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Neste longo caminho podemos esperar dar resposta

a questões como: até que grau de complexidade podem
crescer as moléculas interestelares, que acontece a estas
moléculas quando as nuvens interestelares colapsam
para formas proto-estrelas, estrelas e planetas e qual é
a relação, se ela existir, entre a química orgânica inte-
restelar e a biologia terrestre. O domínio da «astroquí-
mica» já percorreu um longo caminho na sua curta vi-
da de 10-15 anos, mas falta ainda muito para fazer.
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A EVOLUÇÃO
QUÍMICA

NO ESPAÇO
Uma fonte de moléculas

prebióticas

RESUMO

No Laboratório de Astrofísica da Universidade de Leiden reali-
zaram-se experiências de simulação laboratorial especialmente con-
cebidas para estudar a evolução química da poeira interestelar no
espaço e essas experiências mostram que a poeira contém a grande
maioria do material orgânico do universo. Nestas experiências estu-
dam-se os fotoprocessos de misturas de gelo a baixa temperatura
(10 K) submetidas a uma radiação ultra-violeta de vácuo, simulando
assim as condições interestelares. A diferença mais importante, mas
necessária, reside nas escalas de tempo dos fotoprocessos. Uma hora
no laboratório equivale a um milhar de anos nas regiões pouco den-
sas do espaço e a qualquer coisa como entre dez mil e um milhão de
anos no interior das nuvens moleculares densas. O produto final do
fotoprocessamento do material dos grãos realizado no laboratório é
um resíduo não-volátil de cor amarela, solúvel em água e metanol. O
peso molecular é superior a meia centena. O espectro da absorpção
no infra-vermelho indica a presença de grupos ácido carboxílico e
amina semelhantes aos de outras moléculas de presumível significado
prebiológico produzidas por métodos mais clássicos. Quando subme-
tido á espectroscopia de massa de alta resolução, um dos nossos resí-
duos apresenta após libertação de CO, uma masa de 82 que corres-
ponde a C4H6N2 e pequenas quantidades de ureia, o que sugere a
presença de anéis de amino pirrolina.

Durante os primeiros 500-700 milhões de anos da Terra primi-
tiva ocorreu uma frequente deposição de moléculas prebióticas con-
tidas na poeira. Um dos modos de deposição consistia na colisão dos
cometas que são essencialmente agregados de poeira interestelar.
Outro consistiria na acreção de matéria durante a passagem do sis-
tema solar por uma nuvem interestelar densa. No caso dos come-
tas, cada colisão poderia ter concentrado numa área relativamente

J. Mayo GREENBERG (*)

pequena da Terra uma massa de material orgânico da ordem de 1016

--1018 grama, ao passo que na passagem através de nuvens de poeira
a velocidade de deposição seria de 10 9 a 1010 grama por ano durante
o milhão de anos que duraria aproximadamente cada passagem, o
que corresponde a dispersar lentamente a matéria de um cometa por
toda a superfície da Terra.

INTRODUÇÃO

Se bem que os constituintes mais óbvios da nossa
Via Láctea sejam estrelas, o espaço entre as estrelas
está longe de ser vazio. Com efeito, é a partir da maté-
ria que enche este espaço que nascem continuamente
novas estrelas. Em que consiste este material intereste-
lar e qual o papel que ele poderá eventualmente desem-
penhar na história da origem da vida?

Átomos. A maior parte do meio interestelar é
hidrogénio e hélio que se formaram nos estádios mais
primitivos do nosso universo. A formação dos elemen-
tos mais pesados só se deu após o nascimento das pri-
meiras estrelas. O que actualmente observamos é uma
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distribuição dos elementos que foram produzidos pelas
estrelas e ejectados para o espaço. A seguir ao hélio,
que não desempenha papel de relevo na química inte-
restelar, o grupo de elementos de que fazem parte o
oxigénio, carbono e azoto constitui cerca de uma parte
em mil (fracção em número de átomos relativa ao
hidrogénio). O grupo de elementos que se segue em
abundância — magnésio, silício, ferro e enxofre —
apresenta concentrações dez vezes inferiores. É pois
óbvio que os elementos necessários á formação de mo-
léculas orgânicas são os mais abundantes no espaço.

Moléculas e poeira. Depois da descoberta em 1969
[1] do formaldeído (H 2 CO) no gás interestelar foi
detectado um conjunto diversificado de espécies mole-
culares. A mais abundante de todas é o monóxido de
carbono (CO) e a lista das moléculas até hoje detecta-
das (ver tabela I do artigo de J. Lequeux ou tabela 2
do de E. Herbst) constitui uma evidência convincente
da existência de uma produção química activa no
espaço [2]. No entanto, como veremos, estas moléculas
detectadas no gás são apenas uma pequena parte da
matéria orgânica interestelar. As moléculas mais com-
plexas e mais abundantes não se encontram no gás mas
sim nas pequenas partículas sólidas que flutuam no gás
e que são designadas por poeira interestelar. Ao longo
deste texto a preocupação principal será a de caracteri-
zar estas partículas de poeira, quer do ponto de vista
químico, quer do ponto de vista físico. Antes disso veja-
mos no entanto onde existe a poeira e em que quanti-
dade, e qual a relação entre a quantidade de poeira e a
do hidrogénio e outras espécies.

