Accélérateur National d'Tons Lourds (GANIL) located in Caen, France. In
this set of measurements, the gaseous mixture was deposited perpendicularly through a gas inlet facing
a clean ZnSe substrate at 19 K to produce an amorphous ice. It is important to consider that, even if the
sample would have been partially crystalline (at some location), during ion bombardment it should
rapidly become amorphous due to amorhization (crystalline lattice breakdown) due to the energy
deposited by the projectile ions (see Palumbo 2006; Fama et al. 2010, Pilling et al. 2010a; Boduch et al.
2015; Dartois et al. 2015, and references therein).
The gas sample (purity superior to 99%) was irradiated by energetic ions (15.7 MeV 160,
During the experiments, the chamber pressure was roughly 4 x 1078 mbar, and the average projectile ion
flux was 7 x 10° em? 5%,
In-situ Fourier-transformed InfraRed (FTIR) spectra of the sample were recorded at different
fluences, up to 6 x 10'% ions em ™2, using a Nicolet FTIR spectrometer (Magna 550) from 4000 to 600 cm
1 (2.5 -16.6 um) with a 1 em™ resolution. More details regarding the experimental apparatus can be
found elsewhere (Pilling et al. 2010a, 2010b; Seperuelo Duarte et al. 2009).
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2.3 Physicochemical parameters of the ices

The molecular column density of the ices was determined from the following equation (e.g.
Pilling et al. 2010a):

N:lj'fvdvzéj,qbsvdv ZEA [Molecules cm'z] (D)
B B B

where Abs, = -log(lp/]) is the absorbance measured by the FTIR spectrometer, 4 is the integrated

absorbance (band area, in cm™) of a given infrared band, and B is the band strength, in cm molecule™ of
a given infrared band (specific vibration mode). /o and 7 are the intensity of the infrared light of the FTIR
before and after crossing the sample inside the experimental chamber.

The sample composition before irradiation, in molecules cm?, was determined by measuring the
area of the N, band at 2328 cm™ (v vibration mode), 4.1 x 10"*2 cm molecule™ (Bernstein & Sandford
1999), and of the CHy band at 2821 cm™! (v, + v4 vibration mode), 3.38 x 10" em molecule™! (Brunnetto
et al. 2008).

For the experiment with photons, the initial column density of N is ~ 5.8 + 1.2 x 10*¥ molecules
em?, and for CHy it is 3.1 + 0.6 x 107 molecules em™2. For the ion experiment, nitrogen had an initial
column density calculated of about 2.7 £ 0.5 x 10' molecules cm2, and methane with about 1.4 & 0.3 x
10" molecules cm2. Uncertainties of 20% are expected in the measurement of the column densities in
the ice because variation of both local baseline and integration limits and by applying literature A-vales
as well.

Table 1
Parameters of the samples and of the ionizing beam in the experiment. Niyita and Ngna are the initial and final column
densities of N; and CHy.
Sample parameters
Experiment Sample Temperature Ninitiat (N2 + CHa) Initial Niinal (N2 + CHa) Final thickness
(K) (molecules cm?) thickness(pum) (molecules cm?) (um)

Tonizing photons N2:CHa 12 6.1+12x10"%® 28£05 3.1+0.6x10% 1.5+£03
(6 eVto2keV) (19:1)
Ton experiment Na2:CHa 19 2.8+0.6 x 10" 13+£2.6 12 £0.2x10% 51+1.0

(15.7 MeV 1605 (19:1)

Ionizing beam parameters

Experiment Flux Final fluence 2 Max energy Max dose Penetration depth
(Projectile cm? s) (Projectile cm?) fluence (eV molec) (um)
(eV cm?)
Tonizing photons 1.4 x 10 8.7 x10% 8.7 x10% 2.8+0.5x%10° ~3+0.6
(6 eVto2keV)
Ton experiment 7% 10° 6x 1013 9.4 x10% 78+1.6 x10! 19.5+3.9

(15.7 MeV 150%)
2 Considering the average energy of photons of about 1000 eV (details in text).

The sample thickness was estimated from the techniques described by Pilling et al. (2011). The
weighted average density assumed is ~1.0 g em™ for the N:CHy (19:1) ice mixture, obtained by
considering the values 1.027 g cm™3 (Scott 1976) and 0.94 g cm™ (Satorre et al. 2008) for the density of
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N ice, i.e. average p (N2) = 0.98 g cm™, and the values 0.403 g cm™ (Brunetto et al. 2008) and 0.47 g
em (Satorre et al. 2008) for the density of CHy ice, i.e. average p (CH4) = 0.44 g cm™. Note that Satorre
et al. (2008) do not observe any variations of the density for deposition temperatures between 10 and 35
K. Since the density values of the nitrogen and methane ices available in the literature may vary, a
weighted average (considering the ice ratio) of such densities as a reference is a good alternative to
minimize errors.

The estimation of average penetration depth of the ionizing photons was derived from the relation
L = 1/up, where p is the mass absorption coefficient (determined mainly by atomic absorption cross
sections) and p is the density of the material (e.g. Gullikson & Henke 1989). Assuming an average photon
energy of ~1 keV, this provides a penetration depth of up to 3.0 + 0.6 um, considering the soft X-ray
mass absorption coefficients for nitrogen of ~ 3.31 x 10° cm? g! taken from NIST database
(http://physics nist gov/PhysRefData/XrayMassCoef/) and an average sample density of 1.0 g cm™. For ion
bombardment, the maximum penetration depth in the sample is 19.5 = 3.9 pm, calculated with the widely
used SRIM-Stopping and Ranges of Ions in Matter Code. The SRIM code is a collection of software
packages that calculate many features of the transport of ions in the matter (Ziegler et al. 2008). The
calculated electronic energy loss of the ion projectile is 930 + 190 keV um™ or 1340 + 270 x 10" eV
molecule’! em?, which is three orders of magnitude larger than the nuclear energy loss (0.98 £ 0.19 keV
pum or 1.40 £ 0.28 x 10"% eV molecule” em?). Considering the initial thickness of the samples in the
experiments with ionizing photons and energetic ions of about 2.8 + 0.5 pm and 13 + 2.6 pm,
respectively, we can safely say that the projectiles pass through the ice.

The deposition rate in the LASA/LNLS experiment was estimated to be about 0.01 um s™., since
the time of deposition was ~ 5 min, and in the GANIL experiment, with a time of deposition of about
11.5 min, the deposition rate was estimated as approximately 0.02 um s, Table 1 lists some
physicochemical parameters of the studied ice mixtures, as well as some parameters of the employed
ionizing beams. The fluence (ions or photons cm™) is the product of the flux and the irradiation
time, and the energy fluence (eV cm?) is obtained by multiplying the fluence by the energy of the
projectile. The maximum ion or photon dose deposited in the ice layer, in ¢V molecule™, is calculated
dividing the maximum energy fluence by the ice column density at the end of the experiments.

2.4 Domains of physicochemical processing with different types of radiation

The energy provided by the incoming swift oxygen ions and the energy delivered by the incoming
soft photons induce different physicochemical processing inside the ice as illustrated in Figure 1. They
main difference comes from the radial energy gradient centered at the ion track compared to photons.
For example, in the case of ion bombardment, we can identify four distinct regions: Region A (track core
region) - A small cylindrical region, along the ion track in which the energy delivered is extremely high
(E >> 1 keV); with heavy ions complete ionization and thus destruction of molecules made of low Z
atoms can occur (this is obviously the case here);, Region B (ionization/dissociation region) surrounding
region A, in which the energy is not enough (1keV 2 E 25 keV) to atomize the target but induces bond
ruptures (dissociation) and target electron ejection (ionization). Primary electrons and subsequent
secondary electrons are a source of energy input for chemical reactions inside this region. After ion
bombardment, the molecules within this region can be converted to radicals that may react to produce
new species such as (C2H2, C:Ha, C2Hs, HCN, HNC, NH3, N3, and others); Region C (region of
morphological changes) - A region far from the ion track, in which not very much energy is available (E
<< 5 keV), where only morphological changes are induced in the astrophysical-like frozen sample, such
as change in the crystalline structure; Region D, a plume-like shaped region outside the surface that
contains ejected lost electron, ions, neutral atoms, and molecular clusters sputtered from the sample. Due
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to atomic and molecular deexcitation, UV and soft X-rays may also be released in this region. Some
reactions in the gas phase may occur inside this region, depending on the density number and energy
available.

For X-rays, the volume of processed ice by incoming photon is smaller and, as illustrated in
Figurel, two distinct regions in terms of physicochemical processes can be identified. They are: Region
B® (photoionization/photodesorption) where bond ruptures (dissociation) and electron ejection
(photoionization) happen. Inside this region, the incoming photons (broadband soft X-rays 6-2000 eV)
induce ejection of electrons, which trigger several chemical reaction routes; Region D", a plume-like
shaped region outside the surface which contains photodesorption products, for example, photoelectrons,
ejected ionic and atomic species, and molecules sputtered from the sample (less pronounced than in the
case of ion bombardment). Contrary to ion bombardment experiments, no molecular clusters are expected
to desorb from the surface. Some daughter molecules identified in this study (CoHa, C2Ha, CoHs, HCN,
HNC, NH3, and N3) are also shown in Figure 1 as a common product in both experiments.

Swiftion / Cosmic Ray < UV and Soft X-ray
<
Region D
(phume and desorption) Region D*
(photodesorption)
I 3 Vacuum
:f -7 eir\: Py
) I J~ 013 um
| Astrophysical
j’:‘f;‘:m ice analog
Region CE<<56V)
E
"\ RegionA E>>1keV)
r 4
Region B Region B*
|5eVzE<IkeV) (BeVzElkl)

Figure 1. Schematic diagram of the different physicochemical regions surrounding the ion and photon track during
processing of the N2:CHy (19:1) ice by ions (15.7 MeV '¥0°*) and ionizing photons (energies of 6 up to 2000 eV). Selected
daughter molecules common in both experiments are also illustrated.

3. RESULTS

During the experiments, the recorded infrared spectra of the samples presented several changes
as a function of fluence, which indicate the destruction of parent molecules and appearance of several
new molecules, including hydrocarbons, HCN, and CN compounds. A list of newly formed species is
compiled along with the vibrational assignments in Table 2.

Figure 2a shows the infrared spectra of the N2:CH4 (19:1) ice at 12 K recorded in the experiment
withionizing photons, before and after irradiation. Figure 2b presents a similar chemical evolution
monitored by FTIR of the sample at 19 K before and after the irradiation with energetic ions at the
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indicated fluences. Each spectrum was shifted for clarity. Inset panels show the small feature of N> (vi)
in the ices. Curiously the N» feature is broader in the ice produced at GANIL, which might be related to
the different N> abundance as well as deposition rate or sample thickness. In both panels, some minor
peaks are identified as contaminants due to the residual gas in the vacuum chamber (mainly H>O and
COz). Because of that, we also consider the daughter species related to molecules containing oxygen
atoms (e.g. CO at 2139 cm ™!, HCO at 1861 cm™!, H2CO at 1499 ¢m™!, and others) as contaminants. Note
that the oxygen projectiles have enough energy to cross the ice, and are stopped and implanted in the
ZnSe substrate only. Therefore, they cannot contribute to reactions with the parent molecules and be part
of new products.

Wavelength (um) Wavelength (um)

3 6 9 1215
9 1215
0.20 : - T — T 920 " ! L AR
a Z A4 2 .
) - " ) I " —--CHq
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% 0N ~]
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Figure 2. Absorbance spectra of the similar ices obtained in two different laboratories. (a) Infrared spectra of N2:CHa (19:1)
ice at 12 K irradiated by ionizing photons (energies of 6 up to 2000 eV), before and after different irradiation fluences, and

(b) Infrared spectra of N2:CHy (19:1) ice at 19 K irradiated by energetic ions (15.7 MeV '%0°"). The IR feature of N2 (V1) is
presented in the insets.

