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RADIOLISE DA MOLECULA DE GLICINA EMPREGANDO IONS
PESADOS EM AMBIENTES ASTROFISICOS SIMULADOS: IMPLICACOES
EM ASTROQUIMICA E ASTROBIOLOGIA

RESUMO

Neste trabalho estudamos a estabilidade da molécula de glicina na sua forma
zwiterionica cristalina, conhecida como a-glycina ("NH3;CH,COO") sob a acgdo de ions
rapidos simulando os raios cosmicos pesados. Os experimentos foram realizados em uma
camara de ultra - alto vacuo acoplada a linha experimental do IRRSUD, no acelerador de ions
pesados GANIL (Grand Accélérateur National d'lons Lourds), em Caen, Franca. As amostras
foram bombardeadas em duas temperaturas (14 e 300 K) por fons de *®Ni*** a 46 MeV até a
fluéncia de 1 x 10* fons cm™. A evolucio quimica da amostra foi avaliada in-situ usando um
Espectrometro de Infravermelho por Transformada de Forrier (FTIR). A secdo de choque de
dissociacdo da glicina, considerando a ruptura da ligacdo C-N apenas sob a acdo de ions de
Nit* a 46 MeV, foi de 3 x 10 cm? em baixa temperatura. Um valor aproximadamente 23
vezes maior que a dissociacdo determinada em temperatura ambiente. Para a amostra
bombardeada a 14 K foi possivel determinar as secBes de choque de formacdo e de
dissociacdo de novas espécies produzidas tais como OCN™ CO,, CN" e H,0. A formacéo de
H.O sugere a existéncia de ligacdo peptidica entre moléculas de glicina. A meia vida da
glicina bombardeada no meio interestelar (nuvens densas) foi estimada em 1.1 x 10* anos (300
K) e 1.6 x 10% anos (14 K). No sistema solar, os valores foram de 1.2 x 10° anos (300 K) e 2.8
x10° anos (14 K). E possivel observar que a amostra estudada em alta temperatura no meio
interestelar teve menor taxa de destruicdo. Com esses valores de meia vida, concluimos que a
glicina sobreviveria a formacdo do sistema solar se protegida da acdo direta dos raios
cdsmicos galacticos, como por exemplo, no interior de superficies cometarias ou de graos
interestelares (abaixo de 20um de material). Acredita-se que moléculas como a a-glicina
podem estar presentes em ambientes espaciais que sofreram modificagdes aquosas tais como
0 interior de cometas, meteoritos e planetesimais. Portanto, o estudo da estabilidade da
glicina, nestes ambientes, traz a tona conhecimentos futuros sobre o papel da espécie na
quimica pré-bidtica na Terra, para auxiliar nas descobertas sobre a origem da vida como nés
conhecemos.

Palavras-chave: Astrobiologia. Quimica Pré-bidtica. Radidlise.  Moléculas

Interestelares. Glicina.



RADIOLYSIS OF GLYCINE MOLECULE WITH HEAVY-IONS
IN SIMULATED ASTROPHYSICAL ENVIRONMENTS:
IMPLICATIONS IN ASTROCHEMISTRY AND ASTROBIOLOGY

ABSTRACT

In the this work, we studied the stability of the glycine molecule in the crystalline
zwitterion form, known as a-glycine ("NH3;CH,COQ") under action of heavy ions simulating
the hard cosmic rays. The experiments were conducted in a high vacuum chamber coupled to
the experimental line IRRSUD, in the heavy-ions accelerator GANIL (Grand Accélérateur
National d'lons Lourds), in Caen, France. The samples were bombarded at two temperatures
(14 and 300 K) by ions of 46 MeV *®Ni*** until the fluency of 1 x 10" ions cm™. The
chemical evolution of the sample was evaluated in-situ using Fourrier Transformer Infrared
(FTIR) spectrometer. The dissociation cross-section of the glycine (considering the C-N
rupture) at low temperature was 3 x 10 cm?, a value about 23 times higher than determined
at room temperature. For the sample bombarded at 14 K it was possible to determine the
formation and dissociation cross-sections of the new produced species such as OCN™ CO,,
CN" and H,0. The formation of H,O in the sample suggests the peptide bond between glycine
molecules. The half-live of glycine in interstellar medium was estimated to be 1.1 x 10* years
(300 K) and 1.6 x 10° years (14 K). In solar system the values were 2.9 x 10 years (300 K)
and 1.6 x10* years (14 K). It is possible to observe that the samples studied in higher
temperature had lower destruction. It is possible to note that the sample studied at high
temperature on the interstellar medium had lower destruction rate. With these half-lives
values, we conclude that the glycine would survive on the formation of solar system if was
protected of direct bombardment of cosmic rays like inside of cometary surfaces or of
interstellar grains (for example, bellow 20 um of material). It is believed that molecules like
glycine would be present in space environments that suffered aqueous changes such as the
interior of comets, meteorites and planetesimals. So, studying the stability of glycine in these
environments provides further understanding about the role of this specie in the pre-biotic
chemistry to help discover the origin of the life as we know it.

Keywords: Astrobiology. Prebiotic Chemistry. Radiolysis. Interstellar Molecules.
Glycine.
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1 INTRODUCAO

O meio interestelar (MI), um vasto espaco entre as estrelas, € um rico reservatorio de gas
e poeira bem como de compostos organicos (ex. EHRENFREUND; CHARNLEY, 2000).
Densas regides do MI, chamadas nuvens moleculares, sdo caracterizadas por temperaturas
muito baixas, na ordem de 10-30 K e densidade em torno de 10 - 10° particulas cm™. Devido
a baixa temperatura, moléculas na fase gasosa sdo adsorvidas na superficie dos gréos de
poeira (agregados de espécies ndo volateis tais como espécies carbonadas, oxidos e silicatos
originados, por exemplo, de explosdes de supernovas), produzindo um manto rico de gelo
com agua. Além da &gua amorfa, os gelos interestelares consistem de uma variedade de
moléculas simples como CO,, CO, CH30H e NH3 (ex. BOOGERT; EHRENFREUND, 2004).

Estudos em laborat6rio tém mostrado que a transformacao fisico-quimica do material de
gelos anédlogos aos do espaco induzida pela radiagdo ionizante (fotolise e radidlise) pode
produzir compostos organicos complexos e moléculas pré-bidticas tais como aminoacidos e
nucleobases (ex. BERNSTEIN et al., 2002; MUNOZ CARO et al., 2002; KOBAYASHI et
al., 2008; PILLING et al., 2009). A presenca desses compostos pré-bidticos foi também
observada em analises de laboratérios em amostras de meteoritos, onde mais de 70
aminodcidos foram identificados, como no caso do meteorito Murchison (CRONIN;
PIZZARELLO, 1983; CRONIN; PIZZARELLO; CRUIKSHANK, 1988; GLAVIN;
DWORKIN, 2009; GLAVIN et al.,, 2011). Os processos de fotdlise e radidlise nessas
superficies acontecem constantemente por radiacdo de alta energia (SHEN et al., 2004). O
entendimento sobre o comportamento da interacdo entre esses agentes ionizantes (ex.: raios
césmicos, radiacdo UV, raios X, elétrons e prétons) com as diversas superficies espaciais (ex.:
gelos interestelares, cometas, luas, meteoritos, asteroides) auxilia para a compreensao do seu
papel na evolugdo da quimica interestelar e pode trazer a tona informacdes sobre os primeiros

passos para a origem da vida.

1.1 Raios césmicos e sua interacdo com as superficies astrofisicas

Raios cosmicos sdo particulas carregadas com um espectro de energia que varia de alguns
keV até acima de 10?* eV e podem ser divididos em Raios Césmicos Primarios e Secundarios.
Os Raios Cdsmicos Primarios sofrem modulacao heliosférica e podem ser originarios de trés
locais diferentes: do centro da galaxia (Raios Cosmicos Galacticos - RCG), do Sol (Raios
Cosmicos Solares — SCR “Solar Cosmic Rays”) e da Heliosfera por meio da interacdo entre as
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particulas neutras do gas interestelar com o vento solar (Raios C6smicos Andmalos, ACR -
“Anomalous Cosmic Rays”). Os Raios Cosmicos Secundarios sdo produtos da interacéo entre
0s raios cosmicos primarios com a atmosfera terrestre e sofrem modulagdes principalmente do
campo magnético e da atmosfera da Terra (SILVA, 2006).

Neste trabalho, especificamente, simulamos os efeitos dos RCG, que sdo particulas
ionizantes de alta energia originarias de supernovas e de outros objetos compactos, como 0s
pulsares (SILVA, 2006). De acordo com Shen et al. (2004) os RCG podem ser diretamente
mensurados, bem como as particulas rapidas oriundas do Sol. J& os raios cosmicos extra-
galaticos sdo emitidos para o espaco a partir de uma galaxia com nucleo ativo (AGN). As
figuras la e 1b representam a origem e dispersdo, respectivamente dos raios cdsmicos

galacticos e extra-galacticos.

Figura 1 — Origem e dispersdo dos raios cosmicos galacticos e extra-galaticos no espago. a) Imagem criada a
partir de dados de diferentes telescopios, espaciais e terrestres, mostrando o resto da brilhante supernova SN 10086,
com mil anos de idade, observado no radio (vermelho), raios X (azul) e visivel (amarelo) com a dispersédo dos
raios cosmicos galacticos. Fonte: adaptado de http://www.eso.org/public/brazil/images/eso1308b/; b) llustracdo
gue representa a emissao dos raios cdsmicos extra galacticos para o espaco, a partir emissao de uma galéxia com
nlcleo ativo. Fonte: adaptado de http://www.dark-cosmology.dk/~jr/research/. Nas figuras la e 1b as setas em
amarelo representam os raios cosmicos emitidos para 0 espaco.

Os RCG sdo considerados os principais agentes ionizantes que mantém uma significante

fracdo de material na fase gasosa nas nuvens moleculares (DE BARROS et al., 2011). A


http://www.eso.org/public/brazil/images/eso1308b/
http://www.dark-cosmology.dk/~jr/research/
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Figura 2 mostra o espectro do fluxo de RCG em funcdo da energia, representado pela lei de
poténcia (®(E) « E™), onde y é o indice espectral para energias acima de 1 GeV nucleon™
(SIMPSON, 1983). Para energias abaixo de 1 GeV, o espectro apresenta forte atenuacgéo
(energia e intensidade), devido a modulacdo do vento solar (WIEDENBECK; GREINER,
1980). Isso confirma a diferenca encontrada entre o fluxo e a energia desses ions no meio

interestelar e no sistema solar, sendo menores nesse Ultimo ambiente.
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Figura 2 — Espectro do fluxo dos RCG em funcéo da energia. Fonte: MURSULA e USOSKIN, (2003).

Extensivas investigacOes usando balbes e satélites mostraram que o fluxo de raios
cdsmicos galacticos € composto 98% de nucleo e 2% de elétrons e pdsitrons. Sendo o nucleo
constituido de aproximadamente 87% de hidrogénio (prétons), 12% de hélio e 1% de outros
elementos mais pesados na faixa de energia de maior intensidade (10° — 10'° eV/nucleon)
(SIMPSON, 1983). Para interpretar a composi¢do dos raios cosmicos, deve se fazer uma

comparagdo com uma composi¢do padrdo. Uma base de referéncia é a composi¢do do Sistema
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Solar, derivada de medidas de meteoritos e uma variedade de outros objetos (DRURY et al.,
2000).

Tais particulas, agindo como radiacdo ionizante, em contato com a materia (ex.: gelos
interestelares, meteoritos, asteroides, luas e cometas) induzem a sintese molecular nas
superficies astrofisicas (ex. HUDSON; MOORE, 1999; GERAKINES et al., 2000). De acordo
com Shen et al. (2004) em regides fora do Sistema Solar como densas nuvens moleculares, os
fétons de ultravioleta e os aquecimentos dos grdos estdo diretamente relacionados a acao dos

raios cosmicos.

1.2 Quimica interestelar

Espectros infravermelhos de fontes emissoras do continuo (estrelas, protoestrelas, nicleos
ativos de galaxias) extintas por grandes colunas de poeira fria em nuvens moleculares
mostram uma riqueza de caracteristicas de absor¢do. A maioria desses espectros € atribuida
aos modos vibracionais de moléculas volateis no estado solido (BOOGERT; EHRENFREUD,
2004). Acredita-se que tais moléculas, das mais simples como CO,, CO e NHj3 até outras mais
complexas como metanol (CH3OH), acido férmico (HCOOH), glicoaldeido (HOCH2CHO),
benzeno (CeHs) e o cianopentacetileno (HCi1iN) encontram-se no meio interestelar,
principalmente em regides de formacdo das estrelas, adsorvidas nos gréos de silicato ou
grafite, cobertos por um manto de gelo e 4gua amorfa como mostra a Figura 3 (ex.
BOOGERT; EHRENFREUND, 2004).

