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Overhead the albatross

Hangs motionless upon the air

And deep beneath the rolling waves

In labyrinths of coral caves

An echo of a distant time

Comes willowing across the sand

And everything is green and submarine
And no one called us to the land

And no one knows the where’s or why’s
Something stirs and something tries
Starts to climb toward the light

(Echoes - Pink Floyd (sobre a origem da vida?))



RESUMO

Neste trabalho, simulou-se em laboratério o processamento de gelos astrofisicos por fons
de oxigénio em dois regimes de energia: ions com 15,7 MeV de energia (regime eletronico)
e com 108 keV de energia (regime nuclear). Os fons utilizados sdo andlogos as particulas
componentes de magnetosferas planetarias e particulas energéticas expelidas pelo Sol
(raios cosmicos solares). No Sistema Solar, essas particulas sdo responséveis por diversas
transformagoes fisico-quimicas na superficie de luas e outros corpos gelados, contribuindo
para o aumento da complexidade quimica nesses ambientes. As composicoes dos gelos
estudados foram HyO:CO5:CHy (10:1:1) e HoO:CO9:CH4:NH; (10:1:1:1), e as amostras
foram irradiadas a temperaturas representativas de regioes frias de nuvens moleculares
(12 K) e gelos do Sistema Solar exterior (35 K e 72 K). Os experimentos foram realizados
utilizando os feixes de ions ARIBE e IRRSUD, ambos parte do complexo de laborato-
rios do acelerador de fons pesados GANIL (Grand Accélérateur National d’ions Lourds),
em Caen, na Franca. As transformacoes fisico-quimicas das amostras criogénicas foram
monitoradas in-situ por Espectroscopia no Infravermelho com Transformada de Fourier
(FTIR). Novas espécies moleculares formadas durante a irradiagao foram identificadas
nos espectros infravermelho, como CO, OCN~, CH30H, CyHg, HCN, CN~, HNCO, HCO,
CO3 e HyCO. As segoes de choque efetivas de destruigao (ou de formagao, para as es-
pécies produzidas) para a irradiagdo com fons keV sao da ordem de 10716 - 1071 ¢cm ™2,
enquanto os valores para a irradiacdo com ions MeV sao da ordem de 10~ - 10713
cm 2. Foi possivel definir e caracterizar o equilibrio quimico nas amostras congeladas e
estimar o tempo que um gelo exposto ao bombardeio por ions keV ou MeV leva para
entrar em equilibrio quimico sob diferentes fluxos de particulas. Usando os resultados
de abundéncia percentual no equilibrio (EBR, do inglés Fquilibrium Branching Ratio) a
temperatura constante, estimou-se a taxa de ejecao de moléculas de dgua por ions keV
e MeV em toda a superficie de Encélado. Comparando a abundéancia das espécies mole-
culares produzidas nos experimentos a 72 K e 35 K com diferentes projéteis, verificou-se
que a composi¢ao quimica de Encélado é melhor reproduzida pelos experimentos com
ions MeV. Para os experimentos irradiados a 12 K, estimou-se a densidade de coluna
das espécies dessorvidas da fase sélida em uma nuvem molecular. Verificamos que fons
de baixa energia podem contribuir efetivamente para a abundancia na fase gasosa de
espécies quimicas em nuvens moleculares, pois a maioria das moléculas quantificadas no
equilibrio quimico atingiria densidades de coluna detectaveis em radio e infravermelho em
perfodos de tempo compativeis com o tempo de vida de nuvens moleculares (107- 10® anos).

Palavras-chave: Astroquimica experimental, espectroscopia vibracional, radidlise, gelos
astrofisicos, analogos de raios cosmicos, Encélado, equilibrio quimico, meio interestelar.



ABSTRACT

In this work, we simulated the processing of astrophysical ice by medium mass ions
in two energy regimes: high energetic ions (electronic regime) and low energetic ions
(nuclear regime). The compositions of the ice studied were H20: CO2: CH, (10:1:1) and
Hy0:CO4:CH4:NH3(10:1:1:1), and samples were irradiated at temperatures representative
of cold regions of molecular clouds (12 K) and of the outer Solar System (35 K and 72 K).
The experiments were carried out using the ARIBE and IRRSUD beamlines, both part of
the GANIL (Grand Accélérateur National d’ions Lourds) complex of laboratories in Caen,
France. The physicochemical transformations of the cryogenic samples were monitored
in-situ by Fourier Transform Infrared Spectroscopy (FTIR). New molecular species formed
during irradiation were identified in infrared spectra, for examplem CO, OCN~, CH30H,
CsyHg, HCN, CN~, HNCO, HCO, CO3 and HyCO. The effective destruction cross sections
(or formation, for the formed species) using keV ions are in the range of 1076-1071 cm?
while the values for the irradiation with MeV ions are of the order of 10714-107% cm?. It
was possible to define and characterize the chemical equilibrium of the frozen samples
and to estimate the time that an ice exposed to the bombardment by keV and MeV ions
takes to reach the chemical equilibrium in different astrophysical environments. Using
EBR (Equilibrium Branching Ratio) at constant temperature, the rate of ejection of water
molecules by keV and MeV ions on the Enceladus surface was estimated. Comparing the
abundance of molecular species produced in the experiments at 72 K and 35 K using
different projectiles, it was found that the chemical complexity of Enceladus is better
reproduced by experiments of the bombardment with MeV ions. For the experiments
irradiated at 12 K, the column density of the desorbed species of the solid phase in a
molecular cloud was estimated. We found that keV ions can contribute effectively to the
abundance in the gaseous phase of chemical species in molecular clouds, since most of the
molecules quantified in the chemical equilibrium reached detectable column densities in
radio and in infrared in periods of time compatible with the lifetime of molecular clouds (
107- 108 years).

Key-words: Experimental astrochemistry, radiolysis, astrophysical ices, cosmic rays,
Enceladus, chemical equilibrium, interstellar medium.
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Ot%a 35 K

- Amostra HyO:CO49:CH4:NH;3(10:1:1:1) bombardeada com ions 108 keV
Ot a2 K

- Amostra HyO:CO,:CH4(10:1:1) bombardeada com fons 108 keV O
al2 K
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1 INTRODUCAO

A radiagao ionizante (ions, elétrons e fétons) é responséavel por processos como
excitagao, ionizacao, formagao e destruicdo de moléculas em ambientes astrofisicos. Em
regioes frias dos meios interestelar e interplanetario, como o interior de nuvens moleculares,
regioes mais densas de discos protoplanetarios e corpos em érbitas distantes de suas estrelas
hospedeiras (como luas, planetas, cometas e asteroides), esses agentes tem importante
papel no aumento da complexidade quimica. Neste trabalho simulamos a interagao da
radiagao ionizante com gelos analogos aos existentes em alguns ambientes astrofisicos,
permitindo assim uma melhor compreensao sobre a resisténcia e formagao de espécies
moleculares nesses ambientes. Nas proximas secoes é oferecido ao leitor mais detalhes sobre
alguns desses ambientes frios e sobre a radiacao ionizante utilizada no presente trabalho,
ions energéticos de massa média.

1.1 GELOS EM NUVENS MOLECULARES

Nuvens moleculares sdo regides densas do meio interestelar (MI), e desde sua
descoberta, esses objetos tém sido foco de interesse por serem regioes de formacao estelar e,
mais recentemente, pela descoberta de serem reservatérios de graos de poeira e moléculas
complexas (LARSON, 1994). A composigao média, em massa, de nuvens moleculares é 99%
de gés, sendo o Hy a espécie molecular mais abundante, (com densidades em relagao ao HI
préximas a 0,6 em nuvens moleculares densas), seguida pelo CO (ng/nco ~ 107%) (SNOW;
MCCALL, 2006). Aproximadamente 1% da massa de nuvens moleculares corresponde a
graos de poeira, que como descoberto ha algumas décadas, sdo grandes catalisadores de
reagoes quimicas em ambientes interestelares (DISHOECK, 2014; LI; GREENBERG, 2003).

Graos de poeira sao aglomerados de moléculas refratarias, em geral espécies carbo-
néceas ou silicatos, formados durante o processo de ejegdo do material estelar (POLLACK et
al., 1994; MIN et al., 2007; BOUWMAN et al., 2001). Sob as baixas temperaturas encontradas
em nuvens moleculares (T < 100 K), elementos quimicos sdo adsorvidos na superficie de
graos de poeira, se recombinam e formam moléculas, como Hy, a molécula mais abundante
no meio interestelar, HoO e outras moléculas simples (PTRRONELLO et al., 1997; MANICO et
al., 2001; DULIEU et al., 2010; VIDALI et al., 2006). Os atomos e moléculas na superficie dos
graos de poeira formam entdo um manto de material congelado, comumente chamado de
“gelo sujo”.

A escala de tempo para espécies na fase gasosa serem depositadas em graos de
poeira é da ordem de 10°/[S n(Hz)] anos, onde S é o coeficiente de adesdo das moléculas
na superficie do grao e n(Hy) é a densidade numérica de Hy (BURKE; HOLLENBACH, 1983).
Para n(Hy) = 10 cm™3 e S ~ 1, a deplecdo completa de moléculas da fase gasosa se daria
em escalas de tempo da ordem de 10° anos, se nao houvessem mecanismos de ejecao do
material do gelo. A formagao de moléculas na superficie de graos de poeira ¢é eficiente
(HTRAOKA et al., 1998; FRASER et al., 2003; DISHOECK, 2014 e CRUZ-DIAZ et al., 2015), e a
abundéancia de algumas moléculas no MI, como por exemplo o metanol (CH3OH) e o acido
acético (H3CCOOH), podem ser explicadas apenas considerando-se caminhos de reacao
na fase sélida (HUDSON; MOORE, 1999; WADA et al., 2006; BENNETT; KAISER, 2007).

A composicao do manto de gelo depende da composi¢ao quimica e das condi¢oes
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fisicas sob as quais o gelo é formado (TTELENS; HAGEN, 1982), porém algumas semelhancas
na composicao de gelos astrofisicos em diferentes ambientes sao observadas. A dgua é a
espécie mais abundante em mantos de gelo, seguida por quantidades menores de outras
espécies, como CO, CO,y, CHy, NH3 e H,CO (TIELENS; HAGEN, 1982; OBERG, 2016). A
Figura 1 mostra a composicao média de gelos ao redor de objetos protoestelares do tipo
solar. As barras de erro mostram a variagdo entre os maiores e menores valores observados.

Figura 1 — Composicao média dos gelos astrofisicos em relagao a dgua. As barras verticais
indicam as abundancias maximas e minimas em gelos ao redor dos diferentes
objetos protoestelares do tipo solar analisados.
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Fonte: (OBERG, 2016)

Outras espécies moleculares mais complexas, como HCOOH, OCS, NH; ¢ OCN™,
também ja foram detectadas na fase sélida, e a presenca de muitas outras ainda nao
detectadas tem sido inferida baseando-se em experimentos envolvendo o processamento
de andlogos de gelos astrofisicos em laboratério (para um rewiew sobre a detecg¢ao de
moléculas na fase solida em diversos ambientes astrofisicos, veja BOOGERT et al., 2015).

O manto de gelo que recobre os graos de poeira é um reservatorio de wvolatile
species ( HoO, CO, COy, CHy e NH3), em regioes de formagao estelar. Apés o colapso da
nuvem molecular e formacao do disco protoplanetéario, as espécies contidas nos mantos de
gelo poderao ser incorporadas a cometas, meteoritos, planetas e satélites, enriquecendo a
quimica desses objetos com espécies volateis, que podem compor os oceanos e a atmosfera
de planetas e luas. Assim, o estudo das transformagoes fisico-quimicas em analogos de
gelos astrofisicos tem um importante papel para a elucidagao da formagao de espécies
moleculares e predicdo de espécies ainda nao detectadas.

1.2 GELOS NO SISTEMA SOLAR EXTERIOR: A LUA ENCELADO

O Sistema Solar exterior apresenta uma diversidade de corpos sélidos, como luas,
planetas anoes e cometas, que apresentam a superficie coberta de gelo a baixas temparaturas
(< 100 K). Esses objetos estao constantemente expostos a radiagao ionizante que induz
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transformagoes fisico-quimicas nas moléculas mais expostas (JOHNSON; QUICKENDEN,
1997; LEWIS, 2012). Essa secao sera focada em um desses objetos frios e peculiares do
Sistema Solar, Encélado.

Encélado, uma das luas de Saturno, pequena quando comparada a outras luas do
Sistema Solar (500 km de didmetro), possui uma grande diversidade de ambientes em
sua superficie (em temperatura e composigao). Os criovulcdes no pélo sul de Encélado
e a possibilidade de agua liquida abaixo da superficie congelada tém aumentado seu
potencial astrobiolégico (PARKINSON et al., 2007; MCKAY et al., 2014). Assim, desde as
visitas pelas sondas Voyager 1 e Voyager 2 (STONE; MINER, 1982) diversos trabalhos
tém estudado a composi¢ao quimica, a geologia e a influéncia dessa lua na composigao
do E-Ring de Saturno'. Dados recentes da missao Cassini-Huygens tém propiciado uma
melhor compreensao de Encélado assim como de outras luas de Saturno (VANDERMEY;
PACZKOWSKI, 2006).

A parte mais bem estudada de Encélado, por meio de dados tomados em vdos
rasantes da sonda Cassini (flybys), é a regiao do pélo sul de Encélado. Essa regiao é
caracterizada por temperaturas altas (chegando a 160 K) e a presenga de um conjunto de
fissuras (conhecidas como tiger stripes), pelas quais material do interior da lua é ejetado. O
material ejetado, conhecido como plumas de Encélado, foi estudado com os instrumentos a
bordo da sonda Cassini, durante os flybys. As plumas sao constituidas de agua, moléculas
organicas, sais e gelo de dgua. Recentemente, dados tomados com os espectrometros CDA
(Cosmic Dust Anlyzer) e INMS (lon and Neutral Mass Spectrometer), a bordo da sonda
Cassini, detectaram moléculas orgdnicas complexas, com massa molecular maiores que
200 u (POSTBERG et al., 2018). A Figura 2 mostra a composi¢ao, em volume em relagao a
agua, do material ejetado pelas tiger stripes, detectado com o espectrometro INMS (lon
and Neutral Mass Spectrometer) da sonda Cassini.

1O E-Ring é um dos anéis de Saturno, que se extende entre 3 Rg e 8 Rg (Rg é o raio de Saturno).