In this work, some strong peaks in the infrared spectra at 1304 cm™ and 3018 ecm™, as well as
other minor peaks close to 2821 ecm™, 2593 cm™!, and 3855 cm™! were assigned to CHy. This band
positions nicely agree with the works of Kaiser & Roessler (1998), Bennett et al. (2006), Moore &
Hudson (2003), and other previous experiments. A small peak was observable before irradiation at 2328
cm! (see the zoom in Figure (2a) and (2b)) corresponding to N2 (v1). This small peak is observed because
the N> molecule, although quite abundant in the sample, has no permanent dipole moment and so has no
stronger IR-allowed features. Something similar was discussed by Moore & Hudson (2003) where the
mid-IR spectrum of solid N» at 12 K also showed a weak forbidden transition at 2328.2 cm™!, which is
significantly enhanced by the presence of CO2 (Bernstein & Sandford 1999).

In both experiments, hydrogen isocyanide (HNC) is identified at about 2037 cm™ and 3565 cm™!,
while hydrogen cyanide (HCN) is seen close to 747 cm™, 3135 cm™, and 3284 cm™’. An absorption at
2096 cm ™! was assigned to the v» mode of diazomethane (CH2N-). The peaks at about 608, 1641, and
3070 cm™ are attributed to the CHj radical, butene (C4Hs) and CHa radical, respectively. The azide
radical (N3) has a feature observed around 1657 cm™ (v3), while the bands centered at 955 cm™ (v7) and
3100 cm™! (o) are due to absorptions of ethylene (C2Ha). The broad band located at 1105 cm™ is assigned
to ammonium (NH;) (v2 — umbrella mode). The other three bands of ammonium close to 971 ecm™ (12),
3373 em™ (v3), and 3390 em™! (v3) were also observed in both radiation experiments. The ethane (C2Hg)
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modes were detected at 824 (v12), 1463 (v11), 2890 (vs), 2922 and 2950 (vg + vi1), 2968 (v1), and 2985
em™! (vi0) in full agreement with literature values (Bennett et al. 2006; Kaiser & Roessler 1998).

The feature at 3273 cm™! is attributed to acetylene (C2Ha) (v3). On the other hand, the band at
3286 cm’!, which is attributed to HCN., is near the band of C>Hs, which was seen as a shoulder of the
hydrogen cyanide in this region (see Figure 3). However, HCN is the major source of the 3286 cm'!
feature in irradiated N, + CHa, as also discussed by Hudson & Moore (2003). To solve the problem of
bands in the region of 3270 to 3290 em™, we considered the integration range. In the photon experiment,
for C2H, the integration range is 3277-3263 ¢cm™, and for HCN the integration range is 3295-3278 cm™.
In the ion experiment, the integration range for the acetylene is 3282-3270 ecm! and for the hydrogen
cyanide is 3292-3283 cm’!.
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Figure 3. Comparison of the IR features of HCN and C,H, at 3284 cm ™! and 3273 cm'!, respectively, from the IR spectra
(expanded view from 3400 to 2860 cm™) of N»:CH, (19:1) ice, before (blue line) and after (red line) irradiation in (a)
experiments with photons and (b) experiment with energetic ions. Some bands corresponding to C,Hs also are indicated.

Table 2
Absorption features observed in the infrared spectra during the experiments.
Wavenumber Assignment GANIL LNLS /LASA Reference
(em™)
608 (n) CHs (v2) Irradiated Irradiated Milligan & Jacox (1967a), Moore
& Hudson (2003); Wu et al.
(2013).
747 (w) HCN (v2) Irradiated Irradiated Milligan & Jacox (1967b), Moore
& Hudson (2003).
824 (w) CaHs (vi2) Irradiated Irradiated Bennett et al. (2006), Kaiser &
Roessler (1998).
955 (w) C2Ha (v7) Irradiated Irradiated Bennett et al. (2006), Kaiser &
Roessler (1998).
971 (w) NH; (v2) Irradiated Irradiated Moore & Hudson (2003)
1105 (b) NHs (v2) Irradiated Irradiated d’Hendecourt & Allamandola,
(1986).
1304 (s) CHu (va) Unirradiated Unirradiated Kaiser & Roessler (1998),
Bennett et al. (2006), Moore &
Hudson (2003),
1463 (w) C2Hs (vin) Irradiated Irradiated Bennett et al. (2006)
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1657 (w, n) Nz (v3) Irradiated Irradiated Tian etal. (1988), Hudson &
Moore (2002), Wu et al. (2013).
2037 (w) HNC (v3) Irradiated Irradiated Milligan & Jacox (1967b), Wu et
al. (2013).
2098 (b) CH2N2 (v2) Irradiated Irradiated Moore & Hudson (2003)
2328 (w) N2 (v1) Irradiated Irradiated Bernstein & Sandford (1999);
Moore & Hudson (2003),
2593 (w) CHa (2vs) Unirradiated Unirradiated Kaiser & Roessler (1998),
Bennett et al. (2006), Moore &
Hudson (2003),
2821 (b) CHa (v2 + va) Unirradiated Unirradiated Kaiser & Roessler (1998),
Bennett et al. (2006), Moore &
Hudson (2003),
2890 (w) CoHe (vs) Irradiated Irradiated Bennett et al. (2006)
2922 (w) C:Hs (vs+ v11) Irradiated Trradiated Bennett et al. (2006)
2950 (w, n) CaHe (ve+ vi1) Irradiated Irradiated Kim et al. (2010),
2968 (w) Cz2Hs (v1) Irradiated - Bennett et al. (2006)
2985 (w) CoHs (vi0) Irradiated Irradiated Bennett et al. (2006), Moore &
Hudson (2003)
3018 (s) CHa (v3) Unirradiated Unirradiated Kaiser & Roessler (1998),
Bennett et al. (2006), Moore &
Hudson (2003)
3070 (w) BCH, Irradiated Irradiated Kaiser & Roessler (1998)
3100 (w) CoHa (vg) - Irradiated Bennett et al. (2006), Moore &
Hudson (2003)
3135 (w) HCN (v3) Irradiated Trradiated Moore & Hudson (2003)
3273 (w) CoHa (v3) Irradiated Irradiated Milligan & Jacox (1967a), Moore
& Hudson (2003), Wu et al.
(2013).
3286 (w) HCN (1) Irradiated Irradiated Milligan & Jacox (1967b), Wu et
al. (2013).
3373 (b) NHs (v3) - Irradiated d’Hendecourt & Allamandola,
(1986)
3390 (b) NHs (v3) Irradiated Trradiated d’Hendecourt & Allamandola,
(1986).
3565 (w) HNC (v1) Irradiated Irradiated Milligan & Jacox (1967b), Wu et
al. (2013).
3855 (w) CHa4 (3v4) Unirradiated Unirradiated Kaiser & Roessler (1998),
Bennett et al. (2006), Moore &
Hudson (2003)

Notes. Symbols b, n, w, s denote broad, narrow, weak, and strong, respectively. T denotes tentative assignments.

4. DISCUSSION
4.1 X-ray and ion processing of N2:CHyice

Figure 4 shows the column density evolution as a function of the fluence for the parent species
N, and CHy after photolysis (6 to 2 keV photons) at 12 K and ion irradiation (15.7 MeV '%0** ions) at 19
K. The variation in the column density with the fluence allows us to quantify the destruction of the parent
molecule and the formation of daughter molecules. For both beams, the dependence of the column
density of nitrogen and methane with the fluence was fitted with equation (2).

It is important to note that the slope of both parent species in the photon experiment is lower than
in the experiment with swift ions. In fact, the modifications in the sample processed by the photons are
less perceptible in relation to the ions because at higher radiation fluences the ions continue to release
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energy throughout the sample length which is further modified, while photons are strongly absorbed. For
the daughter species, at the lowest doses the trend of the column density is the same in the two
experiments, indicating that the species are easily formed both after ion irradiation and photolysis of
nitrogen and methane. The dependence of the column densities related to the daughter species on fluence
was fitted by using equation (3).

Column density {(molecules cm 2)
Column density (molecules cm™)

0,0 2,0x10°  40x10"  6,0x10°  80x10"  1,0x10” 0 1x10" 2x10” 3x10" 4x10" 5x10" 6x10" 7x10"
Fluence (photons cm'z) Fluence (ions cm'z)

Figure 4. Column density evolution as a function of the fluence of (a) ionizing photons and (b) energetic ions. The lines
indicate the best fit using equation (2) (thick lines for parent species), and equation (3) (thinner lines for daughter species).
Uncertainties are about 20% (see details in the text). EEF represents Equivalent Energy Fluence (eV cm™) and CEF is the
Chemical Equilibrium Fluence (see discussion in sections 4.2 and 4.3).

To determine the effective destruction cross section of the parental species, we used the relation
between the variation in column density with fluence (F), as described by Pilling et al. (2010a)

N(F
%=exp(—adF) 2

where N(F) and Np are the column densities at a given fluence, and at the beginning of the
experiment, respectively. F'is the fluence in units of cm™ and o4 is the effective destruction cross section
in units of cm?.

For the species that are formed during photolysis/radiolysis, the effective formation cross sections
were calculated with the following equation (from de Barros et al. 2011):

Nk(F):d“(F_"'«L.i*"u Fz} 3)
N 2

where Nypis the column density of parent species at the beginning of the experiment, Nk (F) is the
column density of the daughter molecule k at a given fluence, /' indicates the fluence in units of ions cm’
2, oqi represents the effective destruction cross section of Na or CHy, and otk and oqx are the effective
formation and destruction cross sections for the daughter molecules, in units of cm?.

In this study the term "effective” was used to consider the fact that the average values of the cross
sections, as well as the molecular yields, depend on the chemical environments in the icy sample
(surrounding molecules). Therefore, such parameters may have different values locally. In addition, the
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sample composition also changes during the experiments and an effective value is a way to handle this
issue.

Values of the effective formation and destruction cross-sections of precursor molecules and their
daughter species were extracted and reported in Table 3.

Table 3
Calculated values of the effective destruction cross section (gg) of parental species, as well the values of the formation cross
section (of) for the main produced species.

Position (cm™) Tonizing photons (energies ~ Energetic ions (15.7 MeV 1°0%")
6 up to 2000 eV photons)

Molecule ¢ ga (1079 cm?) ¢ ga (103 cm?)
Precursor species

N, 2328 3.8+0.8 1.9+04

CHa 2821 307407 1503
Daughter species

N3 1657 B3SO L1202

NH; 3390 1.4+£03 1.0+02

HCN 3286 0.32+0.06 0.16+0.03

HNC 3565 79+1.6 0.15+0.03

GH, 3273 20+04 0.17+0.03

CHy 955 28+05 0.18+0.04

CHs 2085 29+0.6 0.19+0.04

2g¢only for N, and CHy.