Hidrocarboneto
Metanol Rai

Monoxido \ Gréo de Silicato - Manto organico

de carbono Manto de gelo refratario

Di6xido de carbono

Figura 3 - Possivel processo de formagdo e evolugdo dos gelos no meio interestelar. Fonte: adaptado de
Bernstein; Sandford; Allamandola (1999).
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O contato dessas superficies com os diversos agentes de ionizacdo, ou mesmo, com 0s
diversos tipos de radiacdo presentes no espacgo (ex. UV, Raio-X e raios cdsmicos), possibilita
que processos fotoquimicos e reacdes do tipo ion-molécula acontecam, aumentando a
complexidade molecular. Com o aquecimento dos grdos, moléculas mais complexas,
formadas na superficie, podem ser liberadas. Varios desses mecanismos de dessor¢do foram
propostos, incluindo a evaporacgdo seguida do aquecimento do grdo pelos raios cosmicos. Nas
Figuras 3a, 3b e 3c sdo apresentados alguns processos de reacGes quimicas, em superficies
frias, induzidos pela radiacdo. A Figura 4a apresenta as reacOes de adicdo/combinacdo e
quebra entre as moléculas na superficie do gelo, além de reacGes entre as moléculas na fase
gasosa com as da superficie, a 4b demonstra o possivel processo de adsor¢cdo das moléculas
em fase gasosa no gelo e a dessorcdo termal, promovida pelo aquecimento da superficie em
contato com a radiacdo. Na Figura 4c é apresentado o processo de fotdlise/radidlise na
inducdo de reacBes quimicas entre as moléculas da superficie e do meio.

A medida que as moléculas sdo dessorvidas para a fase gasosa, sd0 expostas diretamente
aos fendmenos ambientais da regido. Fétons de varios comprimentos de onda, raios X, UV,
visivel, IR e particulas carregadas (prétons e elétrons) interagem com as moléculas induzindo
processos de dissociacdo, excitacdo e ionizagdo. Com isso, as transi¢bes vibracionais e
rotacionais promovidas pela interacdo da radiacdo sdo detectadas na faixa do infravermelho e
micro-ondas, revelando a natureza quimica de determinada regido (PILLING, 2006).

(h) surface reactions a) (h2) adsomption or b) _ .
(h1) heterogeneous catalysis (h3) thermal desorption (h4) UV/ion/electron impact

Figura 4 — Esquema dos possiveis processos de reacdes quimicas na superficie do gelo interestelar. a) Reagdes de
adicdo/combinacdo e quebra das moléculas na superficie do gelo, além de reagdes entre as moléculas do meio com
as da superficie, promovendo recombinacdo e dessorcdo. b) Possivel processo de adsor¢do das moléculas na fase
gasosa e dessorcao induzida pelo aquecimento da superficie. ¢) Processo de fotdlise/radidlise na inducdo de reagdes
quimicas entre as moléculas da superficie com o meio. Fonte: FRASER; MCCOUSTRA; WILLIAMS (2002).
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1.3 Moléculas orgénicas em ambientes astrofisicos

Observagdes astrondmicas do MI e de corpos do sistema solar em combinagdo com
estudos laboratoriais de amostras de meteoritos tém mostrado a presenca de indmeras
moléculas organicas em ambientes astrofisicos. Dentre essas moléculas, aminoacidos,
proteinas, cidos graxos, alcoois, nucleobases e aglcares, por exemplo, tém fundamental
importancia para a quimica pré-bidtica, pois, constituem todos os sistemas vivos. Algumas teorias
supdem que grandes quantidades dessas moléculas podem ter sido trazidas para o planeta durante
os seus primeiros 100 milhGes de anos, com os impactos de cometas, meteoritos e asteroides
(ex. CHYBA et al,. 1990; CRONIN; PIZZARELLO; CRUIKSHANK, 1998). Esta hipotese
leva a acreditar no surgimento da vida no planeta por meio de moléculas organicas exdgenas.
Tais moléculas sdo produzidas no espaco e trazidas para a Terra por objetos extraterrestres
(CHYBA,; SAGAN, 1992).

Apesar das moléculas de H, serem as mais abundantes no Cosmos, mais de uma centena
de moléculas diferentes foi identificada nas regides do meio inter e circumestelar, sendo na
sua maioria organicas (EHRENFREUND; CHARNLEY, 2000). Elas tém sido detectadas no
infravermelho e pelas ondas de radio em comprimentos de onda milimétricos e
submilimétricos, mostrando a existéncia de uma grande variedade na fase gasosa (EX.:
WINNERWISSER; KRAMER, 1999). Isto inclui classes organicas como nitrilas, aldeidos,
alcodis, 4cidos, éteres, cetonas, aminas e amidas, bem como longas cadeias de
hidrocarbonetos. Mas, de acordo com EHRENFREUND; CHARNLEY (2000) a formacéo e
distribuicdo dessas moléculas no estado sélido e gasoso, nestes ambientes, ainda ndo sdo bem
compreendidas. A Tabela 1 apresenta as moléculas que j& foram encontradas no meio inter e

circumestelar organizadas de acordo com o nimero de 4&tomos.



Tabela 1: Lista das moléculas detectadas no meio interestelar e circumestelar até 05/2013. O ponto de

interrogacao ao lado de algumas moléculas representa a incerteza da detecgao.

2 atomos
H,
AlF
AICI
C,
CH
CH*
CN
CO
co’
CcpP
SiC
HCI
KCI
NH
NO
NS
NaCl
OH
PN
SO
SO*
SiN
Sio
SiS
CS
HF
HD
FeO
0,
CF"
SiH
PO
AlO
OH*
CN~
SH*, SH

HCI*, TiO

3 4tomos
Cs
C,H
C,0
C,S
CH,
HCN
HCO
Hco*
HCS*
HOC”
H,O
H,S
HNC
HNO
MgCN
MgNC
N,H*
N,O
NaCN
0CS
SO,
c-SiC,
CO,
NH,
Hy"
H,D*, HD,"
SiCN
AINC
SiNC
HCP
CCP
AIOH
H,0"
H.CI"
KCN
FeCN
HO,, TiO,

4 atomos
c-CsH
I-CoH

C:N
Cs;0
CsS
C,H;
NH;
HCCN

HCNH"
HNCO
HNCS

HOCO*
H,CO
H,CN
H,CS
Hs;0"
¢c-SiCs

CHs
CsN™
PH; (?)
HCNO
HOCN
HSCN
H,0,
CsH" (?)

5 4tomos 6 atomos 7 &tomos
Cs CsH CeH
C4H I-H,C, CH,CHCN
C,Si C,H, CH3CH
I-C5H, CHsCN HC:sN
c-C3H, CH:;NC CH;CHO
H,CCN CH;0OH CH3NH,
CH, CH3SH c-C,H,O
HC:N HC;NH* H,CCHOH
HC,NC HC,CHO CeH™
HCOOH NH,CHO )
H,CNH CN 8 atomos
H,C,0 I-HC,H CH3C3N
H,NCN I-HC4N HC(O)OCH;
HNC; ¢-H,C30 CH;COOH
SiH, H,CCNH(?) C/H
H,COH" CsN- CgH,
C,H HNCHCN CH,OHCHO
HC(O)CN I-HCeH
HNCNH CH,CHCHO (?)
CH30 CH,CCHCN
NH H,NCH,CN
CH5;CHNH
9 4tomos
CH,C4H
CH3;CH,CN
(CH5),0
CH;CH,OH
HC;N
CgH
CH3C(O)NH,
CeH™
C3H6

10 &tomos
CH3CsN
(CH5),CO
(CH,0H),
CH;CH,CHO

11 4&tomos

HCoN
CH3CeH
C,HsOCHO

12 4&tomos

c-CsHg
C,Hs0CH;(?)
n-C;H;CN

>12 4tomos
HCuN
CGO
C70

Fonte: http://www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules.
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http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C3.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/c-C3H.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C5.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C5H.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C6H.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MeC5N.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C2H.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/l-C3H.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C4H.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/VCN.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Aceton.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/CCO.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C4Si.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/glycol.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C2_3S.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MeCN.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/c3_aldehydes.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/CH2.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C2_3S.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/c-C3H2.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MeCHO.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/CH+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCN.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HC2nH.html#HC2H
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2CCN.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/ammoniak.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MeSH.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Oxiran.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCO+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCCN_etc.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/VyOH.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HC9N.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/CO+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCS+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/c3_aldehydes.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C6H-.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/ch3c6h.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/CP.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCNO.html#HNCO
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Formic_Acid.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Formamid.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/2_new_mols.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SiC.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2O.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCNS.html#HNCS
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2CNH.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/c5n.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCl.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2S.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HOCO+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2CCO.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HC2nH.html#HC4_6H
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MeC3N.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HNC.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Cyanamid.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCCN_etc.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Methylformiat.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/NH.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Cyclopropenon.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HAc.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/benzol.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MNC_MCN.html#MgCN
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2CS.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SiH4.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Ethenimin.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C7H.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/EME.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/NS.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MNC_MCN.html#MgNC
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H3O+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Hydroxymethylium.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C5N-.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C6H2.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/2_new_mols.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C4H-.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Cyanomethanimin.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/glycolaldehyd.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCOCN.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HC2nH.html#HC4_6H
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MNC_MCN.html#NaNC
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C3N-.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HNCNH.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/c3_aldehydes.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HC11N.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/PH3.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MeO.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Cyanoallen.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Fullerene.html#C60
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCNO.html#HCNO
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/AAN.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Fullerene.html#C70
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SiN.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SiC2.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCNO.html#HOCN
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Ethanimin.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCNS.html#HSCN
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SiS.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/NH2.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2O2.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C3H+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C3H+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/ch3c4h.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HF.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/h3+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/EtCN.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SiCN_SiNC.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/DME.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/FeO.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MNC_MCN.html#AlNC
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/EtOH.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/O2.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SiCN_SiNC.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HC7N.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/CF+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCP.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C8H.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SiH.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/CCP.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Acetamid.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/PO.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/AlO.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C8H-.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/AlO.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2O+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/C3H6.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/OH+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/H2Cl+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/CN-.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MNC_MCN.html#KNC
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SH+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/SH.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/MNC_MCN.html#FeCN
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HCl+.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/HO2.html
http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/molecules/ism/Ti-Oxide.html#TiO2
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Meteoritos como no caso do Murchison, tém sido um dos maiores recursos naturais para
0 registro de amino4cidos de origem extraterrestre, onde foram encontradas 52 moléculas
dessas espécies, dentre elas, a glicina, a alanina, a B-Alanina, a Valina etc. Destas espécies, a
glicina foi a espécie encontrada em maior quantidade (CRONIN; PIZZARELLO, 1983). A
glicina foi também identificada na coma do cometa 81P/Wild 2 (ELSILA; GLAVIN;
DWORKIN, 2009). A apari¢cdo dos cometas Hyakutake e Hale-Bopp proporcionou um maior
conhecimento sobre o inventéario da quimica de espécies volateis dos cometas e da conexao
entre 0 meio interestelar e esses corpos. A presenca de algumas moléculas orgénicas na
superficie cometaria como HCOOH, HNCO e NH,CHO, bem como formaldeido e metanol, é
consistente com uma origem nos graos interestelares onde atomos de hidrogénio reagem com
CO, seguidos da adicdo dos atomos de C, O e N. Tais moléculas sdo precursoras dos
aminodcidos, que para se formarem dependem da abundancia e sobrevivéncia desses

precursores na presenca de campos de radiacéo.

1.4 A glicina

A glicina (NH,CH,COOH) é o mais simples dos aminoacidos proteiniceos e esta
presente em grande gquantidade nas proteinas e enzimas de todas as formas de vida na Terra.
Embora ndo tenha ainda sido observada no MI, mesmo com diversas tentativas de buscas
(KUAN et al., 2003), foi detectada junto com seus precursores, por meio de anélise
cromatografica e técnica de is6topos de carbonos, em amostras coletadas do cometa 81P/Wild
2, trazidas para a Terra pela espaconave Stardust (ELSILA; GLAVIN; DWORKIN, 2009).
Uma das principais dificuldades para se observar a glicina no meio interestelar é a baixa
intensidade de suas linhas e a contaminacdo do espectro por varias linhas de outras espécies
presentes nas mesmas regioes.