Fig. 1
Fotografia de urna galaxia espiral vista de topo. As bandas escuras
nas orlas interiores dos braços espirais são concentrações de poeira
claramente definidas. Sobrepostas à fotografia vêem-se linhas con-
tínuas que mostram o máximo de intensidade da radiação a
1415 MHz. Estas linhas parecem coincidir bem com as bandas de
poeira (n Mathewson et al. 1972, Astron. Astrophys. 17, 468)

Distribuição do gás e da poeira. Na figura 1
vemos um exemplo de uma galáxia espiral semelhante
à nossa (M51). Os braços espirais observam-se porque
contêm as estrelas mais brilhantes. No entanto, esses
braços espirais são talvez ainda mais bem delineados
pelos traços escuros situados nas orlas internas desses
braços. Estes traços escuros são produzidos pelo blo-
queamento da luz das estrelas por concentrações eleva-
das de poeira interestelar que actua como um anteparo
de fumo. Na figura 1 mostram-se ainda em sobreposi-
ção os contornos das regiões de maior densidade de
gás e verifica-se que estes contornos coincidem com
os traços escuros da poeira. Isto mostra que onde a
poeira é densa, também o é o gás, isto é que a poeira
está correlacionada com o gás. A figura 2 mostra o
aspecto de uma galáxia espiral vista de perfil. A
banda escura que separa as duas partes da galáxia é
mais uma vez produzida pelo poder absorvente da
poeira que se concentra num disco estreito no interior
da galáxia de estrelas. A partir da observação do gás
verifica-se também que este se concentra num disco
estreito que contém também a população mais jovem
de estrelas.

Se bem que possamos dizer que a poeira e o gás
têm uma distribuição geral bem definida no interior
da galáxia, um olhar mesmo que breve para o céu noc-
turno revela uma estrutura altamente heterogénea e
irregular. O meio interestelar consiste numa distri-
buição caótica de nuvens de gás/poeira de densidade
diversificada, sempre em movimento, e passando na

Fig. 2
A longínqua galáxia espiral NGC 4565. Vista de perfil esta galáxia
apresenta uma banda escura no seu plano central, indicando a con-

centração da extinção pela poeira interestelar
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sua evolução por diversas fases das quais a mais dra-
mática surge quando da formação de novas estrelas.
É nas nuvens mais ligadas à formação de estrelas que
se observa uma maior variedade de moléculas. Estas
nuvens têm normalmente densidades em hidrogénio
superiores a n H = 100 cm -3 e são chamadas nuvens den-
sas ou moleculares.

A densidade numérica média dos grãos de poeira
pode ser deduzida a partir da combinação de diferentes
observações: por um lado da observação da extinção
média por unidade de distância da luz das estrelas e
por outro lado do tamanho médio dos grãos de poeira
que se infere da intensidade da extinção preferencial no
azul relativamente ao vermelho. A densidade numérica
média assim obtida é de cerca de uma partícula por
10 12 cm 3 ou seja cerca de uma partícula num cubo com
100 metros de aresta — maior do que um campo de
futebol! Nas nuvens densas esta densidade pode ser 104

a 10 6 vezes superior e, em nébulas suficientemente den-
sas para sofrerem o processo de colapso conducente a
novas estrelas — nébulas protoestelares — será ainda
muito maior. Associada à poeira, ou vice-versa, existe
uma densidade média de hidrogénio de cerca de
n H = I cm -3 . Vemos que mesmo nas nuvens interestela-
res densas a pressão é p= 3 n H 10 -20 mbar o que cor-
responde a um vácuo de longe superior aos melhores
vácuos que realizamos em laboratório. A vastidão do
espaço compensa no entanto a baixa densidade quando
consideramos a massa total do material interestelar.
Por exemplo, se bem que um átomo de hidrogénio por
centímetro cúbico corresponda a uma densidade espa-
cial média de apenas 1,66 x 10 -24 g cm -3 , a densidade
numérica estelar média é apenas dez vezes maior ou,
por outras palavras, a massa de gás (essencialmente hi-
drogénio) é de cerca de 10% da massa das estrelas.
Identicamente a densidade mássica da poeira relativa-
mente ao gás é de cerca de 1%, de forma que relativa-
mente às estrelas é de 1 =1000. Esta quantidade é enor-
me quando comparada com as estimativas da massa
total planetária. No nosso sistema solar, por exemplo,
a massa de todos os planetas juntos (pouco mais que a
massa de Júpiter) é de cerca de 1 =1000 da massa do
sol. Mesmo que todas as estrelas da nossa Via Láctea
tivessem sistemas planetários como o nosso, a sua mas-
sa total não escederia a da poeira interestelar. Pode-
mos pois afirmar com segurança que a massa global
das pequenas partículas de poeira do espaço
excede provavelmente em muitas ordens de grandeza a
de todos os possíveis planetas do tipo da Terra. Volta-
remos mais tarde a este assunto porque a simples com-
paração das massas relativas destas duas espécies de
objectos não define necessariamente a sua importância
relativa em todos os contextos.

As moléculas estão geralmente concentradas nas
regiões mais densas do espaço se bem que exista evi-
dência para a presença de algumas moléculas como
HC 5 N, H 2 CO e certamente CO em regiões relativa-
mente ténues chamadas nuvens difusas em que as
densidades do hidrogénio são tão pequenas como
n H = 10 cm -3 . Se bem que seja elevado o número
total de moléculas já identificadas (cerca de 50), a sua
abundância absoluta é, com excepção do CO, muito
pequena quando comparada com a abundância cós-
mica dos seus constituintes. Com efeito, se contarmos
todas as moléculas observadas (excluindo CO) e com-
pararmos a sua massa total com a da poeira, verifi-

camos que é pelo menos 100 vezes menor; se incluir-
mos nos cálculos a molécula de CO, poderemos obter
uma massa cerca de 1/2 da da poeira, mas geralmente
consideravelmente menor.

O ambiente interestelar. A temperatura típica do
gás nas nuvens difusas é T = 100 K. Nas nuvens mole-
culares a gama de temperaturas é de 10 K <T <50 K.
Portanto, numa nuvem difusa com uma densidade
média de n H= 10 cm -3 , um átomo de hidrogénio terá
uma velocidade típica de V H =1,5 Km s -1 , enquanto
numa nuvem molecular com uma densidade média
de n H > 1000 cm -3 , a temperatura é T =10 — 50 K, de
forma que uma molécula de CO terá uma velocidade
de cerca de Vc0-0,1 Km s -1 .

Na tabela i apresentam-se de forma sintética as
propriedades médias do meio interestelar.