Table 4 shows a comparison of effective destruction cross sections of N2 and CH4 with
previous experiments reported in the literature. The values found for the destruction cross sections
by energetic ions of these species are also comparable with published values for ices at low temperatures.
The o4 for N7 in this work (1.9 + 0.4 x 107> em?) is only one order of magnitude lower than that found
by de Barros et al. (2015), 1.5 x 10"'2ecm?, from the radiolysis of Np-rich ices using 40 MeV 33Ni'!* jons
(stopping power = 3210 x 1013 eV molec™! cm?). On the other hand, the value for CHy ion irradiated
here (1.5 + 0.3 x 1013 ¢cm?) is one order of magnitude higher than the reported by Vasconcelos et al.
(2017a), 2.3 x 10 cm?, and three orders of magnitude higher than the registered by Ennis et al. (2011),
both in ion irradiation (O") of pure CHy ice (Se = 423.1 x 10°'* eV molec! cm?, and 20.1 x 1015 eV
molec! cm?, respectively). As expected, the formation and destruction cross sections grow with
increasing of stopping power, since the calculated Se in this work is 1340 x 10""* eV molecule em? (see
section 2).
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Table 4
Comparison of effective destruction cross sections of N, and CH, with previous experiments from literature.
Tonizing source Ice T 64, N2 o4, CHa Reference
&) (em?) (em?)
X-rays photons N2:CHq (19:1) 12 3.8 x 101 3.7 x10%° This work
UV photons N2:CHq (10:1) - 1.8 x101° Cottin et al. (2003)
VUV photons Pure N 3 7.0 x 10°% Cruz-Diaz et al. (2014)

1keVelectrons  HaO:CO2:CHa:NH3:CH3O 20 23 %1078 Bergantini et al. (2014)

H (10:1.3:0.4:0.3:0.2)

15.7 MeV 1605 N,:CH, (19:1) ice mixture 19 1.9 x 1013 1.5 x 1013 This work
40 MeV Ni''*  Np:H,O (10:1) ice mixture 15 1.5 x 1012 - de Barros et al. (2015)
15.7 MeV 160O5* N,:H,O:NH;:CO, 16 3.8 x 1013 = Vasconcelos et al.
(98.2:1.5: 0.2: 0.1) (2017b)
220 MeV 1607 Pure CHy 15 - 1.4 x101* de Barros et al. (2011)
15.7 MeV 160%* Pure CHy 16 = 23 x10M Vasconcelos et al.
(2017a)
267 MeV *Fe?? Pure CHy 15 = 6.8 x 101 Mejia et al. (2013)
606 MeV 7°Zn*s* Pure CHy 15 = 7.2 x 10 Mejia et al. (2013)
5keV O* Pure CHy 10 - ~6.8 x10162 Ennis et al. (2011)

In fact, as discussed previously by Seperuelo Duarte et al. (2010) and Barros et al. (2011), the
destruction cross section of a frozen molecule under bombardment by heavy ions can be modelled by the
power law:

gg=axSHt )

where o4 is the molecular dissociation cross-section in cm?, Se is the electronic stopping power and @ and
n are constants determined empirically.

Additionally, a dependence of the destruction cross sections of these species with the projectile
energy F (in eV) is also observed, according to a similar power law:

gg=axE" )
where o4 is the molecular dissociation cross-section in em?, E is the electronic stopping power and @ and
n are constants. Figure 5a and 5b shows the dependence of the destruction cross section for methane and

nitrogen ices as a function of the electronic stopping power, and as a function of energy, respectively.
Error bars are of 20%. Table 5 shows fitting parameters obtained in both equations.
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Figure 5. a) Dependence of destruction cross section of nitrogen and methane ices on the electronic stopping power. b)
Dependence of destruction cross section of N, and CH, as a function of projectile energy. The lines correspond to the functions
inserted in the panels.

Table 5. Fitting parameters from the equations of the destruction cross section of N2 and CHa ices as a function of electronic
stopping power or as a function of energy.

o;=axXS; o, =axE"
Species n a n a
N 22+0.1 (2.2+1.1) x 108 12+0.3 (22+1.1)x 107
CHa 1.3+04 (6.8 +3.4) ¥ 10% 0.5+ 0.4 (6.3+3.1) x 107

The values estimated for the effective destruction cross section for Ny and CHjy irradiated by
ionizing photons in this work are also comparable with similar experiments relevant for interstellar
molecules. For example, Cottin et al. (2003) from the UV processing of N2:CH, (10:1) ices, quote a value
of 1.8 x 10™"° em? for the destruction cross section of methane, which is in full agreement with our
experimentally determined value (~ 10°° em?).

For the Nz ice, Cruz-Diaz et al. (2014), in irradiation of nitrogen ice by VUV photons (10.2 eV)
calculates 7 » 102! em? for the destruction cross section of nitrogen. For the comparison with experiments
using electron irradiation, Bergantini et al. (2014) reported a value of about 2.3 x 107 ¢m? for the
methane by electron bombardment of CHas-containing ices at 20 K, with implications for the cold regions
of Enceladus, a moon of Saturn. This parameters for the N> and CHj ices, indicate, thus, a dependence
of the destruction cross section on the energy of the ionizing agent, as showed in Figure 5b.

This result shows the efficiency of energetic ions for the destruction of nitrogen and methane ices
compared with UV photons, X-rays or energetic electrons. However, such radiation sources can induce
an ice chemistry similar to that of ions. According to Oberg et al. (2016), product compositions in ice
photolysis and radiolysis experiments are often remarkably similar, which suggests that the overall
chemical evolution of interstellar ices will mainly depend on the amount of energy deposited into the ice
and not on in what way it is delivered.

4.2 Destruction and formation yields at the chemical equilibrium fluence (Ycgr)

Molecular production seems to reach a chemical equilibrium at fluences of about 4.1 x 10'8
photons ¢cm™ and the fluence of 3 x 10'3 ions ¢m™ (see dashed lines in Figure 4(a) and 4(b)). In this
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equilibrium, the parent species produce the daughter molecules, which can also be intermediated in the
formation of the new species and of the own parent molecule. In this situation, the column densities of
the species reach a plateau (as discusses also by Vasconcelos et al. 2017a), and the chemistry equilibrium
fluence (CEF) happens at distinct fluence of particles (photons or ions). In this case, we define the
effective destruction and formation yields (Ycer), i.e. the number of molecules destroyed or produced per
ion or photon, considering the chemical equilibrium. This quantity can be obtained from

Nu-N,
P e~ Vo

[Molecules cm™] 6)

CE

where Fce is the fluence in the chemical equilibrium where the molecular destruction or production
reaches a maximum value, N is the initial column density, and Ncg is the column density at the chemical
equilibrium (Vasconcelos et al. 2017a).
Table 6
Destruction and formation yields at the chemical equilibrium fluence (¥¢g), variation of column densities during photon and
ion bombardment, and equilibrium branching ratio (EBR) of a given daughter species (k). Ny is the initial column density,
and N is the column density at the equilibrium fluence.
Position ~ Molecule * Neg—No
(cm™) (Molecules cm™2)

Band strength *Yer EBR (%)
(cm molec™) [Ref.]

Tonizing photons (mainly X-rays up to 2000 eV photons)
Precursor species

2328 N, -3.70 £0.74 x 10*® 4.1 x102[1] 4.25+1.48 x 10 95.41+£19.08
2821 CHa4 -1.78 £0.36 x 107 3.3 x107%°[2] 2.04+0.71 x10? 4.59+0.92
New species
1657 N3 6.90+1.4 %107 7.2 x 102 [3] 1.68 £0.59 x 101 82.72+16.54
1105 NH3 3.63+0.73 x 10 1.1 x 10V7[4] 4.17+1.46 x 103 435+0.87
3286 HCN 1.70+ 0.34 x10% 3.5 x 108[5] 415+1.45 %103 2.04+041
3565 HNC 2.68+0.54 x 10%° 1.3 x 10V7[5] 4.62+1.62 %10 0.32+0.06
3273 CoH, 2.08+0.42 x10% 3.2 x 1017[6] 2.39+0.84 x 10 0.25+0.05
955 CHy 6.51+1.30 x 101 1.5 x 10V7[8] 748 £2.62 x104 0.78+0.16
2985 CHs 7.96 +1.59 x 1016 6.5 x 1078[9] 9.14+317x103 954+191
Energetic ions (15.7 MeV 10"
Precursor species
2328 N, -1.91+0.38 x10¥ 4.1 x102[1] 3.18+1.11 x10° 93.63+ 18.73
2821 CHq4 -1.30+£0.26 x 10 3.3 x107%°[2] 2.16+0.76 x 10* 6.37+1.27
New species
1657 N3 7.98 £1.59 x 10Y7 7.2 x102°[3] 1.33+£0.46 x 10* 75.95+15.19
1105 NH; 2.33+£047 x 107 1.1 x 10V7[4] 3.88+136x10° 22.18+£4.44
3286 HCN 7.23+1.45 x10% 3.5 x1078[5] 1.20+0.42 x 10? 0.69+0.14
3565 HNC 4.03+£0.81 x 10%° 1.3 x10Y7[3] 6.71 £1.34 x 10! 0.38+0.08
3273 Gy 1.29+£0.26 x 10" 3.2 x10Y7[6] 430+1.50 x 10! 0.13+0.02
955 C,H,y 1.81 +£0.36x 10%* 1.5 x10Y[7] 6.03+2.11 x 10! 0.17+0.03
2985 CyHg 531+1.06 x 108 6.5 x 1018[8] 1.77 £0.62 x 10* 0.50+0.1

* Values considering the fluence in the chemical equilibrium, where the molecular destruction or production reaches a
maximum value (details in the text). ** Error in the yield values is of 35%, considering the sputtering and the variation in the
density of ice (between 15% and 20%) during irradiation, and the uncertainties due to the measurement of column densities
(~ 20%) (Details in text). *** Calculated only for the observed daughter species after equilibrium chemistry in the sample
during radiolysis. Ref. [1] Bernstein & Sandford (1999), [2] Brunnetto et al. (2008), [3] Hudson & Moore (2002), [4]
d’Hendecourt & Allamandola (1986), [5] Wu etal. (2013), [6] Kaiser & Roessler (1998), [7] Mejia et al. (2013), [8] Gerakines
etal. (1996).
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Thus, the Ycgr provide a maximum value of formation or destruction yield for the species. It is
evident that there is a slight decrease in column densities (faster for the swift ions), which is the result of
the sputtering processes during sample bombardment. However, such photon and ion induced yields are
taken as reference when the system reaches the equilibrium, and are of great importance in this work for
estimating the abundance of molecular species in space (see section 5 for astrophysical implications).
Table 6 presents the values of destruction and formation yields at the equilibrium fluence. Negative
values represent the destruction of the parent species. Also included in this table is the equilibrium
branching ratio (EBR), which is the relative abundance of a daughter species after the system
reaches chemical equilibrium, here defined by the expression:

N,
EBR (%) =—%_ «100 )

k(cE)

where Nk(cr) is the column density of each new species after the system reaches the chemical equilibrium.

From the values of the equilibrium branching ratio (EBR), it follows that the main product in the
processing of the sample by the photons is N3 (~ 83%), while the second most abundant (C;Hs) has an
EBR of about 9.5%, followed by NH3; and HCN with only ~ 4% and 2%, respectively, relative to the
total abundance of the daughter species produced. Other products add less than 1%. For the experiment
with swift ions, N3 and NHj are the two species most abundantly produced with an EBR of ~76% and ~
22%, respectively.

The destruction yield of N2 and CHy in the chemical equilibrium in the processing of ice by
ionizing photons is ~ 4.2 x 107" and ~ 2 x 10”2 molecules/impact, respectively. It is up to six orders of
magnitude lower than the yields of nitrogen and methane irradiated with swift ions, 6.3 x 10° and 4.3 x
10* molecules/impact, respectively. For the N3 molecule (the most abundantly produced in the two
experiments), production yields were 1.6 x 107! and 2.3 x 10* molecules/impact of photons and swift
ions, respectively. This allows us to estimate the destruction and formation yields of astrophysical ices
exposed to photons and to the cosmic rays, and allows us to compare the major products induced by such
radiation sources.

4.3 Comparing the two experiments at equivalent energy fluence (EEF)

To identify and quantify the chemical changes in the irradiated CH4:N2 (19:1) ices by different
kinds of ionizing radiation, the infrared spectrum recorded after approximately the same energy fluence
for photons and swift ions was compared. The selected spectra in both experiments were obtained
considering the ion fluence of 3 x 10'% jons em™? and the photon fluence of 6 x 10'* photons cm, which
are marked in blue lines in Figure 4(a) and 4(b) in section 4.1. At these fluences of ions or photons, an
equivalent energy fluence (EEF) corresponding to a value of about 5 x 10 ¢V cm™ is obtained.

Figure 6 shows the normalized values for column densities of parent and daughter species
measured in both experiments at equivalent energy fluence (EEF). In Figure 6(a), the molecular column
densities were normalized by the initial column density of the parental species in the irradiated ice, while
in Figure 6(b) column densities were normalized by the equivalent deposited energy (Eq), in eV cm™.
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Figure 6. Normalized value of the molecular column density at equivalent energy fluence (EEF) for X-rays (average energy
~ 1 keV) and for swift ions (15.7 MeV '%0O%"). (a) Molecular column density of the species normalized by the column density
of the fully irradiated sample for both experiments. (b) Molecular column density normalized by the energy delivered (~5 *
10" eV em?) inside each sample. The error bars are about 20 per cent. See details in the text.