Na fase gasosa, a molécula é observada em trés conférmeros (I, 11 e 111). No meio aquoso
é encontrada principalmente na forma de glicina zwiteriénica ("NH3CH,COQO"). O zwiterion é
um composto quimico eletricamente neutro, mas, com cargas opostas, que sdo adquiridas por
exemplo por compostos que podem se comportar como acidos e bases a0 mesmo tempo,
como 0s aminodcidos. 1sso possibilita a reacdo da parte acida com a parte basica na solucao
aquosa, gerando um sal, chamado de sal interno. No entanto, na fase condensada encontra-se
cristalizada em diferentes estruturas (PILLING et al., 2013). De acordo com Liu et al. (2008),
a molécula de glicina pode ser encontrada em trés formas cristalinas (o, B, and y-glycine), as

quais sdo diferentes uma das outras pelo angulo entre a ligacdo C-N e 0 modo de vibragdo em
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torno do grupo C-C . De acordo com os autores, essas trés formas da glicina s&o consequéncia
do arranjo da molécula na estrutura cristalina e de varios tipos de interacGes: a) Van der
Waals, b) eletrostatica e ¢) ligacdes de atomos de hidrogénio (pontes de hidrogénio). As
ligacGes do hidrogénio tém um papel essencial na organizacdo da estrutura da glicina

cristalina. A Figura 5 apresenta as estruturas da glicina na fase gasosa, no meio aquoso e no

meio solido.
Gas-phase Solugiio aquosa
*'* : B ii o
T = i v = H
0 = St o - o Z I
N Hm ‘W0 NowH= U ~H . [ ’?C,
‘\_C P C’r -\C ) C _\C ) C; N H\ " P et 0 C//
NS 0O A o) 8 o) . = ‘7\ o 2
H \ HY \ HY \ . T Sy i H = o
H H H ) , B
con!‘ormero I  conformero II conforn1er0 111 cluste'rs da} g'hcma glicina zwiteridnica
1000 . C=10%%) zwiteridnica

Fase solida

diméros da glicina
(amorfa)

cristais de a-glicina
zwiterionica

cristais de pB-glicina
zwiterionica

cristais de y-glicina
zwiterionica

Figura 5 — Estruturas da glicina na fase gasosa, no meio aquoso e na fase sdlida (cristalizada) (adaptado de
Pilling et al., 2013). A seta vermelha indica a forma cristalina da glicina que estudamos nesse trabalho (a.-glicina
zwiteribnica cristalina).

Em ambientes astrofisicos, em diferentes temperaturas, a glicina é exposta a varios
campos de radiacdo (ex. UV, raio-X e raios cosmicos). A molécula pode ser formada
diretamente por meio de reacdes na fase gasosa ou na superficie. A formacao da glicina ou de
seus precursores em gelos interestelares e em outras superficies do sistema solar tem sido
estudada em laboratorios que simulam as condigdes desses ambientes (ex. PILLING et al.,

2011a). No espaco, a presenca desta espécie na forma cristalina, essencialmente do tipo a. e 3,
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depende do grau de hidratagdo. Em cometas e em outros ambientes com grau de hidratagdo
elevado, como por exemplo, luas congeladas, a forma o é mais provavel, devido a possivel
presenca de agua liquida. A B-glicina pode ser encontrada em ambientes quentes, regides HIl
e nas poeiras do Meio Interestelar Difuso (DISM), onde a presenca de agua é suprimida.

A Figura 6 apresenta um esquema das transformacdes das estruturas da glicina cristalina
no espaco apds a sua formacao, por meio de algumas reacdes na fase gasosa ou na superficie.
Devido a baixa temperatura nas nuvens moleculares, a glicina formada por reacdes na fase
gasosa ou na superficie é apresentada na forma de dimeros neutros, tornando-se um sélido
amorfo. No entanto, se o gelo é aquecido, a glicina transformar-se-a4 em cristais de B-glicina.
Ja na presenca de agua a molécula aquecida transformar-se-4 em cristais de a-glicina. Uma
discussdo detalhada sobre as formas da glicina pode ser obtida em Pilling et al. (2013).
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Figura 6 — Esquema das transformacdes das estruturas da glicina cristalina no espago apés a sua formacéo por
meio de algumas reacdes na fase gasosa ou por reacdes na superficie. Fonte: adaptado de Pilling et al., 2011.
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Neste trabalho estudamos, por meio de experimentos realizados em laboratorio, a
estabilidade da molécula de a-glicina (forma supostamente presente em maior abundancia nos
cometas) sob a agdo de raios cosmicos pesados simulados, para entendermos a degradacdo
dessa molécula e seu papel como precursora da vida na Terra. Além disso, estendemos o0s
efeitos da degradacdo medida experimentalmente, utilizando apenas um tipo de fon (°®Ni'!"),

para um conjunto mais realista dos raios cdsmicos.
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2 METODOLOGIA EXPERIMENTAL

Nos experimentos em laboratério foram reproduzidas as condigdes fisico-quimicas
andlogas as encontradas em ambientes espaciais. Em particular, simulamos
experimentalmente o efeito de raios cdsmicos pesados na molécula de glicina em sua fase
condensada (forma zwiterionica cristalina o-glicina). As simulagdes foram realizadas para
analisar a estabilidade, formacdo e destruicdo desse composto organico e de suas especies
correlatas.

Os experimentos foram realizados pelo meu orientador Prof. Dr. Sergio Pilling no ano de
2010 e ocorreram em uma camara de aco inoxidavel, sob condi¢des de ultra-alto vacuo,
acoplada a linha experimental IRRSUD (IRRadiation SUD) do acelerador de ions pesados
GANIL (Grand Accélérateur National d'lons Lourds), em Caen, Franca. As amostras de
cristais de a-glicina foram preparadas fora da cAmara de vacuo em temperatura ambiente
(300 K), por gotejamento da solucédo aquosa da molécula (0.1 Molar) em um substrato de Csl.
A glicina com pureza de 99% foi comercialmente comprada da empresa Sigma-Aldrich. Duas
amostras de glicina cristalina (a-glicina) foram estudadas, sendo os experimentos realizados
em duas diferentes temperaturas (14 e 300 K), que simularam ambientes tais como: gréos de
poeira em nuvens moleculares densas, discos protoplanetarios e cometas. A primeira amostra
foi inserida na camara de ultra-alto-vacuo e bombardeada a 300K (temperatura na qual foi
preparada a amostra). A segunda amostra foi inserida na cdmara a 300 K e resfriada até 14 K,
temperatura na qual ocorreu a andlise. Durante o experimento, a pressao da camara ficou em
torno de 2 x 10°® mbar.

As amostras foram irradiadas por fons de *®Ni'*

com energia de 46 MeV. O fluxo
empregado foi de 2 x 10° fons cm™s™. Os espectros infravermelho da glicina antes e depois de
diferentes fluéncias foram obtidos in-situ pelo espectrometro infravermelho de Transformada
de Fourrier (FTIR), Nicolet — Magma 550, com intervalo de numero de onda de 4000 até 650
cm™ e resolugdo de 1cm™. O espectro do substrato limpo de Csl foi obtido previamente para
subtracdo do fundo. Figura 7 apresenta um diagrama esquematico da cAmara de alto vacuo
onde ocorreu o experimento. O porta amostra da camara pode ser rotacionado 180° e ser
fixado em trés posicdes para permitir que 1) a amostra seja depositada (0 que ndo ocorreu
nesse trabalho, pois, a amostra foi preparada fora da camara), 2) sejam mensurados 0S

espectros infravermelhos e 3) a amostra seja bombardeada pelos ions.
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Figura 7 - llustracfes dos compartimentos da cdmara de ultra alto vacuo. a) Diagrama esquematico da camara
experimental utilizada para o bombardeamento do cristal de a-glicina por ions pesados. Fonte: adaptado de
Pilling et al. (2010a) b) llustracdo do espectrdmetro de infravermelho, do criostato e da bomba de vécuo.
Fonte: adaptado de Seperuelo (2009). c) Ilustracdo do interior da cAmara de ultra-alto-vacuo, onde a amostra de
glicina no substrato de Csl pode ser rotacionada para ser irradiada e 0s espectros serem obtidos pelo
espectrometro de infravermelho de transformada de Fourrier (FTIR).

A densidade de coluna molecular (N), definida pelo nimero de moléculas por cm?
integrado ao longo da amostra (DUARTE, 2009), foi obtida pela relagéo entre a profundidade
otica tv = In(l/lp) e a forca da banda (A). A forca da banda é uma caracteristica intrinseca
referente a0 modo vibracional de uma dada espécie em cm molécula. 1o e | sdo
respectivamente as intensidades da luz antes e depois de passar pela amostra. Visto que a

absorbancia medida pelo espectrémetro FTIR é dada por Absv = log(l/lp), a densidade de
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coluna das amostras de acordo com Pilling et al (2010a) é calculada pela equacgéo derivada da
Lei de Lambert-Beer

N = %f 7,dv = ? x [ Abs,dv [moléculas cm™2], [1]

onde Abs,, = In(l/lp)/ In(10) = 1,/2.3.
Como discutido por Pilling et al. (2011) a espessura da amostra pode ser estimada pela
expresséao
No

M
d= —6.02x1023 ; X 104 (,um), [2]

onde Ny é a densidade de coluna inicial em moléculas cm™, M é a massa molar em g mol™ e
p é a densidade da glicina em g cm™. Neste trabalho nés adotamos a absorbancia do modo de
vibracdo de estiramento da ligacdo C-N para determinar a densidade de coluna da amostra.
Tal ligacdo foi utilizada como referéncia porque é o local de rompimento entre 0s grupos
amina e acido carboxilico (o que descaracteriza a molécula de glicina ao ser rompida). Além
disso, a evolucdo do modo de vibracdo dessa ligacdo em funcdo da fluéncia tem um
comportamento bem definido, em contraste com as outras ligagdes moleculares (Pilling et al,
2013). O valor obtido para a densidade de coluna inicial da a-glicina a 14 e 300 K, foi de
1 x 10" cm™ e 0.3 x 10* cm™ respectivamente. Considerando a densidade média da glicina de
1.16 g/cm®, em ambas amostras, a espessura da amostra foi estimada em torno de 1-2 pm.

Devido a alta velocidade dos ions de *®Nil*

incidentes, a deposicdo de energia na
amostra de glicina ocorre principalmente pelas interac6es inelasticas com os elétrons do alvo
(regime eletrdnico do Stopping Power - Se) (PILLING et al., 2010a). Os projéteis atravessam
cada camada molecular, perdendo uma pequena quantidade de energia ao longo do caminho
da amostra, modificando seu estado de carga e velocidade. As particulas incidentes possuem
energia suficiente para ionizar e excitar moleculas vizinhas, resultando em uma segunda
geragdo de ions, radicais, elétrons, fétons e espécies excitadas. Os ions formados podem
participar de vérias reacGes ion-molécula e serem neutralizados pelos elétrons secundarios
para formarem moléculas estaveis. Os radicais formados podem reagir com outros radicais ou
moléculas para formar novas especies (ANDRADE et al., 2013). Considerando a energia de
46 MeV foi calculado, por meio do software SRIM - Stopping and Ranges of lons in Matte
code, a energia eletrénica e nuclear depositada na amostra de glicina, que foram

respectivamente de 5270 KeV/um e 16,1 KeV/um. A profundidade de penetragdo méaxima
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dos ions na amostra de glicina como calculado é de 17,53 um. Neste caso, o Se - Stopping
Power Eletronico (poder de frenagem do ion ao atravessar a amostra) é pelo menos duas
ordens de magnitude maior que o nuclear. Sendo a profundidade de penetracdo maxima uma
ordem de grandeza maior do que a espessura da amostra, 0s ions atravessam toda a amostra
perdendo apenas cerca de 10% da sua energia garantindo o regime de colisdo ineléstica com
elétrons em toda a espessura da amostra.

Os valores do Se foram calculados usando o SRIM (The Stopping and Range of lons in
Matter), desenvolvido por Ziegler; Biersack; Littmark (1985). Por meio do SRIM € possivel
calcular a perda de energia de cada ion ao atravessar a amostra. Para tanto é necessario
identificar o ion incidente e a composicdo da amostra, aléem de estipular a faixa de energia que

se deseja estudar, conforme Figura 8.
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Figura 8 — Layout da tela inicial do SRIM onde devem ser colocados 0s parametros.

Durante a irradiacdo, ambas as amostras foram analisadas de tempo em tempo pelo
espectrometro de IR. Ap6s ser irradiada até a fluéncia de 1 x 10*® fons cm, a amostra a 14 K
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foi aquecida lentamente até a temperatura ambiente. Durante este processo também foram
tomados diversos espectros infravermelhos da amostra, para avaliar as transformacoes

quimicas durante o aquecimento.

