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RESUMO

A proximidade entre exoplanetas e suas estrelas hospedeiras, como no caso dos
chamados Japiteres e Netunos quentes, pode levar a perda de massa atmosférica,
gerando regibes semelhantes a caudas de cometas. Estas regides sdo submetidas a
intensos campos de radiacdo UV e raios-X, onde podem acontecer reacGes de destruicao
e formacdo de moléculas. Alguns planetas gasosos quentes tém suas atmosferas
superiores, compostas principalmente de Hidrogénio neutro, estendidas além do seu
I6bulo de Roche, como acontece com o Netuno quente GJ 436b e o Japiter quente HD
209458b, e apresentando taxas de perda de massa atmosférica entre 10°-101 g s1.
Estas taxas foram deduzidas a partir de observacOes de transito planetario priméario na
faixa espectral do UV, mostrando que a absor¢édo da linha Lya do H | é bem maior do
que a esperada para o disco do planeta.

Nosso objetivo foi investigar a formacdo de moléculas ao longo da perda de massa
atmosférica de GJ 436b e HD 209458b, usando um modelo estacionario 1D de reacdes
quimicas e fotoquimicas onde a temperatura é inferior a 2000 K. Utilizamos o pacote
DASSLC (Differential Algebraic System Solver in C), adaptado para o programa
MATLAB, onde foram incluidas 81 espécies contendo H, He, C, O e N, e 972 reac0es.

Os resultados sugerem que para GJ 436b, pequenas moléculas neutras e ionizadas
contendo oxigénio e carbono, tais como OH*, H,0*, OH, CH*, CH, CO* sdo as mais
abundantes, com valores de abundancia e densidade de coluna na ordem de grandeza
entre 107°-10"% e 108-10° cm™2, respectivamente. No caso de HD 209458b, os
resultados mostraram um cenario menos favoravel para a formacdo molecular, devido
ao campo de radiacdo estelar mais intenso, sendo que as espécies OH*, H,0*, CH*, OH
foram as mais abundantes, com valores entre 106-10~1 e densidades de coluna entre
108-103 cm™2. Os resultados anteriores aumentaram quando a metalicidade da
atmosfera ou a abundancia de H, na exosfera foi aumentado. No caso da espécie
molecular mais abundante, o ion OH™, sua intensidade na detec¢do poderia ser um forte
indicador da presenca de H, em abundéncias significativas ou para estimar o valor de
metalicidade da atmosfera em cada um dos exoplanetas estudados. SO para HD
209458b, o efeito de aumentar o valor da extingdo Ay ou diminuir o fator relacionado
com o campo de radiacdo UV e raios-X estelar, levou a mudangas de ordens de
grandeza nos valores de abundancia e densidade de coluna para a maioria das espécies
moleculares que foram consideradas neste trabalho.

Palavras chaves: exoplanetas — Netuno quente: GJ 436b — Japiter quente: HD 209458b
— radiacdo estelar: UV e raios-X — perda atmosférica — formacdo molecular —
abundéncia — densidade de coluna.



ABSTRACT

The proximity between exoplanets and their host stars, as in the case of the so-called
Hot Jupiters and Hot Neptunes, can lead to atmospheric mass loss, generating regions
similar to tails of comets. These regions are subjected to intense fields of UV radiation
and X-rays, where reactions of destruction and formation of molecules can occur. Some
hot gaseous planets have their upper atmospheres, composed mainly of neutral
hydrogen, extending beyond their Roche lobe, as the Hot Neptune GJ 436b and the Hot
Jupiter HD 209458b, and having atmospheric mass loss rates between 10°-101 g s™1.
These rates were deduced from observations of primary planetary transit in the UV
spectral range, showing the absorption of the Lya line of H I is much larger than that
expected for the planet's disk.

Our objective was to investigate the formation of molecules along the atmospheric
mass loss of GJ 436b and HD 209458b using a 1D stationary model of chemical and
photochemical reactions where the temperature is below 2000 K. We used the
DASSLC (Differential Algebraic System Solver in C) package, adapted for the
MATLAB program, including 81 species containing H, He, C, O and N, and 972
reactions.

The results suggest that for GJ 436b, small molecules containing neutral and ionized
carbon and oxygen, such as OH*, H,0*, OH, CH*, CH, CO* are the most abundants,
with abundance and column density values in the order of 1075-10"% and 108-
10° cm™2, respectively. In the case of HD 209458b, the results showed a less favorable
scenario for molecular formation due to the more intense stellar radiation field, where
the species OH*, H,0", CH*, OH were the most abundants, with values between 10~°-
10711 and column densities between 108-10% cm™2. The previous results increased
when the metallicity of the atmosphere or the abundance of H, in the exosphere was
increased. In the case of the most abundant molecular species, the ion OH™, its intensity
in the detection could be a strong indicator of the presence of H, in significant
abundances or to estimate the metallicity value of the atmosphere in each of the studied
exoplanets. Only for HD 209458b, the effect of increasing the extinction value Ay or
decreasing the factor related to the stellar field of UV radiation and X-rays, led to
changes of order of magnitude in the abundance and column density values for most
molecular species which were considered in this work.

Keywords: exoplanets — Hot Neptune: GJ 436b — Hot Jupiter: HD 209458b - stellar
radiation: UV and X-rays - atmospheric loss - molecular formation - abundance -
column density.
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1. Introducao

A historia diz que o conceito da pluralidade e diversidade de sistemas planetarios
remonta a mais de 2000 anos com Epicuro de Samos (341-270 A.C.) afirmando, “Ha
infinitos mundos, parecidos ou ndo com 0 nosso. Assim como 0s atomos sdo infinitos
em numero, ndo ha em nenhuma parte obstaculo ao nimero infinito de mundos” (Bailey
1926). No século XVI, o italiano Giordano Bruno também escreveu sobre o assunto,
“Ha inimeros Soéis e inumeras Terras, todas elas girando em torno de seus Sois, da
mesma forma que os sete planetas de nosso sistema. SO vemos 0s SAis, pois Sdo corpos
grandes e luminosos, mas seus planetas sdo invisiveis por serem pequenos e pouco
luminosos (...)” (Bruno, 1584). Mas a procura sistematica por planetas extrassolares ou
exoplanetas comegou com astrometria em meados do século XIX (Jacob 1855), sem
sucesso (Moulton 1899).

Mais de 50 anos depois, Struve (1952) propds que os planetas tipo Jupiter poderiam
existir em Odrbitas de 0,02 unidades astronémicas (UA). Ele destacou que as medicoes
de velocidade radial de alta precisdo poderiam descobrir tais planetas de periodo curto e
seus transitos poderiam ser encontrados a partir de observacGes fotométricas. Foi s6 no
final dos anos 80 que um objeto subestelar (massa minima: 10,98 + 0,09 massas
Jlpiteres (M;) e distancia orbital (0,353 £ 0,001)UA) orbitando a estrela HD 114762
(disténcia desde a Terra: 39,46 + 2,86 parsecs (pc) e tipo espectral F9 V) foi detectado
por Latham et al. (1989) usando medicGes de velocidade radial. Nesse momento,
Latham et al. se referiam a este objeto como uma ana marrom. Em 1991, Cochran et al.
confirmaram esse objeto. No entanto, foi s6 no ano 2012 que seu status como
exoplaneta foi confirmado (Kane & Dawn 2012).

Ao mesmo tempo que as medigdes por velocidade radial estavam em
desenvolvimento, as observacGes de radio a partir da variagdo no periodo de pulsares
(ou “pulsar timing”) foram aproveitadas pela precisdo na radiacdo emitida (efeito de
“farol”). Em 1988, Fruchter et al. descobriram um objeto companheiro (massa 22 M; e
periodo orbital de 0,38 dias) do pulsar PSR B1957+20. A primeira confirmagédo de
exoplanetas surgiu em 1992 com os radioastrbnomos Wolszczan & Frail. Eles
descobriram dois planetas com massas de 4,3 + 0,2 Mg € 3,9 = 0,2 Mg com periodos
orbitais de 66,6 dias e 98,2 dias, respectivamente, orbitando o pulsar PSR 1257+12. Na
época houve resisténcia da comunidade astronémica em aceitar os resultados, pois ndo
era de esperar a existéncia de planetas em torno de uma estrela que explodiu como
supernova.

Em outubro de 1995, Mayor & Queloz anunciaram a descoberta de um planeta de
0,47 M; (148 Mg) com periodo orbital de 4,2 dias (distancia orbital 0,052 UA),
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orbitando a estrela da sequéncia principal 51 Pegasi (distancia desde a Terra: 15,61 +
0,09 pc) através da técnica de velocidade radial, mudando a visdo que o ser humano
tinha sobre a arquitetura planetaria, que envolve sua formacdo e evolucdo. Desde
entdo, a taxa de descoberta foi aumentando como é mostrado na Figura 1.1, sobretudo
com a disponibilidade de instrumentacdo espacial, dedicada principalmente as
observacgdes de trénsito planetério, tais como CoRoT (2006-2012) e Kepler em suas
duas fases. Na primeira fase da missdo Kepler (2009-2013) foram confirmados 2252
exoplanetas (1033 com periodo orbital menor a 10 dias), e na segunda fase (2013-
atualmente) ha confirmacdo de 364 exoplanetas até a data de 17/09/2018, de acordo
com o catdlogo da NASA Exoplanet Archive. Para o futuro, estdo planejadas missdes
para estudar atmosferas exoplanetarias (por exemplo, o Telescopio Espacial James
Webb - JWST), para caracterizar Super-Terras (por exemplo, o Characterising
Exoplanets Satellite - CHEOPS), para detectar exoplanetas numa area 400 vezes maior
do que a coberta pela missdo Kepler (TESS -Transiting Exoplanet Survey Satellite!) ou
para encontrar planetas semelhantes a Terra (PLATO - Planetary Transits and
Oscillations of Stars).
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Figura 1.1. Gréafico do nimero de exoplanetas descobertos por ano até a data de 30/03/2018 de acordo
com o catélogo exoplanet.eu

Até a data de 30/03/2018, e de acordo com o catadlogo exoplanet.eu , 0 numero de
exoplanetas detectados era 3758, distribuidos em 2808 sistemas planetarios, onde 627
destes sistemas tém mais de um planeta, sendo o sistema Kepler-90 (ver Figura 1.2)
com o maior nimero de exoplanetas confirmados até o momento (Shallue &
Vanderburg 2018).

' A TESS foi langada na data de 18/04/2018.
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Kepler-90 System Planet Sizes

Solar System

"

Figura 1.2. llustracdo artistica do sistema planetario Kepler-90 e sua compara¢do com o sistema Solar.
Fonte: https://www.nasa.gov/image-feature/ames/kepler-90-system-planet-sizes

1.1. Técnicas de deteccdo de exoplanetas
Os exoplanetas estdo sendo descobertos com varias técnicas de deteccao (ver Figura

1.3), onde cada técnica € apropriada para certo tipo de exoplanetas em relacdo a sua
massa (ou raio) e semi-eixo maior.

17,92 %

78,19 % _

B Transito primario M Velocidade radial B Microlente gravitacional Imageamento direto

B Cronometragem B Modulagdo de brilho orbital Astrometria

Figura 1.3. Percentagem de exoplanetas detectados com cada técnica até a data de 30/03/2018. A
amostra tem 3758 exoplanetas do catalogo exoplanet.eu
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A técnica de velocidade radial, que consiste em medir o efeito Doppler nas linhas
espectrais da estrela devido a perturbacdo gravitacional do planeta orbitante, é mais
produtiva para planetas mais massivos, proximos de sua estrela, e em torno de estrelas
de baixa massa, como as estrelas do tipo espectral M, ja que aquelas estrelas sdo mais
afetadas pela atracdo gravitacional dos planetas e porque essas estrelas geralmente
giram mais lentamente, levando a linhas espectrais mais nitidas e bem definidas. Além
disso, permite que a excentricidade da drbita do exoplaneta seja medida diretamente. A
principal desvantagem da técnica é que apenas a massa minima (dada por Mpsin(i),
onde M, é a massa do planeta e i a inclinacdo orbital) de um exoplaneta € medida
porque a sua inclinagdo orbital é indeterminada.

A astrometria mede a posigéo das estrelas. A presenca de um planeta em volta de
uma estrela induz nesta um movimento periddico em torno do centro de massa do
sistema, resultando em uma mudanca periodica da posicdo dessa estrela em relacdo a
um referencial associado a objetos muito mais distantes. O meétodo da astrometria mede
angulos minusculos e ndo distancias, o que requer medicGes de precisdo extrema, sO
possiveis usando interferometria, 0 que aumenta a complexidade da técnica. Outras
desvantagens sdo: (i) representa uma técnica lenta, pois se torna necessario observar
varias Orbitas; (ii) s6 pode ser utilizada para estrelas relativamente préximas, ja que o
movimento aparente da estrela em torno do baricentro do seu sistema planetario
descreve um angulo no céu que é inversamente proporcional a sua distancia; (iii) revela
dificuldade em detectar planetas rochosos porque eles produzem oscilagdes
astrométricas muito pequenas na estrela hospedeira. Sua principal vantagem é que pode
fornecer a massa planetéaria e todos os parametros orbitais.

A técnica do microlenteamento gravitacional é usada quando uma estrela passa entre
a linha de visdo do observador e uma estrela mais distante. A estrela atua como uma
lente porque aumenta o brilho da estrela distante, sendo uma fungdo do tempo e da
separacdo angular entre elas. Se um planeta esta orbitando a estrela que atua como
lente, entdo a curva de luz pode ser ainda mais perturbada, levando a determinacdo da
massa do planeta e sua distancia orbital. A principal desvantagem é que o micro-
lenteamento gravitacional é um evento sem repeticdo. A vantagem da técnica € a
sensibilidade a exoplanetas de baixa massa em distancias orbitais longas.

Em relacdo a técnica de imageamento direto, ela esta atualmente limitada a objetos
subestelares grandes, brilhantes, jovens ou massivos e objetos localizados longe de suas
estrelas (por exemplo, Chauvin et al. 2005; Marois et al. 2008; Biller 2014). A
vantagem da técnica é que permite estudar a luz do planeta (temperatura) e seu espectro
(composicgéo), j& que no infravermelho o contraste entre o brilho emitido pela estrela e o
refletido pelo planeta diminui. No momento, a técnica ndo pode detectar exoplanetas
com semi-eixo maior < 0,1 UA porque requer extrema resolugéo angular.

A técnica de deteccdo de exoplanetas de maior sucesso até agora é o transito
planetario, representando 78,2 % do total de exoplanetas detectados de acordo com a
Figura 1.3. Ele consiste em medir a variagdo do brilho devido a passagem de um
planeta em frente ao disco estelar (ver Figura 1.4). A profundidade do transito
observado depende principalmente da razdo dos raios do planeta e da estrela hospedeira:

AF (Rp)z
F  \R,
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onde AF é a mudanca observada no fluxo estelar F durante o transito, R, e R, S80 0S
raios planetario e estelar, respectivamente. Na relacdo anterior é assumido um fluxo
uniforme por toda a superficie da estrela e desprezando qualquer fluxo do planeta.
Portanto, uma grande vantagem da técnica é que fornece o raio do planeta. A
desvantagem é que ndo é possivel determinar a massa do objeto em transito. Entretanto,
se a técnica for complementada pela técnica de velocidade radial, obtém-se a massa
também e consequentemente uma boa estimativa da densidade do planeta (quando o
planeta transita a sua massa minima inferida pela velocidade radial aproxima-se da
massa verdadeira). Os transitos de estrelas ands também podem imitar um transito
planetario. Nesse caso, é necessario um estudo espectroscopico.