Note that the ratio between the column density of each species (parent and daughters) and the
column density of the irradiated sample in the figure from the left is similar for each experiment. This
changes when the true energy (Eq) delivery is considered (see Figure 6(b)). At equivalent energy delivery,
we observe that the destruction and production of species are largely enhanced when swift ions are
compared with photons, confirming, as expected, the highest efficiency of ions for molecular destruction
and consequently for the subsequent formation of new molecular species.

In both experiments the most abundantly produced species was Na. This is a reasonable finding,
since molecular nitrogen (N2) is the most abundant molecular species in the sample. On average, the
daughter species containing nitrogen had a greater production yield than the species that are daughters
of methane only. The less abundantly produced species identified among the daughter species in both
experiments was acetylene (C2Ha), probably because of its complex reaction pathway for CHy parent
molecules.

5. ASTROPHYSICAL IMPLICATIONS

Let us now apply yhe current results to the astrophysical environments in order to help us
understanding the photolysis and radiolysis occurring at icy bodies in the outer Solar System, such as
Pluto (which has a surface covered by different amounts of N»/CHy depending on the location), Triton,
and Titan (with N>-CHa rich aerosols in the upper atmosphere). The processing of ices containing N
and/or CHy induced by photons and energetic particles is worth for astrophysics scenarios, because in
space the frozen surface of such objects is simultaneously and continuously being processed by several
ionizing agents.

In order to apply a simple model for the survival of molecules in some bodies in the Solar System,
we are adopting models from the radiation field related to experiments of the present study. The fluxes
of both photons and energetic ions impinging on the investigated objects of this study are shown in Table
7. For energetic ions, the average flux of medium-mass ions (3 <Z < 11) with energies between 0.1 and
10 MeV, estimated by Pilling et al. (2011), inside the Solar System as a function of distance to the Sun
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are taken into account. Values are given as a sum of solar energetic particles (SEPs) and cosmic rays
(CR). The Solar photon flux is adapted from Bennett et al. (2013), considering solar minimum conditions
at 1 AU registered by these authors, and the 1/r* dependence. In this case, the values are given as a sum
of soft X-ray and UV photons (~ 10 to 2000 eV).

Table 7
Radiation field (¢) related to experiments of the present study on some icy bodies in the outer Solar System.
Iy Bodies Soft X-ray and UV photons flux Medium-mass SEPs and CR flux
(~10-2000 eV) * (0.1-10 MeV) ®
(ecm?s™!) (em?sh)
Titan N2-CHa rich aerosols (at 9.5 AU) 8.8 x 106 5.6 x101
Triton (30 AU) 8.9 x 10° 6.5x10"
Pluto and other KOBs (at ~ 40 AU) 4.9 x 10° 7.2 x 107!

2 Fluxes considering the 1/r* dependence (Bennett et al. 2013 and reference therein).
b Estimated fluxes inside the solar system for medium-mass ions (3 <Z < 11). The flux of cosmic rays increase with radius
because most of them are coming from the interstellar medium (Pilling et al. 2011 and references therein).

From the effective destruction cross sections of CH4 and N3 determined in the present work, and
from the estimated photon and ion fluxes, we can now calculate the half-life (7) for these molecules
exposed to the X-rays and solar photons, solar energetic particles, and cosmic rays as (Pilling et al.
2010a):

_ b)) ®)

e
12 ¢ng

where ¢ is the flux of energetic ions or photons in cm™? s, and o is the dissociation cross-section, in
em?,

Table 8 presents the estimated half-life for N, and CHj, obtained in this work. Error of about 20%
estimated due uncertainties in the value of the effective destruction cross sections. We observe that the
calculated values considering X-rays may differ up to two orders of magnitude depending on the location
of ices in space (depending on the incoming photon flux). In addition, the half-life of nitrogen and
methane exposed to ionizing photons is lower compared to the medium-mass ions for regions closer to
the Sun. However, as the distances increase from the Sun, these values become comparable, and from
distance of ~40 AU on (Pluto, and other KBOs), the action of medium-mass SEPs and CR in the
destruction of both species is slightly larger than that of ionizing photons. Such differences occur because
the half-life of molecules is strongly dependent on the flux of ionizing radiation, besides the destruction
cross section that is wavelength-dependent.
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Table 8
Estimated half-life 11 of parental species in ices (N2:CHa (19:1)) studied in this work extrapolated to the ionizing radiation
similar to icy bodies in the outer Solar System.

Estimated half-life 115, (years) considering specific ionizing agent delivery

Tonizing photons Medium-mass SEPs and CR
(mainly soft X-rays up to 2 keV) (0.1-10 MeV)
Environments Nz CH4 N CHa
Titan (at 9.5 AU) 6.6 £1.3x10° 68+14x10° 20+04x10° 2.6+05x10°
Triton (at 30 AU) 6.5+13x10* 6.7+13x10" 1.8+03x10° 22+£04 x10°
KBOs; Pluto, Eris, Makemake 11402 %19 12+£02x10° 1.6+03 x10° 20+04 x10°

(at~ 40 AU)

The results demonstrate that ionizing photons (mainly soft X-rays), even with lower energies
compared to CR, may play a large role in the chemical transformations in icy bodies such as Triton,
Enceladus or Titan, while in astronomical environments such as Pluto orbit or farther away from the Sun,
such transformations are due mainly to the medium-mass cosmic rays. These values of half-life also
suggest that methane and nitrogen in the environment of icy bodies may have their chemical composition
drastically changed by the incoming strong ionizing agents such as solar UV and soft X-ray radiation,
and medium-mass ions in the course of a thousand years.

Equation (9) can be used to determine column density of new species produced on icy bodies, for
a given period of time:

N, =l Loy [molecules em™] ®

space

where Fepace = § * £ is the radiation fluence in spatial environment (in units of photons or ions per cm?),
i.e., the amount of radiation flux ¢ received by a frozen surface in a period of time ¢, and Ycer (in
molecules per impact) is the yield considering the chemical equilibrium fluence in the experiments with
ions or photons (see Table 6 and discussion).

Table 9 presents the estimated column densities of four selected species (C2Hs, NH3, HCN, and
N3) produced from the interaction of ionizing photons (mainly X-rays up to 2 keV), and solar energetic
particles (SEPs) and cosmic rays (CR) with N2:CHs mixtures inside some icy bodies in the outer Solar
System, during a time of 10% years (using data from Table 7). Errors are estimated to be about 35%, and
reflect the uncertainties in the yield values (see Table 6).
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Table 9
Production of four selected species (C;Hs, NHj, HCN, and N3) produced from the interaction of ionizing photons (mainly
X-rays up to 2 keV), and solar energetic particles (SEPs) and cosmic rays (CR) with N;:CH4 mixtures inside some icy
bodies in the outer Solar System, during a time of 108 years.
Tonizing photons (mainly soft X-rays up to 2 keV)

Tcy bodies ! Fluence in 108 years 2 Formation
(Photons or ions cm2) (molecules cm2)
C2Hs NH;3 HCN N3
Titan ~2.8+x10% 25+£08x10° 1.1+£03x10® 11+£03x10® 50+1.7x10%
Triton ~29+x10% 26+09x10°  12+£04x10¥ 12+£04x10° 52+£18x10%
KBOs; Pluto, ~1.6+£x10% 1.5+£05x10® 67+£23x10¥® 66+£23x10% 29+£1.0x10%
Charon, Eris,
Makemake
Medium-mass SEPs and CR (0.1-10 MeV)
Titan ~1.8+0.6 x10Y 32411 x10Y 7.0£24x10%®  224+£07 %107 24408 x10Y°
aerosols
Triton ~2.1+0.7 x 10" 37£13x107  81£28x10¥ 25+08x107 28+0.9x10Y
KBOs; Pluto, ~23£0.8 x10% 41+£1.4x10Y7  89+£31x10¥ 28+£09x107 3.0+1.0x10Y
Charon, Eris,
Makemake

! Fluence calculated employing the fluxes in Table 7.
2 Value of production at space calculated from equation 9. Error estimated of about 35% (details in text).

It is observed that the production of a given specie with ionizing photons in each icy body is higher than
the same species produced by medium-mass solar particle energetic and cosmic rays. Although the
experiments showed a higher number of species produced by ion bombardment, when the data are
extrapolated to the space the results show that ionizing photons (mainly X-rays up to 2 keV) can play an
important role in the increase of the chemical complexity in regions of the outer solar system in
comparison with the changes from the medium-mass cosmic rays.

Although the presence of N3 molecule was not confirmed in these environments, the result of this
experiment suggests the possibility of their existence therein. Azide radical should be expected to be
produced in bodies in the outer Solar System wherever there exists molecular nitrogen ice, and an
irradiation source strong enough to liberate nitrogen atoms to initiate a reaction. Future missions with
techniques in the high resolution spectroscopy, and wide coverage in wavelength, to map these
environments will be able to detect, probably, these and other species.

6. CONCLUSIONS

We investigated the interaction of ionizing radiation with CHa:N2 (19:1) ices at a low temperature
in an attempt to extrapolate the results to astrophysical environments and identify similarities and
differences between two different kinds of ionizing radiation sources. The ice samples were irradiated
by energetic photons (mainly soft X-rays up to 2000 eV) and by swift ions (15.7 MeV °0°"). The
experiments simulate the effect of X-rays and solar UV photons, cosmic rays and solar energetic particles
(medium-mass ions), on the surfaces of icy bodies in the outer Solar System such as Pluto and other
KBOs, Titan, and Triton.
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Our main results and conclusions are summarized below:

1) During the processing by radiation, the infrared spectra of the samples presented several new
organic molecules, including hydrocarbons and nitriles. Among the identified daughter species were
C,H,, CoHy, CoHg, HCN, HNC, NHj3, and N3. The most abundantly produced species in both experiments
was Ns.

ii) The dissociation cross-sections obtained for CH4 and N> at 19 K irradiated by ions were around
1.5 x 10713 cm? and 1.9 x 10713 cm?, respectively. With photons at 12 K the destruction cross section of
methane was around 3.7 x 10" em? and for nitrogen, about 3.8 x 10" cm?

iv) The effective destruction yield (in molecules/impact) of N2 and CH4 processed by swift ions
is up to six orders of magnitude higher than that determined employing X-rays. However, due to the
differences between the fluxes of both ionizing radiations in space, the half-lives of parental molecules
in the studied astrophysical scenarios may vary largely. For example, at Saturn or Neptune orbits the
differences reach two orders of magnitude and the physicochemical changes are dominated by soft X-
rays. For larger distances, for example at Pluto orbit or farther away from the Sun, swift ions dominate
the chemical processing of frozen surfaces.

v) Additionally, we observed that molecular synthesis is strongly enhanced for swift ions in
comparison with photons of the same deposited energy fluence. Although the experiments showed a
higher yield of species produced by ion bombardment, when the data are extrapolated to space in view
of the intensity of the respective radiation fields, the results reveal that the production of species such as
C:2He, NH3, HCN or N3 in regions of the outer solar system is higher by action of ionizing photons (mainly
X-rays up to 2 keV) in comparison with medium-mass cosmic rays.

The results suggest that the modelling of the abundance of astrophysical ices over long periods
of time may provide insights into the ion and photon chemistry present in the surface of space
environments, such as in objects of the outer Solar System.
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In order to investigate the role of medium mass cosmic rays and energetic solar particles in the processing of Nz-rich ice on

frozen moons and cold objects in the outer Solar System, the bombardment of an ice mixture N»:H,0:NH3:CO; {98.2: 1.5:
0.2:0.1) at 16 K employing 15.7 MeV 0% was performed. The changes in the ice chemistry were monitored and quantified
by Fourier transformed infrared spectroscopy {FTIR). The results indicate the formation of azide radical {Ns), nitrogen oxides,
such as NO, NGO, and N;O, as well as the production of CO, HNCO, and OCN". The effective formation and destruction cross
sections are roughly in the order of 102 ¢cm? and 107% cm?, respectively. From laboratory molecular analyses, we estimated
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the destruction yields for parent species and formation yield for daughter species. For N3 this value was 9.8 x 10° molecules
per impact of ions, and for the most abundant new species {Ns), it was 1.1 x 10° molecules per impact of ions. From these
yields, an estimation on how many species are destroyed or formed in a given timescale (10® years) in icy bodies in the outer
Solar System was calculated. This work reinforces the idea that such physicochemical processes triggered by cosmic rays,
solar wind and magnetospheric particles {medium-mass ions) in nitrogen-rich ices may play an important role in the
formation of molecules {including pre-biotic species precursors such as amino acids and other “CHON” molecules) in very
cold astrophysical environments, such as those in the outer region of Solar System {e.g. Titan, Triton, Pluto, and other KBOs).