TABELA I
Propriedades médias do gás, da radiação e da poeira no Meio

Interestelar

Gás

	0,1 K —	 <nH> =1 cm -3 	— 10 5

<no +c +rv> =10 -3 n H

O:C:N=6.8:3.7:1

<nMg+Si+Fe> =-10  4 nH
Mg: Si: Fe =1:1:1

	

10 000 K —	 T gas= 100 K	 — 10 K

Radiação ultravioleta nas nuvens de baixa densidade

<nx < >, t > =3x 10 -3 cm -3

X 1 =2000 ,À:hu t =6 eV

Poeira nas nuvens de baixa densidade

Partículas com núcleo e manto (= n —m)

a núcleo= 0,05 µm, â manto= 0,12 µm

<n t,> =10-12 nH= <n n _ m >

T=10 K

Partículas sem manto (nuas; =n) muito pequenas

a n =0,005 µm

<n n > =10 3 <n p>

Na vizinhança das estrelas jovens a temperatura do
gás pode atingir valores da ordem de 10 000 K e nessas
regiões o hidrogénio encontra-se totalmente ionizado;
estas regiões são designadas por HII (hidrogénio ioni-
zado). Nas nuvens frias o hidrogénio não está ioni-
zado. São as chamadas regiões HI.

A densidade de energia média da radiação prove-
niente da população estelar geral é de cerca de 0,5
eV cm -3 dos quais 0,003 eV cm -3 correspondem a
fotões ultravioleta com energia superior a 6 eV. Esta
energia é aqui sublinhada por ser grosso modo o valor
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limiar para a fotodissociação da maioria das moléculas
(ver Tabela II).

TABELA H
Energias de ligação em algumas moléculas e radicais (de Calvert e

Pitts, 1966, Photochemistry, John Wiley and Sons, N.Y.)

Ligação rompida
R-R'

DE
(eV)

Ligação rompida
R-R'

DE
(eV)

OH —H 5.14 CH 2CH—H 4.54
H —H 4.40 CH 3 	—CH 2O 0.54
O —O 5.16 OCH 2 —H 1.02
S —O 5.44 HCO —H 3.79

OS —O 5.66 H 2C —O 7.59
H —H 4.50 CH 3CO—H 3.79
C —O 11.17 H	 —CO 0.755

OC —O 5.48 C2H 5 —H 4.27
CH 2—CO 2.32 CH 3 —CH 2 3.62
CH 2—OH 3.84 N —O 6.52
CH 3—H 4.40 NH2 —H 4.47

C —H 3.53 NH —H 4.14
CH —H 5.48 N —N 9.78

O meio interestelar está longe do equilíbrio térmico.
Curiosamente, se bem que tanto a temperatura do gás
como a temperatura da poeira sejam essencialmente
determinadas pela radiação proveniente das estrelas, a
poeira é geralmente mais fria que o gás excepto nas
regiões de muito grande densidade gasosa. A tempera-
tura média dos grãos de poeira, que resulta de um
balanço entre a absorpção da radiação proveniente das
estrelas distantes e a emissão de radiação pelos
pequenos grãos de poeira, é apenas de 10K [ 3 ] . Só na
vizinhança de fontes de radiação muito intensas tais
como as estrelas quentes é que a temperatura dos grãos
atinge valores tão elevados como 50 ou 100K. Nas
regiões muito próximas das estrelas quentes ocorrem
temperaturas da ordem dos milhares de Kelvin que
conduzem à evaporação total. No entanto esta situação
só afecta uma fracção muito pequena da totalidade dos
grãos de poeira.

PROCESSAMENTO FOTOQUÍMICO DA POEIRA

O modelo dos grãos interestelares. Um modelo
dos grãos interestelares [ 4 ] deve basear-se essencial-
mente em dois tipos de partículas de tamanhos caracte-
rísticos: 1) partículas com núcleo e manto de tamanho
=0,12 p.m (raio) com núcleos de silicatos de raio
=0,05 tm e mantos formados por moléculas adsorvi-
das, contituídas essencialmente por oxigénio, azoto,
carbono e hidrogénio; 2) partículas nuas (sem manto)
de tamanho < 0,01 µm provavelmente constituídas por
partículas individuais de silicatos, carbono e talvez
moléculas orgânicas complexas. A maior parte da mas-
sa da poeira encontra-se nas partículas com núcleo e
manto e por isso limitaremos inicialmente a nossa dis-
cussão à evolução química desta partículas.

Enquanto uma partícula com núcleo e manto flutua
numa nuvem de gás, ela é continuamente bombardeada
por fotões ultravioleta de elevada energia. Estes fotões
provêm quer de estrelas distantes quer de estrelas pró-
ximas ou resultam de colisões no gás produzidas pelos
ventos estelares no seio das nuvens. Se considerássemos
por exemplo que o manto de um grão era formado por
uma mistura gelada de moléculas simples como água

(H20), metano (CH4) e amónia (NH 3), tal como foi
proposto há cerca de 30 anos por Van de Hulst [ 5 ] ,
teríamos que considerar que ao fim de algum tempo,
dependente do fluxo ultravioleta, estas moléculas
seriam dissociadas pelos fotões que colidiam com o
grão. Este processo está esquematicamente ilustrado na
Figura 3. Daqui se conclui que para um grão de di-
mensões típicas (meia espessura a = 0,12 µm) e com a
composição inicial atrás descrita, o fluxo médio h v de
fotões ultravioleta no meio interestelar é suficiente
para quebrar todas as ligações moleculares no grão em
algumas dezenas ou centenas de anos; centenas se con-
siderarmos que o fluxo é 0= 10 8 cm -3 s - t como sugere
Habing [ 6 ] ou dezenas se utilizarmos o valor de
Metzger (comunicação privada).