2.1 Espectroscopia infravermelho no estudo da quimica de superficies

O infravermelho (IR) é uma regido do espectro eletromagnético que compreende
comprimentos de ondas maiores que 0s associados a luz visivel, que vado de aproximadamente
400 a 800 nm, mas, menores do que 0s associados a micro-ondas que sdo maiores que 1 mm,
Vérias frequéncias da radiacdo eletromagnética na regido do infravermelho séo absorvidas por
quase todos 0s compostos organicos ou inorganicos, com excecdo das moléculas que nao
possuem um dipolo elétrico permanente, como por exemplo, as que possuem grupos idénticos
ou praticamente idénticos de ponta a ponta. Tais moléculas ndo sdo capazes de absorver
energia no IR, mesmo que a frequéncia da radiacdo seja exatamente igual ao do movimento
vibracional, pois, ndo possuem dipolo elétrico oscilante para acoplar-se ao campo
eletromagnético da radiacdo incidente (PAVIA et al., 2010). O processo de absor¢cdo do IR
ocorre se a vibracdo causar uma mudanga no momento dipolo, resultando em uma mudanca
no nivel vibracional de energia (LARKIN, 2011).

Para a analise das superficies, interessa-nos a regido vibracional do infravermelho, que
inclui radiagdo com comprimento de onda (A) entre 2,5um e 25um, apresentada
principalmente em termos de uma unidade chamada niimero de onda (1/.) em cm™. Assim,
em termos de niimero de onda, essa faixa do infravermelho varia de 4000 a 400 cm™ (PAVIA
et al., 2010), regido do infravermelho médio. De acordo esses mesmos autores, nesse
intervalo ocorre a absorcdo de energia pelas moléculas, que sdo excitadas para atingir um
estado maior de energia. Assim, a energia absorvida serve para aumentar a amplitude dos
movimentos vibracionais das ligacGes moleculares. A relagdo entre a intensidade da radiacao
do IR incidente e transmitida é governada pela lei de Lambert-Beer (LARKIN, 2011). Nesse
processo as moléculas absorvem frequéncias de radiacdo IR equivalentes as suas frequéncias
vibracionais naturais e 0 espectro IR é obtido pela plotagem de um gréafico de intensidade
(absorbancia ou transmitancia) versus nimero de onda.

De acordo com Pavia et al. (2010) os modos mais simples de movimento vibracional em
uma molécula, que ddo origem as bandas de absorcbes no infravermelho sdo os modos de
estiramento (streching) e dobramento (bending). Os termos tesoura (scissoring), balanco

(wagging) e torcao (twisting) sdo também comumente utilizados na literatura cientifica para
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descrever certos tipos de deformacdes vibracionais. Esses modos caracterizam a vibragdo de
alguns grupos estudados nesse trabalho (Tabela 2).

Essas vibracGes sdo chamadas de vibragcdes fundamentais e originam da excitacdo do
estado fundamental para o estado excitado de energia mais baixa da molécula. A presenca de
bandas fracas, conhecidas como bandas harmonicas, de combinacGes e de diferenca,
normalmente gera um espectro um pouco complicado de ser avaliado. As harmdnicas
resultam da excitacdo do estado fundamental para estados de energia mais alta. As bandas de
combinagdo acontecem quando duas frequéncias vibracionais (vi e v2) acoplam-se em uma
molécula, dando origem a vibracdo de uma nova frequéncia dentro da molécula. E as de
diferenca sdo similares as de combinacdo, mas nesse caso resultantes da diferenca entre duas
bandas interativas (vgir = v1 - v2). As transi¢des rotacionais da molécula também podem se
acoplar as vibracgdes de estiramento e dobramento na molécula, dando origem a uma estrutura
fina nessas absor¢des, complicando ainda mais 0s espectros. Nesse caso, devido a excitagdo
simultanea de vibracdes e rotacdes, a banda tende a ser larga em vez de fina no espectro
infravermelho, podendo levar a uma estrutura fina nao resolvida (PAVIA et al., 2010).

O espectrémetro de infravermelho € um instrumento que obtém o espectro de absorcéo
(na maioria dos casos) de um composto quimico no infravermelho. Ele é capaz de produzir
um interferograma, que é um grafico da intensidade versus tempo, ou seja, um espectro no
dominio temporal. Neste trabalho foi utilizado o espectrémetro de transformada de Fourier
(FT) para obtencdo e andlise dos espectros da a-glicina, por meio de um gréafico de
intensidade (absorbancia) versus frequéncia (nUmero de onda). A transformada de Fourier
(FT) é uma operacdo matematica capaz de separar as frequéncias das absor¢des individuais
contidas no interferograma e produzir um espectro (PAVIA et al., 2010). A Figura 9 apresenta
o diagrama esquematico de um espectrdmetro de transformada de Fourier, onde de acordo
com Pavia et al. (2010) o processo acontece da seguinte forma:

1) A energia emitida pela fonte de IR atravessa um divisor de feixes (um espelho
posicionado em um angulo de 45° em relacdo a radiacdo incidente), que a separa em dois
feixes perpendiculares. Um desses feixes segue a dire¢do original e o outro € desviado por um
angulo de 90°. Esse feixe desviado 90° segue para um espelho fixo e é refletido novamente
para o divisor de feixes. O feixe que ndo sofreu desvio segue em direcdo a um espelho mavel,
sendo também refletido de volta para o divisor de feixes, onde os dois feixes se encontram e
se recombinam. Essa recombinacdo d& origem ao interferograma, que contém toda a energia

radiativa da fonte.
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2) O feixe resultante da combinacdo dos dois feixes produzidos atravessa a amostra.
Nesse momento a amostra absorve simultaneamente todas as frequéncias da radiacdo em seu
espectro infravermelho.

3) O interferograma final conterd toda a informacdo de um sinal de dominio
temporal. Como esse é um sinal que ndo pode ser lido pelo homem, por meio de um processo
matematico chamado Transformada de Fourrier, realizado pelo computador para extrair as
frequéncias individuais que foram absorvidas, é possivel entdo, reconstruir e desenhar um
grafico de absorbancia (intensidade) versus numero de onda (frequéncia). Esse grafico é

reconhecido como um tipico espectro IR.
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Figura 9 — Diagrama esquemaético de um espectrdmetro de transformada de Fourier. Fonte: adaptado de Pavia et
al., 2010.

Os espectros resultantes representam a absorcdo e transmissdo do infravermelho pela
amostra. Tais espectros criam uma impressdo digital molecular, representada pelo pico de
absorcéo correspondente as respectivas frequéncias de vibracdo da molécula. A area do pico
tem uma relacdo direta com a abundancia do material analisado. Conhecendo as frequéncias
gue os varios grupos funcionais absorvem, por meio da literatura, podem-se extrair
informacOes sobre os espectros apresentados. A Figura 10 apresenta alguns modos de
vibracdo no espectro infravermelho da o e B-glicina ndo bombardeadas obtidas de Pilling et
al., (2013).
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Figura 10 — Picos dos modos vibracionais no espectro infravermelho de alguns grupos da a-glicina (espectro
vermelho) e da B-glicina (espectro azul) ndo bombardeadas. Fonte: PILLING et al. (2013).

Além das diferencas estruturais, cristais de o e B-glicina apresentam também diferencas
em seus espectros infravermelhos como, por exemplo, deslocamentos das bandas (ver

detalhes em Pilling et al. 2013). No modo vibracional de estiramento do CN, a-glicina possui

o centro da banda em 1034 cm™ e a B-glicina em 1040 cm™.



3 RESULTADOS E DISCUSSAO

Os espectros IR obtidos das amostras de a-glicina ndo irradiadas e irradiadas em
diferentes fluéncias de ions sdo apresentados nas Figuras 11a e 11b, respectivamente para a
amostra a 14 e a 300 K. Por meio desses espectros é possivel comparar o efeito das diferentes
fluéncias na amostra. Em ambas as figuras, a amostra cristalina ndo irradiada € representada
pelo espectro superior. A seta préxima do pico em 1034 cm™ indica o modo vibracional de
estiramento (stretching mode) da ligacdo C-N na molécula de glicina, empregado para
quantificar a amostra por meio da equacdo 1. As posi¢des dos picos e as forcas da banda de

alguns modos de vibragdo da molécula de a-glicina ndo bombardeada a 14 K estéo listados na

Tabela 2 (Holton et al., 2005).

Tabela 2: Posigdo do pico e valores das forcas da banda de alguns modos de vibracéo do cristal de a-glicina ndo

bombardeado a 14 K .

Posicédo
cm’t

3076, 3040
1596
1505
1413
1334
1131

1112

1034

Assinatura

Vas NH3
v COy
8s NHs
vs COy
o CH,
NH;

pNH;

vCN

Caracterizacéo

Estiramento Assimétrico
Estiramento Assimétrico
Tesoura
Estiramento Simétrico
Balango
Estiramento

Rotacéo

Estiramento

Forca da Banda
A (cm molécula™)

2.17x 10"
8.77 x 10"
439x10"
3.86 x 10™
8.77x 10"
1.43x 1078

47x10"8

1.38 x 108

Fonte: Holton et al. (2005).
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No espectro da glicina a 14 K, as bandas 2080 cm™, 2137 cm™, 2165 cm™, 2336 cm™,

3280 cm™ mostradas na Figura 11a representam respectivamente as espécies filhas CN", CO,

OCN’, CO; e H,0O, formadas com a irradiacdo da amostra (PILLING et al., 2010g;

GERAKINES et al., 1995). Essas espécies foram produzidas por processos quimicos

conduzidos pela interacdo entre ions pesados e a amostra de glicina. No experimento a 300 K
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novas espécies também podem ter sido formadas durante o bombardeamento, contundo,
devido a temperatura relativamente alta da amostra, espécies volateis tais como CO, e H,O
podem ter sido dessorvidas e entdo ndo foram identificadas no espectro da amostra sélida.

A variacdo da abundancia molecular na amostra durante 0 bombardeamento pode ser
atribuida a varios processos: 1) dissociacdo molecular (quantificada pela se¢do de choque de
destruicdo); 2) dessorcdo molecular (moléculas sublimadas da amostra solida devido a
radiacdo incidente); 3) formacdo de moléculas novas (quantificada pela secdo de choque de

formacéo).

3.1. Secéo de choque de dissociagdo
A degradacdo das amostras € apresentada de forma quantitativa nas Figuras 12a e 12b,
para 0s experimentos nas temperaturas de 14 e 300 K, respectivamente. Estas figuras ilustram
a dependéncia da area da banda a uma dada fluéncia sobre a area da banda inicial para trés
diferentes grupos funcionais na molécula de glicina: CN, CH e NH. As secbes de choque de

58Ni11+

dissociacdo da glicina sob acdo dos ions de , levando-se em consideracdo os diferentes

grupos funcionais, foram obtidas pela expressédo
In (ai) =-04.F, [3]

onde ap e a sdo a absorbancia integrada de um dado modo vibracional no inicio do
experimento e a uma dada fluéncia, respectivamente. A varidvel o4 € a se¢do de choque de
dissociagdo em cm? e F é a fluéncia em fons cm™. Os valores das secdes de choque de
dissociagédo (og4) para alguns grupos funcionais da glicina (em diferentes modos de vibragdo
no espetro IR) sdo apresentados na Tabela 3. Nessa tabela é possivel observamos ainda que
para qualquer modo de vibracdo adotado, as secdes de choque de dissociacédo da glicina séo
maiores nas amostras a 14 K. O valor da secdo de choque de dissociagédo da glicina sob acédo

dos fons de Ni*'*

a 46 MeV, considerando a ruptura do C-N, em baixa temperatura € cerca de
23 vezes maior que a secdo de choque determinada & temperatura ambiente. Isso pode ser
devido a alta densidade na amostra a 14 K, que permite a dissociacdo das moléculas com o
impacto dos raios césmicos. Outra explicacdo para a dissociacdo é a possivel reacdo entre as
espécies formadas com outras presentes na amostra. A ligacdo C-N na a-glicina mostrou ser a
mais sensivel durante o bombardeamento da amostra por ions de Ni. Curiosamente, esta
ligagdo € a menos sensivel na amostra a 300 K. Para comparacdo, os valores obtidos por
Pilling et al. (2013) envolvendo protons com energia de 1MeV no cristal de a-glicina a 300 K

sdo também apresentados. Comparando somente os dados a 300 K de diferentes projéteis,
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observamos que a sensibilidade do N-H é muito maior que dos outros grupos, quando ions
pesados sdo envolvidos. Para o bombardeamento envolvendo prétons rapidos as ligacGes

moleculares sdo destruidas de modo similar.
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Figura 12 — Evolugdo da absorbéncia integrada dos modos de vibracgéo selecionados (CN, CH e NH) do cristal
de a-glicina em funcdo da fluéncia do ion. a) amostra a 14 K b) amostra a 300 K. As linhas representam o
melhor ajuste empregando a equacéo [3].
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" Tabela 3 — Sec¢des de choque de dissociagdo considerando modos de vibragao especificos (CN, CH e NH) do
cristal de a-glicina bombardeado por fons de *®Ni*** com energia de 46 MeV a 14 e 300 K. Para comparacao, 0s
valores obtidos por Pilling et al. (2013) envolvendo prétons com 1MeV a 300 K séo também apresentados.

o4 (10™ cm?)