Todas essas técnicas de deteccdo permitiram a descoberta de exoplanetas que estdo
entre 1,3 pc (Anglada-Escudé et al. 2016), sendo neste caso Proxima Centauri b (massa
> 1,27 Mg , semi-eixo maior 0,0485 UA e periodo orbital de 11,2 dias), e 8500 pc
(Sahu et al. 2006) no caso do exoplaneta SWEEPS-04 (massa < 3,8 M,, semi-eixo
maior 0,055 UA e periodo orbital de 4,2 dias). A Figura 1.5 apresenta a estatistica do
numero de exoplanetas por distancia desde a Terra. As técnicas de deteccdo também
permitiram a descoberta de novas classes de planetas: as Super-Terras, 0s Jupiteres
guentes/aquecidos e os Netunos quentes/aquecidos.
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Figura 1.4. (a). llustragdo de um exoplaneta em transito primario e secundario. Fonte: adaptado de
Seager 2010. (b). Curva de luz no infravermelho de HD 189733b e sua estrela hospedeira. A primeira
variacdo no fluxo corresponde ao transito primario e a segunda variagdo pertence ao transito secundario.
Fonte: Knutson et al. 2007.
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Figura 1.5. Estatistica do nimero de exoplanetas por distancia desde a Terra. A amostra tem 2068
exoplanetas do catalogo exoplanet.eu com data de 30/03/2018.

1.2. Classes de exoplanetas

No ano de 2003, o grupo de trabalho sobre planetas extrassolares da Unido Astronémica
Internacional (IAU) decidiu dar uma definicdo provisdria dos atributos necessarios para
que um objeto fora do Sistema Solar seja considerado um planeta:

1. S&o planetas, independentemente de como se formaram, 0s objetos com massa
verdadeira abaixo da massa limite para fusdo termonuclear do deutério
(atualmente calculada em 13 vezes a massa de Jupiter para objetos de
metalicidade solar (Saumon et al. 1996)), e que orbitam estrelas ou
remanescentes estelares. A massa e tamanho minimo requerido para um objeto
extrassolar ser considerado um planeta devem ser 0s mesmos usados no Sistema
Solar.

2. Objetos sub-estelares com massa verdadeira acima da massa limite para fuséo
termonuclear do deutério sdo “ands marrons”, independentemente de como se
formaram ou onde se localizam.

3. Objetos que ndo orbitam estrelas ou remanescentes estelares, com massa abaixo
da massa limite para fusdo termonuclear do deutério, ndo sao planetas, mas séo
sub-ands marrons (ou qualquer outro nome mais apropriado a ser atribuido).?

? Por exemplo, 0 objeto chamado PSO J318.5-22 com massa 6,5 M; (Liu et al. 2013. ApJ 777, L20).
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O limite de massa calculada em 13 vezes a massa de Jupiter ndo é o critério de massa
que os principais catalogos de exoplanetas usam. Por exemplo, os catdlogos NASA
Exoplanet Archive e Exoplanet Data Explorer ttm como limite de massa 30M; e 24M;,
respectivamente. Isso com base nos resultados de simulacbes de formacdo de planetas
por acre¢do de nlcleo que mostraram que objetos de até 25-30 massas Jupiter podem ser
produzidos dessa maneira, e, portanto, o objeto pode potencialmente ser considerado
como um planeta (Udry et al. 2002; Mordasini et al. 2007). No caso do catalogo
Extrasolar Planets Encyclopaedia, ele tem como limite de massa 60M; com base nos
resultados de Hatzes & Rauer (2015) sobre as distribuigdes de densidade versus massa e
raio versus massa de objetos na faixa 0,35-60 M; em relacdo a objetos com massa maior
a 60 M;. Além disso, Hallinan et al. (2015) descobriram que a and marrom LSRJ
1835+3259, a 20 anos-luz do Sistema Solar, possui auroras boreais como a Terra e
outros planetas. Este estudo d& forca a ideia de que as ands marrons se parecem mais
com planetas, sendo chamados superplanetas.

Desde que Mayor & Queloz anunciaram em 1995 a descoberta de um planeta com a
metade da massa de Jupiter orbitando a estrela tipo solar 51 Pegasi a uma distancia de
0,05 UA, sendo classificado como Jupiter quente, novas classes de exoplanetas foram
aparecendo ao longo dos anos, de modo que atualmente sé&o classificados em 6 tipos de
exoplanetas de acordo com sua massa ou tamanho, e 18 tipos de exoplanetas se
considerarmos seu periodo orbital (ou distancia desde a estrela hospedeira) como
mostram as Figuras 1.6 e 1.7.

De acordo com essas figuras, os exoplanetas com massa maior a 50 Mg ou raio
entre 6 — 15 Rg sdo chamados Jlpiteres, massa entre 10 — 50 Mg ou raio entre
2,5 —6Rg sdo Netunos, massa entre 5— 10 Mg ou raio entre 1,5 —2,5Rg s&0
Superterras, massa entre 0,5 — 5 Mg, ou raio entre 0,8 — 1,5 Rg sdo Terras, massa entre
0,1 — 0,5 Mg ou raio entre 0,4 — 0,8 Rg, sd0 Subterras, e massa entre 107> — 0,1 Mg,
ou raio entre 0,03 — 0,4 Rg sdo Mini-Terras. Em fungdo de seu periodo orbital
(Porpitar), 0S exoplanetas sdo classificados como quentes (P, pite; < 10 dias),
aquecidos (10 dias < Pyppitar S 200 dias), ou frios (Py,pita: = 200 dias) conforme a
classificagdo no site https://www.nasa.gov//image-feature/ames/kepler/exoplanet-popula
tions.

Uma estatistica feita em novembro de 2017 pelo Laboratério de Habitabilidade
Planetaria (PHL) da Universidade de Puerto Rico em Arecibo, mostrou que 32 % do
total de exoplanetas confirmados até essa data sdo do tipo Jupiteres, 26,5 % sdo
Superterras e 22 % sdo exoplanetas tipo Netuno (phl.upr.edu/projects/habitable-
exoplanets-catalog/media/pte). Além disso, a maioria dos exoplanetas detectados
orbitam estrelas tipo G, representando ~ 48 % do total (ver Figura 1.8).
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Figura 1.7. Distribuicdo de exoplanetas detectados em termos do raio planetario versus o periodo orbital
mostrando as diferentes classes. A amostra tem 2891 exoplanetas. Fonte: adaptado desde o catalogo
exoplanet.eu com data de 30/03/2018.
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Figura 1.8. Distribuicdo de exoplanetas detectados em termos da temperatura efetiva da estrela
hospedeira versus o raio planetario. A amostra tem 2851 exoplanetas. Fonte: adaptado desde o catalogo
exoplanet.eu com data de 30/03/2018.

1.3. HD 209458b e GJ 436b

Massa, raio, distancia e periodo orbital revelaram uma incrivel diversidade das
propriedades fisicas exoplanetarias em relagcdo com o conhecido no Sistema Solar. Mas
o desenvolvimento da técnica de transito planetario permitiu o estudo quimico dos
exoplanetas através da caracterizacdo de suas atmosferas (ver Tabela 2.1 do capitulo 2),
usando para isso a espectroscopia de transmissdo (ou espectroscopia de transito
primério) e a espectroscopia de ocultacdo (ou espectroscopia de transito secundario),
sendo um assunto de grande interesse para as novas missoes (por exemplo, o JWST).
Isso porque medindo a composi¢ao quimica e a estrutura térmica de uma atmosfera, €
possivel restringir a formacdo e a histdria evolutiva do planeta, o clima e até a
habitabilidade.

O Jupiter quente HD 209458b, que orbita uma estrela do tipo GO V (Figura 1.9), foi
0 primeiro exoplaneta detectado em transito, sendo encontrado simultaneamente por
Henry et al. (2000) e Charbonneau et al. (2000). Essa descoberta foi logo seguida pela
deteccdo de sua atmosfera planetaria em linhas de sodio atdbmico (Charbonneau et al.
2002), que significou a primeira deteccdo de uma atmosfera exoplanetaria. Um ano
depois, Vidal-Madjar et al. (2003) publicaram uma deteccdo de absorcdo de 15 +
4% (10) na linha Lya do hidrogénio neutro (H I) estelar para este exoplaneta durante
o trénsito primério. Isso significou a primeira detec¢do de perda de massa atmosférica
para um exoplaneta (ver capitulo 3). Modelos e observacdes subsequentes foram feitas
para entender a natureza do escape atmosférico neste Japiter quente, como também em
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outros poucos exoplanetas, sendo um deles o Netuno quente GJ 436b (Ehrenreich et al.
2015). O exoplaneta GJ 436b orbita uma estrela and vermelha tipo M2.5 V (Figura
1.10) e foi o primeiro Netuno quente descoberto (Butler et al. 2004). Uma
particularidade deste Netuno quente é que de acordo com resultados publicados na
revista Nature, Stevenson et al. (2010) sugerem que a atmosfera diurna de GJ 436b é
abundante em monoxido de carbono (CO) e deficiente em metano (CH,) por um fator
de ~7000. Mas o resultado foi inesperado porque com base nos modelos atuais a
~ 700 K (temperatura superficial do planeta), o carbono atmosférico deve preferir mais
0 CH, do que o CO, de acordo com a rea¢cdo CH, + H,0 — CO + 3H,.

Recentemente, Pinotti & Boechat-Roberty (2016) desenvolveram o primeiro modelo
quimico onde foram incluidas 53 espécies, contendo H, He, C e O, para estudar a
formacdo molecular ao longo da perda de massa atmosférica para HD 209458b e
Jupiteres quentes semelhantes. Isso foi a origem deste trabalho de mestrado, cujo
objetivo principal é estudar a formacdo molecular ao longo da perda de massa
atmosférica para o Netuno quente GJ 436b com uma versdo mais completa do modelo
quimico de Pinotti & Boechat-Roberty (2016), além de acrescentar espécies
nitrogenadas, sendo aplicado também para o Jupiter quente HD 209458b.

O modelo quimico precisa de parametros de entrada tais como perfis de velocidade,
temperatura e densidade numérica das espécies quimicas envolvidas, suas abundancias
fracionéarias iniciais e taxas de reagdo, valores de C/O, extingdo no visivel e
metalicidade. Além disso, sdo necessarios dados do campo de radiacdo UV e raios-X da
estrela hospedeira. Portanto, a dissertacdo esta dividida da seguinte forma: no capitulo
2 sdo apresentados os resultados obtidos na literatura sobre as espécies quimicas
detectadas até agora na atmosfera dos exoplanetas, valores de C/O e metalicidade. No
capitulo 3 sdo descritas as observac@es e 0s modelos hidrodindmicos em relacdo com a
perda de massa atmosférica em gigantes quentes, onde sdo obtidos os perfis de
temperatura, velocidade e densidade numérica do H I, a espécie quimica mais abundante
nestes exoplanetas. No capitulo 4 sdo apresentados os dados do campo de radiacdo UV
e raios-X das estrelas HD 209458 e GJ 436, sendo esta radiacdo a responsavel pela
dissociacdo e ionizacdo das espécies quimicas na atmosfera. No capitulo 5 é descrito o
modelo quimico para estudar a formacdo molecular ao longo da perda de massa
atmosférica para GJ 436b e HD 209458b. No capitulo 6 é dedicado a metodologia, ou
seja, a descricdo sobre a implementacdo numérica do modelo quimico. No capitulo 7
sdo analisados e discutidos os resultados das simulagfes numéricas para cada um dos
dois exoplanetas. Finalmente, o capitulo 8 é dedicado as conclusGes e perspectivas
futuras deste trabalho.
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Estrela HD 209458

Classe espectral: GOV (tipo solar) (a)
Distancia: (48.9 £ 0.5)pc - (159 £ 2) ano-luz (b)
Constelagdo de Pégaso
Massa: (1.148 +0.022)M (a)
Raio: (1.203 + 0.061)R® (a)
Temperatura efetiva: (6092 + 103) K (a)
Metalicidade [Fe/H): 0.02 + 0.05 dex (a)
Idade: 4.0 £+ 2.0 Giga — anos (a)

Sistema planetario: 1 planeta

Exoplaneta HD 209458b
Descoberto: 1999 Periodo orbital: (3.52472+ 0.000028) dias (a)
Massa: (219.29 + 5.40)M@ (a) Excentricidade: 0.0082+ 0.0078 (a)
Raio: (15.14 + O.ZO)R@ (a) Inclinag3o: (86.59 + 0.05) graus (a)
Densidade média: (0.32+ 0.05)g cm™3 (c) Método de deteccdo: Trénsito primario
Temperatura: (1459 + 12)K (c) Método de deteccdo da massa: Velocidade radial
Semi-eixo maior: (0.04747 + 0.00055) UA (a) Taxa perda de massa atmosférica: 1010 g s71 (d)

~10% — 10! g st (e)

Figura 1.9. Propriedades fisicas de HD 209458b e de sua estrela hospedeira. (a) Catalogo exoplanet.eu
(b) Brown et al. (2016) (c) exoplanetarchive.ipac.caltech.edu (d) Vidal-Madjar et al. (2003) (e)
Bourrier & Lecavelier des Etangs (2013).

Fonte ilustracéo artistica: www.universetoday.com/15545/observing-an-evaporating-extrasolar-planet/

EstrelaGJ)436

Classe espectral: M2.5V (an3 vermelha) (a)
Distancia: (9.75 £ 0.03)pc - (31.80 + 0.10) ano-luz  (b)
Constelagdo de Ledo

Massa: (0.452 + O.OlZ)MO (c)
Raio: (0.464 + O.Oll)RG (c)
Temperatura efetiva: (3684 + 55) K (c)
Metalicidade [Fe/H): —0.32+0.12 dex (d)
Idade: 6.0 + 5.0 Giga— anos (c)

7.41 — 11.05 Giga — anos (e)

Sistema planetario: 1 planeta

Exoplaneta GJ436b

Descoberto: 2004 Periodo orbital: (2.643904 + 0.000005) dias (2)

Massa: (23.17 + 0.79)M@ (c) Excentricidade: 0.150 + 0.012 {h)

Raio: 4.22F 8:(1)3 Rg (c) inclinagdo: 85.87 8:%% graus (2)

Densidade média: 1.69% 315 gom™3 (c) Método de detecgdo: Transito primario

Temperatura: (717 £ 35)K (f Método de deteccdo da massa: Velocidade radial

Semi-eixo maior: (0.02872+ 0.00027) UA (c) Taxa perda de massa atmosférica: 1.07 X 101° —1.60 x 10° g s~
102 —10%gs™?t (i), (k)

Figura 1.10. Propriedades fisicas de GJ 436b e de sua estrela hospedeira. (a) Butler et al. (2004) (b)
Brown et al. (2016) (c) Torres (2007) (d) Bean et al. (2006) (e) Saffe et al. (2006) (f) Demory et al.
(2007) (g) Beanetal. (2008) (h) Drake et al. (2007) (i) Ehrenreich et al. (2011b) (j) Ehrenreich et
al. (2015) (k) Parke Loyd et al. (2016)

Fonte ilustracédo artistica: astronoteen.org/exoplanet-comet-or-both/
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2. Atmosferas de exoplanetas

2.1. Introducéo

Como foi dito no capitulo anterior, a caracterizacdo da atmosfera do exoplaneta atraves
da obtencdo de sua composicdo quimica e estrutura térmica torna possivel a restricdo de
sua formacdo e histéria evolutiva, seu clima e até sua habitabilidade; mesmo quando
ndo seja possivel resolver espacialmente o planeta de sua estrela hospedeira. A
abordagem observacional para o estudo das atmosferas de exoplanetas é feito
principalmente com a espectroscopia de transito primario ou de transmissdo, e a
espectroscopia de transito secundario ou de ocultagdo (Figura 2.1), usando atualmente
os instrumentos STIS (Space Telescope Imaging Spectrograph) e WFC3 (Wide Field
Camera 3) do telescdpio espacial Hubble (HST), e IRAC (Infrared Array Camera) do
telescopio espacial Spitzer. A técnica do imageamento direto também permite estudar
as atmosferas de exoplanetas, mas é necessario uma alta resolucdo angular e um alto
contraste no infravermelho (por exemplo, Janson et al. 2013).

Emissdo térmica e
reflexdo planetdria é

i blogueada durante o
Aluz da estrela é eclipse

filtrada através da
atmosfera planetaria /

A<

Figura 2.1. llustracdo do transito primario e secundario. R, e R, sdo os raios planetario e estelar,
respectivamente, e Ay € a extensdo radial da atmosfera do planeta.