[ a)	
^

hv)4 47 eV

lb)

CH

H2

Figura 3
Sequência evolutiva esquemática do manto de um grão a 10 K sob
a acção da fotblise ultravioleta. Os processos ilustrados são a foto-
dissociação, a combinação radical-radical, a produção de novas

moléculas e radicais

Dado que as escalas de tempo que prevalecem no
meio interestelar são geralmente da ordem de 10 8 -10 8

anos, um grão tem uma probabilidade pequena de per-
manecer quimicamente estático. Na Figura 3 ilustram-
-se os processos que podem ocorrer num grão indivi-
dual como resultado da acção dos fotões ultravioleta.
Numa primeira fase os fotões ultravioleta podem que-
brar as moléculas contidas no grão, ficando os radicais
resultantes congelados à superfície. Estes radicais
podem por vezes recombinar-se para produzir a molé-
cula original. Outras vezes, como se representa na
segunda etapa, pode haver recombinação de radicais
adjacentes para formar novas moléculas. Outras vezes
ainda poderá acontecer que um dado radical perma-
neça sem reagir. Numa dada fase, que está ilustrada na
última etapa da Figura 3, encaramos a existência de
um grão que consiste numa nova mistura gelada de
moléculas e radicais de complexidade variada. Como
veremos mais tarde, esta sequência é apenas um ele-
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mento da evolução química global do manto do grão,
mas é este processo básico de fotodissociação que con-
duz a toda a evolução ulterior.

Armazenamento de radicais livres, reacções em
cadeia e explosões. Se um grão permanece a tempera-
tura constante, submetido a um fluxo constante de
radiação ultravioleta, chegaria provavelmente em esca-
las de tempo da ordem de 10 6 -10 8 anos, a um estado
estacionário final em que a formação e quebra das li-
gações, e a composição molecular e radicalar média
permaneceriam em média inalteráveis. Há no entanto
uma série de acontecimentos esporádicos que podem
conduzir à perturbação deste estado que por si é bas-
tante instável.

Os radicais livres são espécies altamente reactivas
que contêm um electrão não emparelhado. Quando
dois radicais livres entram em contacto combinam-se
imediatamente libertando uma quantidade  elevada de
energia, tipicamente da ordem de 4-5 eV. Se existirem
suficientes radicais livres armazenados num grão (existe
uma densidade numérica crítica), um acontecimento
iniciador pode conduzir a uma reacção em cadeia
na qual o calor produzido pelas reacções radicalares
liberta outros radicais congelados permitindo-lhes di-
fundir o suficiente para encontrarem outros radicais
com que reagir, podendo esta sequência conduzir a
uma reacção explosiva no grão. É porque a temperatu-
ra média dos grãos é muito baixa (10 K) que os radi-
cais estão normalmente impedidos de difundir livre-
mente não dando pois permanentemente origem a reac-
ções em cadeia deste tipo [ 7 ]

SIMULAÇÃO LABORATORIAL
DA FOTOQUÍMICA DOS GRÃOS

INTERESTELARES

O laboratório de Astrofísica da Universidade de
Leiden foi o primeiro a conseguir simular as condições
essenciais do espaço interestelar que afectam a evolu-
ção dos grãos. Se bem que o ímpeto deste trabalho
resultasse exclusivamente de uma tentativa para encon-
trar respostas para questões puramente astronómicas, a
sua extensão para domínios relacionados com proble-
mas de interesse prebiológico era natural, mesmo ine-
vitável.

Nos anos 1940 foi proposto o modelo do «gelo
sujo» para a poeira interestelar. Neste modelo conside-
ra-se que os átomos de oxigénio, carbono, azoto e
hidrogénio são adsorvidos à superfície das partículas
onde se combinam com o hidrogénio para formar com
que uma geada constituída pelas moléculas saturadas
de água (H 2O), metano (CH,) e amónia (NH 3) em con-
centrações relativas proporcionais às abundâncias cós-
micas respectivas, conduzindo assim a uma partí-
cula em que a H 2O sólida era o componente dominante
mas que incluia também outros ingredientes; daí a
designação «gelo sujo».

Com a introdução em astronomia de novas técnicas
de detecção no infravermelho tornou-se possível, em
meados dos anos 60, desenvolver tentativas para obser-
var a intensa banda de absorpção a 3 microns caracte-
rística da H 2O sólida e devida à vibração de alonga-
mento da ligação 0-H [ 8 ] . Os resultados iniciais des-
sas observações foram negativos dado que indicavam
que H 20 sólida deveria ser muito menos abundante do
que previsto, o que levou a pôr em cauda o modelo do

gelo sujo. Uma sugestão alternativa que é compatível
com a elevada abundância de oxigénio nos grão e que
não impõe uma elevada abundância de H 2O, consiste
em considerar que o campo da radiação ultravioleta no
espaço é capaz de quebrar as moléculas de H 2O assim
como outras moléculas das partículas sólidas de forma
que, quando se recombina, o oxigénio não volta neces-
sariamente à forma H 2O não exibindo assim a banda
característica a 3 p.m. A etapa seguinte, que surgiu
naturalmente, consistiu em tomar em consideração a
existência de moléculas mais complexas. Com efeito,
existia uma certa analogia entre o processamento foto-
químico dos pequenos grãos interestelares [ 10 ] e o
processamento químico induzido energeticamente (irra-
diação, etc.) numa suposta atmosfera primitiva da
Terra que Miller e Urey [ 11 ] simularam.

Métodos Laboratoriais. Na Figura 4 apresenta-se
um esquema dos elementos essenciais do aparato expe-
rimental. Os dois componentes fundamentais são a
manutenção da baixa temperatura e a fonte de radia-
cão ultravioleta. A baixa temperatura é obtida através
de um criostato de hélio em ciclo fechado dentro do
qual se obtêm temperaturas tão baixas como 10 K num
«dedo frio» que pode consistir quer num bloco de alu-
mínio quer numa janela transparente de vidro, safira
ou fluoreto de lítio montada num anel metálico.