O material sélido e as moléculas que compde o E-Ring sdo originarios da lua Encélado (HAMILTON;
BURNS, 1994; HILLIER et al., 2007; POSTBERG et al.,2009.
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Figura 2 — Composi¢ao das plumas de Encélado medida utilizando-se o espectrometro de
massas INMS da sonda Cassini. As barras pretas sao as abundancias de comas
cometarias, e suas variagoes (barra cinza), tomadas de (BOCKELEE-MORVAN et

al., 2004)
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As demais regioes de Encélado sao constituidas majoritariamente de 4gua congelada
no estado cristalino e encontram-se a menores temperaturas: 35 K no pélo norte de Encélado
e 72 K na regiao do Equador. Apesar da nao deteccao de dgua no estado amorfo, sua
presenca tem sido inferida em muitos trabalhos, uma vez que Encélado encontra-se na
regidao mais interna da magnetosfera de Saturno, que é constantemente bombardeada
e processada por ions magnetosféricos. O bombardeio por fons de massa média tem se
mostrado um importante agente no processo de transicao de agua cristalina para amorfa
em muitos satélites do Sistema Solar (BROWN et al., 2006) e referéncias nele contidas).
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Fonte: (WAITE et al., 2009)

1.3 IONS ENERGETICOS COMO AGENTES IONIZANTES

Diferente da radiagao ultravioleta (UV), os ions energéticos e os raios-X podem
penetrar em regioes densas de nuvens moleculares e discos protoplanetarios, disparando
diversos processos na fase gasosa e solida. Em superficies congeladas de luas e planetas, os
fons de altissima energia (E > GeV) podem penetrar centimetros, e até mesmo metros,
dentro da crosta de gelo (ZIEGLER et al., 2010), regides que nao sao acessiveis a fé6tons UV.
O bombardeio de superficies congeladas por ions energéticos pode causar a dissociagao
de moléculas, disparar reagoes quimicas, dessorcao de espécies da fase sélida, liberacao
de elétrons secundérios e fotons UV (STRAZZULLA, 1998; SHEN et al., 2004; BODUCH et
al., 2015). Assim, essas particulas sdo importantes agentes na transformagao quimica de
gelos astrofisicos, que muitas vezes encontram-se em regioes densas, frias e blindadas para
fotons UV.

Os fons energéticos podem ser constituintes dos raios cosmicos (galaticos, extraga-
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laticos e raios cdsmicos solares), do vento solar e do plasma da magnetosfera de planetas.
Essas particulas subatomicas presentes no meio interplanetério e interestelar sao originados
por uma diversidade de processos, sendo os fons menos energéticos (energias da ordem
de keV por unidade de massa atomica) geradas pelo vento solar (MEWALDT et al., 2007).
As particulas carregadas no meio interplanetario podem ter origem solar, galatica ou
extragalatica:

e Vento solar: é o fluxo continuo de particulas ejetadas da alta atmosfera do Sol,
camada chamada corona, no meio interplanetario (HUNDHAUSEN, 2012). Os fons
do vento solar apresentam composicao de aproximadamente 95% de prétons, 4%
de hélio e 1% de ntcleos mais pesados, como C, O, N e Fe (BOCHSLER, 1987,
FELDMAN et al., 1998). Essas particulas tém energias da ordem de 103 keV, como
mostra o o grafico das fluéncias de He, O e Fe medidas durante quase trés anos
pelos instrumentos SWICS (Solar Wind lon Mass Spectrometer), ULEIS ( Ultra-low
Energy Isotope Spectrometer), SIS (Solar Isotope Spectrometer) e CRIS (Cosmic Ray
Isotope Spectrometer) da missao ACE - Advanced Composition Explorer (MEWALDT
et al., 2001).

Figura 3 — Fluéncia de nticleos de He, O e Fe de aproximadamente 0,3 keV/ nucleon até
300 MeV /nucleon, medidos com os instrumentos SWICS, ULEIS, SIS e CRIS,
da missao ACE (Advanced Composition Explorer), a 1 AU do Sol
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Fonte: (SHEN et al., 2004)

e Raios Cosmicos Solares: Particulas carregadas também podem ser aceleradas por
ondas de choque associadas a CMEs (Coronal Mass Ejections) e por mecanismos
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que ocorrem durante flares (REAMES, 2013), atingindo energias maiores que as
particulas do vento solar, com picos no fluxo de energia da ordem de MeV /u - GeV /u
(MIRONOVA et al., 2015). Essas particulas sdo denominadas raios césmicos solares
ou SEP (Solar Energetic Particles), e assim como as particulas do vento solar, sio
importantes agentes ionizantes no meio interplanetario.

e Raios césmicos galaticos (Galatic Cosmic Rays - GCR): os raios césmicos galaticos
sao particulas originadas fora do Sistema Solar. Essas particulas sao constituidas por
aproximadamente 98% de nicleos e 2% de elétrons. Desses ntcleos, aproximadamente
1% séo elementos mais pesados que hidrogénio e hélio (GLEESON; AXFORD, 1968;
SHEN et al., 2004 e referéncias neles contidas). O pico no fluxo de raios césmicos gala-
ticos se da entre algumas centenas de MeV e alguns GeV e no meio interplanetario os
raios cosmicos galaticos com energia de até algumas centenas de MeV sao modulados
pelo vento solar (GLEESON; AXFORD, 1968). A Figura 4 mostra a abundéancia dos
elementos dos raios cosmicos comparada a abundancia dos ions presentes no vento
solar e a Figura 5 mostra o fluxo de alguns nticleos de energia entre 1 MeV /u - 10°
MeV /u no meio interestelar (para mais detalhes veja SHEN et al., 2004).

Figura 4 — Abundéncia relativa dos elementos dos raios césmicos galaticos (GCR) e abun-
dancias no Sistema Solar (SS). As abundéncias sdo normalizadas em relacao
ao silicio: Si = 1.

105 L I LN B B LI I N | LI B | LI B B | LI I | I LN B | I T 1 171 |
(6

Relative Abundances (Si=1)

10-8llllllllllllllllllllllllllllllllllllll
0 5 10 15 20 25 30 35 40

Z

Fonte: (RAUCH et al., 2014) e referéncias nele contidas
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Figura 5 — Fluxo de diferentes nticleos dos raios césmicos galdticos no meio interestelar .
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e Raios cosmicos extragalaticos sao particulas vindas de fora de Via Lactea. Essas
particulas tem energias da ordem de centenas de GeV e atingem até energias da
ordem de 10% eV (BHATTACHARJEE; SIGL, 2000). Acredita-se que essas particulas
sao geradas em explosdes de raios gamas e nucleos ativos de galaxias (BRECHER;
BURBIDGE, 1972; PROTHEROE; SZABO, 1992).

e Ions magnetosféricos: sio espécies atémicas e moleculares, carregadas, constituintes
da magnetosfera de planetas. Esses ions tém importante papel na transformacao
quimica de superficies geladas. A composicao quimica das espécies na magnetosfera
dependem de cada sistema planetario, e a energia dos niucleos vai de alguns keV até
dezenas de MeV (COOPER et al., 2001; DELITSKY; LANE, 2002; YOUNG et al., 2005).

No que se refere a magnetosfera de Saturno, medi¢des recentes com instrumentos
a bordo da sonda Cassini complementaram dados da Voyager 1 e da Voyager 2
sobre densidade e velocidade das espécies do plasma magnetosférico. A magnetosfera
interna de Saturno (R < 10 Rg) tem como componente predominante no plasma os
chamados fons de grupos da dgua (O, OH', H,O", H3O™") e prétons com energias
da ordem de keV (YOUNG et al., 2005; TOKAR et al., 2006; DELITSKY; LANE, 2002
). Essas espécies carregadas tém importante papel na transformagdo quimica da
superficie de Encélado e na ejecio de material por meio do processo de sputtering?.

O processamento e a ejecao de moléculas/graos da superficie de Encélado tém
sido melhor compreendido nos tultimos vinte anos, gracas aos dados coletados pelos
instrumentos a bordo da sonda Cassini (JURAC et al., 2001; HANSEN et al., 2006;
JOHNSON et al., 2006; JOHNSON et al., 2008). O sputtering por ions magnetosféricos
tem também importante papel na fragmentacao dos graos de gelo expelidos das
plumas de Encélado, na formacao do E-ring de Saturno e fonte na ejecao de espécies
da fase sélida nao somente em Encélado mas em outros satélites de Saturno.

2 Processo de ejecdo de moléculas de um material sélido devido a irradiacdo por particulas ou fétons
energéticos
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O bombardeio de fons de massa média (3 <7 < 11) tem se mostrado um importante
agente de transformagoes fisico-quimicas em analogos de gelos astrofisicos. A despeito dos
ions de massa média representarem apenas uma pequena fragao das particulas componentes
dos raios cosmicos, a taxa de ejecao de moléculas de graos induzidas por esses ions ¢é
maior que a de um proton de mesma energia, e a energia depositada por um ion de massa
média é aproximadamente duas ordens de grandeza maior que a energia depositada por
um préton de mesma energia (DUARTE et al., 2010). Assim, sendo o oxigénio um dos
elementos de massa média mais abundantes no vento solar, nos raios cosmicos galaticos
e na magnetosfera interna do planeta Saturno, esse atomo foi escolhido como agente
ionizante para os experimentos realizados nesse trabalho.

1.4 OBJETIVOS

Esse trabalho tem como objetivo estudar amostras congeladas ricas em H5O,
que ¢ a molécula mais abundante em gelos presentes em nuvens moleculares, cometas,
discos protoplanetarios e luas do Sistema Solar, sob o bombardeio de ions de massa
média de energia da ordem de keV e MeV. As composigoes das amostras analisadas sao
Hy0:CO5:CH4(10:1:1:1) e HyO:CO4:CH4:NH3(10:1:1:1:1), a temperaturas compativeis com
regides frias de nuvens moleculares (12 K) e objetos do Sistema Solar exterior, como
Encélado (35 K e 72 K). Utilizou-se fons de oxigénio a diferentes energias, uma vez que
particulas de diferentes energias interagem de maneira diferente com uma amostra sélida.

Nesse trabalho, pretende-se identificar e quantificar as espécies filhas formadas
durante a irradiacao, utilizando-se para essa analise, a espectroscopia no infravermelho.
Pretende-se também calcular a secdo de choque efetiva de destruicao das espécies mae?
(espécies inicialmente presentes na amostra: HoO, COq, CHy, NHj e seus isotopdlogos) e a
secao de choque efetiva para a formacao de espécies filhas. Sera proposta uma defini¢ao
do equilibrio quimico para as amostra sélida, sob bombardeio de ions energéticos, e sera
determinada a fluéncia de ifons e a fluéncia de energia na qual as amostras entram em
equilibrio. Com o conhecimento desse parametro sera possivel calcular a abundancia
percentual das espécies na amostra soélida e analisar as implicagoes astroquimicas do
bombardeio de superficies geladas por longos periodos de tempo.

3 Espécies mie sdo também chamadas espécies pai por alguns autores, ou em inglés parent species
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2 INSTRUMENTACAO E METODOLOGIA

Todos os experimentos desse trabalho foram realizados no acelerador de fons
pesados, GANIL ( Grand Accélérateur National d’Ions Lourds), em Caen, na Franca. Este
Capitulo é dedicado a descricao dos laboratérios do GANIL nos quais os experimentos
foram realizados, uma descrigdo do aparato experimental, da metodologia e a uma breve
parte tedrica sobre a técnica de espectroscopia infravermelha e interagao de ions com
solidos.

2.1 O ACELERADOR DE IONS PESADOS GANIL

A irradiacdo das amostras com fons *O7® com energia de 108 keV foi realizada
utilizando a instrumentagdao acoplada ao acelerador de baixas energias, ARIBE (Accéléra-
teurs de Recherche avec les ions de Basse Energie), do GANIL, em outubro de 2017. Os
experimentos com 07 com energia de 15,7 MeV foram realizados em uma etapa anterior
a esse mestrado, em 2013, pelo Dr. Sergio Pilling e colaboradores, utilizando um feixe
de maior energia do GANIL, com a mesma instrumentacao acoplada a linha IRRSUD
(Irradiation Sud Beamline). O GANIL fornece feixes de ions pesados para pesquisa em
fisica atomica, nuclear, astrofisica, ciéncia dos materiais, entre outras areas. No GANIL
é possivel acelerar niicleos de 1 a 207 u' empregando energias de keV a GeV, que sao
direcionados para os diferentes feixes. Para mais detalhes sobre os laboratérios do GANIL
veja <https://www.ganil-spiral2.eu/>.

2.1.1 EXPERIMENTOS DE BAIXAS ENERGIA NO ARIBE

No GANIL, ions pesados com energias da ordem de centenas de keV sao produzidos
e direcionados para o feixe do acelerador ARIBE. Esses ions sdo produzidos por uma
fonte ECR (Electron Cyclotron Ressonance) de 14,5 GHz, extraidos por uma diferenca
de potencial e selecionados pela razao carga/massa usando um ima dipolo. Camaras
experimentais que envolvem a irradiacao de materiais para pesquisas em diversas areas
podem ser acopladas aos feixes de fons produzidos. A Figura 6a mostra a cdmara e os
aparatos da CASIMIR, (Chambre d’Analyse par Spectroscopie Infrarouge des Molécules
IRradiées) acoplados a linha de feixe do ARIBE. A Figura 6b mostra uma representagao
da cabeca do criostato acoplado ao espectrometro infravermelho, e a Figura 6¢ mostra
uma representacao da pré-camara de mistura de gases.

! Unidade de massa atomica, equivalente a Dalton (Da)


https://www.ganil-spiral2.eu/
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Figura 6 — a) Montagem experimental da CASIMIR acoplada ao acelerador de baixas
energias, ARIBE, no Ganil; b) Figura esquematica da cabega do criostato
da camara experimental de alto-vacuo, CASIMIR, onde foram realizados os
experimentos, e espectrometro infravermelho e ¢) Figura esquemética da cdmara
CASIMIR e da pré-camara de mistura de gases.
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Fonte: (DING, 2014)

Para garantir a irradiacao uniforme da amostra, o feixe de ions, produzido na fonte
de ions do ARIBE, é deslocado verticalmente e horizontalmente por um par de placas
paralelas, em um segmento posicionado antes da camara experimental, afim de propiciar
uma varredura uniforme da amostra. A corrente de fons que passa no colimador (I) e a
carga que fica retida nesse sao medidas antes, durante e depois do experimento. A corrente
no copo de Faraday (If.), que fica situado logo apés o colimador, é também medida antes
do inicio do experimento. Assumindo-se que a razao I4/I;. é constante, pode se medir o
fluxo na amostra (nimero de fons por centimetro quadrado por segundo).

Durante os experimentos, a razao I;/I;. é medida afim de checar-se a estabilidade
do fluxo de particulas. Uma ilustragdo do sistema de posicionamento do feixe de fons, que
permite a irradiagao da amostra de maneira uniforme e a checagem do fluxo de ions, é
mostrada na Figura 7.
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Figura 7 — Diagrama esquematico do sistema de posicionamento e varredura dos feixe de
ions utilizado nos experimentos realizados no acelerador ARIBE e na linha
IRRSUD . O conjunto de placas defletoras permite a uniformizagao do feixe
que incide na amostra.
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Fonte: (XUE-YANG, 2013)

-

2.1.2 EXPERIMENTOS DE ALTAS ENERGIAS NO IRRSUD

Os ions rapidos sao também gerados por uma fonte ECR e acelerados em ciclotrons
até energias da ordem de 1 MeV /u antes de serem injetados no feixe do IRRSUD. Para
garantir uma irradiagdo uniforme da amostra pelo feixe de {ons, utiliza-se o0 mesmo sistema
de varredura dos experimentos realizados no ARIBE (Figura 7). Assim como descrito para
os experimentos realizados no ARIBE, as correntes no diafragma, no copo de Faraday e
a carga acumulada no colimador sao medidas para o monitoramento da estabilidade do
fluxo de fons. Usualmente os fluxos nas linhas do ARIBE e IRRSUD sao estaveis.

2.2 APARATO EXPERIMENTAL DA CAMARA CASIMIR

Todos os experimentos desse trabalho foram realizados usando o aparato experi-
mental da camara CASIMIR acoplado aos feixes de ions do ARIBE e IRRSUD . O aparato
experimental da camara CASIMIR, composto de uma camara de vacuo, um criostato, um
espectrometro infravermelho e uma rampa de mistura de gases, tem sido extensivamente
utilizado para o estudo de andlogos de gelos astrofisicos (DUARTE et al., 2009; PILLING et al.,
2010a; BODUCH et al., 2015; AUGE et al., 2016). Os componentes do aparato experimental
da camara CASIMIR sao descritos nas proximas subsegoes.

