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Resumo

A Fotodessorção de Fragmentos Iônicos Provenientes da Molécula de Ácido

Acético em Ambientes Circunstelares

por Yanna Carolina Martins da Silva

O objetivo deste trabalho foi simular experimentalmente a interação entre fótons

energéticos e moléculas de ácido acético — composto já detectado anteriormente nos

meios interestelar e circunstelar — congeladas nas superf́ıcies de grãos de poeira que

ocorre em envoltórios de estrelas jovens. Esta interação induz alguns processos fo-

toqúımicos, como fotoionização e fotodessorção de ı́ons moleculares do manto de gelo.

Os experimentos foram realizados no Laboratório Nacional de Luz Śıncroton (LNLS)

utilizando fótons com energia na faixa de raios X (525 eV — 560 eV) e a técnica de

Espectrometria de Massas por Tempo de Vôo (TOF-MS). O resultado dos experimentos

são espectros de canais por intensidade, que podem ser transformados em espectros de

massas dos ı́ons dessorvidos do gelo. Os principais ı́ons produzidos foram H+, H2CO+

e CHCO+, onde determinamos o rendimento de dessorção (́ıons/fóton) de cada espécie,

bem como suas rotas de produção. Conhecendo o fluxo de fótons emitidos pela estrela

em um ambiente circunstelar e caracteŕısticas dos grãos de poeira, podemos obter a taxa

de produção desses ı́ons nesses ambientes. Como a abundância de uma molécula depende

das taxas de formação, destruição e dessorção, estes resultados mostram o quanto o pro-

cesso de fotodessorção iônica contribui para o enriquecimento molecular em ambientes

circunstelares.
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Abstract

The Ionic Fragments Photodesorption from Acetic Acid Molecule on

Circumstellar Environments

by Yanna Carolina Martins da Silva

The aim of this work was to simulate experimentally the interaction between ener-

getic photons and acetic acid — a compound detected on interstellar and circumstellar

environments — frozen on grain mantles, a situation that occurs at young stellar en-

velopes. This interaction induces some photochemistry processes, like photoionization

and photodesorption of molecular ions from ice mantles. The experiments were carried

out at the Brazilian Synchrotron Light Source (LNLS) using X-Ray photons (525 eV —

560 eV) and the Time of Flight Mass Spectrometry (TOF-MS) technique. The results

of the experiments are spectra of channels versus intensity, that can be transformed

into mass spectra of ions desorbed. The main ions were H+, H2CO+ and CHCO+,

so that we determine the photodesorption yield (ions/photon) of each ion, as well as

their reaction routes. Knowing the photon flux emitted by the star at a circumstellar

environment and characteristics of the grains, we can obtain the production rate of the

ions in these environments. Since the abundance of a molecule depends on the rates

of formation, destruction and desorption, these results show how the photodesorption

process contribute to the molecular enrichment on a circumstellar environments.
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vermelho) e 560 eV (em azul). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25

3.3 Espectro de massas por rendimento iônico parcial dos fragmentos dessor-
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do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 527 eV. . . . . . . . . . . 56

D.11 Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão
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dessorção do gelo de CH3COOH promovido por fótons de 533.5 eV em
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função do tempo de vôo dos fragmentos. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67
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Caṕıtulo 1

Introdução

Neste caṕıtulo falaremos brevemente dos ambientes em que se dão as interações de

interesse nesse trabalho, bem como uma classe especial de moléculas orgânicas relevan-

tes no contexto astroqúımico. Também serão apresentados os objetivos do trabalho e

algumas das implicações deste estudo. No Caṕıtulo 2, apresento os detalhes da metodo-

logia dos experimentos, técnicas utilizadas e configurações empregadas no laboratório.

No Caṕıtulo 3, mostro os resultados experimentais comparados à literatura vigente. No

Caṕıtulo 4, exponho aplicações da análise feita para um ambientes circunstelar e serão

dadas as ideias finais do projeto.

1.1 Ambientes Astrof́ısicos

O meio interestelar (MI) é conhecido por abrigar uma rica qúımica, com moléculas

contendo carbono, oxigênio, nitrogênio, dentre outros elementos, como podemos ver na

Tabela 1.1. Esse fato é surpreendente, uma vez que a quantidade de radiação emitida

pelas estrelas poderia fragmentar ou mesmo destruir moléculas mais complexas. Atual-

mente, sabemos que as moléculas podem ser encontradas em nuvens moleculares, onde

estão protegidas, graças à presença de material (poeira e grãos) capaz de absorver a

radiação externa, como o ultravioleta (UV).

As nuvens moleculares são frias (∼ 10 K) e ricas em moléculas — a presença

da maior parte dessas espécies pode ser explicada por reações qúımicas na fase gasosa

entre ı́ons e moléculas. No entanto, a formação de algumas moléculas, como o etanol

1
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Tabela 1.1: Algumas das moléculas de 2 a 8 átomos detectadas no meio interestelar.
Adaptado de https://www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules

2 átomos 3 átomos 4 átomos 5 átomos 6 átomos 7 átomos 8 átomos

H2 CO2 C3O C5 C2H4 CH2CHCN CH3COOH
C2 CH2 NH3 CH4 CH3OH CH3CHO HCOOCH3

CO HCO HNCO HCOOH CH3CN CH2CHOH CH2OHCHO
OH HCN H2CO H2C2O HC2CHO CH3NCO CH3C3N
O2 H2O H2O2 CH3O NH2CHO CH3C2H CH3CHNH

(CH3CHOH) e etilenoglicol (OHCH2CH2OH), já detectadas no meio interestelar, não

pode ser explicada dessa forma. Uma possibilidade é a formação a partir de radicais em

mantos de gelos1 na superf́ıcie de grãos interestelares que residem nessas nuvens (Oberg,

2016).

Uma das maiores questões na área de Astroqúımica é a formação e destruição

de moléculas na fase gasosa versus fase condensada. Um fator muito importante nessa

diferenciação é a temperatura, visto que, para valores muito altos, não há como o manto

de gelo continuar intacto e as moléculas serão dessorvidas (liberadas) da superf́ıcie do

grão. Podemos contextualizar esse tema na evolução de uma estrela de massa solar,

como mostrado na Figura 1.1.

Figura 1.1: A formação de uma estrela de tipo solar começa com o colapso de frag-
mentos de uma nuvem molecular. Durante o colapso, há a formação do disco e outflows.
O material remanescente da nuvem molecular é acretado pela estrela ou dissipado, re-
sultando em uma estrela de pré sequência principal com um disco. Figura adaptada de
Oberg (2016).

1O termo gelo será usado neste trabalho como um sinônimo para filme molecular, sendo assim, pode
ter qualquer composição, e não apenas água.

https://www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules
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As protoestrelas permanecem envoltas em materiais como gás, poeira e grãos, e a

composição desse material pode variar consideravelmente entre nuvens diferentes e até

entre envoltórios de diferentes protoestrelas formadas pela mesma nuvem. Entretanto,

Boogert et al. (2015) sugerem que há certas tendências na constituição dos mantos de

gelo: o gelo de água2 é o mais abundante, seguido por CO e CO2, mas CH4, NH3 e

CH3OH também são detectados em alguns objetos.

A baixas temperaturas (< 20 K), espécies atômicas como H, N, C and O formam

moléculas simples em superf́ıcies de grãos e em regiões de alta abundância de hidrogênio,

a reação de hidrogenação pode formar moléculas como H2O, NH3 e CH4. Gelos inte-

restelares sofrem mais processamento pela exposição à radiação UV e raios X, além de

processos térmicos. Trabalhos experimentais que simulam os mantos de gelos em grãos,

mostram que a radiação UV pode dar origem à formação de moléculas mais complexas,

como NH2CHO e C2H5OH (Burke & Brown, 2010), de forma que o gelo atua como um

substrato, catalisando as reações qúımicas em sua superf́ıcie. Um sumário de alguns dos

processos f́ısicos e qúımicos t́ıpicos em gelos interestelares é mostrado na Figura 1.2. Já

as altas temperaturas (> 100 K) estimulam a sublimação dos mantos, o que aumenta a

abundância das moléculas na fase gasosa.

Figura 1.2: Esquema que mostra as principais rotas de processamento de gelos in-
terestelares que acontecem em ambientes astrof́ısicos. Figura adaptada de Burke &
Brown (2010).

2Rotineiramente nos referimos a gelos de algumas moléculas, o que significa que essas moléculas foram
submetidas a baixas temperaturas e condensaram na superf́ıcie de grãos, formando mantos de gelos das
mais variadas composições.
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Segundo Oberg (2016), o consenso atual é de que as moléculas orgânicas mais com-

plexas são formadas principalmente através da qúımica de gelo em grãos, e esse cenário

não ocorre somente em hot cores de regiões de formação estelar para estrelas de alta

massa. Compostos complexos têm sido detectados em ambientes como a protoestrela de

tipo solar e baixa massa IRAS 16293-2422. Foi no envoltório desse objeto estelar jovem

que Jørgensen et al. (2012) detectaram pela primeira vez a molécula de glicoaldéıdo

(HCOCH2OH) próxima a uma estrela de tipo solar. Também nessa região foram de-

tectadas as moléculas de formiato de metila (HCOOCH3) e ácido acético (CH3COOH)

(Shiao et al., 2010).

As três moléculas citadas acima são isômeras, ou seja, possuem a mesma fórmula

molecular mas fórmulas estruturais diferentes (Figura 1.3). O ácido (a), o éster (b) e o

carboidrato (c) constituem a primeira tŕıade de isômeros detectada no meio interestelar.

(a) Ácido acetico
(b) Formiato de Metila

(c) Glicoaldéıdo

Figura 1.3: Tŕıade de isômeros C2H4O2: em A) CH3COOH, em B) HCOOCH3, em
C) HCOCH2OH. Em branco são representados os átomos de hidrogênio, em preto os
átomos de carbono e em vermelho os átomos de oxigênio.

A comparação entre a abundância dos isômeros citados mostra que o formiato

de metila é mais abundante que o ácido acético em ambientes interestelares (Remijan

et al., 2003) e circum-estelares (Cazaux et al., 2003). Essas duas moléculas, por sua

vez, são mais abundantes que o terceiro isômero, glicoaldéıdo (Bennett & Kaiser, 2007).

Curiosamente, o ácido é precursor da glicina — o aminoácido mais simples — assim

como o açúcar está para a ribose — componente central do RNA3 (Burke et al., 2015).

Entretanto, o éster que é o mais abundante dos três, não é precursor direto de nenhuma

molécula biogênica.