Figura 4
Esquema do método de simulação laboratorial para o estudo da evo-
lução dos grãos interestelares. Depositam-se moléculas no estado
sólido sobre um dedo frio contido numa câmara de vácuo e irra-
diam-se com fotões ultravioleta. O espectro de absorpção no infra-
vermelho mostra o aparecimento e o desaparecimento de várias
moléculas e radicais. O dedo frio pode ser uma janela de alumínio

(-3 cm) ou uma janela de vidro, safira ou LiF

É possível introduzir vários gases, de forma contro-
lada, na câmara de vácuo do criostato (pressão inferior
a 10 -18 torr) através de um tubo capilar. Estes gases
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condensam-se sob a forma de uma geada sobre o dedo
frio que tem assim um papel equivalente ao do núcleo
dos grãos interestelares. Numa entrada para a câmara
mostra-se uma fonte de radiação ultravioleta de vácuo.
Através de uma outra entrada (ou par de entradas)
dirige-se o feixe de um espectómetro infravermelho que
mede as absorpções no infravermelho na amostra con-
densada sobre o dedo frio na gama 2,5 µ-25 tt (4000
cm -1 a 400 cm -1 ). E esta a região espectral que permite
a identificação das moléculas através dos seus diferen-
tes modos de vibração (elongamento, torsão) e oscila-
ção num sólido. Realizam-se também medidas de pres-
são, de quimiluminescência, de espectros de massa e de
absorpção no visível. Uma descrição mais pormenori-
zada do equipamento tal como existia há alguns anos
pode ser encontrada na literatura [ 12 ] .

Na Tabela III comparam-se as condições laborato-
riais com as condições interestelares. A diferença mais
importante, mas necessária, reside nas escalas de
tempo do fotoprocessamento. Um hora no laboratório
é equivalente a um milhar de anos nas nuvens difusas e
a dez mil ou um milhão de anos nas profundidades das
nuvens densas moleculares.

TABELA III
Comparação entre as condições laboratoriais e interestelares

Laboratório

Manto do grão
Composição inicial

Espessura
Temperatura

CO, H20,
NH 3 , CH4

0,1 µm a 10µm
> 10 K

Todas as espé-
cies conden-
sáveis

=-0,1 µm
> 10 K

Gás: pressão das espécies
condensáveis 10 - ' mbar

Fluxo ultravioleta
(X < 2000 A

Escalas de tempo
Nuvens difusas(a)
Nuvens densas (b)

(a) nH = 100 cm -'
(b) nH = 1000 cm - 3

Tipos de experiências. O modo operatório essen-
cial consiste na deposição de misturas de moléculas
voláteis simples — CH 4 , CO, CO 2, 02, N2, NH3, H2O
— e na irradiação simultânea à sua condensação sobre
o dedo frio. Por vezes a irradiação prossegue depois de
terminada a deposição. Assim se simulam a acreção e
o fotoprocessamento dos grãos nas nuvens molecula-
res. As operações e sequências laboratoriais mais im-
portantes são: 1) Obtenção do espectro de absorpção
no infravermelho de amostras puras e da mistura não
irradiadas, a 10 K. Também se realizam estudos no
infravermelho de amostras aquecidas e re-arrefecidas.
2) Obtenção do espectro infravermelho após irradiação
para detectar a presença de radicais e novas moléculas.
3) Obtenção, após aquecimento, do espectro infraver-
melho do material irradiado para detectar o desapare-
cimento dos radicais congelados e a formação de novas
moléculas. 4) Obtenção do espectro de absorpção no

visível das amostras irradiadas e aquecidas. 5) Medida
simultânea da quimiluminescência (visível) e da pressão
de vapor durante o aquecimento das amostras irradia-
das. 6) Produção de uma explosão durante o aqueci-
mento, explosão essa devida ao isolamento térmico da
amostra relativamente ao dedo frio. 7) Obtenção dos
espectros infravermelho e de massa dos resíduos não-
-voláteis complexos obtidos depois do aquecimento até
à temperatura ambiente. 8) Obtenção do espectro de
absorpção no visível dcf resíduos não voláteis.

Alguns resultados experimentais. É da compara-
ção com observações astronómicas que resulta a justifi-
cação mais importante do interesse das experiências
que mostram como evoluem os grãos interestelares no
sentido de uma composição de interesse prebiológico.
Este aspecto já foi discutido noutro local [ 13 ] . Limi-
taremos aqui a nossa discussão aos aspectos mais di-
rectamente relacionados com a produção de moléculas
com eventual interesse prebiótico. Na Figura 5 apresen-
tam-se duas sequências de irradiação de misturas atra-
vés dos respectivos espectros de absorpção no infraver-
melho. Assinalam-se em ambas as sequências algumas
das espécies moleculares ou radicalares que surgem
após a fotólise ultravioleta. Na sequência superior
existe um efeito particularmente nítido que é uma alte-
ração profunda das características do espectro após o
aquecimento (esta alteração é apenas mostrada no do-
mínio < 1800 -1 mas o mesmo se verifica para frequên-
cias superiores). Após a evaporação dos componentes
voláteis o espectro apresenta uma menor resolução:
trata-se de um espectro de bandas largas semelhante ao
do resíduo não volátil obtido após o termo do processo
de aquecimento (ver Figura 6). Na sequência inferior o
espectro revela o crescimento da banda do formaldeído
(H 2CO) a cerca de 6µm e mostra-a em comparação
com as bandas de H 2O e NH 3 . Parece pois que H 2CO
é produzido in situ no seio do grão simulado. Apesar
de a molécula de formaldeído não ser particularmente
abundante no espaço, ainda não foi encontrado ne-
nhum mecanismo para a sua formação em fase gasosa
capaz de explicar a abundância observada e consistente
com a sua depleção do gás devida à deposição sobre os
grãos [ 14 ] . É pois necessário postular uma produção
abundante no seio dos grãos e um mecanismo de ejec-
ção molecular. Sobre este falaremos em seguida.