2.2.1 CRIOSTATO

O criostato é o dispositivo que permite manter a cimara a temperaturas criogénicas.
No aparato experimental da CASIMIR, existe um criostato de hélio, que funciona em
ciclo fechado, no qual a expansao adiabatica do hélio liquefeito esfria a camara e o porta-
amostras. A Figura 8a mostra as diferentes partes (ou estagios) do criostato e a Figura 8b
mostra o porta amostra acoplado ao criostato.

O primeiro estagio do criostato ¢ mantido a temperaturas em torno de 70 K, quando
as temperaturas dentro da camara estdo em torno de 15 K. O primeiro estagio é preso a
um escudo, que é instalado ao redor do porta-amostras para diminuir a radiagdo térmica
das paredes da camara. Um fio de aquecimento é colocado em volta do criostato para
controlar a temperatura. Usando este dispositivo, é possivel fixar a temperatura entre 15
K e 300 K, assim como resfria-lo e aquecé-lo configurando uma rampa de temperatura. O
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controle de temperatura é feito por meio de um controlador de temperatura Lakeshore
340 TC.

Figura 8 — a) Tlustracao das partes do criostato; b) Imagem do porta amostra fixo ao

criostato.
a)
First stage _
70K Shield

L =T0K

15K
Sample

holder Csl

Fonte: a) (DING, 2014); b) Autor

2.2.2 RAMPA DE MISTURA DE GASES

Os gases que compoem o gelo sao misturados em uma pré-cimara, como esque-
matizado na Figura 6¢. Os gases comprimidos nos cilindros ou colocados em ampolas
de vidro (no caso de moléculas como HyO e CH3OH, cujo vapor em equilibrio com o
liquido é admitido na pré-camara pela diferenca de pressao), sao introduzidos um a um
na pré-camara. Esta pré-cimara possui valvulas que permitem a divisdo de seu volume,
possibilitando a preparacao de misturas com as proporgoes desejadas. A pressao dentro da
camara de preparacao é medida com um medidor de vacuo que opera na faixa de 0,1 - 14
mbar. Quando a vélvula que liga a pré-cAmara a cdmara experimental é aberta (valvula
1 da Figura 6c¢), a mistura de gas dentro da pré-camara difunde através da entrada e
através da agulha, e é depositada no substrato, um cristal de iodeto de césio - Csl, a
criotemperaturas.

2.3 PROCEDIMENTO EXPERIMENTAL

Primeiramente, toma-se o espectro infravermelho sem a amostra, para que se
obtenha o espectro dos gases residuais presentes na camara (chamado "background"). Apés
a tomada do background, posiciona-se o porta-amostra para a deposicao de gases (Figura
6c) e a mistura de gases preparada na pré-cAmara é admitida na cAmara a pressoes de
aproximadamente 10~ mbar. A temperatura de deposicio no IRRSUD (fons MeV) foi de
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16 K e no ARIBE (ions keV) foi de 12 K. Para as amostras irradiadas a temperaturas de 35
K e 72 K, as amostras foram aquecidas com uma rampa de temperatura de 3 K/minuto.

Apods a deposicao de gases no substrato, toma-se o espectro infravermelho da
amostra nao-irradiada. Em seguida, gira-se o porta-amostra para a posicao de irradiagao,
irradia-se a amostra, repete-se o procedimento para a tomada do espectro infravermelho
e repete-se o procedimento de irradiacao/tomada de espectro, até que seja atingida a
fluéncia desejada. Para nao considerar-se a absorcao de radiacao infravermelha pelos gases
residuais da camara, subtrai-se o background de todos os espectros. Para a aquisicao dos
espectros e todas as operagoes de subtracao de background utilizou-se o software OMNIC.

A Tabela 1 mostra as siglas adotadas para cada experimento, o projétil utilizado
no bombardeio, a composicao, temperatura das amostras e a fluéncia maxima de ions
atingida nos experimentos.

Tabela 1 — Siglas adotadas para os experimentos analisados nesse trabalho (primeira
coluna), projétil utilizado na irradia¢do, composigao, temperatura (T) e fluéncia
maxima atingida no experimento (Fpqz)-

EXP*  Projétil e energia Composicao T Fraz.
(K) ({fons cm~2)
SI-1 15,7 MeV 15075 H,0:CO,:CHy 72 3,0 x 10™

(10:1:1)

SI-2 15,7 MeV 16015 H20;€02:CH31:NH3 35 1,0 x 10
10:1:1:1

SI-3 15,7 MeV 6015 H,0:CO5:CH4:NH; 72 1,0 x 104
(10:1:1:1)

LI-1 108 keV 16076 H,0:CO,:CHy 72 1,3 x 10'°
(10:1:1:1)

LI-2 108 keV 6016 H,0:CO,:CH4:NH3 35 1,3 x 1016
(10:1:1:1)

LI-3 108 keV 16016 H,0:CO,:CH4:NH3 72 1,2 x 10'6
(10:1:1:1)

LI-4 108 keV 16016 H,0:CO,:CH4:NH3z 12 1,3 x 10'6
(10:1:1:1)

LI-5 108 keV 16016 H,0:CO,:CH4:NH3z 12 1,4 x 10'6
(10:1:1:1)

*Os experimentos com a sigla SI foram realizados no IRRSUD (altas energias) e com a sigla LI
no ARIBE (baixas energias).

2.4 ESPECTROSCOPIA NO INFRAVERMELHO

No presente trabalho, utilizou-se a técnica de espectroscopia no infravermelho, uma
técnica nao destrutiva, para monitorar as mudancas quimicas nas amostras solidas (gelos
finos) induzidas pelo bombardeio de fons.

A radiacao infravermelha, definida aproximadamente na faixa de comprimento de
onda de 1 gym a 100 um (ou em nimero de onda de 10000 cm~* a 100 cm™'), quando
absorvida por moléculas é convertida em energia vibracional em um processo quantizado.
Apesar do espectro de absor¢ao/emissao de radiagdo infravermelha ser caracteristico de
uma molécula como um todo, fragmentos de moléculas tém modos vibracionais especificos,
que sao caracteristicos desses agrupamentos de atomos (embora variem ligeiramente com
o ambiente quimico).
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O espectro infravermelho pode ser representado pela absorbancia Abs, (v), transmi-
tancia T(v) ou profundidade 6ptica 7(v) no eixo y, e nimero de onda (r) ou comprimento
de onda ()\) da radiagao no eixo x. O ntimero de onda v (em cm™!) é uma unidade comum
adotada pela comunidade quimica, e é inversamente proporcional ao comprimento de onda
(M), segundo a relagdao v(cm ™) = 10*/A(um).

A absorbéancia mede a quantidade de radia¢ao absorvida por um corpo/amostra
em um dado nimero de onda (v), e é relacionada a intensidade da radiagao incidente (/y)
e a intensidade da radia¢ao que sai do material () por:

0

Abs, = —log—. 1
s 09 (1)

A densidade da coluna de uma molécula presente na amostra esta relacionada
com a profundidade 6tica 7, (e, consequentemente, a absorbancia) e a for¢a da banda
A (em cm moléculas™) dos modos vibracionais de uma molécula por (D’HENDECOURT;
ALLAMANDOLA, 1986):

2.3
1 /Abs,,du, (2)

1
N:Z/n@:

em que 7, 2170 e I e Iy sao as intensidade da luz em um dnico nimero de onda (v) antes
e depois de passar pela amostra, respectivamente, Abs, é a absorbancia em um dado
comprimento de onda (em unidades arbitrarias) e A é a forga da banda de um modo
vibracional (cm/molécula). A integral do lado direito da segunda igualdade é a drea de
uma banda no espectro infravermelho.

Assim, pela medida da area das bandas no espectro infravermelho e do conhecimento
da forca da banda é possivel calcular a densidade de coluna de uma dada espécie pela
Equacao 2.

2.5 INTERACAO DE iONS COM A MATERIA

Ao penetrar em um material solido, particulas carregadas perdem energia por
interagoes com os nucleos e os elétrons do material alvo. A taxa de perda de energia por
unidade de penetragdo no material é chamada de poder de frenamento (ou em inglés,
stopping power). Resumidamente, a perda de energia de uma particula carregada dentro
de um material sélido pode se dar de duas maneiras: i) por interagoes eldsticas com os
niicleos do material alvo ou ii) por interagoes ineldsticas com os elétrons do material alvo.
As perdas de energia devido as interagoes nesses dois tipos de processos em funcao do
caminho percorrido dentro do material sélido sao chamadas poder de frenamento nuclear
(nuclear stopping power), Sy, e poder de frenamento eletronico (electronic stopping power),
Se. Assim, a perda total de energia do ion dentro do material é dada pela soma dessas
duas componentes:

dE

S(B) ===~ =

Sn(E) + 5e(E). (3)

O poder de frenamento de um fon em um material é funcao de sua energia cinética
e caracteristicas do material alvo. O calculo do poder de frenamento de ions na matéria é
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um trabalho complexo, uma vez que diversos fatores influenciam na perda de energia por
processos inelasticos, como excitacao e ionizagao de elétrons do material alvo e captura
de elétrons pelos projéteis (ZIEGLER, 1988; DING, 2014 e referéncias nele contidas). A
modelagem da perda de energia por um ion em diferentes regimes de velocidades ¢ descrita
na literatura, como por exemplo, Bethe (1930) e Sigmund (2006) descreveram a perda de
energia por interagoes eletronicas, e o trabalho de Biersack (1968) descreveu as perdas de
energia através de colisoes elasticas com nucleos do material alvo.

O software de fisica nuclear, SRIM (Stopping and Range of lons in Matter, ZIEGLER
et al., 2010), disponivel em <http://www.srim.org/SRIM/SRIMLEGL..htm>, permite
a modelagem do transporte de ions na matéria e o calculo de diversas propriedades
interessantes ao estudo das interacoes de ions com a matéria. Com esse software é possivel
calcular o poder de frenamento e o alcance de um ion dentro de um material. A Figura 9
mostra os diferentes valores de poder de frenamento nuclear (linhas tracejadas) e eletronico
(linhas sdlidas), calculados utilizando-se o SRIM, para ions de diferentes energias ao
penetrar um gelo de dgua (DING, 2014). E possivel notar que, a baixas energias (E < 10
keV/u), a perda de energia por interagoes eldsticas torna-se dominante (S, > S.). Para
projéteis de energia maior, a perda de energia por interagoes inelasticas torna-se dominante

(Se > Sp)-

Figura 9 — Poder de frenamento nuclear e poder de frenamento eletrénico, em keV /um
para diferentes projéteis em HyO
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Fonte: (DING, 2014)

As Figuras 10 e 11 mostram o poder de frenamento para fons oxigénio 108 keV e oxi-
génio 15,7 MeV, respectivamente, em um sélido com composigao HyO:CO5:CH,:NH3(10:1:1:1),
calculado com o software SRIM 2008 (ZIEGLER et al., 2010). Para o célculo do poder de
frenamento, o software nao utiliza informagcoes do rearranjo molecular dos atomos, tempe-
ratura do material alvo e carga dos projéteis, o que é uma limitacao do software, uma vez
que esses fatores influenciam na perda de energia dentro do material alvo.


http://www.srim.org/SRIM/SRIMLEGL..htm

30

Figura 10 — Poder de frenamento para fons oxigénio com energia de 108 keV em solido
com composi¢ao HyO:CO9:CH,:NH3(10:1:1:1).
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Figura 11 — Poder de frenamento para ions oxigénio com energia de 15,7 MeV em soélido
com composi¢ao HyO:CO9:CH,:NH3(10:1:1:1).
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E possivel notar nas Figuras 10 e 11 que a taxa de perda de energia em interagoes
ineldsticas (curva azul) diminui a medida que o ion penetra no sélido. As sucessivas
interacdes fazem com que o ion perca energia e entre entdo no regime de interagoes
nucleares . Quando o fon perde toda sua energia (poder de frenamento vai a zero), o
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ion ¢ implantado no material. A penetracao méaxima de ions de oxigénio a 108 keV nas
amostras estudadas ¢ aproximadamente 0,7 um, e dos ions de oxigénio a 15,7 MeV ¢
aproximadamente 25 um, como pode ser visto nas Figuras 10 e 11, respectivamente.
Levando em consideracao que as amostras estudadas tém espessuras da ordem de alguns
poucos microns, temos que os ions menos energéticos nao processam toda a amostra e sao
implantados na amostra, enquanto os ions MeV processam toda a amostra.
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3 RESULTADOS E DISCUSSOES

Nesse Capitulo, sao apresentados os espectros infravermelho tomados durante os
experimentos, bem como uma analise das transformacoes fisicas e quimicas observadas
nas amostras congeladas que simulam diversas superficies frias em ambientes astrofisicos.
Estimaremos o ponto no qual as amostras entram em equilibrio quimico, isto é, o poto no
qual as abundancias percentuais das espécies presentes no gelo tornam-se constantes no
decorrer da irradiacao.

A fluéncia de fons (fluxo de fons integrado no tempo de irradiagdo) em uma amostra
pode nao ser um parametro apropriado para quantificar a evolucao da irradiacao de uma
amostra, uma vez que os projéteis interagem de maneira diferente com a amostra, como
descrito na Secao 2.5. Um parametro interessante para quantificar o decorrer da irradiagao
é a energia depositada nas moléculas de um sélido, ou dose depositada. A dose depositada
(D), em eV /molécula, pode ser calculada como:

M
D=10"¢ x t x SPTA (eVmolécula™), (4)

em que ¢ é o fluxo de fons, em fons cm~2s7!, ¢ é o tempo de irradiacio, em segundos, S é

o stopping power do fon integrado na espessura da amostra (isto é, a energia depositada
pelo fon na amostra, calculado integrando-se as curvas para S da Figura 10), em keV, M é
a massa molar inicial da amostra, em g mol™!, p é a densidade inicial do alvo, em g cm™
e N4 é o nimero de Avogadro. Em alguns momentos desse trabalho, é feita referéncia a
dose eletronica, que é a energia transferida a amostra por meio de interagoes eletronicas
(calculada usando o stopping power eletronico, S, na Equagao 4), em eV /molécula.