3Sigla para Ácido Ribonucleico, molécula responsável pela śıntese de protéınas na célula.
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1.2 Processos Fotoqúımicos em Ambientes Circunstelares

Em ambientes circunstelares, é comum a presença de moléculas nas fases gasosa e

condensadas na superf́ıcie de grãos. Essa diferenciação pode ser associada à proximidade

da molécula com a estrela, de modo que quanto mais distante da estrela, menor a

temperatura e maior é a probabilidade de encontrar gelos de moléculas. Assim como a

temperatura, a densidade de gás e grãos é um fator determinante para a detecção de

moléculas nesse meio. A representação de um ambiente circunstelar com os gradientes

de temperatura e densidade pode ser vista na Figura 1.4.

Figura 1.4: Ilustração dos processos que podem ocorrer na formação de moléculas
orgânicas durante a fase de formação estelar. A densidade e a temperatura são deter-
minantes para a formação molecular mais complexa. Retirado de Oberg (2016).

Como mencionado na seção anterior, os gelos mais simples foram formados por

reações de adição de átomos sob o regime de baixas temperaturas em nuvens moleculares.

Se eles forem expostos à radiação, ocorre o processo de excitação das moléculas pela luz

e, se a energia da radiação for alta o suficiente, as moléculas do gelo podem ser ionizadas

ou dissociadas, perdendo um elétron de valência ou sendo quebradas em fragmentos

menores. Em alguns casos, ocorre a fotodessorção: o fragmento formado ou a própria

molécula são liberados da superf́ıcie do grão.
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1.2.1 Adsorção

As espécies qúımicas podem aderir, por forças intermoleculares ou ligações qúımicas,

na superf́ıcie de grãos de poeira. Existem dois mecanismos que explicam a adsorção mo-

lecular: 1) Langmuir-Hinshelwood (LH), segundo a qual as espécies seriam adsorvidas na

superf́ıcie dos grãos por mecanismos de fisissorção, cuja força aderente entre as moléculas

e a superf́ıcie é de tipo Van der Waals; 2) Eley-Rideal (ER), segundo a qual as espécies

qúımicas são adsorvidas na superf́ıcie dos grãos por mecanismos de quimissorção, de

modo que, na adesão atuam ligações qúımicas covalentes ou iônicas (Mendoza, 2014).

1.2.2 Excitação e Ionização

Uma ilustração dos processos de fotoexcitação e fotoionização é mostrada na Fi-

gura 1.5. Na fotoexcitação, a radiação é capaz de tirar um elétron de uma camada

mais interna para uma mais externa. Já na fotoionização, o elétron é liberado comple-

tamente do átomo e, como resultado, este fica com um excesso de carga positiva graças

à quantidade maior de prótons que de elétrons.

Figura 1.5: Representação esquemática dos processos de excitação e ionização de um
átomo de carbono.

Os processos de excitação e ionização podem envolver transições dos elétrons de or-

bitais mais externos ou mais internos. Para radiação de baixas energias, a probabilidade

de absorção dos fótons pelos elétrons de valência é grande, diminuindo para energias
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maiores. A medida em que se aproxima da energia necessária para excitar os orbitais de

camada interna, a probabilidade destes eventos é bastante aumentada (Pilling, 2006).

Em sólidos, quando a absorção e ionização são estimuladas por raios X moles,

esses processos podem ser estudados através da técnica NEXAFS (Near Edge X-Ray

Absorption Fine Structure). O prinćıpio da espectroscopia NEXAFS é que raios X moles

(hν ≤ 1500 eV) podem ser absorvidos por elétrons das camadas internas (camadas 1s)

dos átomos que compõem uma dada molécula. Como consequência, os elétrons 1s são

excitados para orbitais desocupados (Mendoza, 2014). Após a excitação ou ionização, a

molécula é forçada a buscar uma configuração de mais baixa energia, devido ao espaço

deixado pelo elétron retirado. Nesse contexto, ocorrem processos de relaxação eletrônica,

entre eles o processo Auger e a Fluorescência de raios X (Andrade, 2008).

Quando o átomo é ionizado em uma camada interna, os elétrons restantes se

rearranjam para a vacância ser preenchida por um elétron de uma camada mais externa.

Essa mudança de camada pelos elétrons gera energia que pode ser liberada como um

fóton de raios X - nesse caso o processo é chamado de Fluorescência de raios X. No efeito

Auger, um elétron de um orbital mais externo rapidamente preenche a vacância interna

e o excesso de energia resulta na ejeção de um segundo elétron Auger. (Pilling, 2006). A

probabilidade de ocorrência das transições Auger é favorecida para energias de ligação

abaixo de 2 keV. Conforme o número atômico aumenta, a probabilidade de ocorrência

do mecanismo Auger diminui e a de Fluorescência de raios X aumenta, como mostra a

Figura 1.6.

1.2.3 Dessorção

Partindo do cenário em que a molécula está condensada na superf́ıcie de um grão,

ela está suscet́ıvel a todos os processos descritos acima e à dessorção do gelo em que

está inserida. Na Astroqúımica, temos dois tipos notáveis de dessorção: térmica e não-

térmica (radiativa).

A dessorção térmica tem importância principalmente em ambientes em que a tem-

peratura já é alta o suficiente para iniciar o processo de sublimação do manto de gelo

na superf́ıcie do grão. Diversos trabalhos exploraram esse tema, inclusive experimental-

mente, tais como Collings et al. (2004) e Mart́ın-Doménech et al. (2014), utilizando o
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Figura 1.6: Probabilidade de ocorrência do processo Auger e de Fluorescência de
raios x em função do número atômico. Adaptado de Andrade (2008).

sistema de Dessorção a Temperatura Programada (TPD). Outro trabalho notável que

usou essa técnica foi o de Burke et al. (2015), onde a TPD foi empregada na tŕıade de

isômeros (ácido acético, formiato de metila e glicoaldéıdo).

Watson & Salpeter (1972) foram os primeiros a estudar em detalhes o processo

de dessorção promovida por radiação (ou fotodessorção) de moléculas da superf́ıcie de

grãos interestelares. Segundo Greenberg (1973), o termo fotodessorção seria usado para

se referir não só à remoção de part́ıculas adsorvidas, como também para a remoção de

moléculas da superf́ıcie de um sólido. Gersten et al. (1975) descreveram esse processo

fisicamente e os autores afirmaram que a dessorção estimulada por fótons era similar à

já conhecida na época estimulada por elétrons. Bourdon et al. (1982) determinaram os

primeiros valores de seção de choque de fotodessorção e conclúıram que esse processo é

altamente ineficiente para grãos de poeira interestelar. Já Westley et al. (1995) repor-

taram medidas do rendimento de fotodessorção de gelo de água por UV e os resultados

indicaram que a taxa de fotodessorção é apreciável, podendo determinar o tempo de

vida de mantos de gelo em nuvens moleculares densas. Desde então, vários trabalhos

abordaram a fotodessorção de moléculas interestelares, como o CO (Öberg et al., 2007)

e (Hersant et al., 2009), CO2 e N2 (Öberg et al., 2009).

Dentre o conhecimento já obtido de dessorção promovida pela incidência de fótons,
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vale ressaltar também os trabalhos de Andrade et al. (2010) e Mendoza et al. (2013), que

estudaram a fotodessorção das moléculas de metanol (CH3OH) e pirimidina (C4H4N2),

respectivamente, estimuladas por raios X moles realizados no Laboratório Nacional de

Luz Śıncroton — um esquema semelhante ao utilizado neste trabalho, como será visto

no Caṕıtulo 2.

1.3 Motivação do Trabalho

Como foi mostrado anteriormente, a quantidade e diversidade de ambientes em que

moléculas orgânicas são detectadas justifica estudos a respeito dos processos envolvidos

na evolução da complexidade dessas moléculas, assim como o resultado entre a interação

destas com a radiação estelar.

1.4 Objetivos

Visamos estudar experimentalmente as interações que ocorrem entre a radiação da

estrela e as moléculas congeladas na superf́ıcie dos grãos de poeira presentes no ambiente

circum-estelar. Neste trabalho, substitúımos a radiação estelar (cont́ınua) por uma fonte

artificial em um laboratório (monocromática) e a molécula utilizada foi o ácido acético

— já detectado no meio interestelar por Mehringer et al. (1997) e Remijan et al. (2002),

e no meio circum-estelar por Remijan et al. (2005) e Shiao et al. (2010).

Posteriormente ao processo de simulação experimental, foi quantificada a produção

dos ı́ons dessorvidos do gelo de ácido acético. Esses ı́ons são fragmentos da molécula

de ácido acético que sofreu diversos processos fotoqúımicos, como a fotodissociação e a

fotodessorção, e foram devidamente identificados através de suas massas. Serão mostra-

das as rotas de reações mais eficientes para a formação das moléculas identificadas, bem

como as reações de destruição mais prováveis para o ácido acético.

1.4.1 Paralelo entre Ácido Acético e Formiato de Metila

Conclúıda a fase de análise das moléculas produzidas pelo processo de fotodes-

sorção, comparamos nossos resultados aos da molécula isômera de formiato de metila
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em energias próximas à energia de ressonância do O 1s. Os dados do HCOOCH3 foram

gentilmente cedidos por Edgar Mendoza e toda a análise de fotodessorção para essa

molécula poderá ser encontrada em Mendoza et al. (2017) in prep.



Caṕıtulo 2

Método Experimental

2.1 A amostra de CH3COOH

Estudamos a molécula de ácido acético na simulação experimental. A amostra

foi adquirida comercialmente através da empresa Sigma-Aldrich R© com pureza de 99%

e congelada in situ numa câmara de vácuo que faz parte do experimento. No interior

da câmara foi montado um substrato de ouro, da espessura da ordem de micrômetros,

onde as moléculas são adsorvidas devido a um criostato de hélio que mantem a amostra

a aproximadamente 137 K. Um diagrama esquemático dessa montagem é mostrado na

Figura 2.1.

Figura 2.1: Esquema da câmara de vácuo usada nos experimentos, contendo uma
agulha para a entrada da substância, um espectrômetro de massas do tipo TOF, um
criostato, e um espectrômetro de massas do tipo quadrupólo. Adaptado de Andrade
et al. (2008).

11



Caṕıtulo 2. Método Experimental 12

2.2 Fonte de radiação

A investigação de moléculas congeladas em superf́ıcies pode ser feita através da

excitação, ionização, dissociação molecular e, consequentemente, a dessorção das espécies

neutras ou ionizadas das superf́ıcies, devido à incidência de fótons, elétrons ou ı́ons

(Bergantini et al., 2010). Para estudar moléculas congeladas na superf́ıcie dos grãos de

poeira neste trabalho, foi utilizada a técnica de dessorção induzida por fótons (PSID;

Photo Stimulated Ionic Desorption), ou dessorção por raios x.