Verifica-se que os radicais livres congelados (aqui
exemplificados através do radical formilo HCO) sur-
gem imediatamente no espectro de absorpção no infra-
vermelho das amostras irradiadas. Um caso especial de
libertação de energia por aquecimento é a produção de
reacções explosivas. Tais reacções foram previstas para
os grãos interestelares [ 15 ] e explicariam não só a ori-
gem de moléculas complexas do gás interestelar mas
também a capacidade destas moléculas se manterem no
gás e não desaparecerem dele por congelamento sobre
os grãos [ 16[ . As experiências neste campo prosse-
guem activamente [ 17 ] . Verifica-se que quando as
amostras são aquecidas após fotólise se produz não só
uma variação gradual de luminescência e de pressão,
mas também saltos que indicam violentas reacções em
cadeia. A maior explosão ocorre sempre a cerca de
27 K sendo o material literalmente ejectado do dedo
frio. Pode calcular-se que a fracção crítica de radicais
necessária para produzir explosões é de —10 -2 , o que
acontece quando a relação entre o fluxo de fotões e o
da deposição de moléculas sobre os grãos é cerca de

Meio
interestelar

i

i
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Figura 5
Espectro de absopção no infravermelho de duas amostras de mantos
sumulados de grãos. O lado esquerdo da sequência superior e os dois
espectros inferiores mostram em primeiro lugar as características das
amostras não irradadas e em seguida as características das amostras
irradiadas, mostrando o aparecimento de novas moléculas e radicais
produzidos pelo fotoprocessamento. O par de espectros na parte
superior direita mostra claramente a presença de moléculas comple-
xas (não identificadas) que surgem à medida que as espécies mais

voláteis são evaporadas por aquecimento

1:10. Isto implica um rendimento da produção de radi-
cais livres (número de radicais/número de fotões inci-
dentes) cerca de 10% o que é aproximadamente dez
vezes maior que as estimativas pré-experimentais clás-
sicas [ 16 ] .

I GE9uE NC^

Figura 6
Comparação do espectro de absorpção no infravermelho do resíduo
de «betume amarelo» com o de uma mistura a 10 K contendo oxigé-
nio, carbono e azoto na forma molecular em quantidades idênticas
às do material inicial (pré-irradiado) do resíduo. De salientar a total
ausência da banda a 3,08 µm da H2O sólida no espectro do resíduo

Depois do aquecimento das amostras irradiadas,
fica sempre no dedo frio um resíduo não volátil ama-
relo (absorve no ultravioleta próximo). Este resíduo

20

mantém-se indefinidamente à temperatura ambiente e
eni elevado vácuo (10 -6 mbar). Estima-se que cerca de
10% dos materiais voláteis originalmente depositados
se transforma neste betume amarelo no espaço interes-
telar em —10' ano (tempo razoável do ponto de vista
astronómico). As características gerais do espectro de
absorpção no infravermelho de uma série de materiais
produzidos a partir de misturas complexas são apresen-
tadas na Figura 6. A banda muito larga que surge a
cerca de 3200 cm - ' é típica dos grupos ácido carboxi-
lico e algumas das características em torno de 1600-
-1700 cm -1 (ver também Figura 5) são atribuíveis a
grupos amina. Este tipo de espectros observa-se tam-
bém em misturas moleculares complexas obtidas por
métodos totalmente diferentes e com presumível inte-
resse prebiológico. Como exemplo típico [ 18 ] ver a
Figura 7. A banda de absorpção muito larga a «3 µm»
não deve ser confundida com a da H 20 sólida. Trata-se
da absorpção observada no espaço [ 19 ] a cerca de 3,4
µm e para cuja explicação foi invocada a presença no
espaço de bactérias e de virus [ 20 1; isto mostra que as
experiências laboratoriais são representativas do que
ocorre naturalmente no espaço.
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Figura 7
Espectro da absorpção no infravermelho de um produto da oligome-
rização do HCN depois de fraccionamento em coluna Sephadex
G-15 e separação por cromatografia líquida a alta pressão. Identifi-
cado como sendo adenina-8-carbomoilo (Figura cedida por A. W.
Schwartz e A.B. Voet). Para comparar com a Figura 6 é aconselhá-

vel inverter esta figura

Um dos primeiros resíduos analisados tinha urn
peso molecular de 514 e os produtos da sua disso-
ciação indicam a sua estrutura orgânica. No que diz
respeito aos pormenores da estrutura química dos resí-
duos, algum trabalho foi já iniciado com algumas
amostras, uma das quais foi analisada por espectrosco-
pia de massa de alta resolução [ 21 ] tendo-se verifi-
cado conter constituintes (que aparecem a 400-500 K)
identificados como sendo C4 H6 N2, CO 2 e traços cle
ureia [(NH 2 ) 2C0]. Uma estrutura plausível de parte cle
um polímero que contém anéis de amino pirrolina seria

H
H 	1

H C=C—N—iO—C
H	 \ /	 H 1 	^a
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É interessante neste contexto especular acerca da
existência de uma via natural para a formação no espa-
ço de porfirinas e de moléculas de tipo porfirínico tal
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como já havia sido conjecturado há algum tempo
[ 22 ] . A análise química pormenorizada dos resíduos
de betume amarelo está a ser realizada pelo Professor
J. Ferris nos EUA com o apoio da NASA. Estes resí-
duos complexos são solúveis em água e metanol.

A EVOLUÇÃO DA POEIRA

A história de um grão interestelar típico sugere-nos
que durante o seu tempo de vida ele entre e saia várias
vezes de nuvens moleculares, isto é que resida em
várias nuvens durante o seu tempo de vida. Só nas
nuvens moleculares é que o grão pode agregar a si
moléculas. Nas regiões mais ténues do espaço o fluxo
de radiação ultravioleta a que está submetido é tão ele-
vado em comparação às frequências de colisão dos áto-
mos que ele só pode sobreviver se for constituído por
materiais não voláteis bastante coesos.

Composição química da poeira nas nuvens
difusas. Todas as tentativas para observar a banda da
H 2O sólida nas nuvens difusas deram resultados nega-
tivos. Isto é consistente com a hipótese de que, no seu
processo de saída das nuvens moleculares, os grãos de
poeira perderam todos os componentes voláteis,
incluindo a H 2O. Há no entanto evidências directas e
indirectas para a existência de mantos de betume ama-
relo orgânico e refractário sobre os núcleos de silicato.