A ideia-chave na espectroscopia de transmissdo é que a profundidade do transito
planetario, 8, é dependente do comprimento de onda, 4. Geralmente a extensdo radial
em que a atmosfera se torna opaca aumenta com o aumento da energia dos fdtons
(Figura 2.2). Na prética, para medir essas varia¢des na profundidade do transito com o
comprimento de onda, &;, a curva de luz é agrupada em comprimentos de onda em
canais espectrofotométricos e a curva de luz de cada canal é ajustada separadamente
com um modelo de transito. Os modelos tedricos para o espectro de transmissdo
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requerem o calculo da transferéncia radiativa através da atmosfera do planeta (Seager &
Sasselov 2000).

Candidatos ideais para a espectroscopia de transmissao devem ter altas temperaturas
de equilibrio, pequenas estrelas hospedeiras, baixa gravidade superficial, e baixa massa
molecular média (dominada pelo hidrogénio)®. Nesses casos, a profundidade do transito
é apenas &; ~ 0,1 %. Para planetas tipo Terra, &, esperado é de duas a trés ordens de
grandeza menor, dependendo do tamanho da estrela hospedeira (Seager 2010).

4\/\/\/\/\/\/\ soft X-rays
N\ Ly-Alpha

broadband UV

broadband
optical

Figura 2.2. Representacdo esquematica das profundidades de absor¢do em uma atmosfera de um gigante
gasoso quente. Fonte: Lammer & Khodachenko 2015.

Na espectroscopia de ocultacdo, o objetivo é medir a emissao térmica e o albedo do
planeta. O espectro da emissdo térmica € Gtil para conhecer a estrutura de temperatura
além da composicdo atmosférica. Por exemplo, se a temperatura aumenta com a
altitude (conhecida como inversao térmica), as caracteristicas espectrais podem ser
vistas em emissdo em vez de absor¢do. O exoplaneta HD 209458b apresenta inversdo
térmica o que ndo acontece com GJ 436b (Line et al. 2014).

2.2. Composicdo atmosférica

A composicdo atmosférica pode variar muito de planeta para planeta de acordo com o
gue é conhecido no Sistema Solar, predominando o hidrogénio e o hélio nos gigantes,
com quantidades menores de metais (os mais abundantes sdo oxigénio, carbono, e
nitrogénio) (Lodders 2003). Esses principais elementos podem formar espécies
guimicas como H,, H,0, CO, CO,, CH,, NH3, O, e N,, dependendo da temperatura,
pressdo e composicdo da atmosfera do planeta (Moses et al. 2013a). Muitas destas
especies sdo facilmente detectaveis devido as suas fortes absorcbes. Além disso,
existem espécies que sdo menos abundantes, mas detectaveis devido as suas grandes
secOes de choque de absor¢do como sdo os alcalinos (Na e K), e os dxidos de titanio
(TiO) e de vanadio (VO).

- 2AgRp
Rz

36}L

T o Cprp s . . .
onde Ay x uigq . Teq € g sdo a temperatura de equilibrio e a gravidade superficial do
S
planeta, respectivamente, e u a massa molecular média.

35



A primeira deteccdo de uma espécie quimica exoplanetaria foi, conforme
mencionado anteriormente, o dubleto da linha do sédio em 589 nm no Japiter quente
HD 209458b (Charbonneau et al. 2002). Logo depois, 0 sodio e o potéssio foram
detectados em outros Japiteres quentes (por exemplo, Sing et al. 2011a; Nikolov et al.
2014). O hidrogénio foi detectado através de observacbes de absorcdo na linha Lya
estelar com o STIS/HST, revelando extensas exosferas de hidrogénio neutro (H 1) ao
redor de exoplanetas quentes (por exemplo, Vidal-Madjar et al. 2003; Ehrenreich et al.
2015). Também foram detectados metais neutros e ionizados (por exemplo, O 1 e C 1l
(Vidal-Madjar et al. 2004); Si Il (Linsky et al. 2010); Mg | (Vidal-Madjar et al. 2013)).

A espécie molecular mais detectada é H,0, como mostra a Tabela 2.1. A maioria
das deteccbes vém do WFC3/HST no infravermelho préximo (1,1 — 1,7 um). As
moléculas com carbono sdo mais dificeis de detectar, principalmente devido a faixa de
comprimento de onda acessivel com as atuais facilidades de observacdo. Espera-se que
os Jupiteres quentes tenham fortes caracteristicas de CO no infravermelho proximo.
Varios resultados do Spitzer sugerem a absorcéo de espécies que contém carbono, mas é
dificil identificar claramente qual espécie absorvente esta presente (por exemplo, Désert
et al. 2009; Stevenson et al. 2010; Madhusudhan et al. 2011; Morley et al. 2017a). As
unicas deteccOes definitivas de CO sdo de espectroscopia terrestre de alta resolucdo (de
Kok et al. 2013; Brogi et al. 2014).

Moléculas como aménia (NH;), que € abundante nas atmosferas dos gigantes de gas
no Sistema Solar, ainda ndo foram vistas nos espectros de transmissdo de exoplanetas.
O problema é que esta molécula é instavel a altas temperaturas, sendo mais provavel de
ser vista em exoplanetas mais frios que os observados até agora. Também, ndo ha
evidéncia definitiva atual para TiO ou VO (por exemplo, Sing et al. 2013; Evans et al.
2016). Estas moléculas sdo sugeridas em exoplanetas quentes (Fortney et al. 2008).

Os resultados anteriores sdo para Jupiteres quentes, mas também ha poucos
resultados para outras classes de exoplanetas; por exemplo, caracteristicas espectrais de
H,0 foram inferidas no espectro de transmissdo de dois exoplanetas do tipo Netuno
com temperaturas de equilibrio abaixo de 1100 K (Fraine et al. 2014; Wakeford et al.
2017). No caso de GJ 436b, sua temperatura de equilibrio ~ 700 K permite que os
modelos assumam equilibrio termoquimico predizendo alta abundéancia de CH, e baixa
abundancia de CO e CO,, 0 que resultaria em uma ocultacdo mais profunda a 4,5 um
do que 3,6 um. Mas, Stevenson et al. (2010) publicaram o primeiro espectro de
emissdo térmica deste exoplaneta em 3,6 um, 4,5 ym, 5,8 um, 8,0 um, 16 um, e 24 um,
descobrindo que sua ocultagcdo era mais profunda a 3,6 um do que 4,5 um. Eles
sugeriram a reducdo drastica do metano devido a fotodissociagdo como uma explicacao.
Modelos consistentes que explicam os resultados de Stevenson et al. (2010) foram
desenvolvidos: Madhusudhan & Seager (2011b) encontraram que a atmosfera é melhor
ajustada se ela é rica em CO e CO,, e pobre em CH,. Line et al. (2011) usaram modelos
de desequilibrio quimico, incluindo a fotoquimica, mas ndo reproduziram a baixa
abundancia de CH, observada. Moses et al. (2013b) descobriram que altas
metalicidades atmosféricas (230-1000Z,) favorecem as altas abundéancias de CO e CO,.
Agundez et al. (2014), tendo em conta a alta excentricidade de GJ 436b, estudaram o
efeito do aquecimento de maré na atmosfera e descobriram que o aquecimento e altas
metalicidades atmosféricas se ajustam aos dados observacionais.
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Morley et al. (2017a) com novas observagdes de ocultagdo confirmaram o alto fluxo
em 3,6 um comparado com 4,5 um. Seus modelos que mais se ajustaram as
observacdes possuem alta metalicidade atmosférica (com melhores ajustes em centenas
de vezes a metalicidade solar), aquecimento de maré aquecendo o interior do planeta
com temperaturas efetivas ao redor de 300-350 K, e quimica de desequilibrio. Por
enquanto, ndo ha precisdo suficiente para detectar vapor de agua com observagoes de
transito primario de GJ 436b (Pont et al. 2009; Knutson et al. 2014) . Além disso,
espéecies moleculares nitrogenadas abundantes como NH; ndo foram detectadas na
atmosfera de GJ 436b ou sugeridas pelos modelos teoricos para caracterizar as linhas
espectrais observadas como é mostrado na Tabela 2.1, mas a alta metalicidade
atmosférica sugerida pelos modelos ja mencionados (Moses et al. 2013b; Morley et al.
2017a), onde os autores usam modelos de quimica em equilibrio contendo também
espécies com nitrogénio, justifica o porqué de sua inclusdo em nosso trabalho para este
Netuno quente.
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Tabela 2.1. Exoplanetas com espécies quimicas detectadas em sua atmosfera (ou sugeridas pelos mode-
los). Fonte: catadlogo exoplanet.eu com data de 30/03/2018.

Exoplaneta Espécies quimicas Classe de Tipo espectral Se_mi-eixo
exoplaneta da estrela maior (AU)
TiO, VO, H,0, O I,
WASP-12 b c0,, CH,, CO, H,, Jupiter quente GO 0,023
HCN, C |
WASP-17 b OlLNal,CI, KI Jupiter quente F4 0,052
WASP-18 b H,0 Jupiter quente F6 0,020
WASP-19 b Ol,CITiO Jupiter quente G8V 0,016
WASP-31 b Kl JUpiter quente F 0,047
WASP-39 b H,0 Jupiter quente G8 0,049
CH,, NH;, C 1, CO, -
WASP-43 b €O, H,0 01 Jupiter quente K7V 0,015
WASP-49 b Na | Jupiter quente  ---—---- 0,038
WASP-52 b Na | Jupiter quente K2V 0,027
WASP-69 b Na | JUpiter quente K5 0,045
WASP-80 b EII:(‘; SSHTa LKL upiter quente K7V 0,035
WASP-98 b TiO, VO Jupiter quente G7 0,036
WASP-103 b Nal, Kl Jupiter quente F8 VvV 0,020
WASP-121 b TiO, H,0, VO Jupiter quente F6 V 0,025
HD 189733 b 26(,)'N2 : CHO|2, CC|H4 Jupiter quente K1-K2 0,031
TiO, 0,, VO, H,0, 01,
HD 209458 b E%ZP'(V'IQ |'_| ICPEZ'\?I'I Jupiter quente GOV 0,047
HCN, NH3, Si lll
HD 80606 b Kl Jupiter quente G5 0,449
HD 179949 b CO, H,0 Jupiter quente F8V 0,045
HR 8799 b CH,, H,0, CO Jupiter frio A5V 68,0
HAT-P-1b H,0,01,KI,CI Jupiter quente GOV 0,056
HAT-P-11b H,0 Netuno quente K4 0,053
HAT-P-26 b H,0 Netuno quente K1 0,048
GJ436 b gils H I, CO,, CO, Netuno quente M2.5V 0,029
GJ504 b CH, Jupiter frio GOV 43,5
GJ1132b 0,, H,, N, CO, Terra quente M3.5 0,015
XO-1b oLClI Jupiter quente GlV 0,049
XO-2N b Nal, Kl Jupiter quente KOV 0,037
Kappa And b H,0 Jupiter frio B9 IV 55,0
Beta Pic b HI Jupiter frio A6V 13,18
tau Boo b H,0 Jupiter quente F6 IV 0,046
Ross 458 (AB) ¢ CH,, H,0, H,, K| Jupiter frio MO0.5 1168,0
ROXs 42B b H,0, CO, K Jupiter frio MO V 140,0
GU Psc b CH, Jupiter frio M3 2000,0
1RXS 1609 b CO, H,0,K | Jupiter frio K7V 330,0
51 Peg b CO, H,0 Jupiter quente G2 IV 0,052
51 Erib CH,, H,0 Jupiter frio FO IV 14,0
55 Cnce HCN, H,0 Superterra quente KO IV-V 0,015
2M2236+4751 b H,0, CO Jupiter frio K7 230,0
WISE 0458+6434b  CH,, H,0 Jupiter frio T8.5 5,0
TRAPPIST-1b H,0 Terra quente M8 0,011
TRAPPIST-1 ¢ H,0 Terra quente M8 0,015
TRAPPIST-1d H,0 Subterra aquecida M8 0,021
TRAPPIST-1 e H,0 Terra aquecida M8 0,028
TRAPPIST-1 f H,0 Terra aquecida M8 0,037
TRAPPIST-1 g H,0 Terra aquecida M8 0,045
TRAPPIST-1 h H,0 Terra aquecida M8 0,063
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2.3. Razbes C/O

A temperatura do disco protoplanetario cai com a distancia radial desde a estrela,
levando as moléculas a atingir seus pontos de congelamento, comeg¢ando com H,0 e
depois com CO, e CO, produzindo as variagdes nas razbes de abundancia para gas
frente ao material solido, sendo importantes para teorias de formacdo e migragédo
planetaria (por exemplo, Oberg et al. 2011; Madhusudhan et al. 2014; Ali-Dib 2016).

A razdo carbono-oxigénio (C/O) é proposta para caracterizar a abundancia
atmosférica, ja que sdo elementos importantes para a formacdo e evolucdo planetaria
(Madhusudhan 2012). Alguns estudos de JUpiteres quentes em trénsito parecem
apresentar uma baixa abundéncia de H,0 atmosférico em relagdo com CO e/ou CH,, e
outros parecem o suficientemente ricos em carbono em relacdo com os padrdes solares
(Moses et al. 2013a). Moses et al. (2013a) mostraram a partir de modelos, que a
composicao atmosférica dos Jupiteres quentes pode mudar drasticamente em funcao da
razdo C/O: quando C/O < 1, moléculas como H,0 e CO, sdo muito mais abundantes, e
quando C/O > 1, moléculas como CH,, C,H, (acetileno), HCN (cianeto de hidrogénio)
se convertem nas mais abundantes. Em ambos os casos, CO é também uma espécie
abundante. Line et al. (2014) usando algoritmos de modelagem determinaram a faixa
de temperaturas e abundancias quimicas que eram consistentes com as observacdes de
transito secundario para 9 exoplanetas. Eles encontraram um valor de C/O = 1 para HD
209458b, GJ 436b e WASP-43Db, e valores C/O < 1 (melhor ajuste) nos outros Jupiteres
guentes como mostra a Tabela 2.2. Brewer et al. (2017) investigaram como séo as
razbes C/O de Jupiteres quentes comparado com as razdes C/O de suas estrelas
hospedeiras, encontrando valores (C/0)pianeta/(C/O0)estreia > 1 € valores

(C/0)pianeta/ (C/0estrera < 1. Para HD 209458b encontraram um valor
(C/O)planeta/(c/o)estrela = 2'2-

Tabela 2.2. Razdes C/O de 9 exoplanetas, onde 8 sdo Jupiteres quentes. Fonte: Line et al. 2014
Exoplaneta C/O (melhor ajuste)  C/O (Intervalo de confianca de 68 %)

HD 189733b 0,85 0,47 -0,90
HD 209458b 1,00 1,00 -1,00
GJ 436b 1,00 0,50 -1,00
HD 149026b 0,55 0,45-1,00
WASP-12b 0,51 0,30 -1,00
WASP-19b 0,99 0,26 — 6,33
WASP-43b 1,00 0,50 - 1,00
TrES-2b 0,20 0,021 - 8,25
TrES-3b 0,22 0,0004 — 0,97

Moses et al. (2013b) estudaram uma diversidade de composicdes atmosféricas em
Netunos quentes com o objetivo de explicar os resultados observacionais de Stevenson
et al. (2010). Os autores demonstraram que usando um modelo de desequilibrio
quimico assumindo metalicidade atmosférica de 300Z; e C/O = 0,6, o espectro de
emissdo térmica sintético para GJ 436b se ajusta melhor aos dados do espectro
observacional de Stevenson et al. (2010) em compara¢do com um modelo que assume
uma composicgéo solar.
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Neste trabalho sera usada uma faixa de valores de C/O nas simulacdes, para estudar
suas implicag¢6es na formagdo molecular ao longo da perda de massa atmosférica de GJ
436b e HD 209458b.