Grupo o4 (10" cm?) o4 (10" cm?) [o4(14K) / 300k
14k 300k Jo4 (300K)] de Pilling et al. (2013)
CN* ~3 1.3 23.1 2.5
CH 1.7 ~2 8.5 2.1
NH 2.4 6.9 35 3.1

3.2 Novas Espécies

Para a amostra bombardeada a 14 K foi possivel determinar a secdo de choque de
formacdo de novas espécies produzidas, tais como OCN’, CO, , CN" e H,0. A formacéo de
H,O na amostra sugere a formacdo de ligacdo peptidica entre moléculas de glicina. As
ligacOes peptidicas acontecem entre o grupo carboxila de uma molécula com o grupo amina
de outra molécula de aminoéacido. Este tipo de ligacdo nos organismos vivos € a base para a
producdo de proteinas (cadeias de aminoacidos presos por ligacdes peptidicas).

Como discutido por de Barros et al. (2011), a evolucdo da densidade de coluna das novas

espécies produzidas na amostra é melhor descrita pela equagéo

Nie = No. . (F = (228 ) | F2), [4]
onde N é a densidade de coluna das espécies filhas em moléculas cm, N é a densidade de
coluna inicial da espécie pai em moléculas cm™, F é a fluéncia em fons cm™, ogx € Gy S0 as
secdes de choque de formagdo e de dissociacéo das espécies filhas em cm?, respectivamente, e
o4 a secdo de choque de dissociagdo da espécie pai.

A Figura 13 mostra a evolugdo quimica da amostra a 14 K em termos da densidade de
coluna das espécies em funcédo da fluéncia. Observamos o decréscimo da densidade de coluna
da glicina em funcdo da fluéncia em contraste com o aparecimento de novas espécies
produzidas CN", CO, OCN’, CO, e H,0. Para comparacdo, a variagdo da densidade de coluna
da glicina no experimento realizado a 300 K, em funcdo da fluéncia dos ions, também ¢é
apresentada. A evolucdo da densidade de coluna da glicina em ambos experimentos foi

descrita pela simples relacéo:
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N = Nyexp(—oy . F), [5]

onde N é a densidade de coluna em moléculas cm™, Ny a densidade de coluna inicial em
moléculas cm, F é a fluéncia em fons cm™ e o4 a sessdo de choque de dissociacdo em cm?.
Os tracos vermelhos na Figura 13 sdo os melhores ajustes obtidos pelas equacdes [4] e [5].

Lembrando, que para a molécula pai foi utilizada a equacéo [5] e para os filhos a equacgéo [4].

1E18 Glicina 300K (x 4)

1E17 ¢

1E16 ¢

Densidade de Coluna (moléculas cm®)

1E15 ¢

T T T T T T T T T T T
0 2 4 6 8 10

Fluéncia (10" cm?)

Figura 13 - Evolucéo quimica da a-glicina bombardeada a 14 K. Para comparacdo, a evolugdo da densidade de
coluna da glicina no experimento realizado a 300 K é também apresentada. Os tragos vermelhos s&o os melhores
fit obtidos pelas equacdes [4] e [5].

Na Figura 13 podemos observar ainda que a abundancia da 4gua aumenta continuamente,
bem como de outras espécies filhas até o final da experiéncia. E interessante notar que na
fluéncia de 1.5 x 10 fons cm™ a quantidade produzida de 4gua é muito similar & quantidade
remanescente de glicina (~5 x 10 cm? = 5% do ntimero de moléculas de glicina presente no
inicio do experimento). Para fluéncias maiores que estas, a composi¢do da amostra nao teve
mudancgas significantes (exceto pelo grande decréscimo da glicina em funcao da fluéncia).

O decréscimo da densidade de coluna da glicina, como dito anteriormente, ocorre
segundo a Equacdo [5]. No entanto, em baixas temperaturas isto somente é valido até as

fluéncias em torno de 1 x 10* fons cm™. Depois dessa fluéncia nds observamos que a amostra
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é¢ bem menos destruida em funcdo da fluéncia, que no inicio do experimento. Um
comportamento similar foi também observado por Pilling et al. (2013) no experimento da
a-glicina a 300 K bombardeada por 1MeV de prétons, na fluéncia maior que 10** fons cm™
No nosso experimento, tal comportamento pode ser explicado por alguns efeitos de
compactacdo na amostra, mudancas nas estruturas cristalinas ou novas moléculas de glicina
produzidas a partir de suas espécies filhas. Isso poderia ser investigado utilizando-se is6topos
da glicina (ex. NH,CH,"*COOH) em futuros experimentos.

No experimento a 14 K observamos o processo de moléculas novas. As moléculas de
CN’, CO, e CO alcancaram uma producdo méxima em torno da fluéncia 6.0 x 10** fons cm™.
Apbs essa fluéncia, suas abundancias decresceram. Observamos ainda que a abundancia da
molécula de agua e 0 OCN" aumentaram com o aumento da fluéncia. Em torno da fluéncia de
1.0 x 10% fons cm™, cerca de 93% da molécula de glicina (a 14 K) foi dissociada pela ac&o
dos raios cosmicos, transformando-se nas espécies filhas (CN’, CO, OCN’, CO; e H,0). Os
outros 7% podem ter sofrido o sputtering induzido pelo impacto dos ions pesados
(SEPERUELO et al., 2009; PILLING et al., 2010a; 2010b).

A determinacdo da densidade de coluna da &gua nos experimentos ndo é uma tarefa facil
porque algumas bandas de infravermelho da molécula de glicina possuem o0 mesmo nimero
de onda das bandas da agua. Contudo, a seguinte metodologia foi empregada para estimar a
densidade de coluna da &gua: foi integrada somente a parte esquerda da absorbancia do
infravermelho da &gua (entre o nimero de onda 3628 cm™ e 3300 cm™) e multiplicada pelo
fator 2. A parte esquerda desta banda é virtualmente livre de bandas de outras espécies
presentes no atual experimento.

A Tabela 4 mostra as secdes de choque de formagéo e dissociacdo de algumas novas
especies (CN’, OCN’, CO,, CO e H,0) identificadas durante o0 bombardeamento do cristal de
a-glicina a 14 K. Os valores foram obtidos por meio da Equacdo [4] junto aos dados
experimentais. A secdo de choque da 4gua pode ser também interpretada como uma segéo de

choque de formacao de ligagdes peptidicas na amostra.
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Table 4: Segdes de choque de formacdo das espécies produzidas pelo bombardeamento
da glicina por 46 MeV **Ni'** a 14 K.

Espécies Filhas or (10 cm?) 64 (102 cm?)
CN’ 0.14 <0.1
OCN’ 0.24 <0.1
CO, 0.98 <0.1
CO 1.30 <0.1
H,O 4.20 1.6

A grande formacéo de agua no inicio do experimento (fluéncias menores que 1.8 x 10*
fons cm™) sugere a formacdo de ligagBes peptidicas entre as moléculas de glicina com a
liberacdo da &gua, pois, mesmo que houvesse uma contaminacgdo de agua devido a deposi¢édo
de gas residual, essa ndo seria tdo grande. Para fluéncias acima de 2.5 x 10*? fons cm™
(quando a glicina ja estava muito empobrecida na amostra), 0 pequeno aumento da
abundancia da agua pode ser um resultado da deposicdo residual de gas no substrato. A
ligacdo peptidica (Figura 14) ocorre pela ligacdo entre o carbono do grupo acido carboxilico
de um aminoécido com o nitrogénio do grupo amina de outro aminoacido formando o grupo
amida com a liberacdo da molécula de agua. Tal ligacdo intermolecular entre aminoacidos € a
base para a producdo de longas cadeias moleculares como, por exemplo, 0 que ocorre na

formacao das proteinas.

|
H
H\N/cl’\c%o |
| mn |7t H Pl /C\C%O T
H\ _C ¢0 H N/|\
NS | &
H.0 H H OH ligacao i OH
peptidica

Figura 14 — Esquema da ligacéo peptidica e formacédo de amida.
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A formacdo da ligacdo peptidica neste estudo foi monitorada pelo aparecimento da
molécula de agua bem como o aparecimento sutil do pico no espectro do IR em torno de
1650 cm™, apés o bombardeamento das moléculas de glicina por fons anélogos aos raios
cosmicos. Isso foi também sugerido por Pilling et al. (2013) em um experimento similar
envolvendo raios cosmicos leves (prétons de 1 MeV). Em adicdo, de acordo com Kaiser et al.
(2013), a formacdo de polimeros de amino &cidos, especialmente dipeptideos, € de crucial
relevancia para o processo pré-bidtico que precedeu o inicio da vida na terra. Uma vez trazida
para 0 planeta por meteoritos e cometas (Ord, 1961), dipeptideos teriam agido como
catalizadores na formacao de agucares e enzimas (Weber; Pizzarello, 2006).

Kaiser et al. (2013), em um experimento que simulou gelos analogos aos do meio
interestelar a 10 K, contendo uma mistura de gases (ex. diéxido de carbono, aménia e
hidrocarbonetos), bombardeados por elétrons energéticos, também encontrou intensas
absorcdes no espectro do IR, entre 0s nimeros de onda ~1600 cm™ and 1700 cm™, atribuidos
ao grupo amida. A Figura 15 apresenta os picos no infravermelho referente aos modos de
vibracdo das amidas presentes nos residuos organicos remanescentes da amostra aquecida até
300 K. Uma explanacdo mais detalhada sobre os tipos de amidas resultante desse experimento

pode ser encontrada em Kaiser et al. (2013).
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Figura 15 — Espectros do infravermelho apresentando os picos resultantes dos modos de vibracdo do grupo
amida encontrado entre os residuos organicos da amostra do gelo preparado pela mistura de CO,, NHj e
hidrocarbonetos irradiado por elétrons energéticos, aquecido até 300 K. Fonte: Kaiser et al (2013).

De acordo com Kaiser et al. (2013) a absorcdo em 1667 cm™, apresentada na Figura 15, é
assinada pelo modo vibracional de estiramento da carbonila do grupo amida I. A absor¢do em
1590 cm™ deve representar o pico da amida Il, resultante da combinacdo dos modos de
vibracdo bending do N-H e estiramento do C-N. J& a amida Il1, banda tipicamente mais forte
que as absorcdes da amida | e 11 deve estar obscurecida pela banda larga em torno de 1380
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cm™. Além da anélise no infravermelho, Kaiser et al. (2013) realizou analises dos residuos
organicos de tais experimentos & temperatura ambiente, por meio da técnica de eletroforese
capilar em microchips. Essa analise demonstrou a formacao de nove diferentes aminoacidos e

de pelo menos dois dipeptideos Gly-Gly and Leu-Ala (Figura 16).
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Figura 16 — Resultado da analise dos residuos produzidos com a irradiacdo do gelo misturado com CO,, NH; e
hidrocarbonetos, por meio da eletroforese capilar em microchips. Os picos preenchidos pela cor vermelha
caracterizam os dipeptideos identificados. Fonte: Kaiser et al (2013).
3.3 Aquecimento da amostra

Apbs 0 bombardeamento por fons pesados (fluéncia maxima de 1 x 10™ fons cm?), a
amostra da glicina a 14 K foi lentamente aquecida até a temperatura ambiente em condicGes
de ultra-alto-vacuo. Durante este processo, varios espectros infravermelhos foram obtidos
para avaliacdo das mudancas quimicas durante o aquecimento. Exemplos desses espectros sao
apresentados na Figura 17.

A Figura 17 mostra a evolucdo nos espectros infravermelho de 3550 até 600 cm™ da
amostra de a-glicina bombardeada sob a fluéncia de 1x10™ fons cm™ a 14 K, durante o
aquecimento até a temperatura ambiente. A temperatura de cada espetro é indicada. A
proposito de comparacdo, 0 espectro superior mostra a amostra a 14 K ndo bombardeada. A
banda associada ao CO (~2137 cm™) é a primeira banda a desaparecer durante o aguecimento,
indicando uma répida evaporacao do CO. Esta espécie foi completamente dessorvida a 100 K.
Algumas modificacdes cristalinas no perfil da 4gua a 3300 cm™ s&o também observadas no
espectro obtido a 100 K. O espectro a 180 K mostra que moléculas tais como CO,
(~2336 cm™) e CN- (2080 cm™) foram completamente dessorvidas da amostra e que a agua
representa somente uma pequena fracdo da amostra. Durante o aquecimento da amostra, a
banda do OCN, inicialmente a 2165 cm™ no espectro a 14 K, deslocou-se em direcéo a

numeros de onda maiores. Este comportamento foi observado por Pilling et al. (2010a) no
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gelo de H,0O:NH3:CO (1:0.6:0.4) bombardeado em condicdes similares. Os autores sugerem
que tais bandas observadas em altas temperaturas pode estar associadas com 0 composto

alifatico ndo volatil isocianida R-N=C (~2150 cm ™).
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Figura 17 — Espectros infravermelho do bombardeamento da glicina sob a fluéncia de 10" fons cm™ durante
aquecimento da amostra de 14 K para 300 K. Para comparacdo o espectro superior mostra a amostra a 14 K ndo
bombardeada.