Composição química da poeira nas nuvens molecu-
lares. Se bem que a H 2O sólida seja observada na
absorpção dos grãos nas nuvens moleculares foi difícil
no passado fazer a estimativa da sua abundância dada
a ausência de dados sobre o seu índice de refracção em
misturas. Utilizámos [ 23 ] os dados a 3 u rrt do Labo-
ratório de Astrofísica de Leiden relativos a misturas
contendo H 2O para fazer a comparação com a obser-
vação astronómica do objecto protostelar de Becklin-
-Neugebauer (B.N.). Na Tabela IV apresenta-se a distri-
buição dos elementos na poeira de uma nuvem molecu-
lar do tipo B.N. O resultado é que cerca de 55 % do
manto exterior se encontra sob a forma de H 2O sólido
amorfo. Este resultado é também consistente com cál-
culos do crescimento do manto do grão envolvendo
apenas reacções superficiais e ignorando portanto o
fotoprocessamento [ 24 ]. Dado que o objectivo B.N.
está situado numa região em que ocorre a formação de
estrelas, aquilo que é provável que estejamos a obser-
var são grãos que não se encontram numa fase de esta-
do estacionário acreção-explosão da nuvem molecular,
mas antes grãos que cresceram nos últimos estádios da
contracção final e que se encontram num estado transi-
tório entre a formação de estrelas e a ejecção final
para o meio difuso.

Com ou sem esta especulação dispomos de uma
quantidade substancial de evidências observacionais
que confirmam as ideias gerais relativas ao fotoproces-
sarnento de misturas de moléculas contendo oxigénio,
carbono e azoto nas várias fases da evolução da poeira
interestelar, conduzindo finalmente a um componente
significativo dos grãos que consiste num material orgâ-
nico complexo. Parafraseando urna canção infantil:
«What are little grains made of? Organics and ice
and everything nice, that's what little grains are made
of». Os grãos interestelares típicos podem pois ser
representados tal corno na Figura 8.

TABELA IV

Composição elementar relativa às abUndãncias cósmicas do gás e da
poeira em nuvens moleculares do tipo protostelar

O C N Si Mg Fe

Gás

Átomos +Iões - - (a)

CO 0,05 0,10 -

(-0,01)( -0,03) (b)

Outras moléculas <0,01 <0,01 <0,01 (c)

Poeira

Núcleo nu 0,09 0,27 - 1,0 - 1,0 - 1,0

Manto (d)

H 20 sólido 0,22

Radicais Orgâ-

nicos 0,11 0,42 0,22

Outros 0,05 0,11 0,26

Gás total 0,06 0,11 0,01

Sólido total 0,47 0,80 0,48

Não considerado 0,47 0,09 0,51

Disponível para

acreção 0,53 0,20 0,52

(a) Não considerando iões carbono possivelmente significativos
como em Phillips et aI. 1980, Astrophys, J. 238, L107.

(b) Se se considerar a depleção do CO gás nos centros densos das
nuvens moleculares (Rowan-Robinson, 1979, Astrophys, J. 234,
111).

(c) Actualmente observado (ver texto).
(d) Considerando um manto com mais 0,03 µm e a observação do

gelo em B.N.

A POEIRA INTERESTELAR NA TERRA

Quanta matéria existe numa nuvem? À medida
que a Terra gira em torno do Sol, e o sistema solar no
seu conjunto gira em torno do centro da Via Láctea, o
nosso planeta está a passar continuamente através do
gás e da poeira do espaço. Na época actual o sistema
solar encontra-se no centro de uma região das mais
ténues, de forma que é difícil sentir e observar a pre-
sença da poeira interestelar a não ser através de obser-
vações realizadas fora do plano orbital da Terra. No
entanto, no passado, o sistema solar esteve por várias
vezes imerso em nuvens moleculares densas às quais
pode ter retirado grandes quantidades de poeira e
de gás.

No regime de estado estacionário das nuvens mole-
culares os processos de acreção e explosão fazem circu-
lar entre o gás e a poeira cerca de 75 010 dos átomos
cosmicamente abundantes e das moléculas contendo os
elementos voláteis O, C e N. Os restantes -25 07o
encontram-se no betume amarelo orgânico e refractário
do manto interior dos grãos. Dos 75 07o de material cir-
culante, cerca de 50 % encontra-se em cada instante
sobre os grãos de forma que - 65 % do total da maté-
ria orgânica está na poeira [ 17 ] . A partir destes da-
dos podemos concluir que pelo menos 0,1 07o de toda a
massa da Via Láctea se encontra na poeira. Por exem-
plo, numa nuvem molecular de raio igual a 1 parsec
( - 3 anos-luz) e com uma densidade de hidrogénio de
n H = 10' cm -3 , as moléculas orgânicas complexas têm
só por si uma massa igual à do nosso sol.
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Figura 8
Modelos químicos dos grãos interestelares nas nuvens difusas e moleculares. As dimensões dos mantos nas nuvens moleculares aqui
representados correspondem aproximadamente aos das nuvens do tipo BN. Nas nuvens protostelares o manto exterior poderá ser mais espesso

Acreção da matéria interestelar pela Terra primi-
tiva. Existem diversos mecanismos através dos quais
a matéria do espaço foi, e continua a ser, depositada
sobre a Terra. Por exemplo, logo após a sua formação
existiam enormes quantidades de fragmentos resultan-
tes do processo de formação do sistema solar que bom-
bardearam a superfície da Terra [ 25 ] . Para além
disso, dado que se pensa que o sistema solar se formou
e permaneceu alguns milhões de anos no seio de uma
nuvem molecular complexa, ele terá continuado a agre-
gar grandes quantidades de matéria interestelar
durante esse período. No entanto, o conhecimento
actual sobre o estado da superfície da Terra nesse
período tão primitivo torna bastante improvável que os
depósitos, mesmo que abundantes, de material prebió-
tico possam ter sobrevivido ou encontrado um ambien-
te propício. Por outro lado, dado que parece existir ac-
tualmente evidência de que a vida já estava presente na
Terra há 3,8 mil milhões de anos, o problema resume-
-se em saber quando e como poderá ter havido deposi-
ção prebiótica à superfície terrestre durante os primei-
ros 700 milhões de anos ou talvez apenas num período
de tempo ainda mais curto entre — 300 e 700 milhões
de anos [ 26 ] .