2.4. Metalicidade

As atmosferas dos planetas gigantes ndo assumem a composicdo de suas estrelas
hospedeiras. Por exemplo, Jupiter, Saturno, Urano e Netuno tém metalicidades ~ 4, 10,
80, e 80 vezes a metalicidade solar, respectivamente (Wong et al. 2004; Fletcher et al.
2009). A determinacdo da metalicidade da atmosfera planetaria ajuda a dar informacéo
sobre a formacg&do e a migracao do planeta, ja que esta metalicidade depende da quimica
do disco protoplanetario, o lugar onde o planeta acretou, a composicéo do gas e solidos
acretados, as propriedades (tamanho, resisténcia) dos corpos acretados como
planetesimais ou pebbles, a interacdo entre o interior e a atmosfera do planeta, etc.

Os estudos sobre a metalicidade em estrelas com planetas ndo é recente. Por
exemplo, Gonzalez (1997) a partir de observacBes espectroscopicas em estrelas
hospedeiras dos primeiros quatro planetas extrassolares detectados, conclui que as
metalicidades dessas quatro estrelas (v And, T Boo, p 55 Cnc, 51 Peg) ndo sdo
representativas das nuvens interestelares originais a partir das quais elas se formaram,
mas, sim, sdo o resultado de um cenério de poluicdo (pela ingestdo de material
planetario) durante o tempo inicial de formacdo planetaria. Fisher & Valenti (2005),
baseados em uma amostra de 850 estrelas dos tipos F-G-K, encontraram que para
[Fe/H] > +0,3 dex, 25 % das estrelas observadas tém planetas gigantes gasosos.
Concluem que aquelas estrelas com planetas extrassolares ndo possuem uma assinatura
de poluigédo que as distingue de outras estrelas; mas provavelmente, elas simplesmente
nascem em nuvens moleculares com alta metalicidade. Um estudo feito por
Schlaufman & Laughlin (2011), mostrou que os planetas gigantes sdo mais abundantes
em torno das estrelas com alta metalicidade em comparacdo com a solar (ver Figura
2.3); mas, a relagéo nao ficou clara no caso de planetas pequenos (M < 10Mg,) ao redor
de estrelas do tipo G.

Mais recentemente, Thorngren et al. (2016) encontraram, a partir de uma amostra de
47 exoplanetas gigantes (20Mg < M < 20Mjypiter) €M transito, uma correlagdo entre a
massa de metais planetaria, M,, e a massa total do planeta, M, aproximadamente da
forma M, < /M, de tal maneira que a metalicidade planetaria, Z,, € proporcional a

1/vM , sendo consistente com o modelo de acrecdo de nucleo de formacédo planetéria.
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Figura 2.3. Gréfico de metalicidade vs temperatura efetiva para uma amostra de ~ 10 000 estrelas

(d <20pc) do GCS (Geneva-Copenhagen Survey), onde é apresentado a distribuicdo de estrelas
hospedeiras de planetas gigantes (cor vermelho). Fonte: Schlaufman & Laughlin (2011).

Como ja foi dito nas secBes anteriores, para explicar os resultados observacionais de
Stevenson et al. (2010) sobre as altas abundancias de CO e CO, na atmosfera de GJ
436h, foram desenvolvidos modelos de desequilibrio termo-quimico onde os melhores
espectros sintéticos de emissdo térmica correspondem a modelos assumindo
metalicidade atmosférica de 300Z com C/O = 0,6 (Moses et al. 2013b), e ~ 10Z, com
C/O entre ~ 0,85 e 1,0 (Madhusudhan & Seager 2011). Lothringer et al. (2018) usando
0 STIS/HST, analisaram o espectro de transmissdo no optico de GJ 436b sem encontrar
evidéncia clara de absorcdo de elementos alcalinos, mas conseguiram limitar os
modelos de Morley et al. (2017a) sobre as fontes de opacidade na atmosfera deste
Netuno quente. Seus resultados mostraram que nao € possivel diferenciar entre cenarios
de muita alta metalicidade sem nuvens, e cenarios de baixa metalicidade com nuvens.
Os dois modelos de Morley et al. (2017a) que se ajustaram com as observagoes
apresentam metalicidade 100Z (com nuvens) e 1000Z, (sem nuvens).

No caso de HD 209458b, ele esta bem caracterizado e tem sido alvo de varios
modelos de desequilibrio quimico, tais como Liang et al. (2003), Zahnle et al. (2009),
Moses et al. (2011), Venot et al. (2012), Agundez et al. (2014b), Lavvas et al. (2014),
Rimmer & Helling (2016). Todos esses modelos usaram metalicidade solar e alguns
deles estudaram casos com metalicidade 0,1Zq, 5Zp, 10Z e ate 25Z. Além da
metalicidade solar, nosso trabalho vai explorar cenarios com metalicidades maiores
(baseados na literatura ja mencionada) para saber como € sua influéncia na formagéo
molecular ao longo da perda de massa atmosférica de GJ 436b e HD 209458b.
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2.5. Opacidade

A opacidade é a grandeza mais importante na atmosfera afetando a transferéncia de
radiacdo. Ela descreve a dificuldade da radiacdo para passar através de um material,
sendo dependente da densidade numérica das particulas na atmosfera, e suas
propriedades de absor¢do, espalhamento e emissao (as quais dependem da temperatura,
pressdo, e comprimento de onda). Para quantificar a opacidade, sdo usados o0s
coeficientes de absorcdo e espalhamento, cuja soma define o coeficiente de extingédo
(Seager 2010).

As nuvens® a névoa seca (haze)® e os aerossois® contribuem como fontes de
opacidade nas atmosferas planetarias, sendo o espectro de transmissdo sensivel a
presenca deles, ja que bloqueiam a transmisséo de fluxo estelar e espalham a radiacéo
incidente em comprimentos de onda no visivel, o que introduz um aumento (em direcéo
ao azul) na profundidade do trénsito (por exemplo, Pont et al. 2008; Lecavelier des
Etangs et al. 2008a,b; Sing et al. 2011b, 2013; Dragomir et al. 2015). No momento, a
composi¢do quimica dessas fontes de opacidade ndo é conhecida nos exoplanetas. Na
teoria, as possibilidades incluem nuvens de &gua, sais, sulfuretos, ou silicatos
(dependendo da temperatura) e névoa seca ou aerossdis fotoquimicos, por exemplo, a
fuligem de hidrocarbonetos formada a partir da fotdlise do metano (Miller-Ricci
Kempton et al. 2012; Morley et al. 2013; Wakeford et al. 2017b; Lavvas & Koskinen
2017; Ohno & Okuzumi 2018).

No caso de GJ 436b e HD 209458b, ndo ha informacdo suficiente para poder dizer
que as fontes anteriores de opacidade sejam as principais responsaveis pela extin¢ao dos
fotons da estrela hospedeira quando atravessam a camada atmosférica planetaria em
escape. O mais provavel é que a auto-blindagem (self-shielding”) do hidrogénio neutro
(a espécie mais abundante) seja a principal fonte de opacidade nesse cenario de
formagdo molecular (além dos sinais de alta metalicidade em GJ 436b). Portanto, a
estimativa da extin¢do no visivel, Ay, serd conservativa, ja que uma estimativa precisa
ndo é possivel. Isso significa que seu efeito nos resultados sera estudado. No calculo
de Ay seré usado a seguinte relagdo (Wakelam et al. 2013):

NH1

Ay = 1.6x1021 cm~=2 mag-1 (2.1)
com
-
Ny =/, nydz (2.2)
inicial

sendo Ny e ny as densidades colunar [cm™2] e numérica [cm™3] , respectivamente, do
hidrogénio neutro, e z a altitude.

* Massa de particulas liquidas ou sélidas suspensas em uma atmosfera planetaria.

> Particulas muito pequenas e opacas suspensas na atmosfera, diminuindo a visibilidade e contribuindo
para a cor. Elas sdo quase sempre produzidas fotoquimicamente.

® Particulas suspensas na atmosfera. Inclui fumagca, poluentes, bactérias e até mesmo particulas de nuvens.
’ Todos os fétons que podem levar & fotodissociacio sdo absorvidos pelo H | nas camadas externas da
atmosfera em escape protegendo as espécies quimicas que estdo dentro daquela camada.
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3. Perda de massa atmosférica em gigantes
guentes

3.1. Introducéo

O fato da presenca de planetas gigantes (tipo Jupiter e Netuno) em distancias orbitais
menores ou iguais a 0,1 UA, onde sdo expostos a intensa radiacdo ultravioleta e raios-X
que depositam quantidades significativas de energia nas camadas superiores da
atmosfera planetaria, deu inicio ao estudo sobre a estrutura das suas atmosferas
superiores e a sua estabilidade contra o escape atmosférico (Guillot et al. 1996).

O escape atmosférico envolve trés etapas principais: o transporte de gases desde a
camada atmosférica inferior até a superior onde o escape pode acontecer, a conversdo
do gas atmosférico (geralmente em forma molecular) para a forma de escape
(geralmente atbmico ou ibnico), e o préprio processo de escape que pode ser térmico
(hidrostatico ou hidrodinadmico) e/ou ndo térmico. No caso térmico, a irradiacdo da
estrela aquece a atmosfera planetaria permitindo o escape, enquanto na situacdo nédo
térmica o escape dos atomos ou moléculas é devido pelas interacdes idnicas ou reacdes
quimicas (por exemplo, a transferéncia de carga, recombinacdo dissociativa, ou
sputtering).

Lammer et al. (2003) foram os primeiros que mostraram que uma termosfera® rica
em hidrogénio de um Jupiter quente sera aquecida a temperatura até 10 000 — 20 000 K
pela influéncia da radiacdo ultravioleta extrema (EUV) e raios-X da estrela hospedeira,
de modo que as condic¢des hidrostaticas ndo serdo mais validas e a termosfera expandira
dinamicamente devido ao gradiente de pressdo gerado, sendo suscetivel a escape
hidrodindmico (também chamado “blow-off’), onde espécies contendo elementos
pesados, tais como C, N, e O, e que ndo tém a energia cinetica suficiente para o escape,
podem ser arrastadas pelo fluxo do hidrogénio.

Lecavelier des Etangs et al. (2004) argumentaram que devido as altas temperaturas o
nivel da base da exosfera (exobase®) pode alcancar o l6bulo de Roche (o Gltimo
equipotencial gravitacional ao redor do planeta além do qual os equipotenciais incluem

® Camada da atmosfera superior onde a absorcéo de radiagdo EUV e raios-X estelar causa um aumento da
temperatura com a altitude.

° A altitude acima da qual a integral do produto da secdo de choque colisional (¢) com a densidade
numeérica (N), de uma espécie em alta velocidade, é igual a um caminho livre.
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a estrela). Sua localizacdo r desde o centro do planeta corresponde aos pontos de
Lagrange L, (entre planeta-estrela) e L, (mais longe da estrela do que o planeta):

2
TL, L, = <,3 $%> ap

p - (L)

onde ap € a distancia entre o planeta e a estrela, e M, e M,,; sdo as massas da estrela e o
planeta, respectivamente (Jaritz et al. 2005).

com

Uma grandeza fisica importante no estudo do escape hidrodinamico é a taxa de perda
de massa atmosférica que pode ser expressa como (Bourrier et al. 2015b):

Fx/euv (1 UA)

M= Z GappKmar (3.1)
com
Kinare =1 — 2% 2_;3
sendo
= (Loy" e
3M,) Ry

onde p € a densidade media do planeta, Fx/gyy (1 UA) € o fluxo XUV (EUV + raios-X)
por unidade de area a 1 UA da estrela, ap € a distancia estrela-planeta no centro do
transito, K4« (sendo menor que 1) é o fator de correcdo produto da contribuicdo da
forca de maré estelar (Erkaev et al. 2007), e n é a eficiéncia do aquecimento na
termosfera do exoplaneta. 7 especifica a fragdo de energia radiativa que chega a
termosfera e € convertida em energia cinética, ja que certa fragdo dessa energia é usada
para ionizacbes e, além disso, as recombinacfes (dissociativa e radiativa) e as
excitagdes colisionais causam um resfriamento radiativo que também reduz a energia
disponivel. n também inclui a fracdo da energia dos foton-elétrons (elétrons livres com
alto momento) que aquecem a termosfera. Valores de n foram assumidos dentro de
~10—100 % , por exemplo, Lammer et al. (2003), Lecavelier des Etangs (2004,
2007) e Sanz-Forcada et al. (2010, 2011) assumiram um valor de 100 %. As
estimativas tedricas mais recentes de n estdo entre 10% e 20 % (por exemplo, Lammer
et al. 2013; Shematovich et al. 2014; Owen & Alvarez 2016).

3.2. As observacoes

O Jupiter quente HD 209458b, além de ser o primeiro exoplaneta em transito
observado, também apresentou a primeira evidéncia da existéncia de uma atmosfera
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superior estendida de hidrogénio neutro (H I) que rodeia um exoplaneta (Vidal-Madjar
et al. 2003). Vidal-Madjar et al. (2003) observaram o transito priméario de HD 209458b
com o instrumento STIS/HST e descobriram uma absor¢do na faixa 1215,15 —
1216,10 A de 15 + 4 % (10) na linha Lya do H | estelar que corresponde ~4 R, em
um intervalo de tempo de 4 horas, sendo maior do que o esperado a priori para uma
atmosfera de um planeta ocultando somente 1,5% da estrela. A Figura 3.1 mostra os
perfis La do H | observados de HD 209458 desse trabalho.

Embora a pequena distancia (8,5 raios estelares) entre o planeta e a estrela resulte num
I6bulo de Roche estendido com um limite em cerca de 2,7 raios planetarios (3,6 raios de
Jupiter), o preenchimento deste 16bulo d& uma absorcdo méxima de cerca de 10 %
durante o transito planetario. Portanto, eles concluiram que os atomos H | devem estar
escapando da atmosfera planetaria com velocidades entre —130 km s~ e 100 km s~ 1.
As simulacGes de particulas feitas por eles (onde os atomos de H | foram assumidos
sensiveis a pressao de radiacao estelar dentro e fora do I6bulo de Roche) mostrou uma
taxa de perda de massa atmosférica de 10°gs~!, para explicar a intensidade da
absorcéo observada.
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Figura 3.1. Os perfis Lya de HD 209458 observados por Vidal-Madjar et al. (2003) antes e durante o
transito planetario. As duas linhas tracejadas verticais definem os limites A, = 1215,154 e 1, =
1216,10 A onde ocorre a absorcéo planetaria do H I. A parte central da linha (“Geo™) possivelmente
perturbada pela emissdo geocoronal foi omitida da andlise. As asas da linha foram usadas como uma
referéncia de fluxo para corrigir as variag@es intrinsecas do Lya estelar.

Logo depois, Vidal-Madjar et al. (2004) com observacdes na faixa 1180 — 1710 A
usando o STIS/HST, descobriram que a atmosfera superior que envolve o planeta
incluia ndo apenas atomos de hidrogénio, mas também as espécies O | e C Il com
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absorcdes de 13 + 4,5 % (2.60) e 7,5 + 3,5 % (2,10), respectivamente. As deteccOes
anteriores forneceram informacg6es sobre o tipo de mecanismo de escape envolvido.

Linsky et al. (2010) usando o instrumento COS (Cosmic Origins Spectrograph) no
HST, encontram absorcdes de 7,8 + 1,3 % e 8,2 + 1,4 % nas linhas C 11 (1334,5323 A
e 13356854 A) e Si Il (1206,500 A), respectivamente, na faixa de velocidade
—50kms™?! até 50 kms~! durante o transito de HD 209458b. Além disso, eles
concluem que a taxa de perda de massa atmosférica do exoplaneta estd na faixa
(8 —40) x 101° gs~1 assumindo que a abundancia de carbono é solar. Também o Mg
| (2852,9641 A) foi detectado (absorcdo de 6,2 +2,9% na faixa de velocidade
—62km s™! até —19 km s™1) na atmosfera superior do exoplaneta a uma distancia de
varios raios planetarios (até 7,5 raios planetarios) e com uma taxa de escape estimada de
~3 x 107 gs~1, sendo assumido uma abundancia solar na simulagdo numérica (Vidal-
Madjar et al. 2013). Devido ao fato de que o magnésio é muito mais pesado do que o
hidrogénio, o escape desta espécie confirmou os estudos prévios de que a atmosfera do
planeta HD 209458b est& passando por um escape hidrodinamico.