1 Introduction

Molecular nitrogen (N2), ammonia (NH3), water (H>0), carbon
dioxide (CO;), among others are common species in the frozen
surfaces and/or atmosphere of icy bodies in the outer Solar
System (Planets, satellites, and comets), where temperatures
are low enough for them to be solid. Pluto has a spectacularly
complex system dominated by volatile ices distributed on the
surface such as N, CO, as well as other components, including
H,0, which were revealed by spectral imaging at high resolution
by New horizons spacecraft in 2015 (Grundy et al. 2016)!.
Charon’s surface, satellite of Pluto, is characterized by spectral
bands of H,0 ice, and features attributed to hydrates of NH;3
(Brown & Calvin 2000!; Cruikshank et al. 20152), and it is
suggested that N> could potentially be present in the surface
and atmosphere (Stern et al. 2016).3 N»-containing ices are also
present on the surface of moon Triton, and in the surface of the
dwarf planets Eris and Makemake (Cruikshank et al. 19934,
Owen et al. 19935, Licandro et al. 2006%; Cruikshank et al.
20152). Titan, the largest moon of Saturn, has a dense
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atmosphere composed mainly of Nz, with CHs in minor
abundance, as well as carbon dioxide (CO;), H,O vapour,
hydrocarbons and nitriles (Samuelson et al. 19977; Niemann et
al. 20058).

These icy worlds in the outer Solar System are constantly
exposed to cosmic rays and energetic solar particles, as well as
UV and soft X-rays and swift electrons (Niemann et al. 20058%;
Cruikshank et al. 19934 20152; Grundy et al. 2016!; Stern et al.
2016).2 The incoming ionizing field can initiate several chemical
and physical processes, such as sputtering, radiolysis, and the
formation of radicals, which can react to lead to the synthesis
of many species.

In the present work, we experimentally investigate the
chemical changes during the irradiation of an ice mixture of
N:H,0:NH3:CO; (98.2: 1.5: 0.2: 0.1) at 16 K by 15.7 MeV €05+
ions, to roughly simulate the effects of the interactions between
medium mass energetic solar particles and cosmic rays on Nj-
rich astrophysical ices in the outer Solar System. Experiments
with different types of ions (1607, 13C?*, and 8Nil3') were
extensively studied in the literature to simulate these
interactions between cosmic rays, magnetospheric particles,
and solar wind on astrophysical ices (Pilling et al. 2010b%; de
Barros et al. 201119 Ennis et al. 20111"). Here, we demonstrate
that such irradiated ice mixtures produce new species, such as
HNCO, OCN", CO, N3 (azide radical), and the nitrogen oxides NO,
NO,, and N,O. Laboratory experiments have also shown that N-
O bearing molecules are easily formed after ion irradiation of C-
and N- bearing frozen gas mixtures in the solid form (Fulvio et
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al. 2009,2 Sicilia et al. 2012;'* Boduch et al. 2012).1* Thus,
following these authors it is reasonable to expect that these
produced species are present on icy bodies in the Solar System.

The processing of Nj-rich astrophysical ices by ionizing
particles is important for a detailed understanding of the
chemical evolution of icy bodies in the Solar System. In this way,
the dependences of the column density of the precursors and
newly formed molecular species on ion beam fluence in this
work are analysed, as well as the effective destruction cross-
sections of parent species and effective formation cross
sections of the daughter species, formation and destruction
yields, and precursor species half-life. The purpose is, thus, an
attempt to verify the physicochemical transformation in the
surface ice of objects in the outer solar system by ion-solid
interactions.

The results are compared and complement previous
investigation employing swift oxygen ion in simulated
astrophysical ices of Vasconcelos et al. (2017a),’* which
estimated the abundance of hydrocarbons (e.g C2Hs,C3Hs, and
others) in icy bodies in the outer Solar System. Here, the
abundance after long period is estimated for others species
such as HNCO, OCN-, NO, and N,O from the ion irradiation of N,-
rich ices in such environments.

The experimental procedures are presented in Section 2.
Section 3 presents the main results including effective cross
section determination. The discussion is given in Section 4 and
the astrophysical implications are given in Section 5, including
half-life estimation and molecular yield in astrophysical
environments. Final remarks and conclusions are listed in
Section 6.

2 Experimental

The experiment simulating bombardment of cosmic rays and
energetic particles on the ice mixture N,:H,0:NH3:CO, (98.2: 1.5: 0.2
0.1) was performed by using the high-vacuum chamber CASIMIR
(Chambre d’Analyse par Spectroscopie Infrarouge des Molécules
IRradiées) mounted at the IRRSUD (IR Radiation SUD) beamline at the
Grand Accélérateur National d'lons Lourds (GANIL) located in Caen.
In this set of measurements, the Ny-rich ice mixture was deposited
perpendicularly over a clean ZnSe substrate, previously cooled to 16
K by a helium closed cycle cryostat to produce amorphous ices. It is
important to consider that, even if the sample would have been
partially crystalline (at some location), during ion bombardment it
should rapidly become amorphous due to amorhization (crystalline
lattice breakdown) due to the energy deposited by the projectile ions
(see Palumbo 2006;'¢ Fama et al. 2010;V7 Pilling et al. 2010a;'®
Boduch et al. 2015;° Dartois et al. 2015,%° and references therein).

During the experiments, chamber pressure was roughly 2 x 10°®
mbar. After sample deposition, an infrared (IR) spectrum of the
pristine ice was collected, and the irradiation of the ice mixture with
energetic ions (15.7 MeV 160%*) began. During the entire experiment,
projectile ion flux was 8 x 10° cm? s'.. In-situ Fourier-transformed
infrared (FTIR) spectra of the sample were recorded at different ion
fluences, up to 1 x 10*3 ions cm~?, using a Nicolet FTIR spectrometer
(Magna 550) from 5000 to 600 cm! with 1 cm™! of resolution. More
details regarding the experimental apparatus can
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Fig. 1. Schematic view of the N,-rich ice mixture irradiated with ions (15.7
MeV £0%), The effect induced in the solid by incoming ions (sputtering, UV,
X-rays, and secondary electrons production), and energy loss during
penetration in the sample are indicated (details see also Vasconcelos et al.
2017a).

be found in Seperuelo Duarte et al. (2009)?! and Pilling et al. (2010a;
182010b; 92011).22

Sample thickness was estimated employing the technique
described by Pilling et al. (2011),%2 assuming an average density of
about ~ 1.0 g cm™ to the nitrogen ice, obtained from the average
value between 1.027 g cm=3 (Scott 1976)?3 and 0.94 g cm~3 (Satorre
et al. 2008).2* Thus, the initial and final thicknesses of the sample
were about ~ 10+ 2 um and ~ 6 + 0.2 um, respectively. In relation to
sample column density before irradiation, the value found was 2.1 +
0.42 x 10" molecules cm? (determined by equation 1 in section 4).
The penetration depth of 15.7 MeV !%0°* ions in the sample,
calculated employing the SRIM code (Ziegler et al., 2008), Zwas
about of 20 + 4 pm, which is two times higher than sample thickness
in the beginning of the irradiation. In the beginning of the
bombardment, the incoming ions pass entirely through the icy
sample, and the whole ice sample is processed. For the upper layers
of the sample, the electronic energy loss of the projectiles in the ice
was dE/dX = 944 1 189 keV pm™ or 1662 + 332 x 107%° x 10" eV
molecule’! cm?2, which is three orders of magnitude larger than the
nuclear energy loss (dE/dX = 0.95 + 0.19 keV pm or 0.43 + 0.07 x 10°
15 eV molecule! cm-2). By definition, the stopping power Se = -dE/dx
of a material is equal to the energy E deposited per unit path length
x by the projectile.

Fig. 1 shows a schematic illustration of the processing of N»-
rich ice mixture by the swift oxygen ions at the beginning of the
experiment. The physicochemical effects induced in the solid
matrix due to the incoming of ions, such as sputtering,
secondary electrons production, and energy loss during
penetration in the sample are indicated.

The deposition rate in the experiment was estimated to be about
0.01 pm s}, since the time of deposition was ~ 12 min. Table 1 lists
the sample properties and the ion beam properties employed in this
work. Niniiet and Niinar indicates the initial and final column densities,
respectively. The energy fluence (eV cm2) is obtained by multiplying
the maximum fluence by the energy of the projectile. The max ion
dose deposited in the ice layer, in eV molecule’, is calculated
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Table 1 Parameters of sample and ion beam employed in the experiment.

Sample parameters

Sample Temperature ® Ninitial Initial thickness ® Nfinal @ Final thickness
{K) {molecules cm?) {um) {molecules cm?) {um)
N2:H20:NH3:CO, (98.2: 1.5: 16 2.1+042 x 10¥° ~10+2 1.2+£02x10% ~6+0.2
0.2: 0.1)
lonizing beam parameters
lon Energy Average flux Final Fluence Max energy Max dose* Penetration depth Stopping power
{MeV **0%) {ions cm2s?) {ions cm™2) fluence {eV molecule?) {um) {10 eV molecule*
{evcm?) cm?)
15.7 8x10° 1x10% 1.6 x 10%° 1.3+0.3 x10* 20+4 410 +82

2 Calculated employing the SRIM code (Ziegler, Biersack and Ziegler®) (Details in the text).

dividing the maximum energy fluence by the ice column density at
the end of the experiments.

3 Results
3.1 Parent species assignments

Fig. 2 presents the IR spectra of the studied No-rich icy mixture at 16
K before (red line) and after (blue line) different irradiation fluences
in the ion bombardment. Several absorption bands due to molecular
vibrations are displayed in the full (5000 to 600 cm~%) IR spectrum,
which was offset for a clearer visualization. The broad absorption at
1597 cm~tand 3725 cm~ are typical of those for H,O ices (Hudson &
Moore 2003; % Bennett et al. 2007;7 Fulvio et al. 2010).28 Solid H.0
is also responsible for the weaker features near 3330 cm-! and 3690
cm™ (Zheng et al. 2006;2° Fulvio et al. 2010).2 The strong and sharp
peak at 2348 cm!is due to the vs vibration mode of CO;
(Gerakines et al.1996;%" D’'Hendecourt & Allamandola 1986).3! Other
carbon dioxide bands also appear in the spectra of the same figure
at 662 cm™, 3634 cm™!, and 4698 cm™! (Gerakines et al. 1996;
30D’Hendecourt and

Wavelength (um)
3

6 9 1215
0.6 T T T

0,5

04

0.3 1E13ions cm”

Absorbance (offset)

0,2+
Unirradiated

0,14

0,0
T T T T T T T T
5000 4500 4000 3500 3000 2500 2000 1500 1000

Wavenumber (cm"1)
Fig. 2. Infrared spectra of the N2:H,0:NH3:CO> (98.2: 1.5: 0.2: 0.1) ice mixture
at 16 K before and after irradiation by energetic ions {15.7 MeV °0%). The
red line is the spectrum before radiation, and the blue line is the highest (1 x
10%jons cm?) radiation fluence. * Small contamination peaks due to CHsCOH

This journal is @ The Royal Society of Chemistry 20xx

{1350 cm*) and CHsOH (2960 cm™). Positions and identifications of parent
species and new features are registered in Table 2.

Table 2 Band positions, wavelengths, and assignments of the parent and
daughter molecules in this experiment in comparison with the obtained from
literature.