Dada a distância do sol ao centro galáctico, o sis-
tema solar roda em torno desse centro com uma velo-
cidade angular dupla da da estrutura espiral. Por
conseguinte, dado que esta estrutura consiste em dois
braços espirais principais e dado que o período de
rotação gláctico do sistema solar é de cerca de 200 mi-
lhões de anos [ 27 ] , o sol e a Terra passam todos os
110 milhões de anos através das elevadas concentrações
de gás e poeira situadas nas orlas internas dos braços
espirais (ver Figura 1). Isto é esquematicamente repre-
sentado na Figura 9. Depois da formação do sistema
solar já passámos pois cerca de 40 vezes através de um
braço espiral. Por cada passagem através de um braço
espiral a probabilidade de colisão da Terra com nuvens
com uma densidade de hidrogénio de n H —2 x 10 3 cm -3

pode ser estimada, na época actual, em 0,25. Se consi-
derarmos como aproximação que há 4 x 10 9 anos a
quantidade de matéria interestelar era cerca do dobro
do seu valor actual, então concluímos que durante as
primeiras centenas de milhões de anos a probabilidade
de colisões com nuvens era cerca do dobro da actual.
Devido a problemas de natureza observacional existe
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Figura 9
Diagrama esquemático de uma galáxia espiral vista de perfil e de
topo, mostrando a concentração de poeira. Ilustra-se a posição e a
velocidade relativa do sistema solar relativamente à estrutura espiral
numa situação em que ele passa através de uma região concentrada

em nuvens de poeira
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uma maior incerteza relativamente ao número de
nuvens com densidade n H —104 cm -3 . No entanto, se
considerarmos como aproximação grosseira que o
número de nuvens decresce proporcionalmente com a
densidade da matéria, podemos concluir que durante
os primeiros 700 milhões de anos a Terra terá passado
uma vez através de uma nuvem muito densa (n H > 10 4

cm -3 ) e que a passagem através de nuvens com densi-
dade n H >10 3 cm -3 terá ocorrido 3 ou 4 vezes.

A velocidade de acreção de moléculas complexas
prebióticas durante a passagem da nuvem é da ordem
de 103 a 104 toneladas por ano. Dado que a duração da
passagem através de uma nuvem típica é de 10 5-10 6

anos, a deposição total é de 10 8 a 10 10 toneladas o que
corresponde a 10 -14 a 10-12 da massa total da Terra.
Isto é de longe superior à biomassa da Terra.

Podemos provalvelmente fazer a hipótese de que
não há modificação da composição química da poeira
quando esta é depositada sobre a Terra. Qualquer
atmosfera actuaria neste caso como almofada, travan-
do partículas de dimensões inferiores ao micron, sem
as aquecer significativamente como acontece com os
muito maiores meteoritos e até com as partículas de
poeira interplanetária [ 29 1. No entanto, se bem que
os componentes não voláteis não fossem afectados, os
constituintes mais voláteis do manto exterior da poeira
seriam parcial ou totalmente evaporados devido ao
aquecimento pelo Sol.

A poeira interestelar nos cometas. Aceita-se por
consenso que os cometas são amostras representativas
da matéria interestelar a partir da qual eles se forma-
ram. Sendo assim, a sua composição química é essen-
cialmente a da poeira interestelar na fase final da
nébula pré-estelar.

Na Tabela V apresenta-se esta composição conside-
rando que todos os átomos e moléculas do gás se
depositam sobre a poeira. As colisões de cometas com
a Terra forneceram indubitavelmente no passado quan-
tidades substanciais. de matéria orgânica e certamente
que muitas dessas colisões terão tido uma contribuição
igual ou superior à da acreção directa de poeira inte-
restelar. O impacto de um cometa pouco denso não
conduz necessariamente à pirólise das moléculas com-
plexas. Sendo assim a colisão poderia conduzir a uma
concentração local de matéria orgânica relativamente
elevada e susceptível de originar uma rápida evolução
química ulterior.

TABELA V
Proposta de distribuição química, mássica e volúmica dos principais

constituintes atómicos condensáveis num cometa

Componente Fracção
mássica

Fracção
volúmica

Silicatos 0,20 0,08
Carbono 0,06 0,03
Radicais orgânicos muito complexos 0,19 0,21
H 20 0,20 0,28
CO 0,03 0,04
CO2 0,04 0,05
Outras moléculas e radicais 0,27 0,31
(N 2 , HCN, H 2CO, HCO, 02 ,...)

CONCLUSÃO

A evolução química da matéria interestelar através
de reacções em fase gasosa e em fase sólida conduz a

um enorme reservatório de moléculas orgânicas no
espaço entre as estrelas. A impressionante amostra de
moléculas orgânicas observadas no gás por métodos
radioastronómicos não é mais do que uma pequena
parte do total da matéria orgânica interestelar; a maior
e mais complexa parte desta flutua nas partículas gela-
das de dimensões inferiores ao micron da poeira inte-
restelar. A deposição de quantidades substanciais de
poeira interestelar num planeta como a Terra ocorre
com grande probabilidade durante os períodos primiti-
vos de formação da crusta. Consideramos que a gran-
de complexidade da matéria orgânica da poeira poderá
ter sido adequada para fornecer os moldes químicos
que conduziram à origem da vida nos primeiros perío-
dos da formação da Terra, talvez antes da formação
significativa de moléculas orgânicas complexas na at-
mosfera terrestre primitiva. Só um estudo laboratorial
intensivo da evolução fotoquímica em fase sólida das
partículas de poeira interestelar associada à análise quí-
mica dos resíduos orgânicos poderá no entanto vir a
confirmar esta hipótese.
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