Entre 2007-2008, a estrela HD 189733 foi observada com o Solar Blind Camera
(ACS) do HST, devido a uma falha do STIS/HST em 2004. As observacdes de transito
do Japiter quente HD 189733b mostraram uma diminuicdo de 5,05 + 0,75 % (~2,50)
de toda a curva Lya do H | estelar (Lecavelier des Etangs et al. 2010), sendo superior a
reducdo de 2,4 % pelo disco planetario. Isso foi interpretado como o resultado do
escape de H | da atmosfera superior do planeta com uma taxa de 101° g s~ de acordo
com as simulagGes numéricas. No entanto, a resolucdo espectral limitada dos dados
ACS/HST nos comprimentos de onda do ultravioleta distante (em 1215,67 A) implicou
que ndo poderia ser feita nenhuma conclusdo sobre as velocidades radiais do gas
escapando. Portanto, a deteccdo exigiu mais observacoes.

No ano 2010, o transito de HD 189733b foi observado com o instrumento reparado
STIS/HST, mas foi detectada uma absorcéo ndo significativa de 2,9 + 1,4 % na linha
Lya do H | (Lecavelier des Etangs et al. 2012). Entdo, para abordar a questdo dessas
variacdes, novas observacgdes de transito do planeta foram feitas no ano 2011, onde uma
forte absorcdo na linha Lya de 12,3 + 3,7 % foi encontrada entre —230 km s~ até
—140 km s~ (Bourrier et al. 2013). Por ser HD 189733 uma estrela ativa (Sanz-
Forcada et al. 2011), pode-se pensar que a atividade estelar poderia ter sido a fonte
dessa variabilidade na absorgéo. Entretanto, para os autores esse ndo pode ser o0 motivo
porgue a variagdo foi observada apenas dentro de uma faixa de comprimento de onda
muito especifico, durante o transito do planeta. Para eles, a causa da variabilidade
temporal no espectro da absorgéo na linha Lya na atmosfera superior deve estar em um
mecanismo de aceleracdo adicional (além da aceleracdo da pressdo de radiacdo) nos
atomos de H I, como as interagdes com prétons do vento estelar (Bourrier & Lecavelier
des Etangs 2013). Ben-Jaffel & Ballester (2013) reportaram absor¢édo de ~ 6,4 + 1,8 %
na linha O 1 (1302 A) e possivel deteccdo de absorcdo em C Il (1335 A) durante o
transito e pré-transito com os dados do COS/HST.

Existem indicios de que um fendmeno semelhante de perda de massa atmosférica
acontece no exoplaneta 55 Cancri b (Ehrenreich et al. 2012), sendo o primeiro do tipo
Jupiter que ndo esta orbitando sua estrela a uma distancia menor ou igual a 0,1 UA,
sendo chamado de Jupiter aquecido. As observagbes com o STIS/HST mostraram uma
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absorgdo Lya estelar de 7,5 + 1,8 % (4,20) na faixa entre 1215,36 A e 1215,67 A (ou
entre —76,5kms~! e 0 kms™1). A taxa de H | escapando foi estimada de 2 até 3
ordens de grandeza inferiores as conhecidas para os Jupiteres quentes HD 209458b e
HD 189733b. Os autores concluem que observac6es adicionais em Lya e outras linhas
sd0 necessarias para confirmar o resultado.

E claro que a abundancia de hidrogénio torna a linha de emissdo Lya atraente para
observar, mas a variabilidade temporal e espacial da emisséo Lya estelar € um fator que
complica a anélise. Por esse motivo, Fossati et al. (2010) observaram a estrela WASP-
12 no UV Préximo (NUV), onde existem muitas linhas de ressonancias (por exemplo:
Na l, Al l, Sc I, Mn 1I, Fe I, Mg | e Co I), incluindo as fortes linhas de ressonancia do
Mg 11, usando o COS/HST em trés faixas de comprimento de onda no NUV: NUVA
(2539 — 2580 A), NUVB (2655 — 2696 A), e NUVC (2770 — 2811 A), durante o
transito priméario do altamente irradiado Japiter quente WASP-12b.

Os resultados mostraram a deteccao de absor¢do nas faixas NUVA, NUVB e NUVC,
implicando um raio planetario de 2,69 + 0,24 R;, 2,18 +0,18R; , e 2,66+ 0,22 R, ,
respectivamente. Esses resultados foram evidéncias de que o exoplaneta WASP-12b é
cercado por uma atmosfera superior estendida que enche o I6bulo de Roche do planeta,
provavelmente composta por uma série de elementos e ions, incluindo possivelmente
Na I, Mg I, Mg Il com forte absorcdo, Al I, Sc Il, Mn I, Fe I, e Co I. Eles também
observaram que a curva de luz de transito do exoplaneta no NUV mostrou uma entrada
antecipada quando foi comparada ao seu transito no éptico. Tais observacdes indicaram
a presenca de assimetrias na atmosfera superior do planeta. Vidotto et al. (2010,
2011a,b) sugeriram que essa assimetria poderia ser explicada pela presenca de um
choque em arco (bow shock) ao redor da magnetosfera do planeta (ver Figura 3.2). O
mesmo fendbmeno é sugerido por Bourrier et al. (2013) para explicar as observacdes na
linha Si 111, e na linha N V em 1242.8 A no exoplaneta HD 189733b.

Ehrenreich & Désert (2011) compararam a energia potencial gravitacional do planeta
com a energia XUV estelar depositada na atmosfera de WASP-12b e estimaram uma
taxa de perda de massa atmosférica de 2,5 x 10'* gs~1. Haswell et al. (2012)
detectaram absorc&o no Fe Il (2586 A) na atmosfera superior estendida de WASP-12b.

Além dos Jupiteres quentes e aquecidos, seus contrapartidas menos massivos (0s
chamados Netunos quentes e aquecidos) também proporcionam uma oportunidade para
estudar as atmosferas estendidas. Kulow et al. (2014) fizeram o primeiro estudo de
trénsito no UV distante de um Netuno quente, neste caso GJ 436b usando os dados do
STIS/HST durante o transito em dezembro de 2012, na faixa de 1194 A até 1249 A
com uma resolucdo espectral de cerca de 25 km s™1; detectando uma absorgdo na linha
Lya de 88+ 4,5% na metade do transito, correspondente a um disco opaco
equivalente de 3,6 Rp; ou seja, menor do que o raio do lébulo de Roche do planeta
(~6 Rp). Além disso, detectaram uma forte absorcdo de 22,9+ 3,9% (10) no Lya
apos o transito planetario. Os autores confirmaram que o resultado ndo era uma
flutuacdo estatistica, e mostraram que era improvavel ser o produto de uma
variabilidade estelar. A explicacdo mais provavel para eles € que GJ 436b tem uma
cauda (tipo cometa) de hidrogénio neutro. A taxa de perda de massa atmosférica
calculada foi entre 3,7 x 106 gs™ e 1,1 x 10° g s~1, correspondendo a um tempo de
4 x 101! — 2 x 10* anos para a perda completa da camada atmosférica, supondo que a
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estrutura de GJ 436b seja semelhante a de Netuno, e a atmosfera entre 0 5 — 15 % da
massa do planeta (Guillot 1999).

a) Transito no
Optico

MB IR

b) Transito no
2' 3 UV-proximo

Figura 3.2. llustracdo das curvas de luz obtidas para WASP-12b de observacdes no a) éptico e b) UV-
préximo, onde o choque em arco que rodeia a magnetosfera do planeta também é capaz de absorver
radiacdo estelar. Fonte: Vidotto et al. (2011b).

Analises adicionais foram feitas a partir das observagdes de transito de GJ 436b
obtidas nos anos 2013 e 2014 com o instrumento STIS/HST na faixa 1195 — 1248 A e
resolucéo espectral de ~ 20 km s~ (Ehrenreich et al. 2015). Os resultados revelaram
que a absorcdo mais notavel no UV acontece entre as velocidades radiais —120 km s™?
até —40 km s™1, antes, durante e depois do transito no dptico (ver Figura 3.3). Durante
0 transito a absorcdo foi 56,3 + 3,5 % (10) que corresponde ~9 Rp, muito além da
absorcédo de 0,69 % no transito Optico. Até agora, essa absor¢éo de transito no UV de
GJ 436b € a maior absor¢do em comparacdo com 0s outros exoplanetas do tipo Jupiter
que apresentam perda de massa atmosférica detectada (ver Figura 3.4), e maior também
que a absorcao de 22,9 + 3,9 % ap0s do transito de GJ 436b relatado em Kulow et al.
(2014). A simulagdo numérica 3D feita pelos autores, mostraram uma taxa de perda de
massa atmosférica de cerca de 108 — 10° g s™1, considerando a excentricidade orbital
de GJ 436b (e = 0,15), fazendo que os perfis de temperatura, velocidade e densidade
da atmosfera superior variem ao longo do tempo orbital.
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Novas observacdes (uma no ano 2015 e trés no ano 2016 com o STIS/HST) e analise
na linha Lya de GJ 436 foram efetuadas (Lavie et al. 2017). Os autores detectaram o
transito de GJ 436b no UV com uma duragéo entre 10h a 25h, o que corresponde a uma
cauda de H I com tamanho entre 5 X 10° km e 12 x 10° km. O resultado confirmou as
observacdes de Ehrenreich et al. 2015, e sua interpretacdo (Bourrier et al. 2015, 2016).
Além disso, detectaram absor¢do na linha Si Ill; porém, mais observacbes sdo
necessarias para confirmar ou descartar seu relacionamento com a atividade estelar.
Parke Loyd et al. (2017) ndo encontraram evidéncia de absorc¢do no transito de GJ 436b
na linha C 11 1334 — 1335 A e Si 111 1206 A com as observacdes feitas pelo COS/HST.
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Figura 3.3. Curvas de luz Lya do transito de GJ 436b. Os dados nos graficos a e b sdo observacdes
feitas no ano 2012 (Kulow et al. 2014) (circulos), 2013 (estrelas), 2014 (quadrados) e 2010 (triangulos).
Todas as incertezas sdo 1o. a) A linha Lya é integrada na faixa [—120,—40]kms~! e mostra
significantes sinais de absorcdo de 17,6 + 5,2 % (pré-transito), 56,2 + 3,6 % (em-trénsito) e 47,2 +
4,1 % (pos-transito). b) A linha é integrada na faixa [+30,+200]km s~ e ndo apresenta sinais de
absorcdo notaveis: 0,7 + 3,6 % (pré-transito), 1,7 + 3,5 % (em-transito) e 8,0 + 3,1 % (pds-transito). A
curva de luz (verde) é produto da simulagdo numérica 3D feita pelos autores. As observagdes revelaram a
presenca de uma atmosfera superior estendida de H | que transita a estrela por mais de 5 horas. As
diferentes fases da curva de luz no 6ptico (6 = 0,69 %) sdo mostradas (linhas pontilhadas). Fonte:
Ehrenreich et al. 2015.
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Figura 3.4. Grafico ilustrativo apresentando os exoplanetas com perda de massa atmosférica detectada
até a data de 25/02/2018, e a porcentagem de absor¢do na linha Lya do H | (circulos). Fonte: Adaptado
de http://www.laeff.cab.intacsic.es/users/barrado/0_CHEOPS2015/Bourrier_Evaporating CHEOPS _
Madrid2015.pdf

3.3. Ateoria

As observacdes de transito em alta resolugdo no UV forneceram uma oportunidade
Unica para testar modelos de exosferas estendidas, revelando que ela é formada pela
interacdo com a estrela hospedeira por meio da fotoionizacdo, presséo de radiacéo e
interacdo do vento estelar (por exemplo, Holmstrom et al. 2008; Ekenbé&ck et al. 2010;
Bourrier & Lecavelier des Etangs 2013; Ben-Jaffel & Ballester 2013; Bourrier et al.
2014; Kislyakova et al. 2014a; Guo & Ben-Jaffel 2016; Schneiter et al. 2016; Bourrier
et al. 2016; Chadney et al. 2017; Cherenkov et al. 2018, Villarreal et al. 2018). Além
disso, 0s modelos também estudaram os processos ndo térmicos (geralmente se referem
a processos de coliséo entre espécies carregadas que produzem atomos energéticos) que
podem afetar o escape atmosférico, por exemplo, as reagdes envolvendo elétrons
supratérmicos™ (por exemplo, lonov et al. 2017), as reagdes de troca de carga® (por
exemplo, Tremblin & Chiang 2013; Christie et al. 2016), e o escape de ions pela
interacdo com 0 campo magnético planetario (por exemplo, Tanaka et al. 2014,
Khodachenko et al. 2015; Arakcheev et al. 2017), j& que na presenca de um campo

1% 0 féton-elétron com excesso de energia cinética (elétron supratérmico) participa em reagdes que levam
a ionizacdo e excitacdo de outras espécies.

! Envolve uma colisdo entre um fon e um atomo, onde o excesso de energia do fon é transferido para o
atomo.
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magnético, a turbuléncia do gas pode excitar as ondas magnetohidrodindmicas que se
dissipam na exosfera e conduzir o escape (Suzuki & Inutsuka 2005, 2006). As
interacdes magnéticas entre o planeta e sua estrela hospedeira podem desempenhar um
papel na topologia da exosfera estendida planetéaria (Vidotto et al. 2011a; Matsakos et
al. 2015).

Outro fator importante na modelagem de exosferas estendidas é a forca de maré
estelar que pode aumentar a taxa de perda de massa atmosférica (equagdo 3.1) por uma
ou duas ordens de grandeza (Lecavelier des Etangs et al. 2004). A situacdo atual € que
nenhum dos modelos considerou todos os fatores mencionados, pela complexidade na
modelagem e a falta de informacdo observacional mais detalhada, por exemplo, o
campo magnético do exoplaneta e a variabilidade do vento estelar.

De forma independente, varios grupos de pesquisa desenvolveram modelos teéricos
da termosfera de HD 209458b para entender o escape hidrodinamico nos Jupiteres
quentes (Yelle 2004; Tian et al. 2005b; Garcia Mufioz 2007; Penz et al. 2008;
Holmstrom et al. 2008; Stone & Proga 2009; Murray Clay et al. 2009; Guo 2011,
Trammell et al. 2011; Koskinen et al. 2013a,b; Shaikhislamov et al. 2014). Em todos
esses estudos, um sistema unidimensional de equacdes dinamicas de gas (equacdes de
conservacdo da massa, momento e energia) foi resolvido numericamente para obter
perfis radiais de temperatura, velocidade e densidade numérica das espécies quimicas
envolvidas, sem a presenca de campos magnéticos (exceto para Trammell et al. 2011).
Além das diferencas nos detalhes do método de solucdo numérica, as condicdes de
fronteira e a eficiéncia de aquecimento usado por cada autor, diferentes suposi¢oes
qguanto a composicdo da atmosfera e fotoquimica foram adotados. Por exemplo, Yelle
(2004) assumiu uma termosfera composta pelas espécies H, I, He I, H I, H Il, H, I, H;
I, He 11, e HeH Il, usando uma rede de 20 reacfes quimicas entre essas espécies. O
modelo mostrou que o aquecimento estelar leva a temperaturas de ~ 10 000 K na
atmosfera superior, e previu uma taxa de perda de massa atmosférica de 4,7 x
1010 gs1,

Garcia-Muiioz (2007) desenvolveu um modelo semelhante a Yelle (2004), mas
incluindo atomos e moléculas (neutras e ionizadas) constituidas por C, O, N, e D
(deutério), e uma rede de 223 reagdes quimicas. A taxa de perda de massa atmosférica
estimada, M, foi entre 6,10 x 10'° gs™! e 1,52 x 10 gs~*, o que leva um tempo
para a completa “evaporagdo” do plancta, ~ Mplaneta/M , da ordem de centenas de
giga-anos.