Os dados foram obtidos em outubro de 2010 no Laboratório Nacional de Luz

Śıncrotron (LNLS), cujas instalações são mostradas na Figura 2.2. A radiação śıncrotron

é gerada por elétrons com velocidades relativ́ısticas circulando em linhas de campo

magnético. Os elétrons são mantidos em um grande acelerador de part́ıculas, submetidos

a um campo magnético de aproximadamente 1.6T. Quando a trajetória dos elétrons é

desviada, é emitida radiação eletromagnética tangente à orbita em diferentes frequências,

desde o infravermelho até raios x. Por isso, no laboratório são desenvolvidos trabalhos

das mais diversas áreas de pesquisa que abrangem todos esses comprimentos de onda.

Os nossos experimentos foram realizados na linha de luz de um Monocromador de Grade

Esférica (SGM), que seleciona fótons no intervalo de energias entre 250 a 1000 eV, que

podem excitar e arrancar elétrons das camadas mais internas do carbono, nitrogênio e

oxigênio.

Figura 2.2: Imagem do anel de armazenamento do LNLS que mostra as linhas de luz
em cada tangente do anel. Retirado de http://lnls.cnpem.br/accelerators/accelerator-
division/rf/the-rf-systems-at-the-lnls-synchrotron-light-source/
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2.2.1 Modo Single-Bunch

A radiação śıncrotron possui diversas vantagens, além de ser abrangente ao longo

do espectro eletromagnético, ela pode ser pulsada. Esse modo de funcionamento do

śıncrotron, chamado de Single-Bunch, foi utilizado nos experimentos aqui mostrados.

Nele, a cada aproximadamente 311 nanossegundos um pacote de fótons com cerca de

1550 fótons incide sobre a amostra em estudo, induzindo os processos de ionização e

dissociação molecular. Mais detalhes podem ser encontrados no Apêndice A.

2.3 Seleção de massa dos ı́ons dessorvidos

Um das técnicas utilizadas na linha SGM do LNLS é a de Espectrometria de

Massas por Tempo de Vôo (TOF-MS), que é uma forma de identificar espécies qúımicas

desconhecidas, quantificar seu conteúdo e atribuir propriedades estruturais e qúımicas

de moléculas; uma dessas propriedades é a massa molecular (Avalos-Cascante, 2001).

Um diagrama do espectrômetro é mostrado na Figura 2.3 e as equações que regem

todo o processo estão descritas no Apêndice B onde, ao final, têm-se uma relação de

proporcionalidade entre tempo de vôo (TOF) e relação massa-carga (m/q).

Para serem analisados pelo TOF-MS, é preciso que os átomos e moléculas estejam

ionizados. A técnica do tempo de vôo se baseia em prinćıpios básicos de eletrostática e

mecânica, em que ı́ons com massas diferentes levam tempos distintos para serem detec-

tados, mesmo que sejam dessorvidos ao mesmo tempo. Os fragmentos iônicos recebem

energia durante a extração, mas como têm diferentes valores de m/q, eles são progressi-

vamente separados em grupos de acordo com a sua velocidade (e, portanto, segundo a

quantidade m/q) à medida que atravessam a região livre de campo dentro do tubo de

voo até atingirem o detector. Os ı́ons incidem sequencialmente no detector em ordem

de valor crescente de m/q, produzindo pulsos elétricos (Martinez-Rodriguez, 2003).

No final do tubo de vôo estão dois detectores de Placas de Microcanais (MCP). As

placas são constitúıdas de lâminas de vidro que contêm micro canais paralelos e possuem

diferenças de potencial entre elas. Para cada ı́on incidente, elétrons secundários são

gerados e multiplicados a cada colisão com as paredes do canal, como é visto na Figura

2.4; a taxa de produção de elétrons pode chegar a 106 em um intervalo de tempo de 1
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Figura 2.3: Esquema de um Espectrômetro de Massa por Tempo de Vôo. A região I
é chamada de região de interação e extração dos ı́ons, onde os fragmentos iônicos são
acelerados por força elétrica. Na região II, dentro do tubo de vôo, os ı́ons viajam a
velocidade constante até a detecção ao final do tubo.

nanossegundo. O feixe de elétrons produz um pulso, que é o sinal de sáıda do detector.

Os pulsos são convertidos para tempo em uma placa conversora de pulsos, de forma

que o resultado é um espectro, mostrando uma distribuição de contagens em função do

tempo de vôo (ou contagens por canal).

2.4 Espectros

Os espectros gerados possuem como abcissa o número de canais e ordenada o

número de contagens. O primeiro passo para analisar os dados foi fazer uma calibração

de canais para tempo, visto que, no modo single-bunch do LNLS, a janela temporal é de

apenas 311 ns, de modo que os ı́ons com tempo de vôo maiores que esse valor aparecerão

em janelas posteriores.

Para a calibração foi feita uma comparação dos picos semelhantes que determi-

nariam a janela temporal do single-bunch, ou seja, quantos canais seriam equivalentes

em tempo à emissão de dois pacotes de fótons subsequentes. Um exemplo desse proce-

dimento1 é mostrado na Figura 2.5 com o espectro em canais (esquerda) e o espectro

1Todo o tratamento de dados foi feito no programa ORIGINR©
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Figura 2.4: Esquema de um detector MCP: as placas são constituidas de lâminas
de vidro que contêm canais paralelos e possuem diferenças de potencial entre elas.
Mendoza (2014).

calibrado em tempo (direita). Nos canais iguais a 19 e 301 é recebido um pacote de

fótons em cada, onde no canal 19 a janela de tempo é aberta (t = 0ns) e o pacote

recebido no canal 301 fecha a janela de tempo (t = 310.88ns).

Figura 2.5: Exemplo da calibração de um espectro de canais para tempo de um
espectro obtido com fótons de energia de 532 eV.
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2.4.1 Janela temporal e tempo de vôo

Para determinar os tempos de vôo de cada fragmento iônico nos espectros, foi utili-

zado o software SIMION R© que é usado para calcular trajetórias de part́ıculas carregadas

em campos elétricos quando é dada a configuraçao dos eletrodos com suas voltagens e

condições iniciais das part́ıculas. Os parâmetros iniciais do software foram as diferenças

de potencial em cada região do espectrômetro, bem como seus comprimentos, o intervalo

de valores de razão m/q desejado e a posição inicial das part́ıculas; tais parâmetros são

mostrados na Tabela 2.1.

Potencial das regiões 4000 V (extração), -190 V (ânodo)

Comprimento das regiões 15 mm (extração), 5 mm (aceleração)

m/q 1 - 200

Posição inicial das part́ıculas Posição da amostra

Comprimento do tubo de vôo 30 cm

Tabela 2.1: Parâmetros de entrada na simulação do SIMION R©

O resultado da simulação são razões m/q, TOF e tempos2 dados em ns, mostrados

na Tabela C.3 do Apêndice C.

Com os dados gerados pelo SIMION R©, é posśıvel identificar cada pico com tempo

de vôo caracteŕıstico como um fragmento de razão m/q correspondente àquele TOF. Por

exemplo, o fragmento iônico com TOF = 334 ns (valor obtido através da simulação),

tem uma m/q = 1, equivalente ao ı́on H+ e tempo = 23.12 ns. O cálculo do tempo é

mostrado na equações a seguir:

fração =
TOF

310.880796
. (2.1)

Como todos os ı́ons tem um valor de TOF maior que 310.880796 ns, a fração será

composta de um número fracionado maior que 1. Para o H+:

fração =
334

310.880796
= 1.0743667. (2.2)

2Nesse trabalho, quando nos referirmos a tempo, subentende-se que é o tempo na janela do single-
bunch (obrigatoriamente entre 1 e 311 ns). Quando nos referirmos a TOF, será o tempo de vôo total
do ı́on.
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O próximo passo é subtrair o número inteiro da fração e o resto dessa diferença é

multiplicado ao valor de tempo da janela, 310.880796 ns:

1.0743667− 1 = 0.0743667, (2.3)

tj = 0.0743667 · 310.880796 ns = 23.119204 ns. (2.4)

O cálculo acima pode ser extendido a todos os outros ı́ons e a compatibilidade é

verificada através da Tabela C.3.

2.4.2 Rendimento Iônico Parcial e Rendimento de Fotodessorção

Com os espectros de intensidade em função do tempo (ou TOF), ajustamos a cada

pico representativo dos ı́ons uma função gaussiana a fim de determinar sua área. Os

gráficos referentes a esse processo são mostrados na Figura 2.6, onde na parte superior

da figura temos o espectro de tempo por intensidade e, na parte inferior, um gráfico de

barras de tempo por área.

A partir da área de cada pico podemos derivar duas quantidades: Rendimento

Iônico Parcial (PIY) e Rendimento de Fotodessorção (Y).

O PIY é obtido através da expressão indicada na Fórmula 2.5 e indica em porcen-

tagem a contribuição de cada fragmento iônico em relação a todos; essa grandeza será

bastante utilizada na comparação dos dados obtidos nesse trabalho com o CH3COOH

na fase gasosa de Pilling et al. (2006) e HCOOCH3 na fase gasosa de Fantuzzi et al.

(2011).

PIY(%) =
Ai∑
Ai
· 100% (2.5)

Um exemplo do resultado dessa expressão pode ser visto na Figura 2.7.

Já o rendimento (Y), determinado através da expressão mostrada na fórmula 2.6,

indica o número de ı́ons dessorvidos por impacto de fótons na amostra. A variável

Nb mostra o número de pacotes de fótons que impactam a amostra de ácido acético,
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Figura 2.6: Exemplo do espectro de intensidade e area dos picos para a energia de
532 eV.

Figura 2.7: Espectro de CH3COOH e o gráfico de barras correspondente ao seu
Rendimento Iônico Parcial, obtidos na energia de 532 eV.
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enquanto nph indica o número de fótons em cada um desses pacotes. O rendimento é

quantidade usada para a comparação entre a nossa análise e o HCOOCH3 na fase gelo

de Mendoza et al. (2017) in prep., mostrada na Seção 3.3.

Y(ions/foton) =
Ai

Nb · nph
(2.6)

Um outro exemplo da determinação do rendimento de fotodessorção de ı́ons des-

sorvidos do gelo de ácido acético por fótons de 532 eV é mostrado na Figura 2.8.