3.1 CARACTERIZACAO DAS AMOSTRAS

As densidades de coluna inicial e final das moléculas de cada amostra foram
calculadas usando a Equacao 5, e os valores calculados estao na Tabela 2. Utilizando-se as
densidades de coluna das moléculas na amostra calculou-se a espessura inicial e a espessura
final do gelo usando a seguinte equagao (PILLING et al., 2011):

A . |
4= 502 x 10m , < 10wm (5)

em que Ny é a densidade da coluna inicial, em moléculas cm™2 , M ¢é a massa molar em

unidades de g mol~! e p é a densidade em unidades de g cm~3. Calculou-se a espessura
de cada componente separadamente e soma-se para obter a espessura total da amostra.
No célculo considerou-se os seguintes valores de densidade: 0,82 g cm™ para H,O, 1.8 g
cm 3 para CO,, 0,44 ¢ cm ™ para CHy e 0,8 g cm™3 para NHz, (BRUNETTO et al., 2008;
SATORRE et al., 2008; WESTLEY et al., 1998). As densidades de coluna inicial e final foram
calculadas utilizando-se a Equacao 2.
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Tabela 2 — Fluéncia de fons maxima atingida em cada experimento (F,,..), densidades
de coluna total inicial (/Ny) e final (Ny) e espessuras (pm) iniciais e ao fim da

irradiacao.
EXP Ny dy Ny dy
(10 cm) (un) (10" em~?) (um)
ST 71 2.7 6,3 2.3
SI-2 5,2 2,0 3,9 1,4
ST-3 45 1.7 3.0 0.9
LI-1 8,6 3,9 29 2.9
LI-2 6.0 2,3 5.4 2,1
LI-3 9,3 3,7 7,9 3,1
LI-4 8,4 3,7 6,6 2,7
LI-5 6,0 2.5 4.8 1,9

3.2 CARACTERIZACAO DO ESPECTRO INFRAVERMELHO DAS AMOSTRAS
IRRADIADAS

As Figuras 12, 13 e 14 mostram os espectros infravermelho antes (espectro preto)
e depois (espectro vermelho) da irradiacao das amostras SI-1, SI-2 e SI-3, assim como um
zoom na regido entre 2400 - 1000 cm™!, onde a maioria das bandas das espécies filhas
foram detectadas. As Figuras 15 a 19 mostram os espectros infravermelho antes (espectro
preto) e depois (espectro vermelho) da irradiagao das amostras LI-1, LI-2, LI-3, LI-4 e
LI-5. Em todos os espectros ¢ possivel perceber uma diminui¢ao das bandas caracteristicas
dos modos de vibragdo das moléculas originais da amostra (espécies mae) e o surgimento
de novas bandas, devido a formagao de novas espécies (espécies filha), como por exemplo
o CO, que foi identificado em todos os experimentos pela banda em 2138 cm~!. Algumas
bandas das espécies mae e das espécies filhas identificadas na amostra estao assinaladas
nas figuras.
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Figura 12 — a) Espectros da amostra SI-1 antes da irradiagdo (em preto) e a fluéncia de 3
(em vermelho). Algumas das bandas devido as espécies mae

x 10 fons em™
e filha estao assinaladas na figura; b) Ampliacao da regido entre 2400 cm™
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Figura 13 — a) Espectros da amostra SI-2 antes da irradiagao (em preto) e a fluéncia de 1
x 10 fons cm™2 (em vermelho). As bandas devido as espécies mae e filha
estdo assinaladas na figura; b) Ampliacio da regido entre 2400 cm™! e 1000
cm ™! dos espectros mostrados em a).(Fonte: Autor)
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Figura 14 — a) Espectros da amostra SI-3 antes da irradiagao (em preto) e a fluéncia de 1
x 10 fons em™ (em vermelho). Algumas das bandas devido as espécies mae
e filha estdao assinaladas na figura; b) Ampliagao da regiao entre 2400 cm™! e
2000 cm ™! dos espectros mostrados em a); ¢) Ampliagdo da regiao entre 1900

cm~! e 1000 cm™! dos espectros mostrados em a).
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Figura 15 — a) Espectros da amostra LI-1 antes da irradiacao (em preto) e a fluéncia de
1,3 x 10 {fons cm™2 (em vermelho). Algumas das bandas devido as espécies
mae e filha estdo assinaladas na figura; b) Ampliagdo da regiao entre 2400
cm™! e 1000 cm™! dos espectros mostrados em a).
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Figura 16 — a) Espectros da amostra LI-2 antes da irradiacao (em preto) e a fluéncia de
1,3 x 10 {fons cm™2 (em vermelho). Algumas das bandas devido as espécies
mae e filha estdo assinaladas na figura; b) Ampliagdo da regiao entre 2400
cm™! e 1000 cm™! dos espectros mostrados em a).
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Figura 17 — a) Espectros da amostra LI-3 antes (em preto) e a fluéncia de 1,2 x 10'® fons
cm~? (em vermelho). Algumas das bandas devido as espécies mae e filha estao
assinaladas na figura; b) Ampliagdao da regido entre 2400 cm™! e 1000 cm ™!
dos espectros mostrados em a).
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Figura 18 — a) Espectros da amostra LI-4 antes da irradiacao (em preto) e a fluéncia de
1,3 x 10 {fons cm™2 (em vermelho). Algumas das bandas devido as espécies
mae e filha estdo assinaladas na figura; b) Ampliagdo da regiao entre 2400
cm™! e 1000 cm™! dos espectros mostrados em a).
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Figura 19 — a) Espectros da amostra LI-5 antes da irradiacao (em preto) e a fluéncia de
1,4 x 10 {fons cm™2 (em vermelho). Algumas das bandas devido as espécies
mae e filha estdo assinaladas na figura; b) Ampliagdo da regiao entre 2400
cm™! e 1000 cm™! dos espectros mostrados em a).
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Em todas os espectros das Figuras 12 a 19, é possivel identificar algumas bandas
caracteristicas das espécies mae (espécies constituintes das amostras nao-irradiadas).
A banda com pico entre 3200 - 3300 cm~! é a mais intensa em todos os espectros, e
corresponde ao estiramento da ligacao O-H da agua. Nas amostras que contém amonia,
essa banda apresenta um ombro préximo a 3400 cm ™!, devido ao estiramento da ligacao
N-H da amonia. Também superposta a banda de estiramento da agua, a banda devido
ao estiramento da ligagdo C-H do metano, que apresenta menor intensidade quando
comparada as das ligacoes O-H e N-H, ocorre préximo a 3009 cm~!. Em todos os espectros
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das Figuras 12 a 19 observa-se também a banda devido as dangling bonds' do HyO (OHg)
préximas a 3650 cm ™! (ROWLAND et al., 1991). Essas bandas diminuem com o decorrer
da irradiacao, uma vez que a irradiagdo por ions causa compactagao e diminuicao da
porosidade da amostra (RAUT et al., 2007).

A banda de deformagao angular da ligagao O-H da dgua e a banda de deformacao
angular da ligagdo N-H da amonia superpoe-se na regiao entre 1700 e 1600 cm ™! (HUDGINS
et al., 1993). A banda préxima a 800 cm™!, corresponde ao modo de libracao da agua
(D'HENDECOURT; ALLAMANDOLA, 1986). Devido a menor presenca de bandas das espécies
mae nessa regiao, essa banda foi usada para quantificar a 4gua durante a irradiagao.

Para o monitoramento do CO», foi utilizada a banda préxima a 2342 cm ™!, associada
ao estiramento da ligacdo C=0 (D’HENDECOURT; ALLAMANDOLA, 1986), que é a banda
mais intensa do COs, exceto para o experimento SI-3, no qual o CO, foi monitorado
através da banda em 3700 cm ™!, associada & combinagao dos modos vy e v3 (BERNSTEIN et
al., 2005 e referéncias). Para o monitoramento do CHy utilizou-se a banda préoxima a 1300
cm ™!, resultante do estiramento da ligagdio C-H (D'HENDECOURT; ALLAMANDOLA, 1986)
e para o NHj utilizou-se a banda préxima a 1100 cm™!, resultante da vibracao umbrella?
da aménia (D’'HENDECOURT; ALLAMANDOLA, 1986).

A Tabela 3 mostra a posi¢ao dos picos das bandas utilizadas para a quantificagao
das espécies mae.

Tabela 3 — Posicao das bandas das espécies mae nos espectros infravermelho das amostras

irradiadas, em cm™!.

Molécula SI-1  SI-2  SI-8 LI-1 LI-2 LI-3 LI-4 LI-5 Ref.

Hy0 792 790 794 780 780 803 764 776 [1], [2]
NH3 - 1118 1119 - 1115 1114 - 1117 [1]
CHy 1302 1302 1301 1302 1302 1301 1302 1302  [1]
13C0Oq 2277 2276 2276 2277 2277 2277 2277 2277 1]
COq 2342 2342 2341 2341 2342 2343 2343 2342  [2]
CH,4 3010 3009 3010 3010 3009 3008 3008 3008  [1]

[1] D’HENDECOURT; ALLAMANDOLA,1986 [2] GERAKINES et al., 1994

A Tabela 4 mostra a posi¢ao dos picos das bandas utilizadas para a quantificagao
das espécies filhas nas amostras analisadas.

I Dangling bonds sdo partes da molécula pendentes da estrutura cristalina. No caso, as dangling bonds

da agua, sdo atomos de H que ndo participam de ligagdes cristalinas ou atomos de O que participam
de apensa uma ligacdo de hidrogénio (ROWLAND et al., 1991; BUCH; DEVLIN, 2013).
Vibragao de estiramento simétrico das ligagoes N-H
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Tabela 4 — Posicao das bandas das espécies filhas nos espectros infravermelho das amostras

irradiadas, em cm™!.

Molécula SI-1 SI-2 SI-8 LI-1 LI-2 LI-8 LI-4 LI-5 Ref.

CH30H 1017 1017 1017 1018 1017 - 1016 [1],12]
NH} /HoCO 1485 1484 1484 - - - - - (21, [3]
HCO 1854 - 1854 - - - - - 4]
CO3 2045 - 2045 - - - - - (5]
CN- 2091 2091 - - - 6]
HCN - 2100 2097 - - - - - 7]
CcO 2137 2141 2139 2138 2138 2138 2138 2139  [4]
OCN~ - 2170 2171 - - 2170 - 2170 [3],[8]
N,O - 2241 - - - - 2239 [9]
HNCO - 2262 2264 - - - - 2261 [10]
CyHg - 2977 - - - - 2977 [11]

[1] BOUDIN et al., 1998; BOUDIN et al., 1998 [2] SCHUTTE et al., 1993 [3] MOORE et al., 1983 [4]
D’HENDECOURT; ALLAMANDOLA, 1986 [5] BENNETT et al., 2004 [6] NOBLE et al., 2012 [7]
THEULE et al., 2011 [8] BROEKHUIZEN et al., 2004 [9] WANG et al., 2001 [10] LOWENTHAL et al.,
2002 [11] BOUDIN et al., 1998

E possivel observar na Tabela 4, que a tnica espécie formada em todos os expe-
rimentos é o CO, identificado pela banda préxima a 2139 cm™!. Em todas as amostras
contendo amoénia foram identificadas as bandas do OCN™. Essa espécie é facilmente
formada em gelos contendo H,O, CO e NHj sob a ac¢ao de fétons UV e ions (MOORE et
al., 1983; MOORE et al., 1983 e referéncias nele contidas). O HNCO, espécie identificada
nos experimentos através da banda préxima a 2262 cm~! é um intermedidrio de reacao na
sintese de OCN™ na fase sdlida (BROEKHUIZEN et al., 2004 e referéncicas).

A banda na regido entre 1450 e 1500 cm ™! pode ser devido a presenca de H,CO,
detectado em experimentos NHJ, uma vez que esse fon é formado em gelos contendo HyO,
CO e NHj3, quando processados por UV ou fons energéticos (BROEKHUIZEN et al., 2004;
MARTINEZ et al., 2014). Essa banda esté assinalada nos espectros, porém, nao foi possivel
quantificar a espécie que a gerou, uma vez que a associagao dessa banda ao HyCO nao é
inequivoca.

3.3 CALCULO DAS SECOES DE CHOQUE EFETIVAS DE FORMACAO E DES-
TRUICAO

A variacao da quantidade de uma dada espécie ¢ na amostra pode ser atribuida
a diversos processos: i) destrui¢do da espécie devido a dissociagdo induzida pelos fons
incidentes, que pode ser quantificada pela segao de choque de destruicao (o4); ii) formagao
de dada espécie a partir de outras espécies presentes na amostra, processo que pode
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ser quantificado pela secao de choque de formagao (oy); iii) dessor¢ao de moléculas da
superficie da amostra pelo impacto dos fons, processo chamado sputtering; e iv) adsorgao
de moléculas na amostra devido ao géas residual presente na camara, processo chamado
layering. Este ultimo processo é relevante apenas para moléculas de HoO e No, uma vez que
as outras espécies nao estao presentes na atmosfera residual da caAmara em quantidades
apreciaveis.

Diversos trabalhos envolvendo o bombardeio de amostras sélidas por ions se
dedicaram a descrever matematicamente a variacao da densidade de coluna de espécies
destruidas e formadas no decorrer da irradiacao. Nesse trabalho, a evolucao da densidade de
coluna das espécies mae e filha foi modelada utilizando uma expressao para N(F) adaptada
de (PILLING et al., 2010a) e trabalhos posteriores do grupo de pesquisa em astroquimica
da Univap (VASCONCELOS et al., 2017c; VASCONCELOS et al., 2017b; BONFIM et al., 2017):

N(F)— Ny = Nyoo(l —exp(—04F))+ Nfoo(l —exp(—osF))+(Lx F)— (Y X F), (6)

em que N(F) é a densidade de coluna de uma espécie a fluéncia F' e Ny é a densidade
de coluna da espécie na amostra virgem, ambas em cm™2, o4 é a secao de choque efetiva
de destrui¢ao da espécie sob certo campo de radiagao, em cm?, oy é a segao de choque
efetiva de formacao da espécie sob certo campo de radiacdo, em cm?, F é a fluéncia de
fons, em fons cm™2, L é a taxa de layering da molécula (em moléculas fons™!), Y é a
taxa de sputtering da molécula (em moléculas fons™) e Ny, e N .00 S0 constantes, com
unidades de densidade de coluna. A secao de choque efetiva é uma grandeza relacionada a
probabilidade do processo de formacgao ou destruicdo de uma espécie ocorrer, sendo uma
medida da érea efetiva de uma molécula que é sensivel (ou interage) com o agente ionizante
em questao. Utilizou-se aqui os termos efetivo para levar em consideracao que essa secao
de choque é caracteristica nao apenas da molécula, mas também de sua vizinhanca. Assim,
a secao de choque para uma dada espécie, sob a acao de um dado agente ionizante tem
valores diferentes em amostra de composicoes diferentes, sendo melhor denominada segao
de choque efetiva.

Na Equagao 6, o primeiro termo quantifica a destruicao da espécie analisada e o
segundo termo quantifica a formacao da mesma espécie. Essa equacao pode ser simplificada
levando em consideracao que:

i) as espécies mae nao sao formadas a partir de outras espécies, assim, a Equacao 6
fica:

N(F)— Ny = Nygoo(l —exp(—04F)) + L x F =Y x F. (7)

Para o CO, e 13CO,, na maioria dos experimentos, um ajuste melhor é obtido ao
se considerar também um termo de formacao dessas moléculas. Assim, a equagao utilizada
para ajustar os dados da densidade de coluna do CO, e ¥CO, na amostra é dada pela
Equacao 6 sem modificacoes;

ii) o layering de todas as espécies, exceto a HyO, é préximo de zero, logo L; = 0 se
i 7& HQO;

iii) o sputtering das espécies filhas nos experimentos com fons keV é desprezivel,
pois a adsorcao de HoO na superficie do gelo impede a dessorcao de espécies da superficie
do gelo. Logo, nos experimentos com ions keV, para as espécies filhas, L ~ 0. Para os ions
rapidos, o sputtering foi ajustado também para as espécies filhas;
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iv) nos experimentos com fons keV, a densidade de coluna do OCN™ cresce até
um valor maximo e decresce. Porém, o caimento nao ¢ linear, como seria de se esperar se
somente o sputtering estivesse agindo na amostra. Assumindo que esse decaimento deve-se
também a processos de destruicao da espécie filha, ajusta-se a Equagao 6 sem os termos
de sputtering (Y x F) e layering (L x F), afim de modelar os dados experimentais.