Koskinen et al. (2013a,b) elaboraram o modelo mais completo até agora para a
termosfera de HD 209458b. O modelo considerou a fotoionizacao, ionizagao térmica e
troca de carga de H, He, C, N, O, Si, e seus ions, incluindo 33 rea¢fes quimicas. A taxa
média de perda de massa atmosférica calculada pelos autores foi de 5 x 101° gs™1,
sendo um valor proximo daqueles determinados por Yelle (2004), Tian et al. (2005b),
Garcia Mufioz (2007) e Shaikhislamov et al. (2014), mas seis vezes maior do que 0
valor determinado por Murray-Clay et al. (2009). Eles mostraram que (a) a presenca
das espécies Mg I, Mg Il, Na I, Na Il, K I, K I, S I e S Il ndo afeta significativamente os
perfis de densidade de H'I, O I, C Il, ou Si lll; (b) H e O permanecem neutros até
aproximadamente 3 Rp, explicando a absor¢do observada nas linhas O | e Lya do H |
(Vidal-Madjar et al. 2003, 2004); (c) C é ionizado a baixa altitude, explicando a
observacdo de C Il (Vidal-Madjar et al. 2004); e (d) o Si Il é a espécie de silicio
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dominante em altitudes menores a 5 Rp, e Si Ill pode ser formado através da troca de
carga com H I, explicando a observacdo de ions do Si (Linsky et al. 2010).

Poucos modelos foram desenvolvidos para interpretar diretamente as observacoes e
estimar as condicGes fisicas na atmosfera de HD 209458b, ajustando os dados.
Schneiter et al. (2007) desenvolveram um modelo 3D da interagdo hidrodindmica entre
0 gas que escapa desde HD 209458b e o vento estelar, desprezando a fotoionizacdo do
H I. Tremblin & Chiang (2013) exploraram o processo de troca de carga através da
interacdo dos ventos planetario e estelar, usando um modelo hidrodinamico 2D. O
problema com os modelos anteriores é que subestimaram o efeito da pressdao de
radiacdo estelar.

Bourrier & Lecavelier des Etangs (2013) modelaram o escape de hidrogénio de HD
209458b com um modelo 3D de particulas (ver Figura 3.5) levando em conta a pressdo
de radiacdo, ionizacgdo, auto-blindagem e interacdo com o vento estelar, para comparar a
linha de absorcdo Lya tedrica com as observacdes de absorcdo durante o transito. As
velocidades observadas do vento planetario de 130 km s~ foram consistentes com a
aceleracdo da pressdo de radiacdo por efeito do fluxo EUV estelar (trés vezes o fluxo
solar). As taxas de escape do H | obtidas foram ~ 10° — 101t gs~1. Bourrier et al.
(2014) revisaram o modelo anterior para estudar o escape de magnésio desde HD
209458b e compararam 0s seus calculos com as observacdes de Vidal-Madjar et al.
(2013). Concluiram que o melhor ajuste com as observacdes exige que a exobase fique
perto do I6bulo de Roche e os atomos de magnésio precisam de uma velocidade radial
de 25 km s~ no nivel da exobase para poder escapar.

Também sdo poucos os modelos feitos para explicar as observacGes da absorcdo na
linha Lya estelar durante o transito do Netuno quente GJ 436b. Ehrenreich et al. (2015)
utilizando o modelo 3D de particulas de Bourrier & Lecavelier des Etangs (2013)
calculam a estrutura da nuvem de gas escapando, sua faixa de velocidade radial
correspondente com os sinais de absorcao, e a curva de luz integrada. De acordo com a
simulacdo, a baixa pressdo de radiacao estelar em GJ 436b permite a formacéo de uma
grande cauda de 4tomos escapando com raio de curvatura pronunciado, como mostra a
Figura 3.6. Além disso, encontraram que uma familia de modelos com parametros na
faixa de 108 — 10% g s~ e taxa de fotoionizagdo de atomos de hidrogénio, agyy =~ 8 x
1077 — 3 x 10~ s~ forneceram bons ajustes como os dados.

Um estudo complementar em relacdo ao papel desempenhado pela pressdo de
radiacéo estelar sobre a estrutura exoesférica de GJ 436b e seu espectro de transmissao
foram realizados por Bourrier et al. (2015). Por ser a estrela hospedeira de GJ 436b
uma and tipo M, a pressao de radiacdo é muito baixa para superar a gravidade estelar e
repelir os &tomos de hidrogénio da exosfera desde a estrela; mas é suficientemente alta
para frenar o desvio gravitacional dos a&tomos em direcdo a estrela, permitindo a sua
dispersdo dentro de um grande volume ao redor do planeta. O efeito é conhecido como
frenagem radiativa (radiative braking) e explica o tamanho da coma e a faixa de
velocidades deslocada ao azul da absorcdo observada até aproximadamente
—120 km s~1. O problema com a frenagem radiativa é que ela ndo explica as variagdes
na profundidade e duracdo da absorcdo nas diferentes fases do transito. Bourrier et al.
(2016) investigaram os efeitos acoplados das interagdes do vento estelar e a presséo de
radiacdo na exosfera de GJ 436b usando simulagfes numéricas para as observacdes
feitas nos anos 2013 e 2014. Os resultados mostraram que as fortes absorcdes pré-
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transito observadas nessas épocas provém da abrasdo da coma planetario pelo vento
estelar, e 0 espectro pos-transito observado pode ser produzido por uma cauda formada
pelos atomos e ions que escaparam da atmosfera superior do planeta e os protons
criados pela troca de carga com o vento estelar. A taxa de escape calculada foi ~ 2,5 x
108 gs~1 . Para os autores, as altas velocidades do gas escapando (~ 50 — 60 km s™1)
podem indicar a presenca de ondas magnetohidrodindmicas que se dissipam na
atmosfera superior do planeta e conduzem o escape.

No momento, somente um modelo hidrodindmico-fotoquimico unidimensional da
termosfera de GJ 436b foi desenvolvido que prediz o escape de H, He, C, e O (Parke
Loyd et al. 2017). O modelo € a versdo do modelo de escape 1D de Koskinen et al.
(2013a,b), mas considerando ionizacdo, recombinacdo e fotoquimica das espécies
H, LHI,Hel,CI, O HIL H, Il,H; II, HeHII,CII, O II e elétrons. A simulacdo previu
densidades de H | capazes de produzir aproximadamente mais de 50 % do transito
observado em Ehrenreich et al. (2015) e uma taxa de escape de 3,1 x 10° gs™! para
todas as espécies com uma eficiéncia de aquecimento do 11 %. As Tabelas 3.1 e 3.2
apresentam os parametros dos modelos da literatura j& mencionados para HD 209458b e
GJ 436b, respectivamente.

Time (hours)

1.0
0.6

T

A |

Absorption

Figura 3.5. Grafico superior: absorcio na faixa -130 km s~ até -85 km s~1 (simbolo laranja) e -85 km
s™! até -40 km s~ (simbolo azul), normalizado pela absor¢io em todo o intervalo de velocidade, o que
corresponde ao intervalo de absor¢do detectado por Vidal-Madjar et al. (2003). As velocidades sdo as
projecbes na linha de visada estrela-Terra. Cada ponto corresponde a um passo de tempo em uma
simulagéo de escape atmosférico desde HD 209458b. As linhas solidas verticais mostram o inicio e o fim
do trénsito, e as linhas tracejadas verticais mostram o inicio e o final das observagdes de transito com o
STIS/HST. Gréfico inferior: Vista do gas no plano orbital com velocidades nos intervalos descritos no
grafico superior (laranja e azul claro), e abaixo +40 km s~ (azul escuro). Durante e apds do transito,
diferentes areas da nuvem se cruzam em frente ao disco estelar, e como resultado, a absorcao relativa em
baixas e altas velocidades diminui e aumenta com o tempo, respectivamente. Fonte: Bourrier &
Lecavelier des Etangs (2013).
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Figura 3.6. Mapa 2D do campo de velocidade do H | escapando desde GJ 436b no sistema de referéncia
daestrela. R, = 0,44Rg . Fonte: Ehrenreich et al. (2015).

Tabela 3.1. Pardmetros dos modelos da literatura para a perda de massa atmosférica de HD 209458b.
Rp é 0 raio do planeta. Fonte: Adaptado de Pinotti & Boechat-Roberty (2016)

Perfil de velocidade

Perfil de temperatura

Perfil de densidade

Referencia doH I (kms™) (K) doH I (cm™3)
Shaikhislamov et 4,1em 3 Rp até 6,5 x 103 em 3Rp até 1x 107 em 3 Rp até
al. (2014) 9.3em 10 Rp 2,5%x103em 10 Rp 3 x 10%em 10 Rp
Bourrier & 6
Lecavelier des 0 a 130 em 10 horas 1’361,[2 ;8 eri]mzoz’ff Re
Etangs (2013) P
Tremblin & 3 6
Chiang (2013) 12 em 4 Rp 7 x 10° em 4 Rp 3,9 X 10° em 4 Rp
Koskinen et al. 10 em 5Rp até 8 x 103 em 4Rp até 1 x 107 em 3Rp até
(2013a,b) 30em 20 Rp 3 x 103 em 11 Rp 1x 10%em5Rp
Oem 1Rp até 6,3x103em35Rp até 1,6 X 10° em 3 Ry até
D (@Y 18 em 5 Rp 5 x 10% em 5 Rp 2 % 105 em 5 Rp
Murray Clay et Oem 1Rpaté 5x103em35Rpaté 1,2 X 10%em 3 Rp até
al. (2009) 15em5Rp 3,4 x 103 em5Rp 1,6 x 10> em 5 Rp
3em 3Rp até 41x103em3Rpaté  1x 107 em3Rp até
Faie it el (00 8em5Rp 2,5x103em5Rp 7 x 10° em 5 Rp
Hongg%“aL <50em 2.1 Rp 7 % 103 em 2.1 Rp 1% 108 em 2.1 Rp
Garcia Mufoz 10em 5Rp até 6 x 103 em 5 Rp até 5 x 10° em 3 Rp até
(2007) 20 em 15 Rp 3 x 103 em 15 Rp 5x 10° em 5 Rp
Schneiter et al. 60 (a velocidade de 6 x 10° em 1 Rp até
(2007) escape) em 1 Rp 6 x 103 em 10 Rp
Tian et al. 10 em 3 Rp até 2 x 10*em 3 Rp até 3 X 106 em 3 Rp até
(2005b) 50 em 10 Rp 1x10%em 10 Rp 5x 10* em 10 Rp
Oleml11Rpaté 75x10%em1,1Rpaté 1x10°em1, 1Ry até
Yelle (2004) 0,25em 3 Rp 1x 10* em 3 Rp 8 x 10° em 3 Rp
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Tabela 3.2. Parametros dos modelos da literatura para a perda de massa atmosférica de GJ 436b. Rp €
0 raio do planeta. * comunicacdo privada.

Perfil de velocidade Perfil de temperatura  Perfil de densidade

Referéncia doH I (kms™) (K) doH I (cm™3)
Parke Loyd et al. 6 em 5,8 Rp até 23x103em58Rp  8x 10°em5,8 Rp até
(2017) 10 em 8 Rp até 2,1 x 103 em 8 Rp 4 x10°em 8 Rp
Bourrier et al. 55em ~ 5,8 Rp até 2,7 x 103 em ~ 5,8 Rp
(2016) * 100 em ~ 79 Rp até 3 x 101 em ~ 79 Rp
Bourrier et al. 0al20em
(2015) ~ 25 horas 04 em4Rp
Ehrenreich et al. 0al20em
(2015) ~ 20 horas
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4. Campo de radiacado UV e raios-X estelar

4.1. Introducéo

Os planetas gigantes com periodos orbitais da ordem de dias recebem altos niveis de
radiacéo de suas estrelas hospedeiras, sendo a porcéo de radiacdo estelar de alta energia
(UV e raios-X) absorvida na atmosfera superior do planeta, regulando sua composicéo,
estrutura e espessura. Esta emissdo estelar depende do tipo de estrela e idade (a emisséo
ndo térmica decai com o tempo a medida que a rotacdo estelar diminui (Skumanich
1972)), os quais sdo fatores importantes na compreensdo do comportamento das
atmosferas exoplanetarias. Para as estrelas do tipo M e estrelas ativas mais quentes, a
emissdo UV estelar apresenta significativa variabilidade com o tempo (Lang et al. 2014;
Ribas et al. 2005).

O espectro ultravioleta estelar, incluindo sua linha de emissao caracteristica H I Lya,
é formado sobre uma ampla faixa de temperaturas em diferentes alturas na atmosfera da
estrela. Ele contém varias faixas de comprimento de onda como é resumido na Tabela

4.1. Abaixo de 100 A e acimade 5 A (124 eV — 2,5 KeV) é a regido dos raios-X.

Tabela 4.1. Divisdo em faixas de comprimento de onda e energia dos fétons do espectro ultravioleta
estelar. Fonte: Lammer & Khodachenko (2015).

Nome Abreviacdo Faixa do comprimento de onda  Energia dos fotdns

(A (eV)
Ultravioleta
ProXIMo NUV 1700 - 3200 39-73
UItr_aV|oIeta FUV 912 - 1700 7.3-136
Distante
Lyman-a
Hidrogénio H I Lya 1215,67 10,2
neutro
Ultravioleta EUV 100 - 912 13,6 - 124
Extremo

A divisdo entre NUV e FUV em 1700 A é porque a emisséo fotosférica geralmente
domina acima deste comprimento de onda, enquanto a emissdo cromosférica estelar
domina abaixo deste comprimento de onda. Portanto, a emissdo FUV depende da taxa
de aquecimento magnético mais do que da temperatura efetiva estelar. Além disso, as

56



radiagdes NUV e FUV tém a capacidade de fotodissociar espécies moleculares; por
exemplo, a radiagdo NUV € importante para a fotoquimica do O, e Os, engquanto a
fotoquimica de moléculas importantes como H,0, CO, CO,, e CH, € controlada
principalmente pela radiacdo com comprimento de onda abaixo de 1700 A (Heays et
al., 2017). A fotoionizacdo do hidrogénio ocorre em comprimentos de onda abaixo de
912 A, portanto ¢ usual definir a faixa EUV no comprimento de onda citado na Tabela
4.1.

4.2. Alinha de emissdo estelar HI Lya

A linha de emisséo H | Lya domina o espectro FUV das estrelas do tipo F a M, mas a
absorcdo do HI no meio interestelar (ISM) atenua a maior parte do fluxo que atinge a
Terra, como mostra a Figura 4.1.

25T R T R —
B Reconstructed Stellar Lyman-a Emission N

20 -
< | , \ ]
% i J 1
T 15 : -
g Agtrosphere Heliosphare
» bsorption Absorption ]
[ Interstellar i
i Neutral
¢ Deuterium Interstellar ]
?, 10~ Absorption Neutral i
5 | Hydrogen ]
o Absorption

0.5

0.0 i L | i Il | A L A L

12154 12156 1215.8 1216.0 1216.2
Wavelength

1215.0 1215.2

Figura 4.1. Alinha de H I Lya da estrela @ Centauri B (linha grossa) observada com o Goddard High
Resolution Spectrograph (GHRS), a primeira geragdo de instrumentos do telescopio Hubble. A linha de
emissao de H | Lya ndo observada emitida pela cromosfera estelar (linha fina) foi reconstruida a partir da
linha de absorcéo do deutério interestelar, da relacdo de D/H atual, e de informagdes cinematicas sobre o
meio interestelar a partir de ions pesados. O sombreado cinza claro indica a absor¢do pelo hidrogénio
interestelar, e 0 sombreamento azul centrado em 1215,3 A é a absorcao pelo deutério interestelar. Outras
absorcdes (verde e vermelho) sdo produzidas pelo hidrogénio na heliosfera e astrosfera. Fonte:
https://blogs.stsci.edu/newsletter/files/2016/01/Linsky.pdf

Wood et al. (2005) desenvolveram uma técnica para reconstruir a linha de H | Lya
intrinseca usando informacdes sobre a densidade colunar e a velocidade do hidrogénio
interestelar obtidas a partir da linha de Lya do deutério e outras linhas de absorcao
interestelar. France et al. (2013) geraram uma técnica alternativa de reconstrucdo onde
as larguras e intensidades de uma ou duas linhas em emissdo gaussiana representando o
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H | Lya, e as caracteristicas nas velocidades e densidades colunares da absorgédo
interestelar sdo iterativamente variadas até obter uma solucdo que melhor se ajuste as
asas da linha de H | Lya observada. Ambas as técnicas requerem espectros de alta
resolu¢cdo com bom sinal/ruido (neste caso com o STIS/HST), e minima contaminagao
pela emisséo de Lya geocoronal.