Figura 2.8: Espectro de CH3COOH na parte superior e gráfico de barras correspon-
dente ao Rendimento de Fotodessorção na parte inferior da imagem, obtidos na energia
de 532 eV.





Caṕıtulo 3

Resultados e Discussão

Nesse caṕıtulo serão apresentados os resultados da interação entre a radiação de

raios x com o gelo de ácido acético. Discutiremos alguns trabalhos da literatura que

possuem um contexto similar a este, posśıveis rotas de formação e destruição e valores

de rendimentos de fotodessorção. Também será comentada a contribuição da dessorção

de CH3COOH na abundância de ı́ons carbonados e oxigenados em ambientes circum-

estelares.

3.1 A Molécula de CH3COOH no Contexto Astroqúımico

Como dito na Seção 1.1, o ácido acético é a segunda molécula mais simples perten-

cente à função orgânica dos ácidos carbox́ılicos. Sabemos que, nos meios interestelares e

circum-estelares, ele pode ser formado e encontrado na fase gasosa ou adsorvido na su-

perf́ıcie de grãos de poeira (Pilling et al., 2006). A molécula foi primeiramente detectada

por Mehringer et al. (1997) através do interferômetro BIMA (Berkeley-Illinois-Maryland

Association) e OVRO (Owens Valley Radio Observatory) na região da nuvem molecu-

lar de Sgr B21. Posteriormente, o composto foi detectado por Remijan et al. (2002)

também em Sgr B2 e na nuvem molecular W51e22 por meio dos mesmos instrumentos.

A detecção em ambientes circum-estelares foi primeiramente descrita por Remijan et al.

(2005), onde o ácido foi encontrado na protonebulosa planetária CRL 618 com o BIMA.

Como mostrou Cazaux et al. (2003), CH3COOH também foi descoberto no envoltório da

1Uma região brilhante da nuvem de gás molecular Sagittarius B
2Uma região brilhante da nuvem de gás molecular W51

21
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protoestrela IRAS 16293-2422 através do IRAM-30m (Institut de Radioastronomie Mil-

limétrique). Finalmente, a última detecção foi feita por Shiao et al. (2010) nos ambientes

descritos anteriormente e na região de G19.61, uma nuvem molecular ultracompacta (hot

cores).

A interação entre ácido acético e radiação eletromagnética ainda não está ampla-

mente documentada na literatura, especialmente nos menores comprimentos de onda

(maiores energias). Entretanto, alguns trabalhos já foram desenvolvidos com radiação

no intervalo do UV (ultravioleta). Na fase gasosa, algumas rotas de fotodissociação

foram propostas (Fang et al., 2002), mas aparentemente não há uma rota preferencial:

CH3COOH −→ CH3CO + OH (3.1)

−→ CH3 + COOH (3.2)

−→ CH3COO + H (3.3)

−→ CH2COOH + H (3.4)

Na fase condensada, Maçôas et al. (2004) observaram as seguintes rotas de reação:

CH3COOH
37%−→ CH3OH + CO (3.5)

21%−→ CH4 + CO2 (3.6)

20%−→ 2CO + 2H2 (3.7)

17%−→ H2CO + CO + H (3.8)

5%−→ CH2CO + H2O (3.9)

Na faixa de raios x, Pilling et al. (2006) desenvolveram experimentos de incidência

de radiação śıncrotron no intervalo de raios x moles (100 eV – 310 eV) em moléculas de

ácido acético na fase gasosa. As rotas de maior probabilidade de produção de ı́ons em

algumas energias são mostradas a seguir.
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em 100 eV:

CH3COOH
18.1%−→ CH3CO+ (3.10)

15.3%−→ COOH+ (3.11)

13.9%−→ CH+
3 (3.12)

9.2%−→ H+ (3.13)

8.9%−→ CH3COOH+ (3.14)

em 200 eV:

CH3COOH
12.4%−→ CH3CO+ (3.15)

12.4%−→ COOH+ (3.16)

12.6%−→ CH+
3 (3.17)

14.0%−→ H+ (3.18)

4.75%−→ CH3COOH+ (3.19)

em 300 eV:

CH3COOH
10.1%−→ CH3CO+ (3.20)

11.0%−→ COOH+ (3.21)

9.3%−→ CH+
3 (3.22)

16.6%−→ H+ (3.23)

3.9%−→ CH3COOH+ (3.24)

Ou seja, há uma tendência de maior produção do ı́on H+ enquanto a energia é

aumentada.

3.1.1 A Abundância dos Isômeros C2H4O2 no Contexto Astroqúımico

Como citado na Seção 1.1 deste material, no meio interestelar o glicoaldéıdo é

menos abundante que o ácido acético o qual, é menos abundante que o formiato de

metila.
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Hollis et al. (2000) sugeriram que esse fato está ligado à configuração das moléculas,

onde há uma preferência estrutural por C-O-C (formiato de metila) ao invés de C-C-

O (acido acético e glicoaldéıdo) e que a determinação das abundâncias pode sugerir

vest́ıgios das diferentes rotas qúımicas de formação desses compostos.

As qúımicas na fase gasosa e de superf́ıcie de grãos foram investigadas no trabalho

de Laas et al. (2011) para tentar explicar a diferença de abundâncias entre os isômeros,

e a fase condensada mostrou-se mais significante no contexto de formação de dessas

espécies.

Lattelais et al. (2009) usaram o Prinćıpio da Energia Mı́nima (MEP) para mostrar

que, na detecção de isômeros, o mais estável é o mais abundante; no entanto a tŕıade

do ácido, éster e açúcar seria uma das exceções ao prinćıpio. Mais tarde, Lattelais

et al. (2011) indicaram que pontes de hidrogênio poderiam desempenhar um importante

papel no estudo dos isômeros na fase condensada e que processos de adsorção devem ser

considerados na interpretação das exceções ao MEP. Seguindo essa ideia, Burke et al.

(2015) fizeram experimentos de adsorção e dessorção térmica dos isômeros misturados

com água e perceberam que, contrariamente ao acético e ao glicoaldéıdo, o formiato

dessorve como uma substância pura do substrato e a temperaturas mais baixas que as

outras duas moléculas, por isso é observado numa diversidade maior de ambientes.

Puletti et al. (2010) sugeriram a isomerização — conversão de uma molécula em seu

isômero — do glicoaldéıdo como explicação para as abundâncias, onde se deve observar

se a escala de tempo do ambiente é compat́ıvel com o tempo do processo de isomerização.

3.2 A Fotodessorção do Ácido Acético

Nessa seção apresentaremos os resultados da interação de fótons de raios x moles

com moléculas congeladas de ácido acético. Os espectros obtidos no processo de foto-

dessorção são mostrados na Figura 3.1. Nos experimentos foram utilizados fótons com

energias de 525, 527, 532, 532.8, 533.5, 541.8, 544.8 e 560 eV (energias essas escolhidas

por serem compat́ıveis aos resultados do espectro NEXAFS). O perfil de fragmentação

segue certas tendências, como pode ser constatado na figura a seguir. Existe um pico

com tempo de vôo de aproximadamente 25 ns que atinge intensidade máxima em 541.8

eV. Já o pico em 100 ns tem seu ápice na energia de 532.8 eV. Nos espectros de energia
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mais baixa, em cerca de 200 ns, percebemos a presença de um pico de grande largura a

meia altura, o que merece atenção pois significa que está convolúıdo a outro pico.

Figura 3.1: Espectros de tempo dos fragmentos obtidos na fotodessorção de acido
acético em todas as energias utilizadas nos experimentos.

Na Figura 3.2, são mostrados dois espectros de fotodessorção iônica, resultados

da dessorção de fragmentos através de fótons de energias 525 e 560 eV. Vemos que cada

pico é identificado como um ı́on de determinada m/q de acordo com seu tempo de vôo,

como mostrado na Seção 2.4.1. Nessas energias, os ı́ons com maiores intensidades são

H+, como pode ser visto na figura, C+
2 e H2CO+. No Apêndice D mostramos todos os

espectros e gráficos gerados a partir da redução de dados apresentada no Caṕıtulo 2.

Figura 3.2: Espectro de tempo de alguns dos fragmentos identificados por m/q obtidos
através do processo de fotodessorção com fótons de energia 525 eV (em vermelho) e 560
eV (em azul).
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Na análise qualitativa dos fragmentos dessorvidos foram encontrados 17 ı́ons dife-

rentes, grande parte dos quais é mostrada na Figura 3.3. O comportamento global da

fragmentação é de famı́lias de ı́ons que diferem em apenas um hidrogênio. Ao ı́on de

m/q = 50 não foi atribúıda identificação.

Figura 3.3: Espectro de massas por rendimento iônico parcial dos fragmentos dessor-
vidos pela interação de fótons de 544.8 eV com gelo de ácido acético.

Na Tabela 3.1, mostramos as rotas de dissociação de ácido acético estimulada por

fótons na energia de 544.8 eV. Os fragmentos iônicos obtidos possuem 1 6 m/q 6 61.

É de amplo conhecimento que os ı́ons H+ e H+
2 são detectados por todo o universo.

Esse fato está diretamente conectado à abundância cósmica do hidrogênio. Até o ano

de 2001, o ı́on H+
3 havia sido detectado somente em atmosferas de planetas gigantes

no Sistema Solar. A primeira detecção fora do Sistema Solar foi notificada por Geballe

(2001) na galáxia IRAS 08572+3915. Em ambientes circum-estelares, a detecção se deu

em um disco protoplanetário ao redor da estrela HD 141569 anunciada por Brittain &

Rettig (2002), embora Goto et al. (2005) não encontraram o ı́on nesse mesmo ambiente.

A primeira detecção da molécula de água em estado excitado foi feita por Lil-

jeström et al. (2002) no envoltório de dois objetos estelares jovens, W51M e Z CMa.

Posteriormente, a molécula foi detectada nos mantos congelados de grãos da estrela HD
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Tabela 3.1: Dissociação do gelo de CH3COOH estimulada por fótons de 544.8 eV.

CH3COOH + hν (544.8 eV)
2.35%−→ CH3COOH+ + e−

CH3COOH+ 23.82%−→ C+
2 + 2H2O

17.92%−→ H+ + (CH3COO ou CH2COOH)
15.29%−→ (CO+

2 ou CH3COH+) + (CH4 ou O)
12.57%−→ H2CO+ + H2CO
6.97%−→ H+

3 + (CHCOO ou CCOOH)
3.28%−→ CH2CO+ + H2O
2.58%−→ H+

2 + (CH2COO ou CHCOOH)
2.19%−→ (CH3OH+ ou O+

2 ) + CO
1.57%−→ H3CO+ + COH
0.83%−→ CH3COO+ + H
0.81%−→ H2O+ + CH2CO
0.8%−→ COH+ + H3CO

1.84%−→ CH3COOH + H+

122527 (Honda et al., 2009). O ı́on H2O+ foi encontrado na direção das regiões de

formação estelar DR 21, Sgr B2 e NGC 6334 (Ossenkopf et al., 2010) e na região de

Órion KL (Gupta et al., 2010).