Species Wavenumber Wavelength Reference
{cm) * (um)
Precursor
species
N2z (va) 2328 (w) 429 [1]
H20 (w1) 1597 (s) 6.26 2
H20 (v2) 1630 {w) 6.13 [3]
H.0 (vs) 3330 (w) 3.00 [4]
OH-db 3690 (n) 271 [5]
OH-db 3698 (n) 2.70 [5]
OH-db 3725 (s) 268 51
NHs {v2) 970 {w) 10.30 [6]
NHs (vs) 3372 (b) 296 3,7]
NH s (va) 1619 {w) 6.17 7]
NHs {v2) 1150 {w) 8.69 3]
NHs {va) 1630 {w) 6.13 3]
CO2(v2) 662 (n) 15.10 [7,8]
1BCO; {vs) 2281 (w) 438 [7,9]
CO: (vs) 2348 (s) 4.25 [7,9
2 3547 (n) 281
CO2{(2v24 v3) 3634 (n) 275 [7, 10]
CO2 (v1+va) 3714(n) 2.69 [9, 10]
CO: 4698 (w) 2.12 [11]
Products
N20 (1) 1290 i o) [5,12]
NO: {vs) 1615 6.19 [12]
Ns (va) 1657 6.03 [13, 14]
NO (v1) 1875 533 [11, 15]
CO{w) 2140 4.67 [7,8]
OCN-{vs) 2151 464 [15, 16]
N20 (vs) 2235 4.47 [12]
HNCO (v2) 2240 4.46 [15, 17]

* g — strong, w — weak, n — narrow, b - broad.

References. [1] Bernstein & Sandford (1999),% [2] Bennet et al. {2007), [3]
Moore et al. (2007), [4] Zheng et al. (2006), [5] Fulvio et al. {2010), [6] Moore
& Hudson (2003), [7] D’Hendecourt & Allamandola (1986), [8] Gerakines et al.
{1996), [9] Gerakines et al. {1995), [10] Seperuelo Duarte et al. {2009), [11]
Sicilia et al. {2012), [12] Fulvio et al. {2009), [13] Hudson & Moore (2002), [14]
Tian et al. (1988), [15] Raunier et al. {2004); [16] Pilling et al. (2009), [17]
Gerakines et al. {2004).

Allamandola 1986;3! Seperuelo Duarte et al. 2009;% Sicilia et al.
2012).13
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The peaks centred at 970 cm™! and 3372 cm™! represent the v;
and v; vibration modes of the NH; molecule, respectively {(Moore &
Hudson, 2003;%* D’Hendecourt & Allamandola 1986).3* Small
contamination peaks at 1350 cm, possibly due to CH;COH (Moore
& Hudson 1938),%¢ and another at 2960 cm™ attributed to the CH;OH
(Palumbo et al. 1999},32 are also observed.

A small peak observed at 2328 cm™ corresponds to the v;
vibration mode of the N, molecule in the ice phase. This small peak
is because the N, molecule, although quite abundant in the sample,
has no permanent dipole moment, and so has no stronger IR-allowed
features. Something similar was discussed by Bernstein & Sandford
(1999)% where the mid-IR spectrum of solid N, at 12 K also showed
a weak forbidden transition at 2328.2 cm, which is significantly
enhanced by the presence of CO, (Moore & Hudson 2003).2¢ All other
features assigned for the parent species are in Table 2.
Quantifications are given in section 4.

3.2 Assignments of new products

Fig. 3 presents a spectral region of particular interest during the
irradiation experiment of the N,-rich ice mixture with the presence
of many IR bands related to new products, among which our
experiments indicate the formation of nitrogen oxides, such as NO
and N0, as well as the production of CO and of the azide radical {N3).

The peaks centred at 1875 cm~ and 2235 cm~! correspond to the
v vibration mode of nitrogen monoxide {(NO) and dinitrogen oxide
(N0}, respectively, and are in concordance with previous
experiments (Sicilia et al. 2012;*® Fulvio et al. 2009).34 The small
feature at 2140 cm™! is typical of those assigned to the v, vibration

mode of carbon monoxide (CO) (Gerakines et al. 1996;%
D’Hendecourt & Allamandola 1986). 3!
Wavelength (um)
44 46 48 5 52 54
0,18 1 T N — ——
No
98- HNCO E

Absorbance (offset)
o
=
)

0,12

1E13ions cm™
Unirradiated

0,10 4

T T T T T T T T
2340 2280 2220 2160 2100 2040 1980 1920 1860

-1
Wavenumber (cm )
Fig. 3. Expanded view of Figure 2 for the identification of some bands of new
species produced by the bombardment of the N2:H20:NHs:C02{98.2: 1.5:0.2:

0.1) ice at 16 K by energetic ions (15.7 MeV ¥0%). The peak at 2328 cm™
corresponds to parent species N-.

An attempt of identification of cyanate ion (OCN-) was observed
at 2150 cm™%. The location of this feature of OCN- is close to the
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registered by Raunier et al. {2004} in an experiment with H,O and
NH; ices and their mixtures at 10 K. The authors observed that OCN-
is vibrationally characterized by an intense infrared band at 2151 cm-
! for the NH; ice, and 2167 cm! for the NHs/H.O mixtures.

Isocyanic acid (HNCO) was observed by its infrared feature at
2240 cm™ (v, vibration mode) and is also in good agreement with the
experiment of Raunier et al. (2004)*% in pure H,O ice and in a
NHs/H,0 ice mixture, both at 10 K, where isocyanic acid is located at
2242 cm™ and 2246 cm™, respectively. All assignments related to the
new product in this work are inserted in Table 2 and the
quantification is in section 4.

A peak at 1657 cm™! (see Figure 2) is assigned to the azide radical
{N3). The location of this absorption nicely concords with previous
experiments from literature employing proton irradiation of solid N,
and Nj-rich ices. Hudson & Moore (2002)% discussed that the Ns
radical is observed only in the case of proton bombardment and is
absent in the case of radiolysis by far-UV photons. This difference in
chemical products during No-rich ice processing could be used to
identify ion-irradiated dominant processes in ices in space. However,
Vasconcelos et al. (2015)37 have also observed the production of the
N; radical during the processing of N,-rich ices by employing strong
ionizing photons (broadband soft X-rays up to 2000 eV) and analog
cosmic rays (15.7 MeV #0%* jons). Such measurements point out that
N3 production is not an exclusivity of ion-irradiated ices, and can also
be induced by soft X-rays.

4 Discussion
4.1 Evolution of molecular abundances with fluence

The molecular column density of the species was determined from
the relation between the integrated absorbance of each vibrational
mode and the band strength from the following equation:

N=1J'r,,dv=£ Abs,dv =£A [Molecules cm2] (1)
B B B

where T, = In{ly/l) is the optical depth, Abs, = -log{l,/l) is the
absorbance measured by the FTIR spectrometer, A is the integrated
absorbance over a given infrared band, and B is the infrared
absorption coefficient (band strength, in cm molec?) of a given
infrared band (specific vibration mode). I, and | are the intensity of
the infrared light of the FTIR before and after crossing the sample
inside the experimental chamber (details of this equation can also be
seen in Pilling et al.2010s),

4.1.2 Column density of precursor species

The evolution of the column densities of the parent species as a
function of the ion fluences is presented in Fig. 4. Uncertainties of
20% are expected due to the uncertainty in the measurement of
column densities in the ice because of the variation in both local
baseline and integration limits. For N;, the most abundant parent
species of the irradiated ice mixture, we used the peak cantered at
2328 cm! with the band strength of 1.4 x 10-2! cm molecule? taken
from Bernstein & Sandford (1939). As discussed by these authors, N;
{v; feature) in ice containing ~5% CH.,, CO, or NH; has a similar band
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strength to that of pure N, {order of 10-22 cm molecule?). However,
the presence of CO; produces some effects on the N; ice. For
example, even at low concentrations, the CO, measurably enhances
the strength of the N, fundamental band. Thus, a correct calculation

102‘ T T T H T T T
H
10? E N, 3
o : o 1
10 ' N,
18 4
107 - // NO o
: E

J’
X
o
B.;
i

15
10 /.//’ W N,0
10" // L HNco® 3

Column density (molecules cm‘z)

13 i k|
10 CEF!
1012 E 3
10|| T T T . T T T

00  20x10” 4,0x10” 6,0x10” 80x10” 1,0x10" 1,2x10"

Fluence (ions cm™)

Fig. 4. Evolution of the molecular column densities of the precursor species
derived from the infrared spectra during the bombardment of the
N2:H20:NH2:C0- {98.2: 1.5: 0.2: 0.1) ice mixture at 16 K with oxygen ions (15.7
MeV %0%). Ns and HNCO are the most and less abundant species,
respectively. The lines indicate the best fits using equation (15) (thick lines for
parent species), and equation {16) (thinner lines for daughter species).
Uncertainties are about 20%. CEF denotes Chemical Equilibrium Fluence from
which initiates the chemical equilibrium {see discussion in section 4.2).

of the N; column density should consider this situation. In this case,
its initial and final values were N; = 2.13 x 10*® and Nf = 1.15 x 10**
molecules cm2, respectively.

In the current experiment, the second most abundant parent
species was H,0. Before radiation, water column density was about
3.21 % 10'7 molecules cm=2. This value was calculated considering the
band centred at 1597 cm™ which has band strength of 9.6 x 10® cm
molecule? (Bennett et al. 2007). At the end of the irradiation, water
column density became 25% lower, around 7.57 x 10'¢ molecules
cm2,

While N, and H,0 abundances seem to have a similar destruction
rate as a function of fluence, NH; presents a different behavior.
During ion bombardment, the molecular abundance of ammonia
decreases very fast as fluence increases, passing from 3.62 x 10'®
molecules cm~? in the beginning of the experiment to 3.91 x 1015
molecules cm2 at the end (about 11% of the initial value). This is
suggested because at higher radiation doses ammonia is more easily
broken in comparison with other parent species, releasing NH or NH,
radicals to react and form new species. This observation is in
agreement with other experimental studies, which suggest the
following reactions {Hudson et al. 2001; Raunier et al. 2004}
ammonia consumption:

NH; — NH, +H @)
NH, +CO - H+HNCO ou 3)
NH +CO — HNCO @
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After, HNCO can react with the NH; present, as follows
HNCO +NH; —» NH, T +0CN "~ (5)

If these reactions are very efficient, species such as NH and NH,
{not identified in this experiment) may quickly be converted to other
species inside the ice matrix {as also suggested by Gerakines et al.
1996). In Table 3, column density variation of a given species is
reported together with the band strengths utilized.

4.1.3 Column densities of new species (N;, CO, HNCO, OCN’, NO,
NO,, N,0)

Fig. 4 also shows the evolution of the column densities of the
daughter species as a function of ion fluence. The azide radical {(Ns)
is the most abundant species produced with a final column density
of 1.1 x 10'*® molecules cm™ obtained from the most intense IR
feature at 1657 cm? and the band strength of 7.2 x 102° cm
molecule! (Hudson and Moore, 2002; Sandford et al., 2001}.

CO column density was traced through the v, vibration mode
using the band strength of 1.1 x 10717 cm molecule™ (Gerakines et al.
1995; Jiang et al. 1875) which increases with fluence, reaching a final
column density of Ny = 3.8 x 10*> molecules cm™. The possible CO
formation pathway is described by the simple reaction occurring
during ion bombardment:

€0, - CO+0 (6)

Carbon monoxide could also be formed by equation 8 below, and
is an important intermediate for the isocyanic acid {HNCO) formation
in reactions (3) and {4) above. HNCO abundance, which reaches a
maximum of 5.7 x 102 molecules cm~2, was obtained with the band
strength value equal to 1.6 x 10%¢ cm molecule™ from Gerakines et
al. (2004). This species was the one that presented the lowest
abundance, followed by cyanate ion {(OCN-) with a final column
density of 4.6 x 10'* molecules cm? calculated using band strength
equal to 4.0 x 1017 cm molecule? taken from Pilling et al. (2009).