Linsky et al. (2013) mostraram que quando ndo ha espectro disponivel de alta
resolucdo da linha de H | Lya para servir como base para sua reconstrugdo, pode-se
estimar o seu fluxo intrinseco com uma incerteza um pouco maior do que os métodos
anteriores, a partir dos fluxos de outras linhas de emissdo que ndo sdo afetadas pela
absorcéo interestelar ou mesmo do tipo espectral estelar e alguma medida de atividade,
como a taxa de rotagdo estelar.

O fluxo da linha de emissédo de H | Lya desempenha um papel muito importante
para a fotoquimica nas camadas superiores das atmosferas exoplanetéarias, porque a
linha é muito intensa e as secdes de choque de fotodissociagdo do H,0, CO,, CH,,
C,H,, e outras moléculas importantes em atmosferas de exoplanetas sdo altas no FUV
(Ribas et al., 2010).

4.3. Radiacao EUV e raios-X estelar

A radiacdo com comprimento de onda menor que 912 A pode ionizar atomos de
hidrogénio, que é o principal componente das atmosferas de planetas gigantes. Quando
a radiacdo EUV e raios-X (XUV) atinge a camada superior da atmosfera do planeta,
ioniza os atomos produzindo um fluxo de elétrons livres com alto momento que
deposita parte de sua energia nas ionizacdes, excitacdes, e dissociacbes das espécies
atdbmicas e moleculares. As colisdes que sdo produzidas pelos elétrons livres levam ao
aquecimento da atmosfera superior, sua expansdo e eventual perda de massa atmosférica
(Cecchi-Pestellini et al., 2009).

As estrelas na faixa espectral F a M sdo caracterizadas por ter temperaturas coronais
da ordem de grandeza ~10° K, excedendo 107 K nos casos mais ativos (Robrade &
Schmitt, 2005; Johnstone & Gudel, 2015). A alta temperatura na regido de transicao
(~1 x 10* — 6 x 10° K) e coroa estelar (~6 x 105> — 6 x 107 K ) permite a emisséo
abundante de radiagdo XUV. O incremento na rotacdo estelar aumenta a temperatura
na coroa, resultando em um maior fluxo XUV. No entanto, a absorcéo interestelar
impede a medicdo da radiacdo de 400 A a 912 A, mesmo para estrelas proximas,
exceto 0 Sol. Abaixo de 400 A, a diminuicdo da opacidade do hidrogénio e do hélio
interestelar permite observagdes espectrais das estrelas proximas.

Vaérios autores utilizaram os espectros disponiveis para estimar a emissdao EUV de
estrelas em fungdo da idade e da taxa de rotagcdo. Por exemplo, Ribas et al. (2005)
usando os dados do HST, FUSE (Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer), EUVE
(Extreme Ultraviolet Explorer), e espectros de raios-X de seis estrelas do tipo solar com
idades entre 0,1 — 6,7 Giga-anos na faixa espectral GO — G2 e o Sol atual, mostraram
que esses espectros podem ser ajustados com uma lei de poténcia da forma F = at~#,
onde F é o fluxo na faixa de comprimento de onda, 7 é a idade estelar em Giga-anos, e
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a e [ sdo parametros que dependem do intervalo de comprimento de onda. Para prever
a emisséo de estrelas com diferentes temperaturas efetivas que a do Sol, Sanz-Forcada
et al. (2011) realizaram a analise das linhas de emissdo coronal estelar em raios-X
obtidas com os telescopios XMM-Newton e Chandra, e calcularam o espectro EUV de
82 estrelas com exoplanetas, incluindo HD 209458 e GJ 436. Os autores descobriram
que as luminosidades EUV de estrelas com tipos espectrais F7 a M3 podem ser
ajustadas com uma relacao log-log:

log(Lgyy) = (4,80 + 1,99) + (0,860 + 0,073)log(Ly)
onde Ly e Lgyy séo as luminosidades de raios-X e EUV, em erg s~1, respectivamente.

Linsky et al. (2014) desenvolveram uma abordagem diferente para prever as
emissdes EUV desde o fluxo de H | Lya estelar reconstruido. Os autores descobriram,
para estrelas com tipos espectrais F5 — M5, uma relacao de ajuste da forma:

log[F(AA1)/F(Lya)] = a + b log[F(Lya)]

onde F(AA) e F(Lya) sao os fluxos na faixa EUV e H | Lya reconstruido,
respectivamente. Os parametros a e b dependem do intervalo de comprimento de onda.
Quando as medicdes do fluxo de H | Lya ndo estdo disponiveis, esta pode ser estimada
a partir de outras linhas de emissdo ou taxas de rotacdo estelar (Linsky et al., 2013).

4.4. Campo de radiacdo UV e raios-X de HD 209458 e GJ 436

Como os fluxos UV e raios-X das estrelas HD 209458 e GJ 436 s&o parametros
essenciais na formacdo molecular ao longo da perda de massa atmosférica de HD
209458b e GJ 436b, respectivamente, é importante ter um resumo dos resultados
obtidos na literatura, como mostram as Tabelas 4.2 e 4.3.

Como ja foi dito anteriormente, o fluxo EUV estelar pode ser estimado a partir do
fluxo de raios-X ou do fluxo de H I Lya reconstruido. Medicdes do fluxo de raios-X de
HD 209458 e GJ 436 foram feitas (Penz et al., 2008b; Kashyap et al., 2008;
Poppenhaeger et al., 2011; Sanz-Forcada et al., 2011; Ehrenreich et al., 2015; Czesla et
al., 2017), e relacOes de ajuste entre os fluxos de raios-X e EUV foram estimadas (Sanz-
Forcada et al., 2011; Louden et al., 2017). Alternativamente, a partir do fluxo de H |
Lya reconstruido (Woods et al., 2005; Ehrenreich et al., 2011b; France et al., 2013;
Bourrier et al., 2015) foi estimado o fluxo EUV a partir de relagdes de ajuste entre eles
(Linsky et al., 2014; Ehrenreich et al., 2015; Youngblood et al., 2016).

Das Tabelas 4.2 e 4.3, foram obtidos valores médios aproximados do fluxo estelar
em cada uma das faixas do espectro UV consideradas na Tabela 4.1, e raios-X na
distancia do respectivo exoplaneta (ver Tabela 4.4). No caso da estrela HD 209458 pela
falta de dados nas faixas NUV e FUV (excluindo H I Lya), foi utilizado um modelo de
COrpo negro para essas regioes.

Ao estudar a formacdo molecular ao longo da perda de massa atmosférica de HD
209458b e GJ 436b, a equacdo de continuidade para espécies quimicas precisa da
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constante da taxa de reacdo para cada uma das fotorreacGes a serem consideradas, as
quais foram estimadas para o campo de radiacéo interestelar (McElroy et al. 2013).
Portanto, elas devem ser corrigidas para 0 ambiente de Jupiteres quentes e Netunos
quentes, onde os campos de radiagdo UV sdo muitas ordens de grandeza superior. Por
conseguinte, a nossa corre¢do consistiu em usar um fator multiplicativo, P, para a
constante da taxa de reacdo fotoquimica, sendo este fator multiplicativo a razéo entre o
fluxo estelar (UV e raios-X) incidente sobre o exoplaneta e o fluxo do meio interestelar.
N6s usamos o fluxo de 108 fotons cm™2s™! (Boechat-Roberty et al. 2009) como valor
do fluxo do meio interestelar. Os resultados obtidos para HD 209458b e GJ 436b foram
P ~10° e P ~ 105, respectivamente, como é mostrado na Tabela 4.4.
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Tabela 4.2. Dados obtidos na literatura sobre o campo de radiacdo UV e raios-X da estrela HD 209458.

Referéncia Woods et al. Kashyap et al. Penz et al. Sanz-Forcada Linsky et al. Czesla et al. Louden et al.
(2005) (2008) (2008b) etal. (2011) (2014) (2017) (2017)
Observagdes STISIHST XMM-Newton XMM-Newton XMCMh;'r\]‘g:?i’tO” STISIHST Chandra XMM-Newton
Fx
Y, 1 (39+1,8) x 10715 (6,0113) x 10715
(ergem™s7") A5 — 100)A A(5 — 100)A
27,04 < 26,40 27,08 + 0,07
-1 + ’ o ’ + T
log[Lx(ergs™1)] 27,02 £0,20 AG — 10004 A(5 — 100)A 27,20 £0,12 265 — 10004
Fx_005va
(ergem=2s71) (1,48%38%) x 102 1,55 x 102 (2,24157%) x 102
(b)
4 < 27,74 28,26 + 0,05
log[Lsuy (ergs™)] A(100 — 920)A A(100 — 920)A
Fgyv-o0sua 2,10 x 103
(ergem=2s71) A(100 —912)A
(b)
(eixugr;o;ozsgfl) <0,91 x 103 (3,16 £ 0,39) x 103
8 ) A(5 —920)A A(5 —920)A
FHILya intrinseco 1,5x 10713

(ergem=2s71)
Fyiiya-005ua
(ergem=2s71)

(b)

A(1210 —1222)A

5,6 x 103

6,28 x 103
A(1210 —1222)A

(b) Fluxo incidente sobre o Japiter quente HD 209458b.

61



Tabela 4.3. Dados obtidos na literatura sobre o campo de radiacio UV e raios-X da estrela GJ 436.

Referéncia Poppenhaeger Sanz—Forcada Ehrenreich France etal. Ehrstn:Ielch Bourrier et al. Youngblood et al.
et al. (2011) etal. (2011) etal. (2011b) et al. (2013) (2015) (2015) (2016)
~ XMM-Newton COS/HST STIS/HST COS/HST
Observacgoes ROSAT Chandra STIS/HST STIS/HST Chandra STIS/HST STIS/HST
lo [L (er s‘l)] 27,16 £ 0,34 25,96 26,76
gltxiere A(52 —124,2)A A(5 —100)A A(5 —100)A
Fx_0030a
(ergem=2s71) (5,68%575) x 102 3,89 x 10* 2,26 x 102
(©)
- 27,42
log[Lgyy(ergs™)] 26,871045 20100 — 1215,53)A
Fryy-0.03ua 4531 2 1,2 x 103 3
% 1 (2911333) x 10 1A 1,0 X 10
(erg cn(x;) s 1) 1100 — 920)A A(124 —912)A
3,5x 10713
F o (2,7+0,7) x 10713 (1210 2,05 % 10713 (21+0,3)x 10713
(HlLya nitzrms_elcg A(1214,40 —1222)A A(1214,68 A(1210 — 1222)A
ergcm =S —1217,00)A 15% -30% —1216,54)A
de incerteza
FH ILya—0.03 UA
(ergem=2s71) 1,3 x 103 1,8 x 103 1,0 x 103 1,0 x 103
(©)
Fryv—0.030a 1,6 X 102

(ergem=2s71)
Excluindo HI Ly«

Fyyv —0.03ua
(ergem=2s71)

©

(1160 — 1690)A

1,4 % 103
A(2300 —3050)A

(c) Fluxo incidente sobre o Netuno quente GJ 436b.
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Tabela 4.4. Valores médios aproximados do fluxo UV e raios-X estelar incidente sobre o exoplaneta,
com seu fator de correcdo multiplicativo P correspondente.

Exoplaneta HD 209458b GJ 436b

FX—incidente
(ergcm~2s71)

~ 2 - 2
A(5 —100)A 1,7 x 10 2,0 x10

FX—incidente
(fé6tons cm™2% s~ 1)

10 11
Efsion = 1312 eV ~8,0x10 ~1,0 X 10

FEUV—incidente
(ergcm~2s71)

~ 3 ~ 2
(100 — 912)4 1,8x10 8,3 x 10

FEUV—incidente
(fé6tons cm™2% s~ 1)

- ~ 13 ~ 12
Eféton = 68,8 eV 2x10 8x10

FH I Lya —incidente

(ergcm~2s71) _ 3 ~ 5
2(1210 — 1222)A 59 %10 1,2x10

FH I Lya —incidente
(fé6tons cm™2 s~ 1)

~ 14 . 13
Eféton =10,2 eV 4,0 x 10 8,0 X 10

F‘FUV—incidente

(ergcm~2%s71)
(912 — 1700)A ~5,0 x 105 ~ 1,6 X 102
Excluindo H | Lya

Fryv —incidente
(fé6tons cm™2 s 1)

16 13
Eféton =8,5eV ~ 4,0 X 10 ~1,0x10

FNUV—incidente
-2 o1
(ergcm™°s™)

~ 7 - 3
A(1700 — 3200)A 1,0x10 1,4 x 10

FNUV —incidente
(fé6tons cm™2 s 1)

18 14
Eféton =5,6el ~1,0x10 ~2,0x10

Ftotal—incidente
(fé6tons cm™2 s~ 1)

A(5 — 3200)A 1,0 x 10 3,0 X 10

Fator de corre¢éo
multiplicativo ~10° ~10°
P

63



5. Modelo quimico para a exosfera

5.1. Introducéo

Na pratica, os modelos de atmosferas de exoplanetas tendem a se concentrar em alguns
aspectos particulares. Por exemplo, os modelos de estrutura vertical de temperatura se
concentram em resolver a transferéncia radiativa e equilibrio térmico na direcéo vertical
da atmosfera (por exemplo, Guillot 2010), resultando em um perfil de pressédo-
temperatura (P-T); enquanto os modelos 3D de estrutura termal estdo focados na
circulacdo atmosférica (por exemplo, Showman et al. 2009; Lewis et al. 2010;
Showman et al. 2013). Outros tipos de modelos estdo concentrados na quimica
atmosférica (por exemplo, Hu et al. 2012; Koskinen et al. 2013a; Rimmer & Helling
2016), descrevendo como sdo distribuidas as abundéncias das espécies quimicas
envolvidas, geralmente na direcdo vertical.

A construcdo de um modelo quimico de uma atmosfera planetaria envolve cinco
parametros basicos: gravidade, composicdo elementar, irradiagdo UV e raios-X,
estrutura térmica, e o tipo de transporte; sendo este Gltimo relacionado com 0s processos
de adveccdo (deslocamento de massa atmosférica), difusdo (processo aleatério de
mistura) e movimentos turbulentos que podem acontecer em diferentes escalas, gerando
mistura de material quimico entre as diferentes camadas da atmosfera.

Esses processos de transporte sdao uma fonte importante de desequilibrio quimico, e
sdo geralmente parametrizados através dos coeficientes de difusdo turbulenta (K,) e
molecular (D). No caso de planetas extra-solares, a informagéo sobre a intensidade do
transporte pode ser obtida a partir de modelos tedricos como os modelos de circulagao
atmosférica (Parmentier et al. 2013).

Um ponto que deve ficar claro é que a mistura de material quimico nas diferentes
camadas da atmosfera pode ser dominada pela conveccdo ou a fotoquimica. A
conveccao (adveccgdo vertical) acontece nas camadas mais profundas da atmosfera. Na
troposfera, a termoquimica (ndo envolve fétons como reagentes) domina e a
composigdo quimica converge ao equilibrio quimico; enquanto na estratosfera a difuséo
turbulenta (movimento aleatério do fluido atmosférico) é quem domina, fazendo com
que a composicdo quimica fique fora do equilibrio quimico. A difusdo molecular
(movimento aleatério das moléculas no fluido atmosférico) é importante na camada
superior atmosférica ou termosfera, mas ndo € um mecanismo de mistura significativo
nas camadas onde a fotoquimica (um processo de ndo equilibrio e que envolve fétons
UV como reagentes) € relevante.
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Como o objetivo da dissertacéo € o estudo da formacado molecular ao longo da perda
de massa atmosférica de HD 209458b e GJ 436b, na regido da exosfera, € necessario
derivar uma equacdo de continuidade para espécies quimicas, para obter os perfis de
abundéancia fracionaria das espécies envolvidas.