Modelos preveem que a molécula C2 deva existir em grande quantidade e em

diversos ambientes. Em Souza & Lutz (1977) ela foi detectada na estrela Cygni OB2-12,

e Hobbs (1979) detectou o C2 na região de ζ Persei. Bakker et al. (1996) comprovaram

a presença desse composto no ambiente circum-estelar da estrela HD 56126, uma AGB3.

Houve uma detecção extragaláctica da molécula na estrela Sk 143 na Pequena Nuvem

de Magalhães (Welty et al., 2013).

O ı́on COH+ ou HCO+ foi primeiramente detectado no meio interestelar por Hug-

gins et al. (1977) na nuvem molecular de Órion. Posteriormente, o ı́on foi detectado na

região de Sgr A através da mesma transição rotacional J = 3-2 (Sandqyist et al., 1985).

Pouco depois, Morris et al. (1987) anunciaram a observação de COH+ em OH231.8+42,

um outflow bipolar ao redor de uma estrela variável. Deguchi et al. (1990) e Tafoya

et al. (2007) reportaram a detecção do ı́on também em regiões circum-estelares, ao redor

das nebulosas planetárias NGC 7027 e K3-35.

O formaldéıdo (H2CO) é uma das moléculas conhecidas há mais tempo no meio

interestelar. Ele foi detectado pela primeira vez em uma série de ambientes: M17,

3Asymptotic Giant Branch - Ramo Assintótico das Gigantes
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W3, W49, NGC 2024, DR21, W43, W44, W51, Sgr A, Sgr B2, W33, NGC 6334, Cas

A e 3C 123 (Snyder et al., 1969). Apesar da diversidade de pontos de detecção, a

observação da molécula ionizada ainda não foi confirmada, mas trabalhos como Dalgarno

& Black (1976), Smith & Adams (1977) mostram o quanto esse ı́on pode contribuir para o

enriquecimento do meio interestelar. Já o formaldéıdo protonado (H2COH+ ou H3CO+)

era previsto estatisticamente frente a abundância de H2CO (Hoffmann & Schaefer III,

1981) e foi finalmente observado por Ohishi et al. (1996) nas regiões de Sgr B2, Orion

KL e W51.

De acordo com o trabalho de Ball et al. (1970), a primeira detecção do metanol

(CH3OH) se deu na região da constelação de Sagittarius. Posteriormente, Barrett et al.

(1972) e Robinson et al. (1974) observaram outras transições dessa molécula ainda em

Sgr. Atualmente o alcool é encontrado em diversos ambientes circum-estelares, como

mostrou o trabalho de Pontoppidan et al. (2003) onde o metanol foi detectado ao redor

de estrelas jovens de baixa massa. Diversos trabalhos abordam a hipótese de que masers

de CH3OH seriam traçadores da presença de discos circum-estelares (Minier et al., 1998).

3.3 Comparação entre Ácido Acético e Formiato de Metila

Como mencionado na introdução deste trabalho, a molécula de ácido acético possui

dois isômeros: o formiato de metila e o glicoaldéıdo, sendo o primeiro mais abundante

no meio interestelar que o segundo.

Já foram desenvolvidos alguns trabalhos com o carboidrato na área de astroqúımica

experimental (Butscher et al. (2015) e Fedoseev et al. (2015)). O estér também já foi

abordado em trabalhos anteriores, como em Fantuzzi et al. (2011), no qual o formiato na

fase gasosa foi bombardeado com fótons de raios x moles. Os valores de PIY resultados

dessa interação podem ser vistos na Tabela 3.2. Nota-se, por exemplo, que, ao contrário

do comportamento da fragmentação do gelo de ácido acético, a produção do ı́on H+

diminui com o aumento da energia e, juntamente ao CO+, HCO+, são os fragmentos

mais produzidos.

Podemos comparar os valores de rendimento iônico proveniente do formiato de

metila gasoso com os do rendimento iônico do ácido acético na fase condensada, obtidos

na Seção 2.4.2. O resultado dessa comparação pode ser visto na Figura 3.4. A produção
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Tabela 3.2: Intensidades relativas (Rendimento Iônico Parcial - PIY) de fragmen-
tos iônicos do formiato de metila gasoso como função da energia do fóton. O erro
experimental estimado foi abaixo de 10 por cento. Retirado de Fantuzzi et al. (2011).

m/q Atribuição
PIY (%) PIY (%) PIY (%) PIY (%) PIY (%) PIY (%)
285 eV 291.6 eV 296.5 eV 534.9 eV 540.8 eV 547.4 eV

1 H+ 16,4 17,6 22,1 4,7 4,4 4,7
2 H+

2 0,4 0,4 0,8 0,2 0,3 0,2
12 C+ 8,5 8,4 7,6 6,5 6,6 6,5
13 CH+ 7,4 9,5 8,7 7,5 7,3 7,5
14 CH+

2 3,7 4,2 6,4 4,8 5,3 4,7
15 CH+

3 5,9 4 5,1 4,9 5,6 4,8
16 O+ 6,4 4,6 4,1 4,6 4,8 4,5
17 OH+ 0,6 0,9 0,7 0,6 0,8 0,7
28 CO+ 10,5 13 13,9 19,8 15,9 19,7
29 HCO+ 27 29,2 25,4 35,1 42,4 34,9
30 H2CO+ 1,3 1,2 0,7 2,2 1,4 2,3
31 H3CO+ 6,6 3,4 1,5 4,6 2 1,4
32 CH3OH+ 1,2 0,7 0,3 0,9 0,4 0,9
44 CO+

2 0,7 0,9 1,6 1,4 2 1,4
45 COOH+ 0,4 0,3 0,2 - - 0,2
60 HCOOCH+

3 2,9 1,8 0,7 2,5 1 2,5

de H+ e CH3COOH+ (m/q = 1 e m/q = 60, respectivamente) é semelhante para as

duas moléculas nessas energias. O ı́on mais produzido na fotodissociação do éster é o

COH+ (m/q = 29), enquanto para o ácido é o O+ (m/q = 16).

Figura 3.4: Rendimento dos fragmentos iônicos das moléculas de formiato de metila
gasoso na energia de 285 eV (Fantuzzi et al., 2011) e gelo de ácido acético em 560 eV, em
função de m/q. O painel superior mostra a fragmentação do formiato para a excitação
da camada C1s, enquanto o inferior apresenta a fragmentação do acético para a camada
O1s, pois nossos dados de camada C1s não apresentaram resultados satisfatórios.
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O formiato de metila também é citado no trabalho de Mendoza et al. (2017) in

prep, no qual radiação na faixa de raios x moles é incidida sobre o gelo dessa molécula,

um sistema semelhante ao apresentado no Caṕıtulo 2. Os valores de rendimento de

fotodessorção do formiato de metila são apresentados na Tabela 3.3.

Tabela 3.3: Rendimento de fotodessorção (Y) de fragmentos iônicos do gelo de for-
miato de metila como função da energia do fóton. Entre parênteses são mostrados os
erros atribúıdos à grandeza. Mendoza et al. (2017) in prep.

m/q Atribuição
Y (erY) / 107(ions/foton) Y (erY) / 107(ions/foton)

520 eV 538 eV
1 H+ 31,33 (17,25) 15,8 (14,54)

2 H+
2 17,59 (15,68) 8,44 (1,32)

12 C+ 8,59 (4,73) 9,66 (1,51)

14 CH+
2 13,44 (8,55) 14,88 (2,32)

16 O+ - 6,01 (0,94)
18 H2O+ 8,36 (4,61) 5,7 (0,89)

24 C+
2 2,22 (1,22) 6,42 (1,01)

29 COH+ 15,92 (8,77) 12,78 (1,99)
30 H2CO+ - 9,99 (1,56)
31 CH3O+ 46,86 (8,77) 54,7 (8,53)
41 CHCO+ 17,67 (13,77) 135,6 (48,15)
42 CH2CO+ 89,68 (49,39) 115,1 (15,93)
45 COOH+ 10,71 (8,99) 16,52 (2,58)
50 164,77 (4,83) 281,4 (10,8)
51 5,25 (2,89) 17,05 (2,66)
60 CH3COOH+ 25,64 (12,61) 12,32 (1,92)

Analogamente ao caso anterior, podemos comparar o formiato de metila ao ácido

acético, ambos na fase condensada, através do rendimento de fotodessorção. Pela Figura

3.5, observamos que o processo de fotodessorção ocorreu de forma semelhante nas duas

moléculas, mas com intensidades diferentes.

Por fim, a fotodissociação do ácido acético em fase gasosa foi apresentada anteri-

ormente no trabalho de Pilling et al. (2006). A Tabela 3.4 mostra como o rendimento

iônico dos fragmentos (mostrados em função de m/q) varia com a energia. Os ı́ons com

produção mais significativa são H+, CH+
3 , CH3CO+ e COOH+.

Nas energias de 310 eV para o gás de ácido acético e 560 eV para a molécula

congelada, temos que a fragmentação em fase gasosa por raios x é mais eficiente que no

gelo, haja vista a formação das famı́lias já mencionadas na Seção 3.2. Alguns ı́ons são

observados nas duas fases, entre eles os mais produzidos são H+, O+ e CH3COOH+.

A partir da análise desses três casos, podemos afirmar que a interação de raios x

moles com moléculas de ácido acético (ou seu isômero, o formiato de metila) é capaz

de formar ı́ons carbonados e/ou oxigenados que, novamente por processos fotoqúımicos,

vão enriquecer o meio onde estão localizados, podendo formar a molécula novamente ou

outras mais complexas que o ácido (ou o éster).



Caṕıtulo 3. Resultados e Discussão 31

Figura 3.5: Rendimento de fotodessorção dos fragmentos iônicos das moléculas de
formiato de metila e ácido acético nas energias de 538 eV (Mendoza et al., 2017 in
prep) e 560 eV, respectivamente, ambas na fase condensada, em função de m/q.