Os valores da secao de choque efetiva determinados utilizando-se as equagoes
6 e 7, assim como as bandas do espectro infravermelho utilizadas para quantificar as
moléculas identificadas, estdo nas Tabelas 5 e 6 para as espécies mae e filha das amostras,
respectivamente. Os ajustes foram feitos utilizando-se o software Origin 9.0 e as forgas
das bandas (A) utilizadas foram tomadas da literatura (D’HENDECOURT; ALLAMANDOLA,
1986; GERAKINES et al., 1994; BOUDIN et al., 1998; PILLING et al., 2010b; AUGE et al., 2016).

Tabela 5 — Secao de choque efetiva de destruicao das espécies mae, o4. As posi¢oes das
bandas (v) utilizadas para a quantificacdo dessas espécies sao mostradas na

segunda coluna. Incerteza nesses valores sao estimados em 20%.

Molécula v SI-1 SI-2 SI-3 LiI-1 LI-2 LI-3 LI-4 LI-5
(em™1) oq (10713 cm?) 04 (1071 cm?)

H>O 800 0,7 3,0 1,9 0,7 1,0 1,0 1,0 0,7

CO, 2342 07 0,7 5,3 2,5 1,5 4,0 1,5 2,1

CH, 1301 09 1,0 0,80 1,6 2.2 3.0 0,4 1,3

NH; 1117 - 1,1 1,1 - 14 1,6 ; 0,9

1BCO, 2277 0,6 0,3 0,9 3,1 3,1 1,0 0,9 8,9
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Tabela 6 — Secao de choque efetiva de formacao das espécies filhas quantificadas, o¢. As

posigoes das bandas (v) utilizadas para a quantificagdo dessas espécies sao

mostradas na segunda coluna. Incerteza nesses valores sao estimados em 20%.

Molécula v SI-1 SI-2 SI-3 LI-1 LI-2 LI-3 LI-4 LI-5
(em™1) of (1071 cm?) (1071 cm?)
CcO 2138 5,5 0,7 0,8 2,3 0,51 0,40 0,34 0,3
OCN~™ 2170 - 0,6 3,0 - 0,7 1,0 - 0,8
CH;0H 1017 3,0 NQ 1,9 5,2 ; _ 0.3 _
CoHg 2975 ; 1,0 ; ; ; : 0,09 _
COs3 2045 0,2 - 0,9 - - - - _
HCO 1854 1,6 . 2,1 ; ; ] ] _
CN~™ 2092 - 0,36 0,26 - - - - -
HCN 2100 - 0,13 0,09 - - - - -

NQ: Nao quantificadas (espécies detectadas, mas ndo quantificadas nesse experimento).

As Figuras 20 a 27 mostram os ajustes da fungao N(F) para as espécies mae e
filhas para cada um dos experimentos. As linhas tracejadas verde mostram a estimativa
da densidade de coluna das espécies que permanecem na fase sélida mas nao foram
quantificadas. Os calculos para a estimativa das espécies nao quantificadas é apresentado
em detalhes adiante.

Figura 20 — Ajustes das fungoes N(F) para as espécies mae e filhas quantificadas no experi-
mento SI-1. A linha tracejada verde mostra a estimativa da densidade de coluna

das espécies que permanecem na fase solida mas nao foram quantificadas.
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Figura 21 — Ajustes das fungoes N(F) para as espécies mae e filhas quantificadas no experi-
mento SI-2. A linha tracejada verde mostra a estimativa da densidade de coluna
das espécies que permanecem na fase solida mas nao foram quantificadas.
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Figura 22 — Ajustes das fungoes N(F) para as espécies mae e filhas quantificadas no experi-

mento SI-3. A linha tracejada verde mostra a estimativa da densidade de coluna
das espécies que permanecem na fase solida mas nao foram quantificadas.
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Figura 23 — Ajustes das fungbes N(F) para as espécies mae e filhas quantificadas no
experimento LI-1. A linha tracejada verde mostra a estimativa da densi-
dade de coluna das espécies que permanecem na fase solida mas nao foram

quantificadas.
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Figura 24 — Ajustes das fungdes N(F) para as espécies mae e filhas quantificadas no
experimento LI-2. A linha tracejada verde mostra a estimativa da densi-
dade de coluna das espécies que permanecem na fase solida mas nao foram
quantificadas.
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Figura 25 — Ajustes das fungbes N(F) para as espécies mae e filhas quantificadas no
experimento LI-3. A linha tracejada verde mostra a estimativa da densi-
dade de coluna das espécies que permanecem na fase solida mas nao foram

quantificadas.
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Figura 26 — Ajustes das fungdes N(F) para as espécies mae e filhas quantificadas no
experimento LI-4. A linha tracejada verde mostra a estimativa da densi-
dade de coluna das espécies que permanecem na fase solida mas nao foram
quantificadas.
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Figura 27 — Ajustes das fungbes N(F) para as espécies mae e filhas quantificadas no
experimento LI-5. A linha tracejada verde mostra a estimativa da densi-
dade de coluna das espécies que permanecem na fase solida mas nao foram
quantificadas.
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Como pode ser visto nas Tabelas 5 e 6, os valores de se¢ao de choque de destruicao
efetiva e de secao de choque de formacao efetiva para os experimentos com fons MeV
permanecem entre 10712 e 107 cm?. Estes valores sdo da mesma ordem de magnitude
de sec¢oes de choque efetiva de formacao e destruicao de moléculas em experimentos de
irradiagao por fons MeV de misturas compostas de No:HyO:NH;5:COo (VASCONCELOS et
al., 2017b), HyO: NH3:CO (PILLING et al., 2010a), HoO:COg (PILLING et al., 2010b) e CHy
puro (VASCONCELOS et al., 2017a).

Para os experimentos de irradiacao com ions keV, os valores de se¢ao de choque de
destruicao efetiva e secdo de choque de formacao efetiva sdo da ordem de 107 ¢ 10716
cm?, cerca de duas ordens de grandeza menores do que as secoes de choque efetivas dos
experimentos MeV, também da ordem esperada para projéteis com essa energia (GOMIS;

STRAZZULLA, 2005).

3.4 EQUILIBRIO QUIMICO E ABUNDANCIA PERCENTUAL NO EQUILIBRIO
(EBR)

Diversos trabalhos envolvendo a irradiacdo de amostras sélidas, a temperatura
constante, por fons, elétrons e fétons mostram que, a altas fluéncias, a densidade de
coluna das espécies mae e filhas nao variam com o decorrer da irradiagao. Isso indica
que a formacao e/ou a destruigdo das espécies ndo ocorre mais, ou que a velocidade
da(s) reacao(oes) de destruicao de cada espécie é igual a velocidade da(s) reacao(oes)
de formagao da mesma. O regime de fluéncia no qual a composicao do gelo ndo muda é
denominado de equilibrio quimico. No caso do agente ionizante ser ions, a densidade de
coluna decresce linearmente com a fluéncia para altas fluéncias. O perfil de queda linear
da densidade de coluna indica que a deplecao das espécies da amostra deve-se somente ao
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sputtering e nao mais a processos de formagao e destruicao das espécies, que tém perfil
exponencial (veja Equacao 6).

A determinacgao da fluéncia na qual a amostra entra em equilibrio possibilita o
calculo da abundancia final das moléculas da amostra. Nesse trabalho, a determinacao
desse ponto ¢ baseada na andlise da derivada da fungao N(F) (ajustada pela Equagao 6),

uma vez que no equilibrio temos % =0 . A derivada de N(F) é dada por:

;U; = Nyoo X 04(exp(—04F)) + Nioo X of(exp(—0ofF)) + L —Y. (8)

A Equagao 8 possui dois termos com diferentes significados fisicos, denominados
de N; e Ny. O primeiro termo, Ny = Ny X 04(exp(—04F)) + Nioo X of(exp(—oF)) ,
¢é a derivada dos termos exponenciais da Equacao 6 e fornece a variacao da densidade
de coluna devido as reacoes quimicas na amostra; O segindo termo, Ny = L - F, é a
derivada dos termos que modelam o sputtering e o layering na Equagao 6, e fornece
a variacao da densidade de coluna devido a dessor¢ao e a adsorcao de moléculas na
superficie da amostra. Quando a amostra se aproxima do equilibrio o termo N; tende
a 0 (pois as reagoes quimicas de destruigao e formagao de uma espécie tém a mesma
velocidade). Assim, deriva-se as fungoes N(F) ajustadas pela Equagdo 7, subtrai-se o termo
- Y 4+ L das fungoes % obtidas e analisa-se quando N; esta suficientemente préximo
de 0. Neste trabalho, esse procedimento foi realizado utilizando-se o software Origin 8.0
(< (https://www.originlab.com/)>).

Nesse trabalho, considera-se que um valor de % tal que variacao na densidade de
coluna menor que 10*® cm™2 em um grande intervalo de tempo é um critério suficiente
para considerar-se que a amostra estd em equilibrio (é importante notar que uma variagao
em N de 10 cm™2 corresponde a 1% - 0,1% de abundéncia na amostra, uma vez que
a densidade de coluna total das espécies da amostra ¢ em torno de 10'® - 101 cm™2).
Considerando At = 10'Y anos como um periodo suficientemente grande e fluxo de fons
da ordem de 10* particulas cm™2 (que é da ordem do valor méximo que utilizamos nas
aplicagoes de nossos resultados), temos que, se a taxa de formagao/destruicao de moléculas
é menor que 107° moléculas/eV temos At < 10' cm™2 em 10 anos. Assim, adotamos
que, se dN/dF < 1075 moléculas/eV, a amostra estd em equilibrio quimico.

As Figuras 28 e 29 mostram as derivadas das fung¢oes N(F), com os termos devidos
ao sputtering (Y) e layering (L) subtraidos, para os experimentos a temperaturas de
35 K e 72 K e nos experimentos a 12 K, respectivamente. Considerou-se na andlise das
derivadas as espécies mae da amostra e as espécies filhas que nao puderam ser quantificadas
mas permanecem na fase sélida, denominadas de espécies desconhecidas (o procedimento
para a estimativa da densidade de coluna dessas espécies serd explicado posteriormente).
Os retangulos hachurados nas Figuras 28 e 29 indicam a regido na qual &¥ < 107°

dF
moléculas/eV. O eixo y estd em unidades de densidade de coluna por fluéncia de energia:


(https://www.originlab.com/)

Figura 28 — Derivadas das fungoes da densidade de coluna, N(F), ¢
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com os termos devido ao

sputtering (Y) e Zayemng(L) subtraidos. Os retdngulos hachurados indicam a

regiao na qual an

< 107 moléculas/eV. As linhas tracejadas verticais indicam

a regiao onde as amostras atingem o equilibrio quimico (e também a fluéncia
e a dose eletronica local ao atingir o equilibrio quimico). Os painéis se referem

aos experimentos a 35 K e 72 K.
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Figura 29 — Derivadas das fungoes N(F) com os termos devido ao sputtering (Y) e laye-
ring(L) subtraidos. Os retdngulos hachurados indicam a regiao na qual % <
1075 moléculas/eV. Os painéis se referem aos experimentos a 12 K.
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Nas Figuras 28 e 29, as espécies méae apresentam valores de dN/dF - (Y -L) negativos
e as espécies filhas apresentam valores positivos, como esperado, uma vez que as espécies
mae sao destruidas (N diminui com a fluéncia) e as espécies filhas sdo formadas (N aumenta
com a fluéncia). O mddulo de dN/dF - (Y - L) diminui com o decorrer da irradia¢ao para
as espécies mae e para as espécies filhas, indicando que a destruicao e a formacgao dessas
espécies é mais intensa no inicio da irradiacao e tende a zero a altas fluéncias. A linha
pontilhada nas figuras indica a fluéncia na qual todas as espécies analisadas atendem a
condi¢ao % < 107° moléculas/eV, e essa é a considerada fluéncia de equilibrio. Os valores
determinados para a fluéncia de fons, a fluéncia de energia e a dose de energia depositada
na amostra através de interacoes eletronicas, quando o equilibrio definidos nos termos
acima ¢é atingido, esta compilada na Tabela 7.
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Tabela 7 — Fluéncia de ions (F,,), fluéncia de energia (F.E.) e dose depositada em interacoes

eletronicas ao atingir-se o equilibrio quimico (ELD) para diferentes amostras.

Ezperimento  T(K) Feq F.E. ELD
(fons cm™2) (eV cm™2) (eV molécula™?)
SI-1 72 1,8 x 10 2,8x 10%! 144
SI-2 35 6,7 x 1013 1,1x 10% 31
SI-3 72 1,3x 10 2,0x 10% 63
LI-1 72 8,1x 10 8,7x 10%° 170
LI-2 35 5,3x 1015 5,7x 10%° 106
LI-3 72 7,0x 10 7.6x 1020 140
LI-4 12 1,2x 106 1,3x 10%! 246
LI-5 12 1,2x 106 1,.3x 10% 236

Os valores da energia depositada para se atingir o equilibrio quimico sdo maiores
para os experimentos a baixas energias, variando de 106 a 246 eV moléculas—t. Para os
experimentos com ions rapidos, esses valores variam de 31 a 144 eV moléculas™!. Esse
resultado mostra que no bombardeio por fons rapidos é necessario fornecer menos energia
para que a amostra entre em equilibrio. Um fendmeno que pode ajudar a explicar essa
diferenca é a maneira como cada projétil perde energia na interagao com os atomos do
alvo. Tons com energias préximas a 100 keV perdem mais da metade da sua energia em
interagoes nucleares com os atomos do material bombardeado (Figura 10), ao passo que
fons O™ com energia de 15,7 MeV interagem quase que apenas eletronicamente com os
atomos do alvo (Figura 11). A interagao dos projéteis com ntcleos do alvo ocorre na forma
de uma colisao que desloca atomos das moléculas do alvo dentro da amostra. Essas colisdes
podem resultar na dissociacao das moléculas mae e filhas, dificultando o equilibrio da
amostra.

Na Tabela 7, pode-se notar que a fluéncia de equilibrio nos experimentos contendo
NHj; ¢é atingida com menor deposicao de energia do que os experimentos sem NH3 a mesma
temperatura e irradiados com projéteis de mesma energia. Para os experimentos com ions
rapidos a 72 K, tem-se que o experimento SI-1 tem ELD de 144 eV moléculas™!, enquanto
o SI-3 tem ELD (Eletronic Local Dose) igual a 63 eV moléculas™'. Para os experimentos
com fons keV, temos que o experimento LI-1 tem ELD de 170 eV moléculas™, enquanto o
experimento LI-3 tem ELD de 140 eV moléculas—. Isso indica que a aménia pode ajudar
a formar produtos mais estaveis.

Os experimentos a 12 K apresentaram os maiores valores de dose depositada no
equilibrio quimico (246 eV moléculas™ para o experimento LI-4 e 236 eV moléculas™
para o experimento LI-5) quando comparado a experimentos com mesma composi¢ao
a temperaturas diferentes (valores variam de 106 a 170 eV moléculas™, veja Tabela 7).
Isso sugere que amostras a temperaturas maiores entram no equilibrio quimico mais
rapidamente.

Estudar a fundo o porqué dos fons energéticos atingirem o equilibrio mais rapi-
damente estd, nesse momento, fora do escopo desse trabalho. Uma vez que a taxa de
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formagao/destruigao de moléculas é suficientemente baixa, o presente trabalho se limitara
a utilizar os valores de fluéncia de equilibrio calculados e apresentados na Tabela 7 para
as investigagoOes a respeito da composi¢do quimica dos ambientes astrofisicos de interesse.