The three nitrogen oxides (NO, NOz, N.O) formed in the N;-rich
ice mixture had also their abundances measured. The final column
density of nitrogen dioxide {(NO,) is 1.5 x 10'¢ molecules cm-2, being
slightly higher than the abundance of NO {1.3 x 106 molecules cm~2).
However, it is interesting to see in the same figure that at lower
radiation doses, nitrogen dioxide {NO,} column density rapidly
increases in comparison with the other species, and then nitrogen
oxide becomes the most abundant at the final fluence. This could be
suggested because NO molecules produced by equation (8) and
oxygen atoms {O) supplied by the dissociation of carbon dioxide from
reaction (6) may be contributing with great efficiency to this slight
increase in NO; in the beginning of the experiment. The following set
of reactions for NO, formation were proposed:

N, > N+N 7
N + €0, - NO + €O )
NO + 0 - NO, ©)
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methodology. The absorption coefficient of the 2235 cm® band was
Regarding nitrous oxide (N;0), it is the one with the lowest taken from Fulvio et al. (2009) as 5.6 x 1017 cm molecule-lyielding a
abundance among the nitrogen oxides produced in this experimental

Table 3. Maximumm destruction and formation yields at the chemical equilibrium (Yc), variation of the column densities during ion
bombardment, and equilibrium branching ratio (EBR) for parent (i) or daughter species (k). N is the initial column density, and N¢ is the

maximum column density at the chemical equilibrium.

Molecule * Nece = No Band strength [Ref.] Fee Yee EBR
{molecule cm?) {cm molec?) {ions cm™?) {molec impact) {%)
Precursor species
N2 -9.80 + 1.96 x 10# 1.4x 102 [1] 1x10% -9.80+3.43 x 10° 96.76 £ 19.35
H.C -2.46 +0.49 x 107 9.6 x 1078 [2] 1x10% -2.,46 £ 0.86 x 10* 2.43+£0.48
NH3 -3.23+0.64 x 10'¢ 4.7 x 1078 [3] 1x10% -3.23+1,13 x10° 0.33 £0.06
CO; - 4.90 + 0.98 x 10'% 7.3x 1077 [4] 1x10% -4.90+1.71 x 10° 0.48 + 0.09
Daughter species
N3 1.13+0.22x 10" 7.2x 107 [5] 1x10% 1.13£0.39x 10° 97.10 £19.42
NO 1.27 £0.25x 10 4.5 x 107# [6] 1x10% 1.27 £0.44 x 10° 1.10£0.22
NO2 1.52£0.30 x 10%® 6.2 x 107 (7] 1x10% 1.52+0.53 x 10° 1.30£0.26
N2O 1.56 £ 0.31 x 10%* 5.6 x 1077 [7] 1x10% 1.56 +0.54 x 10? 0.13 £0.02
co 3,76 £0.,75 x 10%* 1.1x 1077 [8] 1x10% 3.76 £+ 1.31 x 10? 0.32£0.06
HNCC 575+ 1.15x 10%* 1.6 x 1076 [9] 1x10% 575+2.01 <0.01+0.002
OCN- 4.60 + 0.92 x 10 4.0 x 107 [10] 1x10% 4.60 +1.61 x 10* <0.01+0.002

* Values considering the fluence in the chemical equilibrium (Fc}, where the molecular destruction or production reaches a maximum value.
In this case, Fce is equal to final fluence (details in the text). Error in the yield values is of 35%, considering the sputtering and the variation in
the density of ice (between 15% and 20%) during irradiation, and the uncertainties due to the measurement of column densities (~ 20%)

(Details in text).

final column density of about 1.6 x 10*°> molecules cm=2 In the
production of nitrous oxide an oxygen atom could be added to a
neutral nitrogen molecule in a reaction to form N>O

N, + 0 - N,0 (10)

and could be a valid pathway for the formation of nitrous oxide on
ices in frozen environments in the Solar System, such as Pluto and
Triton, as suggested by Jamieson et al. (2005).

4.2 Destruction and formation yields at the chemical equilibrium
fluence {Yczd)

Molecular production seems to reach a chemical equilibrium at
fluences of about 5 x 1012 jons cm2 (see dashed lines in Figure 4). In
this equilibrium, the parent species produce the daughter molecules,
which can also be intermediated in the formation of the new species
and of the own parent molecule. In this situation, the column
densities of the species reach a plateau (as discusses also by
Vasconcelos et al. 2017a). In this case, we define the effective
destruction and formation yields (Ycg), i.e. the number of molecules
destroyed or produced per ion, considering the chemical equilibrium.
This quantity can be obtained from:

NNy
FCE

¥ [molecules cm?] (11)

CE

where Fc¢ is the fluence from which on the molecular production or
destruction reaches a chemical equilibrium, No is the initial column
density, and N¢¢ is the column density at the chemical equilibrium
fluence.

6 | J. Name., 2012, 00, 1-3

Itis evident that could have a slight decrease in column densities
the some species, which is the result of the sputtering process during
the sample bombardment, as well as due to the participation of the
molecules in reaction pathways for the formation of other species (as

discusses also by Vasconcelos et al. 2017a). These maximum yields,
taken as reference when the system reaches the chemical
equilibrium, are of great importance in this work to estimate
abundance of molecules in space (as we will discuss in the
astrophysical implications of this study).

Table 3 presents the values of destruction and formation yields
at the equilibrium fluence. Negative values represent parent species
destruction. In this table, the equilibrium branching ratio (EBR) is also
presented, which is the relative abundance of a given species after
the system reaches chemical equilibrium, following the expression:

EBR (%):N—]ifx 100 (12)

CE

where Nce is the column density of a given species (parent or
daughter) after the system reaches chemical equilibrium.

The equilibrium branching ratio (EBR) for daughter species
showed an estimated abundance of about 97% of the azide radical
(N3), about 1% for NO and NO, and below 1% for the other species.
Note, thus, that the N3 species represents almost the total of the
daughter species produced. This is justified because, as molecular
nitrogen (N2) is the most abundant molecule in the sample, there are
many N> molecules that undergo dissociation to produce N atoms,
some of which react with nearby N, molecules to form Ns radicals
(Hudson & Moore 2002):

N, > N+N (13)
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N+N, - Nz (14)

In the chemical equilibrium, the destruction yield of the most
abundant parent species in the sample, Ny, is -9.80 x 10> molecules
impact ‘1. It is in the same order of magnitude of value found by
Vasconcelos et al. (2017b) in the energetic processing of N2:CHa
(95:5) ices employing swift ions. The yield of N3, the most abundant
daughter species produced, was 1.13 x 10°molecules per impact of
ions, while in Vasconcelos et al. (2017b) the value was calculated as
one order of magnitude lower using energetic ions, 1.3 x 10%
molecules per impact. It reveals that if the abundance of a second
molecule were enlarged, the decrease in N> relative abundance
would probably reduce the efficiency of N atom reactions, lowering
Nz yield, as is the case in the experiment of those authors.

4.2 Molecular effective cross sections in solid phase

To determine the effective destruction cross section of the parental
species, we used the relation between the variation in column
density with the fluence (F), as described by Pilling et al. (2010):

N(F)
No

(15)

=exp(- oy F)

where N(F} and Ny are the column density at a given fluence and at
the beginning of the experiment, respectively. F is the fluence, in
units of cm2, and oy is the effective destruction cross section, in units
of cm2,

For the species produced during radiolysis, the -effective
formation cross sections were calculated with the following equation
of de Barros et al. (2011):

Nk(F)io_ [F_O-‘x,n'*'o-a,k FZJ (16)
=0tk S

where Njis the column density of parent species in the beginning of
the experiment, Ny (F} is the column density of the daughter
molecule k at a given fluence, £ indicates the fluence in units of ions
cm?, oyrepresents the effective destruction cross section of Ny or
CHg, and o and o4y are the effective formation and destruction cross
sections for the daughter molecules, in units of cm2,

In this study, the terminology effective was used to consider the
fact that the average values of the cross section as well as the
molecular yields depend on the chemical environments in the icy
sample (surrounding molecules). Therefore, such parameters may
have different values locally. In addition, the sample composition
also changes in the course of the experiments and an effective value
is a way to handle this issue.

Values of the effective formation and destruction cross sections
of precursor molecules and their daughter species have been
extracted, and reported in Table 4.
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The value found for the effective destruction cross section of the
parent species N2 with the energetic ions are comparable with
Table 4. Values calculated for the effective destruction cross section {o4) of
parental species, as well the values of the formation cross section {ay) for the
main produced species.

Position Energetic ions (15.7 MeV
(em™?) 150%)
Precursor species 04(103cm?)
N> 3.8+07
H-0 57+11
NH3 4.1+08
CO> 5.0+1.0
Daughter species or (1012cm?)
N3 1.5+0.3
NO 1.7+0.3
NO> 0.7+01
N-O 1.3+0.2
co 0.8+0.1
HNCO 1:2/+0:2
OCN- 0.6+0.1

literature values for ices at low temperatures irradiated with
different projectiles (see Table 5). The o4for Nz in this work (3.8 + 0.7
x 1013 cm?) is in the same order of magnitude of value found by de
Vasconcelos et al. (2017b), 1.9 x 1022 cm?, from the of processing of
N2:CH4 (19:1) ices by 15,7 MeV 1605 (stopping power = 1340 x 1015
eV molectcm ), and only one order of magnitude lower than that
found by de Barros et al. (2015), 1.5 x 10"22c¢m?, from the radiolysis
of No-rich ices using 40 MeV *8Ni'%* ions (stopping power = 3210 x 10°
15 eV molectcm?). As expected, the formation and destruction cross
sections grow with increasing of stopping power, since the calculated
Se in this work is 1662 + 332x 10'1° eV molecule cm (see section 2).

In fact, as discussed previously by Seperuelo Duarte et al. (2010)
and Barros et al. (2011), the destruction cross section of a frozen
molecule under bombardment by heavy ions can be modelled by the
power law:

g =axSkt (17)

where o4 is the molecular dissociation cross-section in cm2, Se is the
electronic stopping power and a and n are constants determined
empirically.

Figure 5a shows the dependence of the destruction cross section
for methane and nitrogen ices as a function of the electronic
stopping power. Additionally, a dependence of the destruction cross
sections of these species with the projectile energy E (in eV) is also
observed, according to a similar power law (Vasconcelos et al.
2017b), as is showed in Figure 5b.
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N, =F, x Iop [molecules cm™] (18)

where Fopace = ¢ x tis the radiation fluence in the spatial environment
(in units of ions per cm?), i.e., the amount of radiation flux ¢ received
by a frozen surface in a period of time t, and Y (in molecules per
impact) is the vield considering the chemical equilibrium in the
experiments with ions (see Table 3 and discussion). The fluxes were
taken from Pilling et al. (2011), considering medium-mass ions (3 < Z
< 11) with energies between 0.1 and 10 MeV inside the Solar System
as a function of distance to the Sun. The fluxes used here are a sum
of the solar energetic particles and cosmic rays given by the referred
authors. In Titan and Triton, the contribution is 5.6 x 10 ions cm=2

ARTICLE

st and 6.5 x 10 ions cm=2 s71, considering values at Saturn and
Neptune orbits, respectively. For Pluto and other KBOs, atan average
distance of ~ 40 AU, this contribution is 7.2 x 10"t ions cm=2sL,
From the estimated fluxes of medium mass cosmic rays and
energetic solar particles, it is expected that after 100 million years,
1.8 x 10%5 particles/cm? penetrate the environment of Titan, and 2.1
x 105 particles/cm2arrive at moon Triton. For bodies at ~40 AU (e.g.
Pluto, Eris and Makemake), about 2.3 x 10%° particles/cm2impinge on
the surfaces of these KBOs. Table 7 provides the quantity of
molecules produced per cm?from the interaction of solar energetic
particles (SEPs) and cosmic rays (CR) with No-rich ices inside some icy
bodies in the outer Solar System, during a time of 108 years. Errors

Table 7. Production of some selected species (NO, N>O, OCN-, and HNCO) from the interaction of solar energetic particles (SEPs) and cosmic
rays (RC) with Nx-rich ices inside some icy bodies in the outer Solar System, during a time of 108 years.