Figura 3.6: Rendimento dos fragmentos iônicos da molécula de ácido acético em 310
eV e 560 eV em gás e condensada, respectivamente, em função de m/q.
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Tabela 3.4: Intensidades relativas (Rendimento Iônico Parcial - PIY) do ácido acético
gasoso como função da energia do fóton. O erro experimental associado foi abaixo de
10%. Retirado de Pilling et al. (2006).

m/q Atribuição
PIY (%) PIY (%) PIY (%) PIY (%) PIY (%)
287.5 eV 288.3 eV 292 eV 300 eV 310 eV

1 H+ 10,5 10,6 13,5 16,6 17,6
2 H+

2 0,53 0,41 0,58 0,77 0,63
12 C+ 2,1 2,08 2,71 3,71 3,66
13 CH+ 3,81 3,54 4,2 5,24 4,87
14 CH+

2 6,6 6,54 6,84 7,71 7,61
15 CH+

3 12,6 12,6 10,9 9,35 9,54
16 O+ 2,31 2,29 2,81 3,42 3,28
17 OH+ 2,34 2,21 2,91 3,26 2,89
18 H2O+ 0,69 0,56 1,43 1,47 0,6
24 C+

2 0,63 0,58 1,03 1,5 1,17
25 CHC+ 0,89 0,8 1,07 1,5 1,17
26 CH2C+ 0,68 0,65 0,84 – 0,77
28 CO+ 2,26 2,13 2,69 3,96 3,36
29 COH+ 6,32 6,42 6,66 7,15 7,06
30 CH2O+ 0,27 0,55 0,22 – 0,21
31 CH3O+ 1,42 1,41 1,29 1,43 0,92
40 CCO+ 0,54 0,52 0,64 1,15 0,71
41 CHCO+ 1,41 1,39 1,49 1,78 1,59
42 CH2CO+ 3,7 3,63 3,56 3,21 3,31
43 CH3CO+ 16,4 16,7 13,6 10,1 10,6
44 CO+

2 ; CH3COH+ 1,28 1,34 1,19 1,67 1,28
45 COOH+ 14,1 14,1 13,1 11 9,75
46 HCOOH+ 0,15 0,16 – – 0,12
60 CH3COOH+ 6,45 6,53 6,03 3,94 3,58
61 (CH3COOH)H+ 1,71 2,26 0,21 – 2,45



Caṕıtulo 4

Implicações Astrof́ısicas e

Conclusões

Neste caṕıtulo descrevemos a aplicação dos resultados que foram obtidos no caṕıtulo

anterior. Aqui utilizaremos especialmente os valores de rendimento de fotodessorção para

derivar o fluxo de fótons em ambientes circunstelares com ácido acético previamente de-

tectado. Com o fluxo de fótons, podemos estimar a taxa de produção de cada fragmento

iônico identificado na parte experimental deste trabalho. Por fim, pretendemos deter-

minar como o processo de fotodessorção pode ser significante na abundância de espécies

complexas no meio circunstelar.

4.1 Produção de Raios X em Ambientes Circum-estelares

A formação e evolução de estrelas de baixa massa são geralmente pautadas em ter-

mos de processos gravitacionais e hidrodinâmicos. Quando a nuvem molecular colapsa,

uma protoestrela é formada no centro enquanto o material ao redor forma um disco

de acreção circum-estelar e são produzidos outflows1 bipolares (Feigelson & Montmerle,

1999).

O telescópio Einstein lançado no fim da década de 70, permitiu pela primeira vez

a observação de protoestrelas em altas energias, o que ajudou a esclarecer os processos

que podem estar por trás da emissão de raios-X em YSO’s (objetos estelares jovens).

1Estruturas de gás e poeira formadas pela pressão radiativa nos pólos de uma estrela jovem

33
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Feigelson & Decampli (1981) observaram 28 estrelas do tipo T Tauri e propuseram que

a emissão detectada em raios-X moles se devia a choques entre o vento estelar e o meio

interestelar ou da superf́ıcie dessas estrelas. Seward & Chlebowski (1982) sugeriram que

a emissão em raios X de YSO’s na nebulosa da Carina podia ser coronal, mas que não

estaria associada a regiões de atividade solar nem a flares.

Atualmente, a emissão em raios X é entendida como a emissão térmica de gás

rapidamente aquecido a temperaturas da ordem de 107 K por eventos magnetohidro-

dinâmicos, como plasma confinado que pode ser aquecido por eventos de reconexão

magnética, frequentemente acompanhados por ejeção de grandes quantidades de matéria

(ejeção de massa coronal e part́ıculas solares; Feigelson & Montmerle (1999)). Além

disso, raios X podem desempenhar um importante papel no processamento energético

de gelos em vários ambientes astrof́ısicos, como regiões circum-estelares ao redor de pro-

toestrelas e estrelas jovens de tipo solar, especialmente quando o fluxo de raios X é maior

que o fluxo no UV (Ribas et al., 2005).

Com o telescópio de raios X Chandra, trabalhos como Kastner et al. (2002) e

Forbrich & Preibisch (2007), puderam observar diversas protoestrelas e determinar suas

luminosidades integradas na faixa de raios X como pode ser visto na Tabela 4.1.

Tabela 4.1: Valores de luminosidade em raios X moles encontrados por Kastner et al.
(2002) e Forbrich & Preibisch (2007).

Intervalo de observação (eV) Luminosidade (erg.s−1)
Kastner et al. (2002) 200 - 2000 2.3× 1030

Forbrich & Preibisch (2007) 200 - 8000 2.49× 1028 ≤ Lx ≤ 4.17× 1030

4.1.1 IRAS 16293-2422

IRAS 16293-2422 (aqui referida como IRAS 16293) é uma protoestrela classe 0 de

tipo solar (luminosidade bolométrica de 22 L�) na região de ρ de Ofiúco, a uma distância

de 120 pc. Dada sua proximidade e brilho, ela tem sido alvo de estudos que têm modelado

sua estrutura f́ısica e qúımica. IRAS 16293 tem um grande envoltório de ∼ 6000 UA que

envolve duas fontes, denominadas I16293-A e I16293-B na literatura, separadas por ∼ 5”

(∼ 600 UA). De um ponto de vista qúımico, IRAS 16293 pode ser considerada composta

por um envoltório externo, caracterizado por abundâncias moleculares baixas, e um hot

corino, onde a abundância de muitas moléculas é expressivamente maior. A temperatura
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na transição entre as duas regiões é estimada em ∼ 100 K, que é a temperatura de

sublimação dos mantos de gelo nos grãos (Jaber Al-Edhari et al. (2017)).

Segundo Pillitteri et al. (2014), a luminosidade integrada de 0.3 a 8 keV de IRAS

16293 é da ordem de 1030 ergs−1. Cazaux et al. (2003) encontrou diversas moléculas

complexas no envoltório da protoestrela, entre elas, ácido fórmico (HCOOH), acetaldéıdo

(CH3CHO), éter dimet́ılico (CH3OCH3), formiato de metila e ácido acético.

Andrade et al. (2010) e Mendoza (2014) utilizaram um modelo radiativo para

estimar a destruição de moléculas por fótons de raios X em um ambiente circum-estelar.

O primeiro parâmetro a ser calculado é o fluxo de fótons dada a luminosidade em raios

X do objeto, a uma certa distância R à protoestrela, energia ε dos fótons. Além disso, o

fluxo pode ser atenuado de acordo com o ambiente dependendo do valor da profundidade

óptica τ :

Fx =
Lx

4πR2ε
exp(−τ) (4.1)

A profundidade óptica pode ser derivada da seção de choque de absorção do ácido

acético em raios X moles e da densidade colunar da molécula medida na protoestrela

através de:

τ = σxNCH3COOH, (4.2)

no entanto, o ácido acético não é a espécie mais abundante no ambiente, portanto

a absorção de radiação não é governada por ele, e sim pelo H2. Assim, a Equação 4.2

se torna:

τ = σxNH2 (4.3)

A densidade de coluna da molécula de H2 adotada por Cazaux et al. (2003) na

direção de IRAS 16293 foi de 7.5 × 1022 cm−2. Trabalhos como Gorti & Hollenbach

(2004) estimam a seção de choque de absorção do hidrogênio em raios X como sendo da

ordem de 10−22 cm2, de modo que a profundidade óptica na região de raios X moles é

aproximadamente igual a 1.
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Para o cálculo do fluxo de fótons, será adotado um intervalo de valores para a

distância até a local de interesse, de 1 a 500 UA. O resultado em algumas energias pode

ser visto na Tabela 4.2.

Tabela 4.2: Fluxo de fótons da protoestrela IRAS 16293-2422 de acordo com a
distância ao objeto admitindo-se uma profundidade óptica de 1. Em a) fluxo de fótons
de 525 eV, em b) fluxo de fótons de 560 eV.

a) τ = 1, ε = 525 eV

Distancia Fluxo de fotons
UA fotonscm−2s−1

1 1, 55× 1011

5 6, 21× 109

10 1, 55× 109

20 3, 88× 108

25 2, 48× 108

50 6, 21× 107

75 2, 76× 107

100 1, 55× 107

150 6, 89× 106

200 3, 88× 106

250 2, 48× 106

300 1, 72× 106

400 9, 69× 105

500 6, 21× 105

b) τ = 1, ε = 560 eV

Distancia Fluxo de fotons
UA fotonscm−2s−1

1 1, 45× 1011

5 5, 82× 109

10 1, 45× 109

20 3, 64× 108

25 2, 33× 108

50 5, 82× 107

75 2, 58× 107

100 1, 45× 107

150 6, 46× 106

200 3, 64× 106

250 2, 33× 106

300 1, 62× 106

400 9, 09× 105

500 5, 82× 105

Com o fluxo de fótons, é posśıvel obter a taxa de dessorção de cada ı́on dessorvido

do manto de gelo do grão através do rendimento de fotodessorção calculado na Seção

2.4.2 por:

fi = FxYi. (4.4)

Podemos verificar como o fluxo de ı́ons dessorvidos da superf́ıcie do grão varia com

a distância à protoestrela pela Figura 4.1.

Por fim, podemos calcular a taxa de produção de um dado ı́on de acordo com as

caracteŕısticas dos grãos presentes naquela região do meio, como a densidade ngr e raio

a do grão:

Ri = ngrσgrfiX, (4.5)

, onde σgr = πa2 e X = porcentagem do grão coberta pela molécula de CH3COOH.
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Figura 4.1: Abundância dos ı́ons H+, C+
2 e H2CO+ referente ao fluxo de fótons de

525 eV na protoestrela IRAS 16293-2422 em relação à distância.