A Figura 18 mostra uma comparac¢do entre o espectro bombardeado (14 k e 300 K) apds a
fluncia de 1 x 10% fons cm? A propésito de comparacdo o espectro da amostra
bombardeada a 14 K depois de aquecida até a temperatura ambiente é também dado (curva
intermediaria). A Figura 18a apresenta espectros infravermelho de 3600 cm™ até 600 cm™ e a
Figura 18b mostra uma ampliacdo em torno da regido de impressdo digital de espécies
moleculares (1500-500 cm™). A regido de impressdo digital no espectro infravermelho é a
regido que apresenta padrdo Unico de vibracdo de cada molécula. Como discutido
previamente, 0 CO (~2137 cm™), CN" (2080 cm™), CO, (~2336 cm™) e H,O (~3280 cm™),
formados a 14 K, ndo sdo observados no espectro processado da glicina aquecida até 300 K,
mostrando que foram dessorvidos. A molécula OCN™ (~2165 cm™) ndo foi observada na
amostra bombardeada a 300 K, no entanto, tal espécie esta presente, em pequena quantidade,
no espectro da amostra aquecida até 300 K. Isso sugere que uma fracdo do OCN- (ou outra
espécie XCN"), pode estar presa dentro da estrutura cristalina da amostra bombardeada a 14 K
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e continua 14 mesmo depois da amostra ser aquecida até 300 K. Esse cenério desencadeado
pelo bombardeamento de ion no gelo foi simulado teoricamente por Anders and Urbassek
(2012).

A banda do grupo amida (1600-1700 cm™) possivelmente est4 associada com a formagéo
da ligacdo peptidica. Esta ligacdo envolve moléculas de glicina e € mais evidente no gelo
bombardeado a 14 K no que a 300 K.
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Figura 18 — Espectro da glicina bombardeada sob a fluéncia de 1 x 10* fons cm™ nos experimentos a 14 K
(curva inferior) e a 300 K (curva superior). A proposito de comparacdo, o espectro da glicina bombardeada a 14
K seguida de aquecimento até 300 K é também dado (curva do meio). a) Regido de 3600-600 cm™. b) Regi&o
das impressdes digitais das moléculas (2200 - 600 cm™).
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4 IMPLICACOES ASTROFISICAS

4.1 Meia vida da glicina

O depdsito de espécies organicas simples, encontradas no meio interestelar tais como
CH,4, H,CO, CH3OH via cometas e meteoritos, na Terra primitiva foi sugerida como o
principal recurso para formacdo de compostos organicos pré-bidticos tais como 0s
aminoacidos (ex. CRONIN, 1998; GLAVIN; DWORKIN, 2009). Existe também, na
literatura, a hipotese que precursores moleculares importantes para a origem da vida na Terra
foram primeiramente formados no espaco e subsequentemente trazidos para a Terra por meio
de eventos de impactos (ORO, 1961; CHYBA; SAGAN, 1992). A glicina, o mais simples
aminoacido encontrado nas proteinas de todas as formas de vida na Terra, ainda ndo foi
encontrada no meio interestelar. De acordo com Holton et al. (2005), um limite superior para
a densidade de coluna desta espécie nas nuvens moleculares poderia ser de 10*%-10"
moléculas cm™, mas, a quantidade de glicina interestelar na fase gasosa é ainda desconhecida,
existindo uma questdo em aberto sobre a abundancia suficiente da glicina para se tornar cristal
nos ambientes espaciais. Berstein et al. (2002), por meio de um experimento, mostraram que a
glicina pode ser produzida da fotélise de gelos andlogos aos graos interestelares por luz UV.
Kaiser et al. (2013) apresentaram a formacdo da glicina e do dipeptideo Gly-Gly como
resultado da irradiacdo de elétrons energéticos em gelos misturados com gases analogos ao do
meio interestelar. Entdo, levando em consideracdo que a glicina pode ser formada em varios
ambientes espaciais por interacdo com a radiacdo, esta molécula e a formacdo de outras
importantes biomoléculas tém sido estudadas em experimentos usando agentes ionizantes
como fotons, UV (ex. GUAN et al. 2010; PEETERS et al. 2003; TEN KATE et al. 2005;
FERREIRA-RODRIGUES et al. 2011), Raio-X (ex. PILLING et al. 2011), Feixe de elétrons
(ABDOUL-CARINE; SANCHE, 2004) e fons rapidos (GERAKINES et al., 2012).

Neste trabalho, a meia-vida da molécula de glicina em duas temperaturas foi estimada
considerando sua interagdo com 0s Varios outros constituintes dos raios cosmicos, a partir dos
dados experimentais obtidos com o bombardeamento dos ions de Ni. Para calcular a
sobrevivéncia da molécula no Ml e no SS, baseamo-nos nos experimentos com acido férmico
de Andrade et al. (2013), onde consideramos que a secdo de choque de dissociacdo é uma
funcdo do stopping power eletrénico (Se). De acordo com esses autores, quando 0s ions
passam através da amostra alvo, eles continuamente transferem suas energias para as
moléculas do gelo. Esses ions tém energia suficiente para ionizar e excitar as moléculas

vizinhas, resultando em uma segunda geracdo de ions, radicais, elétrons, fotons e espécies
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excitadas. Para os feixes de ions de altas velocidades, a energia dos projéteis e 0 momento sdo
principalmente transferidos para a amostra por meio da interagdo ion-elétrons (stopping power
eletrénico).
As secdes de choque de dissociacdo a 14 e 300 K, foram estimadas pela expressao [6],
que mostra suas dependéncias com o stopping power eletronico
oq =aSem, [6]
onde o4 é a secdo de choque de dissociacdo em cm?, a e n sdo valores encontrados pelo ajuste
da funcéo dos dados experimentais, como mostrado na Figura 19. Esses fatores, mostrados na
Tabela 5, sdo estimados para a molécula de glicina a 14 e 300 K, por meio de dados
experimentais sobre H e Ni. Para os fons H" nos utilizamos o valor do Se referente a 0.8 MeV
e 1 MeV e secdo de choque de 2.9 x 10" cm? e 2.5 x 10™ cm?, para 14 e 300 K,
respectivamente, de acordo com dados de Gerakines et al. (2012) e Pilling et al. (2013). A
secdo de choque estimada para a ac&o dos fons H" (2.9 x 10™ cm?) no trabalho de Gerakines
et al. (2012) refere-se a amostra de glicina + H,O. Para os ions de Ni foi usado o valor de Se
referente a 46 MeV para ambas as temperaturas (14 e 300 K). A secdo de choque utilizada foi

obtida neste trabalho, considerando o grupo C-N (Tabela 3).

F . =aSe" 46 MeV Ni+, 14 K
[ (deste trabalho) @
1E-12 | ]
2 b 3
(\/f?:‘,’/
NA @"\/:\’// 3
.E ) i //?f/ B 6E‘15 n:o. i
S 1E13 | 400K " 4= 8, 3
~ E H ’ . ]
b 1 MeV ol 46 MeV Ni+, 300 K 1
(PILLING (deste trabalho)
1E-14 | 3
o
0.8 MeV H+ 15 K (GERAKINES et al., 2012)
1E-15 — e
10 100 1000

Se (10™ eV/(moléculas cm?))

Figura 19 — Dependéncia da secdo de choque de destruicdo da glicina em funcdo do stopping power eletrénico
nas duas temperaturas (14 e 300 K). Os circulos vermelhos representam os dados referentes ao ion *®Ni***a 14 e
300 K utilizado nesse trabalho.
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Tabela 5: Valores de a correpondentes a cada valor de n a 14 e 300
K, encontrados por ajuste considerando a equacdo o; = a.Se™.

Temperatura n a
(K)
14 1.4 2x10Y
300 0.3 8.6x 10"

Os valores de a e n, uma vez obtidos nas temperaturas de 14 e 300 K, serviram para
calcular a secdo de choque de destruicdo (o4) da molécula de glicina a 14 e 300 K sob
bombardeamento de varios ions em funcdo do Se pela equacdo [6]. O comportamento da
secdo de choque de destruicdo da glicina em fungéo da energia a 14 e 300 K, respectivamente,
¢ apresentada pelas Figuras 20a e 20b. Essas figuras mostram que entre aproximadamente
0.1-10MeV/u, para ambas temperaturas (14 e 300 K), a secdo de choque de destruicao
referente @ maioria dos ions atinge os valores maximos, com maior predominéncia na amostra
a 14K. Isso pode explicar a semelhanga entre as meias vidas da amostra nessa temperatura no
MI (Tabela 8), quando se levam em consideracdo os dois intervalos de energia estudados
(~0.1-1.5x10° MeV/u e ~0.1-10 MeV/u). A energia inicial estudada para cada fon corresponde
a energia da qual o Se é pelo menos dez vezes maior que o Sn (Stopping Power Nuclear)
dentro de um intervalo de energia comum a todos os ions, que compreende a energia de ~0.1
MeV/u - 1.5 x 10° MeV/u. O valor maximo da secdo de choque de destruicdo da amostra sob
acdo da maioria dos ions ocorre em torno da energia de 1MeV/u. E possivel perceber também,
que as secBes de choque em funcdo da energia, referentes a acdo dos ions H e He, sdo
menores na amostra a 14 K do que na de 300 K. O contrario ocorre com a secdo de choque
das amostras em relacdo a acdo dos demais ions, sendo maiores na amostra a 14 K, como
pode ser visto por meio dos valores de secdo de choque apresentados na Tabela 6. Valores
médios da secdo de choque referente a acdo de todos os ions para algumas energias de

projéteis também s&do apresentados na Tabela 6.



46

1E-11 e —
1E-12 kg : " Fe
1E-13 sc

1E-14

%)

21l

1E-15

oq (cm

21l

1E-16

P |

1E-17
14 K

1E-18 2l M A A | MR | 2ol PR
0,1 1 10 100 1000

21l

Energia (MeV/u)

1E-11 —— T —— T ——

TR ETIT

1E-12

PRI |

1E-13

PR |

1E-14

%)

PR |

1E-15

oy (cm

P |

1E-16

PRI |

1E-17

PR |

1E-18 L0yl MR | MR | sl P

0,1 1 10 100 1000

Energia (MeV/u)

Figura 20 - Secéo de choque de destruicéo da glicina sob acdo dos raios césmicos, em fungdo da energia.

a) para o experimento a 14 K e b) para 300 K. A curva tracejada em cinza escuro, em ambos os graficos,
representa a média da secdo de choque de destruicdo da glicina sob a acdo de todos os ions em fungdo da
energia no intervalo estudado.
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Tabela 6 — Valores de o4 referentes a agdo de todos os ions constituintes dos raios cosmicos estudados nesse
trabalho em algumas energias (0.1, 10 e 1000 MeV/u).