Icy bodies 1Fluence 2Formation
(10%%ions cm2) (molecules cm?)
NO OCN- N-O HNCO
Titan 1.8 2.29+0.8x 108 8.28+2.89 x 10 2.81+0.98 x10Y7 1.03+0.36x 10
Triton 2.1 2.67 £0.93 x 1018 9.66 +3.38 x 1016 3.28+1.15 x10% 1.21+0.42 x 10
Pluto and other 23 2,92 +1.02 x 1018 1.06 £0.37 x 10Y7 3.59+1.26 x10Y 1.32+0.46 x 106
KBOs

1Fluence calculated from the fluxes in each environment (details in the text).

2Value produced calculated from equation 18.

are estimated to be about 35%, and reflect the uncertainties in the
yield values.

The results presented in this table reveal that HNCO, OCN-, NO,
N20O in these icy bodies may have their abundance after 100 million
years estimated between ~ 1 x 10®and ~ 3 x 108 molecules cm2 In
terms of monolayers, it is between 10 and 3 x 10 monolayers of
produced matter (~ 0.07 — 2 um). Although the presence of these
molecules was not confirmed in these environments, the result of
this experiment suggests the possibility of their existence therein.
Previous experiments (Moore & Hudson 2003) conclude that species
such as OCN- are likely to exist on the surfaces of Triton and Pluto. As
also discussed by Jamieson et al. (2005}, nitrous oxide (N-O) should
be expected to be produced in external bodies in the Solar System
wherever there exists molecular nitrogen ice, an oxygen-bearing
component such as water, carbon monoxide, or carbon dioxide, and
an irradiation source strong enough to liberate an oxygen atom to
initiate non-equilibrium chemistry.

From the data of laboratory experiments, the survival of
nitrogen, water, ammonium, and carbon dioxide in frozen
environments in the outer Solar System bodies under the action of
medium mass cosmic rays and energetic solar particles was
estimated. This can be obtained from the calculation of its typical
molecular half-lives (1,,2) given by the expression:

Q) 5] (19)
#x04

T =

where ¢ is the flux of energetic ions in cm2 s, and oy is the
dissociation cross section in cm? presented in section 4 (Table 4).

This journal is © The Royal Society of Chemistry 20xx

Details of this equation can be found in Pilling et al. (2010a). Table 8
shows the half-lives (in years) for different astronomical bodies as a
function of the ion flux (Solar energetic particles and Cosmic rays).
Error of about 20% estimated due uncertainties in the value of the
effective destruction cross sections.

The half-life of N, ice mixed with water, ammonium, and carbon
dioxide ices under the action of medium mass cosmic rays and
energetic solar particles are, in average, estimated about 10* years
for Pluto and other KBOs, Triton, and Titan. These values for the
nitrogen ice are one order of magnitude lower than that found by
Vasconcelos et al. (2017b) in the energetic processing of N5:CHa
(19:1) ices employing the same radiation sources. This indicates that
the sample constituents of this experiment (H20, CO2, NHsz) have a
lower effect in the reaction pathways compared to the N ice
containing methane, competing less in the production of daughter
species, which accelerates nitrogen destruction. These results are of
great interest for observations of ion-irradiated ices (pure or mixed)
on frozen surfaces or icy moons in the SS.

6. Conclusions

In this work, a laboratory simulation of the ion irradiation of an ice
mixture of Ny:H,0:NH3:CO> (98.2: 1.5: 0.2: 0.1) at 16 K was studied.
The oxygen projectiles (15.7 MeV 150*%) used in this work are
important components of space radiation (e.g. GCR, solar wind, and
magnetospheric particles), and No-rich ices are common in the
astrophysical environment (e.g frozen moons and icy objects of the
outer Solar System). The experimental main conlcusiona are listed
bellow:
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The experiments indicated the formation of azide radical (Ns),
nitrogen oxides, such as NO, NO,, and N0, as well as the production
of CO, HNCO, OCN". Such species can exist in significant quantities on
the surfaces and/or atmosphere of satellites and icy bodies on such
environments of the SS. The most abundant daughter species
produced was the azide radical (Nz).

The values determined for the effective dissociation cross section
of parent species (N2, H>0, NH3, and CO,), and the average value for
the effective formation cross sections of their daughter species were
about 10713 cm? and 1012 cm?, respectively.

The half-life of nitrogen, water, ammonium, and carbon dioxide
ices in the presence of medium mass cosmic rays and energetic solar

Journal Name

particles extrapolated to Titan, Triton, Pluto and other KBOs was, in
average, estimated around 10%years.

The measured destruction yield of nitrogen ice in the chemical
equilibrium was about 9.8 x 10° molecules/impact. For N3, the most
abundant daughter species produced, formation vyield in such
chemical equilibrium was 1.1 x 10° molecules/impact. This
parameter can be used to estimate the amount of molecular species
desorbed from the icy surfaces that are constantly being
incorporated to the gaseous atmosphere in the vicinity of these
astronomical bodies due to the presence of galactic cosmic rays and
energetic particles.

The results reveal that species such as HNCO, OCN-, NO, and N>O
in cold astronomical objects may have their abundance after 100

Table 8. Estimated half-life 112 of N2, H20, NHs and CO:z ices studied in this work extrapolated to the ionizing radiation field similar to icy bodies in the outer

Solar System.

Environments N2 H.0 #NHs Co,

Titan 1.0£0.2x10° 6.9+1.3x10* 9.6+ 1.9x10* 7.8+ 1.5x10*
Triton 8.9+1.7x10* 5.9 £1.1x10* 8.2+ 1.6x10* 6.8+1.3x10*
Pluto and other KBOS at ~40 UA 8.0+£1.6x10* 54+1.0x10* 7.4+1.4x10* 6.1+1.2x10*

2NHs species was not confirmed in Triton and Pluto.
50 species was not confirmed in Pluto.

million years estimated between ~ 1 x 10%®and ~ 3 x 108 molecules
cm2, complementing the results of Vasconcelos et al. (2017), which
estimated the abundance of hydrocarbons (e.g C:He, CsHs, and
others) in Titan, Triton, Pluto and other KBOs from the ion irradiation
of pure and amorphous CHa ice.

This work reinforces the idea that such physicochemical
processes triggered by medium mass cosmic rays, solar wind and
magnetospheric particles in nitrogen-rich ices may play an important
role in the formation of molecules (including pre-biotic species
precursors such as amino acids and other “CHON” molecules) in very
cold astrophysical environments, such as those in the outer region
of Solar System.
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Synopsis N,-rich ices may exist in various environments in the solar system and interstellar medium. These ices are
exposed to ultraviolet photons and cosmic rays, which may cause changes in the molecular structure, thus leading to
formation of new species. In this study we investigated experimentally the production of Nj from the irradiation of N,-
rich ices, using soft X-rays and cosmic rays analog. The results of the experiments using these sources of radiation
showed that the azide radical, N3, was observed in ices that have been bombarded by ions and in those that have been

photolyzed (range of vacuum ultraviolet and soft X-rays).

Astrophysical ices are constantly processed by
ionizing agents that may be in the form of radiation
or particles (ions, X-rays and gamma, photons, elec-
trons, neutrons). Significant amounts of molecular
nitrogen (N,) are found in the constitution of some
of these ices. The ionizing agents deposit high
doses of energy on the ice, inducing changes in
their structures and a series of chemical reactions
that can be verified in the laboratory. The result is
the appearance of various molecular species.

In this study we investigated experimentally the
production of N; from the irradiation of N-rich
ices, using soft X-rays and cosmic rays analog.

The experiments with ions were performed in
the Grand Accélérateur National dTons Lourds
(GANIL) located at Caen, France. For photons
(range of vacuum ultraviolet and soft X-rays), the
experiments have been performed using a high vac-
uum portable chamber from the Laboratério de
Astroquimica ¢ Astrobiologia (LASA/UNIVAP)
coupled to the the Brazilian Synchrotron Light
Source (LNLS) located at Campinas, Brazil.

The results indicate that during the sample pro-
cessing by radiation, the infrared spectra have pre-
sented several daughter species, including the N,
(1657 em™). This band of N; also was identified
elsewhere [1], which showed that the irradiation of
solid N, and N;-rich ices with 0.8 MeV protons
produces the Nj(azide) radical. In the experiment
employing ions the species N,O was also observed
(2235 em™) due to the implantantion of Oxygen
atoms in the frozem sample. The destruction cross
section of the parental species was determined, as
well as, the formation cross section of N3 and N,O.
Detaisl of this works is given elsewhere [2].
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Figure 1. A) Infrared spectra of the N-rich ices at 16 K
before (lower) and after (upper) irradiation using ions.
The vibration 2235 cm ™" corresponds to the N,O. B) In-
frared spectra of the N, + CH, ice at 12 K before (lower)
and after (upper) irradiation using photons (vacuum ul-
traviolet and soft X-rays). Other peaks in the infrared
expectros are associated with other molecules.
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Synopsis We presents and experimental investigation on the effects produced by broad band soft
X-rays (combined with a small fraction of vacuum ultra violet photons and possibly secondary elec-
trons) on the surface of three moons of giant planets: Europa, Titan and Enceladus. Such environ-
ments are constantly exposed to space ionizing agents (UV and soft X-rays photons, electrons and
ions) allowing photodissociation processes, surface photochemistry and prebiotic chemistry. The
processing of such spatial ices have promoted an enhancement in the chemical complexity, similar
what may have happened in the early earth triggering the arising of life.

In this work, we investigate the effects pro-
duced mainly by broad band soft X-rays (and
X-ray-induced secondary electrons) in ice mix-
tures that simulates the surface of three moons
of giant planets: Europa, Titan and Enceladus.
Such environments are constantly exposed to
space ionizing agents (UV and soft X-rays pho-
tons, electrons and ions) allowing photodissoci-
ation processes, surface photochemistry and
prebiotic chemistry.

The experiments have been performed using
a high vacuum portable chamber from the La-
boratério de Astroquimica e Astrobiologia
(LASA/UNIVAP) coupled to the SGM beam-
line in the Brazilian Synchrotron Light Source
(LNLS) at Campinas, Brazil. The beamline was
operated in off-focus and white beam mode,
which produces a wide band spectral range of
photons, mainly from 6 eV up to 2000 eV, with
the total average flux at the sample of about
1E14 photons cm > s .

Briefly, the samples were produced by the
adsorption of a gaseous mixture at 12 K and
following by slowly heating to the temperatures
in which the irradiation occur, simulating this
way the frozen surface of an specific moon of a
given giant planet: a) H,0:CO,:NH;5:SO,
(10:1:1:1) at 90 K for Europa, moon of Jupiter;
b) N.:CHy (19:1) at 12 K for Titan, moon of
Saturn, and ¢) (H,O:CO,:CH4:NH3) (10:1:1:1)
at 80 K for Enceladus, another moon of Saturn.
For experiment b, we simulate the effect of in-
coming radiation in the aerosols in the upper
atmosphere of Titan. In-siru sample analyses
were performed by Fourier transform infrared
(FTIR) spectrometer. Complete experimental
description is given elsewhere [1].

LE mail: sergiopilling@pq.cnpq.br

The spectral analysis of the processed sam-
ples shows several new bands associated with
the formation of organic molecules, including
nitriles, hydrocarbons, acids and other organic
compounds. The dissociation cross sections of
parental species were in the order of 10'%-10™"
cm’. Half-lives of the parental species extrapo-
lated to the astrophysical scenario was deter-
mined. In case of Europa’s experiment, we ob-
serve the presence of H,O,, H;0*, SO;, CO, and
OCN among the new species produced. For the
experiment simulation aerosols in Titan, we
identify the formation of HCN, HNC, CCCN,
NH; and C,H,. Such molecules possibly will be
deposited into the ground and increase the
chemical complexity of the surface with time.
The irradiation of Enceladus like surface shows
as daughter species, OCN’, H,CO and CO
among others

Wavelength (um)
6 7

5 8 9 11 1315

Absorbance

Fluence

T T
1600 1400

Wavenumber (cm™)
Figure 1. Evolution of IR spectrum of the simulated
Europa’s surface at 90 K during the irradiation. Bot-
tommost curve is the unirradiated spectrum. Adapted
from [1].
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