A abundéncia molecular percentual de cada espécie j (EBR;), apds atingido o
equilibrio quimico, é dada por:

N;j

EBR; = SN, x 100 [%], (9)
em que N; é a densidade de coluna de cada espécie 4, na fase solida, na fluéncia de equilibrio
(Tabela 7). O denominador da Equagdo 9 é o somatério da densidade de coluna de todas
as espécies que permanecem no gelo (maes e filhas). Para o célculo correto desse termo é
necessario conhecer a densidade de coluna de todas as espécies que permanecem no gelo.
Entretanto, nem todas as espécies identificadas puderam ser quantificadas, assim, sera
feita uma estimativa da densidade de coluna das espécies que nao foram quantificadas mas
estao presentes na fase solida (“espécies desconhecidas” ou unknown). O procedimento a
seguir, descrito em (VASCONCELOS et al., 2017¢), permite estimar a densidade de coluna
dessas espécies.

A massa de coluna de uma espécie i, M;, em Da cm~2, em funcdo da fluéncia é
dada por:

My(F) = Ni(F)MM; (10)

em que N;(F) é a densidade de coluna da espécie i & fluéncia F | em fons cm™2, e MM; ¢
a massa molecular da espécie 7, em Da. A massa de coluna das espécies dessorvidas da
amostra em fungao da fluéncia, Mpgg(F), em Da, é dada por:

MDES<F):MXYXF, (11)

em que M é a massa molecular média das espécies mae da amostra, em Da, Y é a taxa de
sputtering, em moléculas/impacto e F é a fluéncia, em fons cm~2. Uma vez que a massa
de coluna das moléculas que permanecem na fase solida somada a massa de coluna das
moléculas que saem da amostra por sputtering é constante, temos que a massa de coluna
das espécies desconhecidas (Myy) é dada por:

Myn(F) = > M{(F =0)-) M;(F)— Mpps(F), (12)

i=mae

em que > ;_..a. M;(F = 0) é a soma das massas de coluna das espécies mae na amostra
nao irradiada, Y- M;(F) é a soma das massas de coluna das espécies mae e filhas a dada
fluéncia F e Mpprg(F) é a massa de coluna das espécies dessorvidas, calculadas utilizando-se
a Equagao 11.

Pela estimativa da massa de coluna das espécies presentes no gelo mas nao obser-
vadas, My y, e adotando uma massa molar média para essas espécies (MMyy), pode-se
estimar a densidade de coluna das espécies desconhecidas em fungao da fluéncia (Nyy):

. MUN(F)

Nyn(F) = MMy (13)
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Para a estimativa de Ny assumiu-se na Equacao 13 que MMy € igual a massa
molar das espécies mae, ou seja, a média ponderada das massas molares das espécies mae.

As Figuras 30 e 31 mostram os graficos da massa de coluna das espécies quantificadas
por espectroscopia IR (MopservED), das espécies desconhecidas (Myy) e das espécies
dessorvidas (Mpgs) em funcio da fluéncia. Os valores de taxa de sputtering (Y) utilizados
para os ions keV foram ajustados de modo que as curvas para My atingissem um plateau
horizontal a altas fluéncias, uma vez que as espécies mae e filhas que foram quantificadas
(Mopservea) tém esse comportamento.

Figura 30 — Massa da coluna em fung¢ao da fluéncia das espécies quantificadas no gelo,
Mogservep (em preto), espécies desconhecidas My (em azul), espécies
dessorvidas Mpgs (em vermelho) e a soma da massa de coluna de todas as
espécies (linha rosa). O valor de Y utilizado para cada amostra, em moléculas
por impacto é indicado acima dos painéis. Os painéis referem-se ao experimento
de irradiacdo com 15,7 MeV O™5: a) a 72 K sem NHj; b) a 35 K com NH; e
c) a 72 K com NHs.

[s]
~—

Massa de coluna (Da cm'z)

()
~—

Massa de coluna (Da cm'z)

SI-1 15.7 MeV H50:C0O4:CHy T2K
16 +5 (10:1:1)
Y=1000 molec ion-1
.~ v v T T "1 100 ~
1,5x10 M S
sum :’ ~
ER=
1,3x10% 4 leo € S
observed g 8
- o =
5 g
20 ] |-
1,2x10% z80 © 5
ER
2.9x10" 120 8 i3}
| o g ¢
1,5x10'" 4 {10 @ &
5x M 3 &
des % =
0,0 Jo =
T T T T T T T
0.0 5,0x10"  1,0x10" 1,5x10" 2,0x10" 2,5x10" 3,0x10"*
Fluéncia (ions cm2)
SI-3 15.7 MeV H30:CO4:CH,.:NHy 72K
16Q+5 (10:1:1:1)
Y =1200 molec ion-1
9431 0" : : : T {100 —~
S
8.5x10" 4 1o ®©
=2
c
7.5x10° ] Ja0 &
2
observed @
B.6x10" 4 170 i
c
=
1l % ] M, 1w 8
S
9.4x10" 110 5
M[Ies g’)
00 Jo g

0.0

T
2,0x10"

T
4,0x10"

T
6 0x10"

T
8,0x10"

Fluéncia (ions cm=2)

T
1,0x10™

Fonte:

Autor

SI-2 15.7 MeV Ho0:C04:CH4:NH;

35K

b) 160y +5 (10:1:1:1)
Y= 1400 molecion-1
1,1x10% 4 T — i
9,5x10'° 4 B
observed
8,5%10" 1 1
F4 E
Mun
2,1x10"° 4 = —4
1,1x10" b
Mdes
0,04 J
T T T T T T
0.0 2,0x10”  4,0x10”  s0x10"™  8.0x10"™  1,0x10™

Fluéncia (ions cm=2)

100

90

Massa de coluna percentual (%)



o8

Figura 31 — Massa da coluna em funcao da fluéncia das espécies quantificadas no gelo,
Mogservep (em preto), espécies desconhecidas Myy (em azul), espécies
dessorvidas Mpgrs (em vermelho) e a soma da massa de coluna de todas as
espécies (linha rosa). O valor de Y utilizado para cada amostra, em moléculas
por impacto ¢ indicado acima dos painéis. Os painéis referem-se ao experimento
de irradiagao com 108 keV O7°: a) a 72 K sem NHj; b) a 35 K com NHj3; ¢) a
72K com NHs; d) a 12 K sem NH; e e) em 12 K com NHs.
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A Tabela 8 mostra os valores de EBR calculados utilizando-se a Equagao 9, uma
vez quantificadas as espécies desconhecidas. As Figuras 32 e 33 mostram os valores de

EBR em forma de grafico de barras, para melhor comparagao entre os experimentos.

Tabela 8 — Valores de abundéancia percentual no equilibrio (EBR) das espécies mae e das

espécies filhas quantificadas.

Molécula  SI-1 SI-2  SI-3 LI-1 LI-2 LI-8 LI LI-5
H,0 774 699 628 741 727 594 593 62,1
CO, 53 49 57 65 57 48 92 70
CH4 1,03 02 03 124 6,7 10,8 183 109
BCO, 0,04 0,06 006 0,06 008 0,06 012 0,07
NH; - 093 018 - 10,9 134 - 5,2
CcO 1,00 1,7 16 046 0,71 025 29 22
OCN - 023 038 - 0048 0026 - 0,085
CH3;0H 020 - 0,012 022 - - 0,18 -
CyHg - - - - - - 0,006 @ -
HCN - 0,17 1,04 - - - - -
CN- - 047 18 - - - - -
HCO 0,012 - 0015 - - - - -
CO3 0,001 - 0,002 - - - - -
Unknow 15,0 214 261 6,3 3,2 11,2 98 124
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Figura 32 — Abundéancia molecular percentual no equilibrio quimico (EBR) para as es-

pécies mae e as espécies filha nos experimentos com ions keV, no acelerador
ARIBE a) com NHj (experimentos LI-5, LI-2 e LI-3 para 12 K, 35 K e 72 K,
respectivamente) e b) sem NHj (experimentos LI-4 e LI-1, para 12 K e 72 K,
respectivamente). Os valores foram calculados usando a Equagao 9 e podem
ser vistos na Tabela 8.
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Figura 33 — Abundéncia molecular percentual no equilibrio quimico (EBR) para as espécies
mae e as espécies filha nos experimentos com ions MeV, na linha experimental
IRRSUD a) com NHj (Experimento SI-2 e SI-3) e b) sem NHj3 (SI-1). Os
valores foram calculados usando a Equacao 9 e podem ser vistos na Tabela 8.
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As Figuras 32 e 33 mostram o EBR das espécies moleculares mae e filhas (algumas
espécies que foram produzidas nao aparecem nas Figuras pois foram totalmente destrui-
das/ejetadas por sputtering antes da amostra atingir a fluéncia de equilibrio). Nas Figuras,
as espécies que foram identificadas mas nao puderam ser quantificadas aparecem com um
ponto de interrogacao, como o CH3OH, que nao foi quantificado nos experimentos contendo
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amonia, mas foi quantificado nos experimentos sem amoénia. Espécies que nao puderam ser
quantificadas em nenhum experimento, como HNCO e o H,CO, nao aparecem nas figuras.
E importante lembrar porém, que as moléculas identificadas mas nio quantificadas sdo
incorporadas no EBR das espécies desconhecidas. Os isétopos 13CO, e ¥CO, apesar de
identificados e quantificados nao foram incluidos nas Figuras 32 e 33, uma vez que seus
EBRs sdo proporcionais aos EBRs do 2CO, e 12CO.

Analisando-se os resultados para os experimentos envolvendo a irradiagdo com ions
keV, nao se observou variagoes no EBR das espécies mae com a temperatura, sendo os
valores muito proximos entre os experimentos. A pequena diferenca nos valores de EBR
entre experimentos a diferentes temperaturas refletem as quantidades iniciais das espécies
mae na amostra. Por exemplo, a amostra a 12 K (barra azul) apresenta o maior EBR para
o CO3 e o menor EBR para o NHjs, esse fato porém esta associado a quantidade inicial
dessas espécies na amostra e nao a uma maior ou menor destruicdo dessas. A amostra a
12 K possui uma porcentagem de CO, ligeiramente maior (7%) e de NH3 menor que as
amotras a maiores temperaturas (5,7% e 5,9% para o CO; e 14,6% e 16,3% para o NHs,
para as amostras a 35 K e 72 K respectivamente).

O EBR das espécies produzidas, porém, diminui com o aumento da temperatura
(lado esquerdo da Figura 32). Por exemplo, a porcentagem de CO e do OCN™ nos gelos
diminui com o aumento da temperatura nos experimentos contendo amoénia. O EBR do CO
para essas amostras é de 2,2%, 0,7% e 0,25%, respectivamente para os experimentos a 12 K,
35 Ke 72 K, e 0o EBR do OCN™ ¢ 0,085% , 0,050% e 0,026%, para os mesmos experimentos,
respectivamente. O mesmo acontece com o EBR do CO nos experimentos sem amonia,
cujos valores sao 2,9% e 0,46% para as amostras a 12 K e 72 K, respectivamente. A
unica excessao ¢ o CH3OH, cujos valores de EBR nao mudam apreciavelmente com a
temperatura.

Diferente dos experimentos envolvendo ions keV, para experimentos de irradiacao
com fons rapidos, o EBR dos produtos aumenta com o aumento da temperatura, sendo o
CO a tnica excessao. Os EBRs obtidos para o CO foram préximos (1,7% e 1,6% para os
experimentos contendo NH3 a 35 K e 72 K| respectivamente) e 1% para o experimento a
72 K sem amonia. Os dois experimentos a 72 K (com e sem amdnia) produziram HCO
e CO3 com EBRs préximos: 0,012% e 0,015% para o HCO e 0,0015% e 0,0017% para o
COg, nos experimentos com e sem NHj, respectivamente. Estes valores de EBR mostram
que a presenca de NH3 na amostra nao afetou a producao dessas espécies, e que o atomo
de H da molécula HCO néao deriva do NHs, vindo entdo do HoO ou CHy. O experimento a
35 K nao produziu as espécies CO3 e HCO em quantidades detectaveis.

Comparando-se experimentos semelhantes (mesma temperatura e composigao)
bombardeados com fons de diferentes energias (keV e MeV), podemos notar que, para
uma dada molécula filha, os EBRs sdo maiores nas amostras bombardeadas com ions
mais energéticos. Por exemplo, os valores de EBRs para o CO sao 1,7% e 1,6% para as
amostas bombardeadas com fons na faixa dos MeV, nas temperaturas de 35 K e 72 K,
enquanto os valores para as mesmas amostras irradiadas com fons na faixa dos keV foram
0,70% e 0,25%, respectivamente. O EBR do OCN™ também é maior para a irradiacdo com
fons MeV: 0,23% e 0,40% para as amostras bombardeadas com fons réapidos a 35K e 72K,
respectivamente, e 0,085% e 0,026% para as amostras bombardeadas com fons keV a 35 K
e 72 K, respectivamente.

O metanol (CH30H) apresentou valores de EBR muito préximos comparando-se
os diferentes projéteis: 0,18% e 0,21%, para os experimentos 12 K e 72 K , sem amonia,
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bombardeados com fons keV, e 0,25% para a amostra a 72 K , sem amoénia, bombardeada
com ions rapidos. Isso sugere que a diferenga de energia entre os projéteis estudados nao é
significante na formagao dessa espécie. Nos experimentos com amonia, nao é possivel uma
comparagao dos EBRs do metanol, pois so foi possivel quantifica-lo nos experimentos com
ions rapidos. Apesar do CH30H ter sido formado e quantificado na amostra bombardeada
com fons MeV a 35 K, ele nao aparece na Tabela de EBR, pois foi destruido totalmente
antes de atingir-se a fluéncia de equilibrio.

O EBR das espécies produzidas mas nao quantificadas é também maior para
os experimentos bombardeados com ions rapidos. Dentre esses experimentos, pode-se
observar também que os experimentos contendo amoénia apresentam maior EBR para as
espécies desconhecidas: 15% para o experimento sem NHj a 72 K e 21% e 26% para os
experientos com NHj a 35 K e 72 K, respectivamente. A diferenga entre os EBRs das
espécies desconhecidas nas amostras irradiadas com ions keV nao permitiu tirar alguma

conclusao sobre a tendéncia de variacao do EBR com a temperatura em amostras contendo
NH;.
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4 IMPLICACOES ASTROFISICAS

Apesar da grande importancia da espectroscopia no infravermelho para a astroqui-
mica, quantificar as transformagoes quimicas em andalogos de gelos astrofisicos usando
apenas espectroscopia no infravermelho é um trabalho dificil. Em misturas de moléculas, a
sobreposicao de bandas muitas vezes nao permite a quantificagdo, e até mesmo a identifica-
cao de espécies presentes na amostra. A espectroscopia vibracional, em conjunto com outras
técnicas analiticas, como a espectroscopia de massas ou a cromatografia, traria um melhor
conhecimento das espécies formadas durante a irradiacdo. Neste Capitulo, serd inicialmente
apresentado uma estimativa da escala de tempo para atingir o equilibrio quimico em gelos
expostos a raios césmicos em ambientes astrofisicos. Em seguida, apresenta-se estimativas
sobre a quantidade de moléculas dessorvidas da fase solida para um gelo de composicao
fixa ao longo do tempo (gelo no equilibrio quimico a temperatura constante). Entretanto,
deve se considerar que essas estimativas sao um limite superior para a dessor¢ao, uma vez
que muitas espécies podem se fragmentar ao dessorverem, e que um melhor conhecimento
das espécies dessorvidas da fase sélida s6 seria possivel em conjunto com outra técnica
analitica, como a espectroscopia de massas.