0.1 MeV/u 10 MeV/u 1000 MeV/u

fons 14K 300K 14K 300K 14K 300K
Al 42x10% 7.2x10™ 26x107" 6.5x10™ 43x10" 2.7x10™
Ar 55x10™ 7.7x10™ 6.0x10™ 7.8x10™" 1.1x10™ 33x10™
Ca 7.2x10"8 8.1x10™ 75x10" 82x10™" 1.3x10™ 35x10™
of 6.0x 10" 7.8x10™ 51x10" 7.5x10" 8.6x10" 3.2x10™"
Co 3.4x10"% 1.1x10™ 1.5x 10™ 9.5x10™ 3.0x10™ 41x10™
Cr 9.2x10™ 8.6x10™ 1.1x10™ 9.1x10™ 22x10™ 39x10™
Cu 7.8x10" 8.3x10™ 1.7 x 10™ 9.8x10™ |3.7x10™ 43x10"
Fe 83x10™" 8.4x10™ 1.4 x10™ 9.4x10™" 2.7x10™" 4.0x10™"
K 6.5x10™ 8.0x10™ 6.4x10™% 7.9x10™ 1.1x10™ 33x10™
Mg 41x10"% 7.2x10™ 2.0x10™% 6.2x10™ 3.1x10™ 25x10™
Mn 83x10™" 8.4x10™ 1.3x10™ 9.2x10™" 25x10™ 3.9x10™"
Ni 49x10™% 75x10™ 1.6 x 102 9.7x10™ 3.4x10™ 42x10™
P 53x10™ 7.6x10™ 35x10™% 7.1x10™ 6.0x 10™ 29x10™
S 55x10™ 7.7x10™ 43x10" 7.3x10™" 76x10" 3.1x10™
Sc 6.8x10™" 8.0x10™ 8.4x10™" 8.4x10™" 1.5x10™ 36x10™"
Si 55x10™ 7.7x10™ 29x10™ 6.8x10™ 48x 10" 2.8x10™
Ti 74x10" 8.2x10™ 9.1x10™" 8.6x10™" 1.7x10™ 36x10™"
\% 9.0x10™" 8.5x10™ 1.1x10™ 8.7x10™" 1.9x10™ 3.7x10™"
H 1.3x10™ 35x10™ 2.2x10™ 1.4x10™ 3.1x10™ 5.8x10™
He 47x10™ 45x10™ 1.5x10™" 2.2x10™ 2.2x 10" 8.7x10™
C 1.9x10™" 6.1x10™ 3.4x10™ 42x10" 45x10"° 1.6 x 10™
0 28x10" 6.6 x10™ 7.5x10™ 5.0x10™" 1.0x10™ 2.0x10™"
MEDIA | 6.3x10™ 75x10™ 7.1x10"  73x10™ 1.4x10™" 3.1x10™

As Figuras 21a e 21b apresentam a taxa de dissociacdo diferencial da glicina, ou seja, 0

produto entre o fluxo de ions pelas suas respectivas se¢es de choque numa dada energia

(®(E) x o4(E)), sob acdo dos raios cosmicos no MI em fungdo da energia, a 14 a 300 K,

respectivamente. As Figuras 22a e 22b apresenta 0 mesmo, mas, no SS.
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Figure 21 - Taxa de dissociacdo diferencial da glicina sob a¢do dos raios cdsmicos no meio interestelar em
funcdo da energia a) para o experimento a 14 K. b) para 300 K.
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De acordo com as Figuras 21a e 21b observa-se que a taxa de dissociacdo diferencial da
glicina (®(E) x o4(E)) no MI, atinge valores maximos entre aproximadamente 0.1-10MeV/u,
sendo maior na amostra a 14 K que a 300 K sob acéo dos raios cosmicos. Como ja discutido,
isso pode ser devido a alta densidade da amostra com baixa temperatura, possibilitando a
dissociacdo de um maior numero de moléculas do alvo sob o impacto dos raios cosmicos.
Além disso, outra justificativa atribuida poderia ser a da dissociacdo das moléculas por meio
da reacéo entre as espécies formadas com outras ja presentes. E possivel perceber ainda que o
Fe (linha preta) é o elemento que predomina na dissociacdo da glicina no MI. No SS, de
acordo com as Figuras 22a e 22b, sdo os ions de H (linha cinza) e He (linha laranja) os
elementos predominantes na dissociacdo da molécula. Isso pode ser melhor compreendido por
meio dos valores das taxas de dissociacdo (Tabela 7) relacionados a composi¢ao dos raios
cosmicos e aos intervalos de energia estudados. A maior taxa de dissociagcdo da glicina
estimada é a no SS a 300 K. Isso provavelmente acontece porque os fluxos de H e He em
funcdo da energia, nesse ambiente, sdo muito superiores do que no MI, além da secdo de
choque, em relacdo a acdo desses ions ser maior em ambientes mais quentes (ver Tabela 6) .
Em adicdo, o trabalho de Andrade et al (2013) com &cido férmico a 15 K, sob a acéo de raios
cdsmicos mostrou que protons e He galacticos, interagem com camadas mais profundas do
gelo do que os outros ions estudados (C, O e Fe). Isso também ¢é previsto quando calculamos
0 Se do H e do He no SRIM. Para o préton e o He, o Se diminui a medida que a energia
aumenta. Com isso, os ions de H e He perdem menos energia e possuem uma penetracao
perpendicular maior durante a irradiacdo da amostra. Para 0s outros ions o Se inicialmente
aumenta com o aumento de energia, até atingir um ponto maximo, para depois diminuir. Isso
pode explicar a maior taxa de dissociacdo da molécula sob a acdo dos raios cosmicos
incluindo os ions de H e He. Na auséncia da acdo desses ions, em ambas as temperaturas e
intervalos de energia estudados, a taxa de dissociagdo diminui muito, aumentando o tempo de
meia vida da molécula.

De acordo com Andrade et al. (2013) com a integracdo da taxa de dissociacao diferencial
em funcdo da energia ([ @, (E)o 4,(E)dE), é possivel estimar as meias vidas da glicina no

Ml e SS, nas duas temperaturas (14 e 300 K), pela equacao

r=22 5], [7]

onde k é a soma X (J @, (E)o,,(E)dE), para todos os fons. Nessa soma, @, é o fluxo
estimado de raios césmicos (®ycr(E)) entre E e E + dE em fons cm? s™ (MeV/u)* e o4, a

secdo de choque de destruicdo em cm?® em funcdo da energia para um dado fon z. A integracéo
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foi realizada na faixa total de energia estudada ~0.1 — 1.5 x 10° MeV/u, sobre a 4rea abaixo de
uma dada curva nas figuras 21a, 21b, 22a e 22b. A soma X ([ @, (E)o4,(E)dE) foi
calculada pela metodologia de Andrade et al. (2013) com a incluséo da integracdo da curva de
cada constituinte dos raios cdsmicos estudados (12<Z<29), H, He e os ions leves C e O. O
valor de k foi também estimado para a faixa de energia de ~0.1-10MeV (passando a ser
chamado k’), sobre a agdo de todos os ions (Tabela 7). Os valores de k, nessas duas faixas de
energia e devido a interacdo de varios ions constituintes dos raios césmicos galacticos no Ml e

SS, sdo apresentados na Tabela 7.

Tabela 7 — Taxa de ionizagdo k (em s™) da glicina, no Ml e SS, a 14 e 300 K, exposta & irradiacio dos raios
cosmicos nas faixas de energia 0.1 — 1.5 x 10° MeV/u e 0.1-10MeV/u.

MI (Nuvens Densas) SS
14K 300K 14K 300K
k 1.38x 10 2.03x 10 7.96 x 102 1.81x 10
K 1.22x 10" 8.21x 10" 7.96 x 1072 1.80 x 10
Kncr 1.34x 10" 8.30x 10 7.58 x 10 5.80 x 107
Kucr 1.20x 10 5.98 x 107 756 x 10 5.76 x 10

k: Taxa de ionizacio da glicina devido a interagdo de todos os ions (12 < Z < 29, H, He, C e O) no intervalo de energia de ~0,1-1.5x10°
MeV/u. K Taxa de ionizagdo da glicina devido & interagio de todos os fons (12 < Z < 29, H, He, C e O) no intervalo de energia de
~0.1-10 MeV/u. kycr: Taxa de ionizagdo da glicina devido a interagdo dos ions pesados (12 < Z < 29) no intervalo de energia de ~0,1-
1.5x10° MeV/u. Kycr': Taxa de ionizacdo da glicina devido a interacio dos ions pesados (12 < Z < 29) no intervalo de energia de ~0.1-10
MeV/u.

O fluxo dos raios cosmicos galacticos no MI (nuvens densas) foi obtido pela equacao

C,E®3
(E+Eg)3

dada por Webber; Yushak (1983), baseada nas medidas de 'H, 2H, *He e “He obtidas por

baldo e pela sonda VVoyager. Eo € um parametro que esta entre 0 e 940 MeV. Mudancas em Eg

@, (E) = [em™2s = (MeV /W)™, [8]

mudardo substancialmente o espectro de raios cosmicos em baixa energia, mas, quase nao
afeta as particulas em altas energias. Menores valores de Eo representam particulas de raios
cdsmicos com energias mais baixas (Shen et al., 2004). Webber e Yushak (1983) concluiram
que Eo = 300+100 MeV pode explicar a razdo entre 3He/4He. Nos assumimos Eq = 400 MeV
sugerido por Shen et al. (2004) como melhor valor para estimar os fluxos. Na equacéo [8], C,
é a constante de normalizacdo que pode ser estimada para todos os ions em funcdo da
abundancia do H nos raios césmicos de 10° &tomos e constante de normalizacdo
C: = 9.42 x 10*. Com os valores das abundancias dos fons ilustrados no trabalho de Drury,
Meyer and Ellison (2008) nés calculamos as constantes de normalizacdo dos outros ions por
C,= 9.42 x10* (n,/10°), onde n, indica a densidade numérica de um dado atomo de niimero

atdbmico Z em funcdo da densidade numérica do H no MI. Para os &tomos que ndo possuem
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dados sobre a densidade numeérica (ex: Cl, K, Sc, Ti, V, Cr e Mn) foi adotado um valor médio.
A constante C, de cada ion em funcéo da abundancia do hidrogénio no Ml é apresentada na
Tabela Al.

No SS o fluxo dos raios cosmicos foi estimado pela equacdo dada por De Barros et al.
(2011)

Ay
(E)?

@, (E) = Ayexp(—=nE) + [em™2s 7 (MeV /u)™'], [9]

onde A; e A, sdo parametros utilizados para estimar a densidade do fluxo do vento solar em
regides de baixa e alta energia, respectivamente, relacionadas ao intervalo de energia estudado
por De Barros et al. (2011). Nesse trabalho, apenas as regides de energia mais alta foram
utilizadas, por isso, o parametro A; foi desconsiderado. O A; foi estimado para todos 0s ions
em funcédo da abundancia e do A, do H no vento solar dado por De Barros et al. (2011), sendo
de 3 x 10° 4&tomos e A2 = 46, respectivamente. Com os valores das abundancias dos fons no
SS, adquiridas pelo trabalho de Drury, Meyer and Ellison (2008) normalizamos tais valores
em relagdo & abundancia de 3 x 10°® 4tomos de hidrogénio e calculamos o A, de todos os
outros fons por A= 46 (n,/3 x 10%), onde n, indica a densidade numérica de um dado 4&tomo
de nimero atdbmico Z em fungdo da densidade numérica do atomo de hidrogénio no SS. Os
valores de A, e das abundéncias relativas & abundancia do H de cada ion no SS sdo
apresentados na Tabela ALl. A variavel E representa a energia estudada no intervalo de ~0.1-
1.5 x 10° MeV/u e n é um pardmetro em torno de 2400 para o He, Fe e O (De Barros et
al.,2011), desconsiderado nesse trabalho juntamente com o A;.

Uma vez conhecido @, (E) e o4 ,(E) as meias vidas da molecula de glicina (t) no Ml e
SS, a 14 e 300 K, utilizando a equacdo [7], puderam ser estimadas (ver Tabela 8). Para o
alcance de energia de ~0.1 — 1.5 x 10°> MeV/u, as meias vidas foram estimadas utilizando a
metodologia de Andrade et al. (2013). No MI os valores de tempo de meia vida foram de
1.1 x 10* anos (300 K) e 1.6 x 10° anos (14 K). No SS esses valores foram de 1.2 x 10° anos
(300 K) e 2.8 x10° anos (14 K). Outros valores de meia vida por meio dessa mesma
metodologia também foram estimados, mas, com diferente intervalo de energia e composicéao
dos raios cosmicos.

Com intuito de comparacéo, calculamos a meia vida do cristal de a-glycina (t*), exposta
aos ions pesados na faixa de energia de ~0.1-10MeV envolvendo a equacgdo [10] pela
metodologia de Pilling et al. (2010a; 2010b)

=00 [10]

$.0q
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onde ¢ é o fluxo de fons pesados em fons cm™ s, estimado por Pilling et al. (2010a; 2010b) e
o4 é a secdo de choque de dissociacdo em cm™ determinada neste trabalho para o Ml e SS.
Como discutido por Pilling et al. (2010a; 2010b), uma estimativa para o fluxo de ions pesados
(12 < Z < 29) com energia entre 0.1-10 MeV/u no MI é de 5 x 107 fons cm?s™. Na érbita da
Terra, o fluxo dos ions pesados (incluindo os componentes pesados e as particulas energéticas
solares) na mesma faixa de energia é estimado em torno de 2 x 10 fons cm™?s™ (PILLING et
al. 2010a; 2010b). Por meio desta metodologia, como consequéncia da se¢cdo de choque de
dissociacdo da amostra mais fria ser maior, a meia vida da glicina a 300 K foi maior que a 14
K nos dois ambientes. Tal dependéncia da estabilidade com a temperatura foi também
verificada por Gerakines et al. (2012). Os resultados obtidos por meio da metodologia de
Pilling et al. (2010a; 2010b), envolvendo a secdo de choque da glicina sob agdo apenas dos

fons de Ni*'*

a 46 MeV, estimada nesse trabalho, sugerem que regiGes mais quentes no Ml ou
SS poderiam ser melhor alvo para encontrar glicina nos ambientes espaciais do que nas
regibes mais frias. Mas, as meias vidas da glicina estimadas pela metodologia de Andrade et
al (2013), envolvendo outras varidveis, como o fluxo e a se¢do de choque referente a cada ion
constituinte dos raios cosmicos em funcdo da energia, mostraram que sob a ac¢do de todos os
ions a glicina sobrevive por mais tempo em ambientes quentes do MI. No SS a molécula pode
ser melhor encontrada nas regides mais frias sob o bombardeamento de todos os ions e em
regides mais quentes sob a acdo apenas dos ions pesados, sem a interagdo dos ions de H e de
He.