A densidade local foi inferida por Gorti & Hollenbach (2009) e é aproximadamente

ngr ≈ 4× 104

(
100UA

R

)
cm−3, (4.6)

enquanto a = 1 × 10−5cm (Andrade et al., 2010), resultando uma área geométrica do

grão σgr = 3.14× 10−10cm2. Neste trabalho será adotado que 5% do grão é coberto por

CH3COOH. Na Tabela 4.3 vemos a taxa de produção do ı́on H+.

Tabela 4.3: Taxa de produção de H+ na protoestrela IRAS 16293-2422 nas energias
de 525 eV, 541.8 eV e 560 eV.

Distância Taxa de produçao de ions Taxa de produçao de ions Taxa de produçao de ions
UA ionscm−3s−1 (525 eV) ionscm−3s−1 (544.8 eV) ionscm−3s−1 (560 eV)
1 3, 51 2, 81× 101 1, 11× 101

10 3, 51× 10−3 2, 81× 10−2 1, 11× 10−2

25 2, 25× 10−4 1, 80× 10−3 7, 09× 10−4

50 2, 81× 10−5 2, 25× 10−4 8, 87× 10−5

100 3, 51× 10−6 2, 81× 10−5 1, 11× 10−5

150 1, 04× 10−6 8, 32× 10−6 3, 28× 10−6

200 4, 39× 10−7 3, 51× 10−6 1, 39× 10−6

250 2, 25× 10−7 1, 80× 10−6 7, 09× 10−7

300 1, 30× 10−7 1, 04× 10−6 4, 11× 10−7

400 5, 49× 10−8 4, 39× 10−7 1, 73× 10−7

500 2, 81× 10−8 2, 25× 10−7 8, 87× 10−8

Os dados da tabela acima mostram que há uma diminuição na produção do ı́on
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H+ à medida em que a distância até a protoestrela é aumentada. Esse comportamento

segue o padrão de diminuição no fluxo de fótons, mostrado na Tabela 4.2.

Para expressar nossos resultados em uma quantidade conhecida na Astronomia,

determinamos a densidade colunar dos ı́ons dessorvidos. Para isso, avaliamos a taxa

de produção dos ı́on H+ por um peŕıodo de 1 ano nas distâncias de 1 a 500 UA da

protoestrela IRAS 16293; o resultado é mostrado na Figura 4.2.

Figura 4.2: Densidade colunar do ı́on H+ em função da distância R à protoestrela.
Foi considerada uma profundidade óptica igual 1 e uma porcentagem de ácido acético
congelado nos grãos de 5%, um valor superestimado.

4.2 Conclusões

Estudamos a fotodessorção de fragmentos iônicos do gelo da molécula de ácido

acético (CH3COOH) em energias próximas à energia de ressonância do oxigênio (525 eV

≤ ε ≤ 560 eV) através da incidência de raios X moles providos pela linha de luz SGM

do Laboratório Nacional de Luz Śıncroton. Os fragmentos foram analisados pela técnica

de Espectrometria de Massas por Tempo de Vôo e chegamos às seguintes conclusões:
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• Em todas as 8 energias foram encontrados 17 ı́ons diferentes, 16 deles foram iden-

tificados como ı́ons já detectados no meio interestelar ou ambientes circunstelares.

Alguns fragmentos estiveram presentes em todas as energias, como o H+, H2CO+

e CH2CO+ (Tabela C.1).

• Os ı́ons mais produzidos de forma global foram C+
2 , H2CO+ e CHCO+. Em

maiores energias, os fragmentos O+ e H+ também obtiveram grande rendimento

de fotodessorção (Tabela C.2).

• A comparação entre a fotodessorção das moléculas de ácido acético e formiato de

metila mostrou que o processo ocorre de forma semelhante nos dois isômeros, de

modo que as familias de H+
n , HnCO+ e CH3COOH+

n aparecem na análise dos dois

compostos (Figura 3.5).

• Utilizamos a protoestrela IRAS 16293-2422 como modelo para a nossa análise,

graças a sua grande complexidade molecular, onde inclusive foi detectada a molécula

de ácido acético (Cazaux et al., 2003). A luminosidade integrada desse objeto na

faixa de raios X moles nos forneceu valores para o fluxo de fótons de 105 ≤ Fx

fotonscm−2s−1 ≤ 1011 para distâncias de 1 a 500 UA, respectivamente, admitindo-

se uma profundidade óptica de τ = 1.

• Estimamos a taxa de produção de ı́ons de acordo com as caracteŕısticas do ambi-

ente, como a densidade e tamanho dos grãos, e a porcentagem de CH3COOH em

cada grão. Assim como o fluxo de fótons, essa taxa tem o seu valor diminúıdo com

a distância.

• Calculamos a densidade colunar do ı́on H+ em uma profundidade óptica igual a 1

para a protoestrela IRAS 16293-2422. À distância de 1 UA, a densidade de coluna

integrada em um peŕıodo de 1 ano do ı́on H+ é da ordem de 1021 cm−2, compat́ıvel

com os valores medidos em trabalhos como Cazaux et al. (2003), provando que a

abundância do ı́on pode ser proveniente do processo de fotodessorção de mantos

de gelo em grãos circum-estelares.





Apêndice A

Demonstração do número de

fótons emitidos no modo

single-bunch do LNLS

Os dados aqui mostrados foram obtidos por private communications com a Profa.

Dra. Diana Andrade do Observatório do Valongo/UFRJ.

No modo multi-bunch do LNLS, em 500 eV, temos 5 × 1010 fótons por segundo

atravessando a área da amostra para uma corrente de 100 mA no anel acelerador. Como

a relação é linear, no single-bunch com uma corrente de 10 mA, a quantidade de fótons

é de:

100 mA −→ 5× 1010 fotons (A.1)

10 mA −→ 5× 109 fotons (A.2)

Assim, para o single-bunch, temos 5×109 fótons chegando na amostra por segundo.

A área do feixe é de ±2 mm2.

Se temos um bunch a cada 311 ns, em 1 segundo teremos:
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311 ns −→ 1 bunch (A.3)

109 ns −→ 3.21× 106 bunches (A.4)

Então, a cada segundo, temos 3.21× 106 pacotes de fótons chegando na amostra.

De forma que 5 × 109 fótons em 1 segundo ⇐⇒ 5 × 109 fótons em 3.21 × 106 bunches,

ou:

3.21× 106 bunches −→ 5× 109 fotons (A.5)

1 bunch −→ 1557 fotons (A.6)

De forma que são ≈ 1550 fótons por pacote no modo single-bunch do Laboratório

Nacional de Luz Śıncroton.



Apêndice B

Dedução da Relação Entre Tempo

de Vôo e m/q

O Espectrômetro de Massa por Tempo de Vôo é composto por duas partes prin-

cipais: a região de aceleração e o tubo de vôo. De modo geral, tem-se que a força é

descrita por:

F = m · a. (B.1)

Para a região de aceleração, onde a força atuante é a força elétrica, a aceleração é

da forma:

Fele = q · E (B.2)

a =
F

m
=
q · E
m

. (B.3)

Dessa forma, os ı́ons de massa m e carga q são imediatamente acelerados em direção

ao tubo de tempo de vôo através do movimento retiĺıneo uniformemente acelerado.

Sabendo que a aceleração é a diferencial da velocidade em relação ao tempo, pode-

se multiplicar por dt e integrar dos dois lados da equação:
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∫
dt v̇ =

∫
dt
q · E
m

(B.4)

∫
dv =

qE

m

∫
dt, (B.5)

de forma que:

v − v0 =
qEt

m
(B.6)

e o tempo de vôo na região de aceleração do tubo é:

ta =
v − v0

E

m

q
. (B.7)

Se a distância entre a amostra e o tubo de vôo for l e a diferença de potencial for

constante e igual a Va, o tempo de vôo nessa região pode ser descrito por:

ta =
(v − v0)Va

l

m

q
. (B.8)

Desprezando a velocidade inicial dos ı́ons, a energia com que eles chegam ao tubo

de vôo é igual à energia potencial elétrica adquirida pela diferença de potencial entre a

amostra e a entrada do tubo, que também é igual a energia cinética, de forma que:

E = q · Va =
1

2
mv2 (B.9)

e a velocidade é:

v =

√
2 · q · Va
m

. (B.10)

Substituindo essa expressão na equação B.8, tem-se:



Apêndice B. Dedução da Relação Entre Tempo de Vôo e m/q 45

ta =
v

E
· m
q

=
m

q · E

√
2 · q · Va
m

=

√
2 ·m · Va
q · E2

. (B.11)

Como o campo elétrico e a diferença de potencial estão relacionados nessa região

por

Va = E · l, (B.12)

tem-se que a expressão final para o tempo de vôo dos ı́ons na região de aceleração

é dada por:

ta = l

√
2 ·m
q · Va

. (B.13)

Para o tubo de vôo, usamos novamente a equação B.10, mas com a diferença de

potencial igual a Vt:

v =

√
2 · q · Vt
m

. (B.14)

Ao longo dessa região, de comprimento L, os ı́ons realizam um movimento retiĺıneo

uniforme. É trivial encontrar o tempo de vôo a partir da equação B.14:

tt =
L

v
= L

√
m

2 · q · Vt
. (B.15)

O TOF dos fragmentos iônicos é calculado pela soma do tempo de vôo na região

de aceleração e o tempo de vôo no tubo, ou seja:

TOF = ta + tt. (B.16)

Finalmente, substituindo as equações B.13 e B.15 na equação B.16:

TOF = l

√
2 ·m
q · Va

+ L

√
m

2 · q · Vt
=

√
m

q

(
l

√
2

Va
+ L

√
1

2 · Vt

)
= A

√
m

q
. (B.17)





Apêndice C

Tabelas utilizadas no trabalho

A Tabela C.1 mostra todos os fragmentos iônicos obtidos no processo de fotodes-

sorção da molécula de ácido acético com suas respectivas relações m/q e em que energias

foram encontrados.