Assim como quase todos os estudos em astroquimica experimental, a presente
analise determina os efeitos de um tipo de agente ionizante incidindo isoladamente em uma
amostra. Portanto, baseando-se nestes experimentos, sera feita uma analise da quimica
em cenarios astrofisicos onde os agentes ionizantes aqui estudados estejam entre os mais
relevantes. Os gelos a 35 K e 72 K estudados nesse trabalho sao representativos da
superficie da lua Encélado, e os gelos a 12 K sao representativos de uma nuvem molecular.
Os resultados desse experimento podem também ser interessantes ao estudo da quimica
de cometas, uma vez que a composicao dos gelos estudados é majoritariamente agua com
menores quantidades de espécies volateis (MUMMA; CHARNLEY, 2011). Porém, devido as
variagoes de temperatura e campo de radiacdo na érbita de um cometa, a comparacao do
presente trabalho com esses objetos exige mais cautela, e nao serd desenvolvida.

4.1 ESCALAS DE TEMPO PARA ATINGIR O EQUILIBRIO QUIMICO EM AM-
BIENTES ASTROFISICOS

Considerando-se a fluéncia de equilibrio quimico calculada pelo procedimento
detalhado na Segdo 3.4, F,, (em cm™2), tem-se que, sob dado fluxo de fons ¢ (em fons
cm~?s7!), o tempo para atingir o equilibrio quimico na fase sélida (T,,) pode ser calculado
pela da Equacgao:

~[s]. (14)

Assim, considerando-se parametros de equilibrio calculados nesse trabalho e valores
estimados para o fluxo de oxigénio com energias da ordem de keV e MeV, é possivel estimar
o tempo que um gelo astrofisico leva para entrar em equilibrio (Te,). A Figura 34 mostra
o tempo que cada uma das amostras analisadas leva para entrar em equilibrio quando
expostas a diferentes fluxos de fons (com energias proximas a 15 MeV e 100 keV).
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Figura 34 — Tempo para gelos astrofisicos atingirem o equilibrio quimico em fung¢ao do
fluxo de ions. Cada reta representa uma composicao, temperatura e agente
ionizante (ions keV ou MeV). As faixas horizontais hachuradas indicam as
escalas de tempo de alguns objetos onde gelos astrofisicos sao expostos ao
bombardeio de ions.
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As faixas horizontais na Figura 34 indicam as escalas de tempo de nuvens molecu-
lares e objetos estelares jovens (YSOs - Young Stellar Object) nos quais gelos astrofisicos
estdo expostos ao bombardeio de fons energéticos. E possivel notar que para dado fluxo de
raios cosmicos, gelos expostos ao bombardeio por ions MeV a temperaturas de 35 K e 72 K
atingem o equilibrio em intervalos de tempo cerca de 100 vezes menores que gelos expostos
a ions keV a mesma temperatura. Para atingir-se o equilibrio quimico em intervalos de
tempo menores que o tempo de vida de nuvens moleculares (107 - 10® anos), sdo necessarios
fluxos de fons MeV de aproximadamente de 0,5 - 10 particula cm™2 s~ ou maiores.

Gelos expostos ao bombardeio de raios cosmicos de massa média com energia na
ordem de 100 keV necessitam de fluxos maiores para atingir o equilibrio quimico. Para
gelos a 12 K sao necessérios fluxos da ordem de ou maiores que 10 particulas cm=2 s71, e
para gelos a temperaturas de 35 K e 72 K sao necessarios fluxos da ordem de ou maiores
que 10? particulas cm~2s~!. No caso de objetos com tempos de vida mais curtos, por
exemplo um YSO, fluxos ainda maiores sao necessarios para atingir-se o equilibrio quimico:
~ 10* particulas cm~2 s~! para a exposicdo a raios césmicos com energia da ordem de MeV
e fluxos de aproximadamente 10° particulas cm™2 s™! para raios césmicos com energia
na ordem de keV. Considerando porém que gelos astrofisicos em objetos jovens ja foram
processados previamente por raios césmicos na fase de nuvem molecular, tem-se que os

valor de T,, para YSOs podem estar sobrestimados.



66

Existem diversos outros fatores que influenciam o equilibrio quimico, como o perfil
do campo de radiacao, mudancas de temperatura e presenca de outras espécies na amostra,
adsorcao de novos elementos ao gelo, etc. Assumindo-se, porém, uma amostra exposta
ao bombardeio de raios cosmicos que esteja em equilibrio quimico, serao feitas, nas pro-
ximas segoes, consideracoes pertinentes a abundancia na fase gasosa de espécies dessorvidas.

4.2 DESSORCAO INDUZIDA POR iONS (SPUTTERING) NA SUPERFICIE DE
ENCELADO E OUTROS CORPOS GELADOS DO SISTEMA SOLAR EXTE-
RIOR (GELOS IRRADIADOS A 35 K E 72 K)

A composigao quimica dos gelos estudados nesse trabalho sao similares a composigao
dos planetesimais que formaram Encélado, bem como das regioes do polo norte e equador
desta lua. A regiao sul de Encélado também apresenta composicao semelhante as da
amostra, porém, os parametros fisico-quimicos dessa regiao de Encélado sao mais dificeis
de serem simulados, uma vez que essa é geologicamente ativa.

Os planetesimais que formaram Encélado eram provavelmente pobres em CO, por
terem sido processados termicamente no disco de Saturno ou por terem sido hidrotermi-
camente processados apds o processo de acres¢ao (WAITE et al., 2009). O monéxido de
carbono tem abundincia méaxima de 4% na ténue atmosfera de Encélado, porém essa
deteccao nao ¢ inequivoca, pois o pico com massa 28 Da detectado pelo espectrometro
INMS da sonda Cassini pode também corresponder ao Ny. A abundéncia do CO nos
experimentos envolvendo fons rapidos foi 1,0%, 1,7% e 1,6% para os experimentos SI-1,
SI-2 e SI-3, respectivamente. Para o bombardeio com fons keV os valores foram 0,46%,
0,71% e 0,25% para os experimentos LI-1, LI-2 e LI-3, respectivamente. Os valores de
EBR para os experimentos a 12 K sao 2,9% e 2,2% para os LI-4 e LI-5, o que mostra que
os valores para os experimentos a baixas temperaturas podem ser subestimados, uma vez
que parte significativa do CO produzido pode ter sido termicamente dessorvido do gelo.

Acredita-se que a amonia seja uma das moléculas presente em Encélado, uma vez
que a amoénia junto com metanol e alguns sais poderiam agir como anticongelante, fazendo
com que agua liquida pudesse existir mesmo a temperaturas proximas a 170 K (WAITE
et al.,, 2009). Entretanto, essa espécie foi detectada em Encélado com uma abundancia
maxima de 0,8%, mostrando que nao é uma espécie tdo abundante. Nos experimentos
realizados com ions rapidos, o NH3 seguido do CHy, sdo as espécies mais destruidas, em
porcentagem. A porcentagem de NHjz destruido é aproximadamente 95% e as abundancias
do NHj3 no gelo em equilibrio quimico sao de 0,93% e 0,18% para os experimentos a 35 K
e 72 K, respectivamente. A abundancia relativa do ions keV, porém, é maior do que os
valores em Encélado, e a porcentagem de NHj3 destruido varia de 20 a 50%. Uma vez que
os ions de massa média da magnetosfera de Saturno tém papel relevante para a quimica
desse objeto, a dissociacao induzida pelo bombardeio desses ions pode ter tido um impacto
significativo na deplecdo de NHj3 de Encélado.

A abundéancia de CH4 encontrada na atmosfera de Encélado, entretanto, é maior
do que a dos experimentos. Dados medidos durante os flybys da sonda Cassini mostram
que a abundéancia do CHy é de 1,6%, maior que o valor encontrado para o experimento
com fons rapidos sem aménia (1,0% para SI-1) e com aménia (0,2% para SI-2 e 0,3% para
SI-3).

O HCN detectado nas plumas foi provavelmente formado na fase solida, e nao
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no suboceano de Encélado, pois essa molécula é rapidamente hidrolisada a HCOOH e
NH;3 na presenca de dgua quente (GLEIN et al., 2008). O HCN pode ter sido trazido a
Encélado dentro do material primordial do Sistema Solar e provavelmente nao ter tido
contato com agua liquida desde entdo (WAITE et al., 2009). Essa espécie pode também ter se
formado in-situ devido a exposi¢do da superficie ao bombardeio por ions da magnetosfera
de Saturno, como mostram os resultados dos experimentos com ions rapidos a 35 K e
72 K, nos quais a abundancia dessa espécie é de 0,17% e 1,04% respectivamente, valores
maiores do que os detectado pela sonda Cassini (0,74 %).

A 1 AU de distancia do Sol, o fluxo de niicleos de oxigénio com energia de aproxi-
madamente 100 keV é cerca de 8 particulas cm™2 s™! (adaptado de MEWALDT et al., 2001).
Considerando que o fluxo de particulas com essa energia seja inversamente proporcional
ao quadrado da distancia, R?, tem-se que, na 6rbita de Saturno (aproximadamente 9,5
AU do Sol), o fluxo de niucleos de oxigénio com energias préximas a 100 keV é cerca
de 9 x 1072 particulas cm™2 s7. Os corpos gelados que orbitam Saturno porém, siao
bombardeados com intensidade muito maior pelos fons da magnetosfera do planeta. Como
descrito por (PARANICAS et al., 2008), a regiao interna da magnetosfera de Saturno nao
consegue aprisionar fons de até cerca de 100 keV, assim, ions de baixa energia afetam
mais significantemente a quimica e sputtering de satélites depois da 6rbita de Encélado (R
> 4R,). Tons com energia da ordem de MeV influenciam em maior escala a quimica e o
sputtering de superficies geladas e graos na regiao interna da magnetosfera de Saturno.
(PARANICAS et al., 2008) utilizaram dados do instrumento CHEMS (Charge Energy Mass
Spectrometer) da sonda Cassini, e estimaram que o fluxo de dtomos de oxigénio com
energia proxima a 100 keV é cerca de 1 particula em™2 sr's™!, 3 a 4 ordens de magnitude
menor do que os valores estimados anteriormente pela sonda Voyager 2: 103 - 10* particulas
ecm~2 st s7! (JURAC et al., 2001).

Considerando o sputtering, ou taxa de dessor¢ao molecular induzida pelo impacto
de ions, Y, para a mistura utilizada nesse trabalho igual a 100 moléculas por impacto
(adaptado de FAMA et al., 2008), e o fluxo de fons de oxigénio em Encélado com energia na
faixa de 100 + 10 keV como 1 particula cm™2 sr~'s™! (PARANICAS et al., 2008), o fluxo
de moléculas que sao dessorvidas é de aproximadamente 6,3 x 10% moléculas cm™2s™ .
Esse valor é muito pequeno se comparado com o valor estimado para o sputtering de
moléculas de HyO (JOHNSON et al., 2008) (~ 8 x 10® fons cm~2s71). Considerando um
corpo gelado com as dimensdes de Encélado (~ 8 x 10 ¢cm? de 4rea superficial), a taxa
de ejecao de material por fons com energia perto dos 100 keV é de ~8 x 10'" moléculas™?
s71 . Esse valor é ordens de magnitude menor do que os valores de ejecao de HoO pelas
plumas no polo sul de Encélado (~ 10*® H,0 s7!) e de uma fonte secundéria e uniforme
de moléculas de HyO, que sao ejetadas da superficie de Encélado, estimada por (BURGER
et al., 2007), ~ 8 x 10% H,0 s™! (veja também WAITE et al., 2006; JOHNSON et al., 2008).
Assim, o sputtering dos ions de baixa energia (E < 100 keV) sdo uma fonte desprezivel de
H50, mesmo comparado as contribuicoes de fontes secundarias de H,O da superficie de
Encélado.

O instrumento CHEMS a bordo da Cassini nao detecta ions de energia acima de
algumas centenas de keV, assim, a estimativa de fluxo de ions MeV é obtida de medidas
das sondas Voyager 1 e 2. Utilizando-se dados de Jurac et al. (2001) estima-se que o fluxo
de fons O" com energia de aproximadamente 10 MeV + 1 MeV na 6rbita de Saturno
¢ aproximadamente 6,3 x 10 particulas cm=2 s~!. Utilizando-se o sputtering de 103
moléculas por impacto e um EBR de aproximadamente 66% (uma média para os valores
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a 72 K e 35 K), o fluxo de moléculas que sao injetadas na fase gasosa pelo processo
de sputtering é aproximadamente 0,66 x 6,3 x 10% = 4,1 x 10°% moléculas cm~2s .
Considerando toda a superficie de Encélado, tem-se uma ejecao de cerca de 3,3 x 1022
H,0 s~!. Para a amostra sem NHs, que possui um valor maior de EBR (77,4%), tem-se
uma ejecao de 4,9 x 10%2 HyO s71, que também é baixa quando comparado & contribuicao
secundaria estimada em Burger et al. (2007) para a ejegdo de moléculas de HyO da

superficie de Encélado.

Segundo Johnson et al. (2008)), o fluxo de moléculas de dgua ejetado de Encélado é
entre 9 x 10% e 6 x 10® moléculas cm=2 s7%, ou seja, duas ordens de magnitude menor do
que o estimado através dos experimentos com fons rapidos desse trabalho. Entretanto, a
taxa de sputtering por esses ions na superficie de Encélado é maior, pois a superficie dessa
lua é recoberta com “neve” oriunda das plumas, e nessa situacao o sputtering é maior do
que o obtido em laboratério (JOHNSON et al., 2008).

4.3 DESSORCAO INDUZIDA POR IONS EM GELOS ASTROFISICOS DE NU-
VENS MOLECULARES (GELOS IRRADIADOS A 12 K)

Nessa Secao, é feita uma estimativa da quantidade de material dessorvido de gelos
astrofisicos presentes em regioes frias do meio interestelar utilizando os dados oriundos
deos experimentos, conforme descrito a seguir.

Considerando-se uma nuvem molecular com razao poeira-gas (em massa) de 1/100,
densidade numérica de H, igual a 10* cm™ e assumindo que os graos de poeira sido
particulas esféricas de 0,5 um de raio e densidade 1 g cm™3, foi possivel calcular a area de
mantos de gelo expostos ao bombardeio por raios cosmicos por volume da nuvem, R, como
sendo 9,6 x 1073 em~!. Considerando que a densidade de coluna de moléculas dessorvidas
em um tempo At é dado por:

Ntot =Y x ¢space X Atv (15)

em que Y é a taxa de desor¢ao molecular por impacto (sputtering), em moléculas por
impacto, Pspece € 0 fluxo de fons em um dado ambiente, em ions cm™ 2 s7! e At é o tempo
de exposicao, em segundos.