Tabela 8 — Meias vidas t (em anos) da molécula da glicina no Ml e SS, a 14 e 300 K exposta a irradiagdo dos
raios cdsmicos. Para comparagdo as meias vidas determinadas anteriormente por meio da metodologia de Pilling
et al 2010a; 2010 b, nomeadas de t’, s40 também apresentadas. Por fim, um fator da relagdo t /1 foi calculado
para correcdo das meias vidas estimadas pela metodologia de Pilling et al 2010a; 2010 b.

MI (nuvens densas) SS
14K 300K 14K 300K
T 1.6 x 10° 1.1x10* 2.8x10° 1.2x10°
v 1.8x10° 2.7x10° 2.8x10° 1.2x10°
Ther ~1.6 x 10° 2.6 x 10 2.9x10° 3.8x10°
THeR 1.8 x 10° 3.7 x 10" 2.9x10° 3.8x10°
©/ Ther ~1.0 0.42 9.6 x10° 3.2x10™
T >1x10° >3x10° 4x10° 8x10°
Thuer It 0.02 0.01 0.7 0.5
T/t 0.02 0.004 0.007 0.0002
<. Meia vida da glicina devido a interagéo de todos os ions (12 < Z < 29, H, He, C e O) no intervalo de energia de ~0.1-1.5x10° MeV/u. T
Meia vida da glicina devido a interacéo de todos os fons (12 < Z < 29, H, He, C e O) no intervalo de energia de ~0.1-10 MeV/u. THCR:

Meia vida da glicina devido & interagdo dos fons pesados (12 < Z < 29) no intervalo de energia de ~0.1-1.5x10°> MeV/u. Tucr: Meia vida da
glicina devido & interacéio dos fons pesados (12 < Z < 29) no intervalo de energia de ~0.1-10 MeV/u. t": Meia vida da glicina estimada por
meio da metodologia de Pilling et al (2010a; 2010b), envolvendo a ag¢do dos ions pesados (12 < Z < 29) no intervalo de energia de 0.1-10
MeV/u.
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Apresentamos na Tabela 9, para efeito de comparacgdo, valores de meia vida da molécula
de a-glicina no MI (nuvens densas), sob acdo de apenas um agente ionizante, estimada por
outros autores que ndo consideraram a relacdo da taxa de dissociacdo da molécula com a

energia.

Tabela 9 — Meias vidas t (em anos) da molécula da glicina no MI (nuvens densas) sob a acdo de apenas um
agente ionizante, estimadas por outros autores, para efeito de comparacdo com as meias vidas obtidas nesse
trabalho.

Agente lonizante Amostra T (nhuvens densas) Ref.

Lampada UV (10 eV) a-glicina carregada 2.4x10° [
negativamente (300K)

Raio-X Moles (150 eV) a-glicina (300K) 1.8 x 10° 2]

Préton (0.8 MeV) a-glicina (300K) 7.6 x 10° [3]

a-glicina (14K) >3.0 x 10° [4]

®Ni'™" (46 MeV) a-glicina (300K) >1.5 x 10° [4]

[1] Ferreira-Rodrigues et al. (2011); [2] Pilling et al. (2011b); [3] Gerakines et al. (2012); [4] Deste trabalho.

Por meio dos valores de meia vida apresentados na Tabela 9 podemos concluir que se
levarmos em consideracdo a dissociagdo da a-glicina sob a agdo de apenas um agente
ionizante, os valores de meia vida aumentam. Excecdo ocorre perante 0 bombardeamento da
o-glicina (300K) por raio-x moles devido a alta se¢do de choque de dissociacdo da molécula

nessa faixa de energia (Pilling et al., 2011b).
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5 CONCLUSOES

Neste trabalho nds apresentamos um estudo experimental sobre a estabilidade do amino
4cido glicina na fase sélida (o-glicina cristalina) bombardeado por fons de *®Ni***
de 46 MeV (~0.8 MeV/u). As amostras a 14 e 300 K foram expostas até a fluéncia de 1 x 10**

fons cm™ no acelerador de fons pesados GANIL, na tentativa de simular os efeitos dos raios

com energia

cdsmicos pesados e energéticos em ambientes astrofisicos. As amostras bombardeadas e nédo
bombardeadas foram analisadas in-situ utilizando a técnica de espectroscopia no
infravermelho por transformada de Fourier. As secdes de choque de dissociacdo das
moléculas de glicina nas duas temperaturas foram determinadas e as meias vidas destas
espécies em diferentes regiGes espaciais foram estimadas. Nossos principais resultados e
conclusdes foram os seguintes:

1) Os valores obtidos empiricamente, considerando a ligacdo C-N e a acdo do ion de
Ni''* a 46 MeV, mostraram que a 14 K a secéo de choque da glicina é aproximadamente 23
vezes maior que a 300 K. NGs observamos que para qualquer modo de vibracéo utilizado para
quantificar a espécie, as se¢bes de choque de dissociacdo da glicina sdo maiores na amostra a
14 K. A ligacdo C-N foi considerada para determinar a secdo de choque de dissociacdo da
glicina porque € o local de rompimento entre os grupos amina e acido carboxilico, 0 que
descaracteriza a molécula de glicina quando rompida. Além disso, é 0 modo de vibracdo em
funcéo da fluéncia com um comportamento bem definido em contraste com as outras ligacdes
moleculares (Pilling et al., 2013).

2) A secdo de choque de formacdo e dissociacdo de novas espécies produzidas pelo
bombardeamento da amostra a 14 K foram também obtidas e sdo respectivamente: CN™ (0.14
x 10 cm?; <0.1 x 10™ cm?), CO (1.30 x 10 cm?; <0.1 x 10™ cm?), OCN™ (0.24 x 10
cm?; <0.1 x 10 cm?), CO, (0.98 x 10™ cm?; <0.1 x 107 cm?) and H,O (4.20 x 10 cm?;
<1.6 x 10 cm?). Na amostra a 300 K estas espécies também podem ter se formado, mas, néo
foram observadas no espectro, sugerindo que foram dessorvidas. No espectro da glicina
irradiada a 14 K e aquecida até 300 K estas espécies também ndo foram observadas.

3) As meias vidas da glicina no MI foram estimadas pela metodologia de Andrade
et al. (2010), sendo: 1.1 x 10* anos (para a amostra a 300 K) e 1.6 x 10% anos (14 K). No SS
os valores foram 1.2 x 10° anos (300 K) e 2.8 x10° anos (14 K). Pode-se observar que no Ml a
amostra estudada em temperatura mais alta tem meia vida maior. J4 no SS, em ambientes

mais quentes e sob a a¢do de todos os ions constituintes dos raios cosmicos (incluindo os ions
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pesados (12<Z<29) e os ions de H, He, O e C), a meia vida da molécula é menor. Isso se deve
ao fato de que no MI prevalece o efeito dos ions pesados sobre o conjunto total dos ions
constituintes dos raios césmicos, sendo a taxa de dissociacdo da glicina maior a 14 do que a
300 K. No SS os efeitos dos ions leves, especificamente do H e do He, oriundos
principalmente do sol, tornam-se importantes sendo mais intensos no interior do SS, na orbita
da Terra. Além disso, a secdo de choque da glicina referente a acdo do H e do He € maior em
ambientes mais quentes. Com esses resultados, pode-se concluir que para que a glicina tenha
sobrevivido durante a formagdo do SS sob bombardeamento constante dos raios cosmicos, a
molécula deveria encontrar-se protegida como por exemplo no interior de superficies
cometarias ou mesmo de grdos interestelares. Além disso, uma vez que no espaco a amostra
tenha uma espessura maior do que a penetracdo maxima dos ions estimada nesse trabalho
(17,53 pm) é possivel que as camadas mais profundas de um dado gelo astrofisico contendo a
glicina ndo sejam atingidas pelas particulas ionizantes. Dessa forma a glicina sobreviveria
mais tempo do que o estimado para a molécula em contato direto com o campo de radiacéo.

4) Comparando as duas distintas metodologias apresentadas junto a contribuicdo de
diferentes raios cosmicos na destruicdo da glicina em ambientes espaciais analogos (ex:
Andrade et al. (2013) and Pilling et al. (2010a; 2010b), foi possivel encontrar fatores capazes
de corrigir os valores das meias vidas encontrados (Tabela 8). Esses fatores, que serdo muito
teis em futuras investigacdes sobre a glicina, mostram que as meias vidas encontradas pela
metodologia de Pilling et al. (2010a; 2010b), considerando os efeitos dos ions pesados
somente na faixa de energia de 0.1-10 MeV/u, sdo aproximadamente 100-10.000 vezes maior
que as encontradas por meio da metodologia de Andrade et al. (2013). Com isso, é possivel
calcular as meias vidas da glicina por meio da metodologia de Pilling et al. (2010a; 2010b) e
fazer uma correcédo para obter valores mais precisos.

5) A ligacdo peptidica (ligacdo C-N entre o grupo carboxilico de um aminoécido e o
grupo amina de outro aminoacido) foi sugerida devido a liberagcdo de agua no inicio do
experimento (até a fluéncia de 1.8 x 10* fons cm?), formando o grupo amida. O grupo amida
foi certificado pelo aparecimento do pico no infravermelho em torno de 1650 cm™ depois do
bombardeamento das moléculas de glicina por raios cosmicos analogos. O mesmo foi também
sugerido por Pilling et al. (2013) em um experimento similar empregando raios césmicos
leves (prétons a 1MeV) e por Kaiser et al. (2013). Kaiser et al. (2013) mostrou a formacéo
de polimeros de aminoacidos, especialmente dipeptideos, em um experimento onde simulou

gelos interestelares andlogos contendo uma mistura de diferentes gases a 10 K (ex.: didxido
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de carbono, aménia e hidrocarboneto) bombardeado por elétrons energéticos. Os mesmos
amino&cidos foram encontrados no meteorito Murchison.

Acredita-se que a a-glicina estaria presente em ambientes espaciais que sofreram
alteracdes aquosas como em cometas, meteoritos e planetesimais, como discutido por Pilling
et al. (2013). Os resultados desse trabalho sugerem que a molécula de glicina pode ter
sobrevivido tempo suficiente durante a formacdo do sistema solar, para ter contribuido com o
inicio da quimica pré-bidtica em nosso planeta, se protegida do bombardeamento constante
dos raios cosmicos por alguma superficie (interior de superficies cometarias ou de gréos
interestelares). Assim, o estudo da estabilidade da glicina nestes ambientes, diante do
bombardeamento de ions, contribui para o entendimento sobre a estabilidade desse
aminoacido e da pistas importantes para que seja desvendado o enigma sobre a origem da vida
na Terra.
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Tabela Al - Abundancia normalizada no M1 e no SS, constante de normalizacéo (Cz) e A, de varios
constituintes dos raios cdsmicos galaticos em relagdo a abundancia do H.

APENDICE

Z Element Abundancia Abundancia C, A,
normalizada a normalizada a (M1) (SS)
108 4tomos de 3 x 108 atomos
H (M) de H (SS)

1 H 10° 3.00 x 10° 9.42 x 10* 46

2 He 10*8 6.00 x 107 6.30 x 10* 9.2

4 C 10%4 7.54 x 10* 236.6 1.16 x 102
6 0 10%° 1.90 x 10° 297.9 2.91x 10
12 Mg 108 1.19 x 10* 59.4 1.82x 10
13 Al 107 9.50 x 102 47 1.46 x 10
14 Si 1028 1.19 x 10* 59.4 1.82x 10
15 P 10%7 9.50 x 10 0.4 1.45 x 10
16 S 10%° 475 x 10° 75 7.30 x 10
17 Cl 100 1.19 x 10? 0.9 1.82x 10°
18 Ar 101 9.48 x 102 1.2 1.45x 10
19 K 1010 1.19 x 102 0.9 1.82x 10
20 Ca 10¢ 6.00 x 10? 3.8 9.20x10°
21 Sc 100 1.19 x 102 0.9 1.82x 10°
22 Ti 100 1.19 x 102 0.9 1.82x 10°
23 \Y 100 1.19 x 102 0.9 1.82x 10°
24 Cr 1010 1.19 x 102 0.9 1.82x10°
25 Mn 1010 1.19 x 102 0.9 1.82 x10°
26 Fe 1028 9.48 x 10° 59.4 1.45 x 107
27 Co 10008 2.38 x 10! 0.11 3.65x 10°®
28 Ni 1015 5.98 x 102 3.0 9.16 x 10°®
29 Cu 1003 5,98 0.044 9.17 x 107
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