Tabela C.1: Todos os ı́ons encontrados neste trabalho. O asterisco significa que o ı́on
foi encontrado naquela energia.

m/q Atribuição Energia (eV)
525 527 532 532.8 533.5 541.8 544.8 560

1 H+ * * * * * * * *
2 H+

2 * * * * * *
12 C+ * * *
14 CH+

2 * * * * *
16 O+ * * * * * *
18 H2O+ *
24 C+

2 * * * * * * * *
28 CO+ * *
30 H2CO+ * * * * * * * *
31 H3CO+ * * *
32 CH3OH+ * * * *
41 CHCO+ * * * * * * * *
42 CH2CO+ * * * * * * * *
44 CH3COH+ * * * * * * * *
50 * * * * * * * *
60 CH3COOH+ * * * * * *
61 (CH3COOH)H+ * * * * * * * *

A Tabela C.2 são listados os valores para o rendimento de fotodessorção dos frag-

mentos iônicos analisados segundo a energia em raios-X.
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Tabela C.2: Rendimento de fotodessorção dos ı́ons detectados neste trabalho em
todas as energias em função da razão massa-carga.

m/q Y × 107(ions/foton)
525 eV 527 eV 532 eV 532.8 eV 533.5 eV 541.8 eV 544.8 eV 560 eV

1 3,65 3,06 4,97 6,71 7,34 29,74 19,29 12,13
2 - - 3,09 3,79 3,59 4,45 2,72 2,08
12 - - - - - 3,28 2,91 2,13
14 - 2,04 2,86 4,54 3,56 - - 0,96
16 - - 6,39 19,99 12,08 43,11 27,71 21,68
18 - - - - - - - 0,82
24 13,67 14,24 20,31 6,44 15,22 14,73 21,21 7,81
28 - - - - 3,86 4,8 - -
30 57,28 39,52 74,24 77,69 56,85 20,75 13,99 8,37
31 - - - - - 2,97 2,83 1,54
32 - - - 3,74 - 3,4 2,02 2,38
41 14,48 17,29 16,19 36,08 28,01 11,78 5,61 2,43
42 3,69 3,07 7,07 8,45 7,39 6,03 3,77 2,29
44 3,36 4,01 5,69 12,52 6,78 7,7 4,49 4,02
50 4,22 3,51 13,27 20,13 13,64 11,61 7,87 4,97
60 - - 3,5 4,14 4,19 12,42 8,71 5,88
61 2,92 2,76 3,92 5,82 5,01 4,51 3,17 1,58

A Tabela C.3 mostra o resultado da simulação experimental do SIMION, onde

consta a relação m/q do ı́on, o tempo de vôo e o tempo na janela do single-bunch, am-

bos em nanossegundos.
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Tabela C.3: Parte da tabela resultante da simulação experimental feita no software
SIMION R© com corte em m/q = 65.

m/q TOF (ns) Janela Tempo (ns)

1 334 2 23,1
2 485 2 174,1
3 600 2 289,1
12 1228 3 295,4
13 1280 4 36,5
14 1329 4 85,5
15 1377 4 133,5
16 1423 4 179,5
17 1467 4 223,5
18 1511 4 267,5
19 1553 4 309,5
20 1594 5 39,6
21 1634 5 79,6
22 1673 5 118,6
24 1748 5 193,6
25 1785 5 230,6
26 1821 5 266,6
27 1857 5 302,6
28 1891 6 25,7
29 1925 6 59,7
30 1959 6 93,7
31 1991 6 125,7
32 2024 6 158,7
33 2056 6 190,7
34 2087 6 221,7
35 2118 6 252,7
36 2148 6 282,7
37 2178 7 1,8
38 2208 7 31,8
39 2237 7 60,8
40 2266 7 89,8
41 2295 7 118,8
42 2323 7 146,8
43 2351 7 174,8
44 2378 7 201,8
45 2405 7 228,8
46 2432 7 255,8
47 2459 7 282,8
48 2485 7 308,8
49 2511 8 24,0
50 2537 8 50,0
51 2562 8 75,0
52 2588 8 101,0
53 2613 8 126,0
54 2638 8 151,0
55 2662 8 175,0
56 2687 8 200,0
57 2711 8 224,0
58 2735 8 248,0
59 2758 8 271,0
60 2782 8 295,0
61 2805 9 7,1
62 2828 9 30,1
63 2851 9 53,1
64 2874 9 76,1
65 2897 9 99,1





Apêndice D

Espectros em todas as energias

Nesse apêndice serão mostrados os gráficos originados do processo de redução e

tratamento de dados comentados no Caṕıtulo 2 para as energias trabalhadas.
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Figura D.1: Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão de pacotes de
fótons de 525 eV.
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Figura D.2: Espectro de tempo versus intensidade na energia de 525 eV, onde a cada
pico será ajustada uma gaussiana.

Figura D.3: Gráfico de barras da área dos picos do espectro de dessorção do gelo de
CH3COOH promovido por fótons de 525 eV em função do TOF dos fragmentos.
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Figura D.4: Gráfico de barras do rendimento iônico parcial dos fragmentos dessorvi-
dos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 525 eV.

Figura D.5: Gráfico de barras do rendimento de fotodessorção dos fragmentos iônicos
do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 525 eV.
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D.2 527 eV
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Figura D.6: Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão de pacotes de
fótons de 527 eV.

0 50 100 150 200 250 300 350
0

1000

2000

3000

CH3COOH (137 K) + h  (527 eV)

 

 

In
te

ns
id

ad
e

Tempo (ns)

Figura D.7: Espectro de tempo versus intensidade na energia de 527 eV, onde a cada
pico será ajustada uma gaussiana.
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Figura D.8: Gráfico de barras representativo da área de cada pico do espectro de
dessorção do gelo de CH3COOH promovido por fótons de 527 eV em função do tempo
de vôo dos fragmentos.

Figura D.9: Gráfico de barras do rendimento iônico parcial dos fragmentos dessorvi-
dos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 527 eV.
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Figura D.10: Gráfico de barras do rendimento de fotodessorção dos fragmentos iônicos
do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 527 eV.
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D.3 532 eV

Os espectros referentes etapas de tratamento de dados na energia de 532 eV são

mostrados nas Figuras D.11, D.12, D.13, D.14 e D.15.
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Figura D.11: Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão de pacotes de
fótons de 532 eV.
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Figura D.12: Espectro de tempo versus intensidade na energia de 532 eV, onde a
cada pico será ajustada uma gaussiana.

Figura D.13: Gráfico de barras representativo da área de cada pico do espectro de
dessorção do gelo de CH3COOH promovido por fótons de 532 eV em função do tempo
de vôo dos fragmentos.
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Figura D.14: Gráfico de barras do rendimento iônico parcial dos fragmentos dessor-
vidos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 532 eV.

Figura D.15: Gráfico de barras do rendimento de fotodessorção dos fragmentos iônicos
do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 532 eV.
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D.4 532.8 eV

Os espectros referentes etapas de tratamento de dados na energia de 532.8 eV são

mostrados nas Figuras D.16, D.17, D.18, D.19 e D.20.
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Figura D.16: Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão de pacotes de
fótons de 532.8 eV.
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Figura D.17: Espectro de tempo versus intensidade na energia de 532.8 eV, onde a
cada pico será ajustada uma gaussiana.
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Figura D.18: Gráfico de barras representativo da área de cada pico do espectro de
dessorção do gelo de CH3COOH promovido por fótons de 532.8 eV em função do tempo
de vôo dos fragmentos.

Figura D.19: Gráfico de barras do rendimento iônico parcial dos fragmentos dessor-
vidos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 532.8 eV.
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Figura D.20: Gráfico de barras do rendimento de fotodessorção dos fragmentos iônicos
do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 532.8 eV.
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D.5 533.5 eV

Os espectros referentes etapas de tratamento de dados na energia de 533.5 eV são

mostrados nas Figuras D.21, D.22, D.23, D.24 e D.25.
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Figura D.21: Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão de pacotes de
fótons de 533.5 eV.
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Figura D.22: Espectro de tempo versus intensidade na energia de 533.5 eV, onde a
cada pico será ajustada uma gaussiana.

Figura D.23: Gráfico de barras representativo da área de cada pico do espectro de
dessorção do gelo de CH3COOH promovido por fótons de 533.5 eV em função do tempo
de vôo dos fragmentos.
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Figura D.24: Gráfico de barras do rendimento iônico parcial dos fragmentos dessor-
vidos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 533.5 eV.

Figura D.25: Gráfico de barras do rendimento de fotodessorção dos fragmentos iônicos
do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 533.5 eV.
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D.6 541.8 eV

Os espectros referentes etapas de tratamento de dados na energia de 541.8 eV são

mostrados nas Figuras D.26, D.27, D.28, D.29 e D.30.
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Figura D.26: Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão de pacotes de
fótons de 541.8 eV.
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Figura D.27: Espectro de tempo versus intensidade na energia de 541.8 eV, onde a
cada pico será ajustada uma gaussiana.
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Figura D.28: Gráfico de barras representativo da área de cada pico do espectro de
dessorção do gelo de CH3COOH promovido por fótons de 541.8 eV em função do tempo
de vôo dos fragmentos.

Figura D.29: Gráfico de barras do rendimento iônico parcial dos fragmentos dessor-
vidos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 541.8 eV.
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Figura D.30: Gráfico de barras do rendimento de fotodessorção dos fragmentos iônicos
do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 541.8 eV.
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D.7 544.8 eV

Os espectros referentes etapas de tratamento de dados na energia de 544.8 eV são

mostrados nas Figuras D.31, D.32, D.33, D.34 e D.35.
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Figura D.31: Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão de pacotes de
fótons de 544.8 eV.
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Figura D.32: Espectro de tempo versus intensidade na energia de 544.8 eV, onde a
cada pico será ajustada uma gaussiana.

Figura D.33: Gráfico de barras representativo da área de cada pico do espectro de
dessorção do gelo de CH3COOH promovido por fótons de 544.8 eV em função do tempo
de vôo dos fragmentos.
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Figura D.34: Gráfico de barras do rendimento iônico parcial dos fragmentos dessor-
vidos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 544.8 eV.

Figura D.35: y544.8eVGráfico de barras do rendimento de fotodessorção dos frag-
mentos iônicos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 544.8 eV.
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D.8 560 eV

Os espectros referentes etapas de tratamento de dados na energia de 560 eV são

mostrados nas Figuras D.36, D.37, D.38, D.39 e D.40.
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Figura D.36: Espectro obtido no processo experimental de canais versus intensidade,
mostrando a janela de 311 ns do single-bunch determinada pela emissão de pacotes de
fótons de 560 eV.
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Figura D.37: Espectro de tempo versus intensidade na energia de 560 eV, onde a
cada pico será ajustada uma gaussiana.

Figura D.38: Gráfico de barras representativo da área de cada pico do espectro de
dessorção do gelo de CH3COOH promovido por fótons de 560 eV em função do tempo
de vôo dos fragmentos.
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Figura D.39: Gráfico de barras do rendimento iônico parcial dos fragmentos dessor-
vidos do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 560 eV.

Figura D.40: Gráfico de barras do rendimento de fotodessorção dos fragmentos iônicos
do gelo de CH3COOH estimulados por fótons de 560 eV.
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