Considerando um gelo irradiado (a uma temperatura constante) que ja esteja no
equilibrio quimico, a densidade de coluna dessorvida de uma espécie i, em um tempo At é
dada por:

Nz',dess = EBRz X Ntot = EBRz XY X (bspace x At. (16)

Usando o valor da razao da area de gelo por volume da nuvem molecular (R), a
densidade volumétrica da espécie dessorvida, p; ¢ dada por:

Pi = Ni,dess x R. (17)

Assim, usando os valores de EBR da Tabela 9 e considerando uma nuvem molecular
com 5 pc de didmetro, pode-se estimar a densidade de coluna de dada espécie dessorvida
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dos graos de poeira por processos de sputtering nessas regioes. As Figura 35 e 36 mostram
as densidades de coluna na fase gasosa, devido a processos de sputtering induzidos por
fons O® com energia de 108 keV, em gelos astrofisicos tipicos de regides frias do meio
interestelar (amostras a 12 K: experimentos LI-4 e LI-5), considerando-se diferentes fluxos
de fons e os parametros descritos anteriormente para uma nuvem molecular.



70

Figura 35 — Densidade de coluna de moléculas dessorvidas devido a irradiagao de gelos em
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keV. Considerou-se diferentes fluxos de ions, dados pelo diagrama de cores.
As linhas horizontais tracejadas indicam a densidade de coluna minima para
a detecgio de moléculas em rddio (N = 10" ¢cm™2) e infravermelho (N = 10'°
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Figura 36 — Densidade de coluna de moléculas dessorvidas devido a irradiagao de gelos em
nuvens moleculares (veja a descricdo do modelo no texto) por fons O*6 108
keV. Considerou-se diferentes fluxos de ions, dados pelo diagrama de cores.
As linhas horizontais tracejadas indicam a densidade de coluna minima para
a detecgio de moléculas em rddio (N = 10" ¢cm™2) e infravermelho (N = 10'°
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E possivel notar que as moléculas méae (espécies presentes inicialmente no gelo)
atingem rapidamente a densidade de coluna minima para serem detectadas na fase gasosa,
At ~ 10% - 103 anos.

Segundo Mainitz et al. (2016)), em simulagoes da interagdes de fons de 18 keV com
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gelos de HyO:CO49:NH3:CH30H, a agua é uma das moléculas mae do gelo que menos se
fragmenta em sua dessor¢ao. Considerando que a densidade de coluna da agua na fase
gasosa detectada em nuvens moleculares é da ordem de 10'" cm™2 (KNACKE; LARSON,
1991), o tempo necessario para atingir-se essas quantidades, considerando-se apenas o
sputtering de HoO por ions keV, é menor que 1 ano de exposicao, para fluxos da ordem
de 10% particulas cm~2 s7!, até periodos de tempo da ordem de 107 anos , para fluxos
da ordem de 107° particulas cm~?s~!. Assim, para escalas de tempo da idade de uma
nuvem molecular (10% anos), mesmo a baixos fluxos de raios césmicos é possivel atingir

densidades de coluna tipicas da dgua na fase gasosa para esses ambientes.

Devido ao seu maior valor de EBR dentre as espécies filhas (espécies produzidas
durante a irradiagao), o CO atinge rapidamente a densidade de coluna minima detectével
em radio, sendo o tempo maximo para atingir limites detectdveis da ordem de 103 anos
para baixos fluxos de ions. Porém, uma vez que o caminho de formagao preferencial de
CO em nuvens é na fase gasosa (WATSON; SALPETER, 1972), é necessaria cautela ao fazer
quaisquer ligagoes entre a densidade de coluna observada e a advinda de sputtering do
gelo.

Com excessao do CO, as outras espécies filhas tém EBRs pequenos (<1%), em
consequéncia, a dessor¢ao induzida pelo impacto de fons dessas moléculas (sputtering)
¢ também muito pequeno. O CyHg, por exemplo, leva aproximadamente 10° anos para
atingir o limite observavel em radio. Esse limite é possivel de ser atingido no tempo de
vida de uma nuvem molecular, e de também no disco de um YSO, porém o CyHg nao
é detectavel em radio, sendo necessaria sua deteccao no infravermelho, cujo limite de
deteccao é mais alto, aproximadamente 10> cm 2. Esse valor para a densidade de coluna
¢ atingido para tempos de exposicao a raios césmicos maiores que 10? anos para fluxos
baixos, sendo impossivel ser atingido durante o tempo de uma nuvem molecular. Assim, a
observacao do CoHg em regioes onde a dessorcao térmica nao é dominante, pode indicar
intenso bombardeio por fons de baixa energia (é necessario porém investigar a dissociagao
dessa no processo de sputtering, afim de verificar se quantidades significativas de etano
dessorvem integras da fase sélida).

Embora o CyHg nao tenha sido detectado na fase gasosa, diversas moléculas cuja
rota de formacao no espago partem de etano ja foram detectadas, como o CH3CH;CN
(JOHNSON et al., 1977). O CoHg foi também encontrado e identificado em cometas. Mumma
et al. (1996) relataram a detecgdo de etano no cometa Hyakutake (C/1996 B2), com
abundéancia de 0,4% em relacao a dgua, comparavel com a abundancia do CH4 no cometa,
e concluiram que o etano presente no cometa C/1996 B2 teria sido formado na nuvem
molecular que formou o Sistema Solar, por processos na superficie de graos de poeira. Como
evidenciado nos resultados, a formagao de CoHg por ions de massa média em misturas
contendo H,O, CO,, CH4 e NH3 bombardeadas por ions keV é menor do que a encontrada
no cometa C/1996 B2. A abundéncia de CyHg no tnico experimento no qual essa espécie
esté presente no equilibrio quimico é de 0,006%. Assim, CoHg pode ser produzido pela
acao dos raios césmicos, mas a sobrevivéncia dessa molécula deve ainda ser analisada. A
quantidade de CoHg que passa a fase gasosa por processos de sputtering induzido por ions
keV é baixa, sendo necessarios altos fluxos de ions para que essa espécie seja dessorvida
em quantidades apreciaveis.

O bombardeio por raios cosmicos tem importante papel na sintese de CH30H
(metanol) e sua abundéncia na fase gasosa ap6s dessor¢ao da superficie do gelo. Modelos
de evolucao quimica de nuvens moleculares densas mostraram que a sintese do metanol s
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é vidvel na fase solida (BENNETT et al., 2007 e referéncias). Além disso, essa molécula tem
sido detectada na fase gasosa em temperaturas abaixo de sua temperatura de dessorc¢ao,
indicando que algum processo nao térmico pode ser responsavel por sua dessorcao do gelo.

Experimentos tém demostrado que, sob acao de radiagao UV, a taxa de dessorcao
de moléculas de metanol inteiras de gelos ¢é baixa, sendo o processo de dessor¢ao dominado
por fragmentos resultante da dissociagao dessa molécula, como CO, H,CO, OH e CHj;
(BERTIN et al., 2016; CRUZ-DIAZ et al., 2016). Outros mecanismos de dessor¢ao nao térmica,
como co-dessorc¢ao, tém sido testados, porém também nao explicam a abundancia de
metanol na fase gasosa (LIGTERINK et al., 2018) a baixas temperaturas. Entretanto, o
bombardeio por ions rapidos mostrou-se eficiente em dessorver moléculas de metanol
intactas devido a formacao de clusteres protonados, nos quais a molécula de CH30H se
liga a um radical R+ (ANDRADE et al., 2009). Assim, o bombardeio por fons é importante
na sintese e dessor¢ao do metanol da fase solida, porém as estimativas aqui apresentadas
sao limitadas aos efeitos de ions keV e representam apenas um limite superior, devido a
fragmentacao da molécula.

Pode-se observar na Figura 35 que a densidade de coluna do CH3OH dessorvido
da fase solida pelo processo de sputtering atinge densidades de coluna minima para ser
detectado em radio em cerca de 10% - 10% anos, o que é vidvel considerando-se o tempo
de vida de uma nuvem molecular. Considerando que a abundéncia tipica de metanol em
nuvens densas ¢ de 1071% — 107 em relacdo ao Hy (BACMANN; FAURE, 2016), tem-se uma,
densidade de coluna de 10 - 10 cm™2 (para os parametros de uma nuvem considerada
nesse trabalho). Esses valores de densidade de coluna sio atingidos em 10° - 10® anos por
meio de sputtering, o que é factivel dentro do tempo de vida de uma nuvem molecular.

Segundo a metodologia apresentada nesse trabalho, pode-se estimar que o anion
OCN~ leve entre 10° - 10* anos para atingir limites detectdveis, que sdo intervalos de tempo
possiveis de serem atingidos no tempo de vida de uma nuvem molecular. Contudo, devido
ao fato do OCN™ ser facilmente produzido em analogos de gelos astrofisicos bombardeados
por ions e processados por UV (BROEKHUIZEN et al., 2004), o tempo necessario para que
essa molécula seja detectada na fase gasosa pode ser menor. Considerando-se a detecgao
do dnion OCN™ no infravermelho, seria necessaria uma densidade de coluna minima de
aproximadamente 10 cm~2. Dado o bombardeio por fons com energia na ordem de 100
keV e os parametros ja descritos para uma nuvem molecular e fluxo de ions. Essa densidade
de coluna na fase gasosa seria atingida em no minimo 107 anos para uma nuvem com
densidade numérica de Hy igual a 10* cm™3 .

Gelos em nuvens moleculares préximos a objetos estelares jovens passarao por
aumentos de temperatura. Esse aumento de temperatura ird induzir a dessorcao de
moléculas da fase sdlida para a fase gasosa (dessor¢ao térmica), aumentando a densidade
de coluna de algumas espécies da fase gasosa. Uma vez que espécies diferentes tém
temperaturas de dessorgao diferentes, junto com a mudanca de temperatura acontece
também uma mudanca na composi¢ado quimica, o que o tiraria a amostra sélida do estado
de equilibrio quimico. Dessa forma, o conceito de equilibrio quimico apresentado e discutido
nesse trabalho, que pode perdurar por longos periodos de tempo em ambientes astrofisicos,
s ¢ valido em locais onde a temperatura se mantém praticamente constante ao longo
do tempo (ou sua variacdo é lenta com o tempo) por exemplo, no interior de nuvens
moleculares ou em superficies frias ja termalizadas, como as encontradas nos ultimos
milhdes de anos em alguns objetos do Sistema Solar exterior.
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5 CONCLUSOES

Nesse trabalho, simulou-se em laboratorio o processamento de gelos astrofisicos
de composi¢gao HyO:CO9:CHy (10:1:1) e HyO:CO9:CH4:NHj3 (10:1:1:1) irradiados com
ions energéticos que reproduzem particulas carregadas como as oriundas do Sol ou da
magnetosfera de planetas. Os experimentos foram realizados no acelerador de fons GANIL,
na Franca, utilizando fons O™ com energia de 108 keV e O*> com energia de 15,7 MeV.
Os experimentos foram realizados a temperaturas de 12 K, 35 K e 72 K.

A partir da andlise dos espectros infravermelho das amostras irradiadas, foi possivel
a identificacao da formagao de espécies moleculares novas como CO, OCN~, CH3;0H,
CyHg, HCN, CN~, HNCO, HCO, CO3 e H,CO, e a quantificacdo de algumas dessas
espécies. Os experimentos envolvendo a irradiagdo de amostras com ions keV gerou uma
menor quantidade e menor complexidade de novas moléculas quando comparado aos
experimentos de irradiagdo com ifons MeV (HCN, CN—, HNCO, HCO, CO3 e H,CO foram
detectadas apenas nos experimentos com fons MeV). Comparando a abundancia das
espécies moleculares produzidas nos experimentos com a composi¢ao quimica de Encélado
verifica-se que o bombardeio por ions MeV reproduz melhor as espécies quimicas detectadas
pela sonda espacial Cassini (NASA/ESA/ASI).

Por meio dos espectros infravermelho, também foi possivel o monitoramento da
densidade de coluna das espécies em funcao da fluéncia de fons, o que permitiu o calculo
da secao de choque efetiva de destruicao e da se¢ao de choque efetiva de formacao, para
espécies mae e filhas, respectivamente. As se¢oes de choque efetivas de formagao/destruigao
das espécies destruidas e formadas nas amostras irradiadas com fons keV sao da ordem de
10716 - 1071 cm~2, enquanto os valores para a irradiacdo com fons MeV sao da ordem de
1071 - 1075 em—2.

Adotou-se nesse trabalho que, quando as espécies presentes em um gelo tém
variacdo de densidade de coluna menor que 10'® cm™ (o que corresponde a menos de
1% de abundéncia na fase sélida) em longos periodos de tempo, o gelo estd em equilibrio
quimico. Usando esse critério, foi possivel estimar o tempo necessario para um gelo, exposto
ao bombardeio de ions keV ou MeV, entrar em equilibrio quimico em diferentes ambientes
astrofisicos (ex. superficies frias do Sistema Solar, nuvens moleculares e gelos em discos
protoestelares). A energia depositada na amostra sélida para que o gelo entre em equilibrio
é maior para ions keV do que para ions MeV, fato que ainda nao foi interpretado, uma
vez que, baseando-se em trabalhos anteriores, espera-se que a complexidade quimica do
gelo dependesse apenas da dose de energia depositada. Extrapolando os resultados de
laboratério para ambientes astrofisicos, observa-se que, para um mesmo valor numérico de
fluxo de particulas, amostras irradiadas com ions keV levam tempos aproximadamente duas
ordens de grandeza maiores que fons MeV para entrar em equilibrio quimico (mantendo-se
a temperatura constante).

Comparando os experimentos envolvendo ions MeV com a composicao de Encélado
obtida usando dados da Cassini, sugere-se que talvez o bombardeamento de ions na
superficie de Encélado ou nos planetesimais que formaram Encélado tenha sido responsavel
pela deplecao de NH3 e CHy. No experimento com ions MeV, observou-se uma grande
deplegao destas espécies: valores de abundéancias quimicas percentuais no equilibrio (EBR)
de NHj sao 0,93% e 0,18% para as experimentos a 72 K e 35 K, respectivamente e do
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CH, sao 1% e 0,3% para os experimentos a 72 K e 0,2% para o experimento a 35 K. Nos
experimentos com fons keV, nao observou-se grandes deplecoes nessas espécies.

Considerando os valores de EBR (abundéncias percentuais no equilibrio quimico) cal-
culados e adotando diferentes valores de raios cosmicos em ambientes astrofisicos, estimou-se
a densidade de coluna de espécies dessorvidas induzidas pela irradiacao. Aplicando-se
as taxas de dessor¢ao induzidas por ions obtidas nesse trabalho, a taxa de dessorcao de
moléculas de dgua pelos fons keV em toda a superficie de Encélado seria cerca de 8 x 107
H,0 s, ordens de magnitude menor do que o estimado para Encélado com base nos dados
da Cassini (10%® H,0 s7!). Os valores determinados nos experimentos de bombardeio por
fons MeV também sdo menores que os valores esperados para Encélado: 3 - 5 x 10?2 H,O
s7!, mas este valor deve ser adotado com cautela, ja que o fluxo de fons MeV pode ser
um pouco maior que os valores adotados aqui e o sputtering em Encélado pode ser maior,
devido a recobertura da superficie por neve expelida pelas plumas.

Por fim, o calculo da quantidade de espécies moleculares dessorvidas pelo impacto
de ions keV, em gelos a 12 K, indica que os ions de baixa energia podem contribuir
efetivamente para a abundancia na fase gasosa de espécies quimicas em nuvens moleculares.
Adicionalmente, observa-se que a maioria das moléculas quantificadas no equilibrio quimico
atinge densidades de coluna detectaveis em radio (10'! moléculas cm™2) em perfodos de
tempo compativeis com o tempo de vida da nuvens moleculares (107- 10® anos).
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