5.2. A equacdo de continuidade para espécies quimicas

Para um sistema de i espécies interagindo quimicamente, temos:

ani - o

EZ —V.Fi + Pi - Li
onde P; [ecm™3s71] e L; [cm™3 s™1] sdo as taxas de producdo e destruicdo local da
espécie i, respectivamente, n; [cm~3] sua densidade numérica, e F; [cm™2s™1] seu
fluxo.

O fluxo ﬁi inclui contribui¢des do transporte movido pelo vento (o que € chamado de
adveccdo) e a difusdo molecular:

Fi = Faapi + Fairi
O fluxo advectivo F,, ; é dado por n;V;, onde V; é a velocidade do vento local. O fluxo

de difusdo molecular ﬁdifl- ¢ dado pela lei de Fick: ﬁdifl- = —Dﬁni , sendo D;
[cm? s~1] o coeficiente de difusdo molecular para a espécie i.

Portanto:
—= V. (TliVi - DiVni) + Pi - Li
ot
=V (nV;) +V.(D;Vn;) + P, — L

Seréa considerado um modelo 1D estacionario (s6 na diregéo vertical):

a(niVl-) d ani
St )R

Além disso, o cenario envolvido (escape hidrodindmico da atmosfera superior de
gigantes quentes) permite que o fluxo de espécies seja principalmente dominado pelo
fluxo advectivo. Ou seja,

_dmvy)
dz
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onde as taxas de producdo e destruicdo local vdo levar em conta as reagOes
fotoquimicas, por raios cdésmicos e reagdes quimicas de dois corpos, na fase gasosa.
Assim, P; e L; podem ser escritos da seguinte forma (Kwok 2007):

P, = Zannmk(l+m—>i+j) + zan(l+hvf—>i+j)
I m

l

Termo associado com a formacéo Termo associado com a formacao
das espécies i e j devido a reagdo da espécie i e j como resultado da
entre as espécies [ e m ataxa k dissociacdo e ionizacdo da espécie
[cm3 s71] na altitude z. [ por fotons do tipo f ataxa R [ s™1]

na altitude z.
L; = niank(i+j—>l+m) + niZR(i+hvf —>l+m)
J f

Termo associado com a destruicao Termo associado com a destruicao
espécie i devido a reacdo com a da espécie i como resultado da
espécie j ataxa k[cm3 s™1] na dissociacdo e ionizacdo por fétons
altitude z. do tipo f ataxa R [s~1] na altitude z.

Escrevemos a densidade numérica da espécie quimica i em relagdo com a espécie
dominante, neste caso, H I. Portanto:

n;
— = X; = Ny = NypX;
Ny

sendo x; a abundancia fracionaria da espécie i.

Reescrevemos a equacéo diferencial de primeiro grau (5.1) em termos de ny;x;:

d(nyx;V;)
0=~ dzll+Pi_Li
Ou seja:
dVi dxl- dnHI

0= —nux;—— —Ving —— = Vixp——= + B = L

P; =n,2,,Zlexmk(l+m—>i+j)+ nH,leR(l+hvf > i+j)
I m l
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Li = nfy x Zx]k(L+j—>l+m)+ nH,xIZR(L+hvf > l+m)
j

Fatorizando ny; e reorganizando:

dVL 1 dnHI P; L;

nygy dz nyp nyp

d
v, dxl +x

St Vi =0 (5.2)

nHI

Zlexmk(l+m—>l+j)+ leR(H-hvf > i+j)
L

n—man,xinjk(i+j—>l+m)+ xiZR(i+hvf —>l+m)
J f

A equacdo (5.2) sera usada para obter os perfis de abundéncia fracionaria de espécies
guimicas ao longo da perda de massa atmosférica de HD 209458b e GJ 436b.

5.3. As constantes da taxa de reacdo ke R

Para as reacOes quimicas de dois corpos, a constante de taxa de reacdo é dada pela
equacao de Kooij (Kooij 1893):

T(z) ‘V/T
— (2) 3 1
ko= (300 K) cmes

onde T(z) [K] é a temperatura do gas, sendo neste caso funcdo da altitude z. «a,B, ey
sdo constantes caracterizando a reagao.

Para ionizacg0es diretas e fotorreacdes induzidas por raios c6smicos, as constantes de
taxa de reagdes sdo, respectivamente (McElroy et al. 2013):

— -1
RCR—pr()ton =a S

(T(Z) )ﬁ A

R . =
cr-féton = ¥\300K) 1-w

onde « é a taxa de ionizagdo por raios césmicos, y sua eficiéncia, e w o albedo de graos
de poeira no ultravioleta distante (normalmente 0,4 — 0,6 em 1500 A).

Para fotorreacgdes interestelares, a constante da taxa de reacao é dada pela formula:

Reston = @ e ¥4 s71
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onde a representa a constante de reacdo num ambiente sem protecdo do campo de
radiacdo UV interestelar, A, é a extingdo da poeira no visivel e y é o parametro usado
para levar em conta 0 aumento da extincdo de poeira no ultravioleta (McElroy et al.
2013).

As constantes da taxa de reagdo k e R para cada uma das 972 reacgdes consideradas
neste estudo foram obtidas do banco de dados para Astroquimica UMIST, verséo 2012
(udfa.ajmarkwick.net).

As constantes das taxas de reacOes para as fotorreagdes interestelares do UMIST
dever&o ser corrigidas segundo o fator P estimado na secédo 4.4, ou seja:

Reston =a e v p s7t (5.3)

Mas, ao decair o campo de radiacdo da estrela com o quadrado da distancia, e as reacoes
acontecendo ao longo de uma distancia z consideravel (da ordem de 10® Km para HD
209458b) em uma regido proxima da estrela, P sera uma variavel com a altitude z:

Reston =@ e Y4 P(z) s™*  (5.4)

5.4. Processos quimicos

A astroquimica, também conhecida como astrofisica molecular, é o estudo da formacao,
destruicdo e excitacdo de moléculas em ambientes astrondmicos e a sua influéncia na
estrutura, dinamica e evolucdo dos objetos astronémicos (Van Dishoeck 2017).

Atualmente, mais de 200 diferentes moléculas foram detectadas no meio interestelar
e circunstelar, além das identificadas nos cometas, planetas, exoplanetas e atmosferas de
estrelas e ands marrons (ver Figura 5.1).

H& uma variedade de processos que podem levar a formacdo de moléculas nos
cenarios mencionados anteriormente, os quais podem ser separados em duas classes:
reacOes que ocorrem na fase gasosa e na superficie de pequenos gréos de poeira (Tielens
2005).

No presente estudo foram considerados processos de dois corpos na fase gasosa (ver
Tabela 5.1), que podem ser divididos em processos de formacéo (associacdo radiativa e
separacdo associativa), que ligam atomos em espécies simples ou mais complexas;
processos de destruicdo como a fotodissociacdo e recombinagdo dissociativa, onde
especies sdo fragmentadas em espécies menores; e processos de rearranjo (ion-
molécula, transferéncia de carga, neutralizacdo mutua e reagdes neutro-neutro), onde
sdo transferidas partes de um reagente quimico para outro.
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DENSE CLOUD

DIFFUSE CLOUD
ACCRETION DISK

»

~“STELLAR SYSTEM

Figura 5.1. Ciclo de vida do gas e a poeira no meio interestelar. Algumas moléculas caracteristicas (por
exemplo, C4o, CO, H,0, C,H,0,, C,H,, CH, PAHS) sdo indicadas. O site www.astrochymist.org contém
uma lista de moléculas detectadas no espaco. Fonte: Van Dishoeck 2017.

Tabela 5.1. Reacbes de dois corpos em fase gasosa e suas taxas.

Reacéao Representacéo Taxa Unidade Observacao Exemplo
Fotodissociagdo AB+hv - A+ B 107° s71 (a) %I\C,vac
Neutro-Neutro A+B - C+D 4x10711 cm3s7t (b) 111_116?1 y
fon-Molécula A*+B > C*+D 2x107° cm3s7?! (©) IXHA;HEIXHN
Transizrr%r;cia de A*+B - A+B* 10~° cm3 st (©) Z;CJI’VEI\JIF H,
Asso_cia_géo Ct 4+ N
Radiativa A+B - AB+hv (d) S CN*+hy
o A acp 107 s
Asss%fiil?[?\(l)a A"+B->AB+e” 107° cm3 st (c) z_N-I;_IIZV:I o-
Neu':/lrzltilj:(;éo A +Bt 5 A+B em? s-1 ZH0_H++CZ€V+

(a) Taxa no campo de radiacdo sem protecdo. (b) Taxa na direcdo exotérmica e assumindo ndo haver
barreira de ativacdo (ndo ha energia de ativacdo para a reacdo acontecer). (c) Taxa na direcdo exotérmica
(com liberacdo de energia na forma de calor). (d) Taxa varia muito com a reacdo especifica. Fonte:
adaptado de Tielens 2005.
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5.5. Modelo quimico da atmosfera superior de HD 209458b e GJ 436b

O desenvolvimento da equacdo (5.2) precisa dos perfis de velocidade, densidade e
temperatura das espécies quimicas envolvidas, sendo obtidos de Bourrier & Lecavelier
des Etangs (2013) e Koskinen et al. (2013a) no caso de HD 209458b, e de Bourrier et
al. (2016) e Parke Loyd et al. (2017) no caso de GJ 436b. Também, sdo necessérias as
abundancias fracionarias iniciais das espécies quimicas consideradas no presente estudo
para cada exoplaneta (ver secdo da metodologia) que, no caso das espécies atdmicas,
vieram das referéncias Koskinen et al. (2013a) e Parke Loyd et al. (2017).

O modelo 1D da termosfera de HD 209458b de Koskinen et al. (2013a) € o mais
completo até agora. Neste modelo foram considerados a fotoionizacgéo, ionizagdo
térmica e troca de carga das espécies H, He, C, N, O, Si, e seus ions, incluindo 33
reacOes quimicas. Para o exoplaneta GJ 436b, apenas um modelo unidimensional de
sua termosfera foi desenvolvido (Parke Loyd et al. 2017), considerando ionizacéo,
recombinacdo e fotoquimica das espécies H, LHI,Hel,CI,OL HILH,]II,
H; I, HeH II,CII,0 Il e elétrons. Os dois modelos ndo consideraram a presenca de
campos magneticos e as abundéncias iniciais em suas simulacGes foram baseadas na
composicdo solar. As Figuras 5.2 e 5.3 mostram os perfis de densidade numérica na
atmosfera superior de HD 209458b e GJ 436b, respectivamente, da literatura ja
mencionada.

No caso de HD 209458b, a Figura 5.2 mostra que as transi¢oes HI/HIl e OI/0 I
acontecem em uma altitude aproximada de 3Rp (acima do lébulo de Roche). Em
contraste, as transi¢coes He I/He Il e C I/C II ocorrem abaixo do l6bulo de Roche, sendo
CII a espécie de carbono dominante na termosfera. Os &tomos pesados neutros e
ionizados sdo arrastados pelo escape das espécies H1 e HII. A situacdo € diferente para
GJ 436b de acordo com a Figura 5.3, ja que as espécies neutras sdo as dominantes em
relacdo as espécies ionizadas para altitudes abaixo e acima do l6bulo de Roche.
Destaca-se a abundancia de H, I com respeito a abundancia das espécies CI1,0 [, CII, e
O II na exosfera de GJ 436b.
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Figura 5.2. Perfis de densidade numérica na atmosfera superior de HD 209458b obtidas por Koskinen et
al. (2013a).
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Figura 5.3. Perfis de densidade numérica e razdo de mistura na atmosfera superior de GJ 436b obtidas

por Parke Loyd et al. (2017).
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6. Metodologia

6.1. Os programas AstroReactions e ReactionEquations

As espécies quimicas consideradas no modelo quimico para estudar a formacao
molecular na regido da perda de massa atmosférica de GJ 436b e HD 209458b sdo
aquelas que aparecem na Tabela 6.1. No total, sdo 84 espécies quimicas (neutras e ions)
contendo os atomos H, He, C, O e N, onde 71 sdo espécies moleculares. O numero de
reagdes quimicas e fotoquimicas envolvidas no modelo é de 972, usando o banco de
dados UMIST. O modelo quimico foi construido considerando uma regido da perda de
massa atmosférica onde a temperatura € de aproximadamente 2000 K, o limite onde a
molécula de agua pode sofrer dissociacao térmica. NGs assumimos que (a) as espécies
quimicas consideradas no modelo tém o mesmo perfil de velocidade do H |, a espécie
mais abundante; (b) as drbitas para os dois exoplanetas sdo circulares. Além disso, o
modelo ndo considera a presenca do campo magnético planetario, um fator que afeta
consideravelmente os resultados obtidos neste estudo.

Tabela 6.1. Espécies consideradas no modelo quimico.

H,H* ,H ,He,He*,C,C*,C",0,0%,0",N,N* e”

H,,H,* H;* OH,OH*, OH™,H,O,H,0* H;0*,CO,CO*,CO,,CO0,", HCO,

HCO*, H,CO,CN, CN*, CN™,N,,N,* NH,NH*, NO, NO*, C,N, C,N*, CNC™,
HNC , HNO , HNO* , N,H*, NO, , NO,*, HCN , HCN*, N,O,N,0*, NH, , NH,*,
OCN,OCN*,CH,CH*,CH™,CH,,CH,*, CH;, CH;", CH,, CH,*,C,H, C,H",
C,H™, C,H,,C,H,", C,H;, C,Hs ', C,H, , C,H, ™, C3H, , C3Hs , C3H3 ™, CoH, Y,

C4Ho", CuH3™, CsHs™ , CgHs™ , CoHe , CeHg ™, CeH7 "

Para resolver numericamente a equacdo (5.2) e, portanto obter os perfis de
abundancia fracionaria das espécies moleculares ao longo da perda de massa
atmosférica de GJ 436b e HD 209458b, foi necessario a implementacdo do pacote
DASSLC (Differential Algebraic System Solver in C) adaptado para o programa
MATLAB (Secchi 2010) para solucionar um sistema de 81 equacdes diferenciais de
primeiro grau acopladas. Os perfis de H, H,, He e elétrons sdo dados de entrada.
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O algoritmo de integracdo usado em DASSLC € uma extensdo do codigo DASSL de
Petzold (1983). DASSL resolve numericamente um sistema de equacdes diferenciais

algébricas da forma:
FlenZ) =0
Yar) T
dy
d

ay Ce e .
onde F,y,e d—Jt' séo vetores, e valores iniciais para y e — devem ser dados.

DASSL aproxima % através da formula de diferenciacdo regressiva (Backward

Differentiation Formula — BDF), e o sistema ndo linear resultante em cada iteracdo é
resolvido pelo método de Newton.

Para a implementacdo correta do DASSLC no MATLAB neste trabalho, foi
necessario a construcdo dos programas AstroReactions e ReactionEquations, cujas
estruturas sdo apresentadas no apéndice A.3. O AstroReactions é o programa principal
e contém os valores iniciais de abundancia fracionaria das espécies quimicas para um
determinado valor de metalicidade e C/O; os valores inicial e final dos perfis de
temperatura, densidade e velocidade do H | para cada um dos cenérios envolvidos neste
estudo, e a execucdo do DASSLC sobre o programa ReactionEquations. O programa
ReactionEquations contém os perfis de densidade, temperatura e velocidade para H I; os
perfis de abundancia fracionaria de H,, He e elétrons; o fator de corre¢do multiplicativo;
as 972 constantes da taxa de reagdo quimica e fotoquimica, e as 81 equacgdes de
continuidade.

6.2. Os perfis para GJ 436b e HD 209458b

No caso de GJ 436b, a partir dos resultados de Bourrier et al. (2016) foram obtidos os
perfis de densidade e velocidade do H I. Inicialmente, foi desenvolvido um programa
(ver programa densidade no apéndice A.1l) que calculou a densidade nos pontos de
posicdo das metaparticulas de H | (1 metaparticula = 6,27 x 103° atomos) fornecidas
por Bourrier et al. (2016) em comunicacdo privada. Para obter o perfil de velocidade,
foi feito o programa caminho (ver apéndice A.2) que define a trajetoria de uma
metaparticula de H 1 no campo de velocidade 3D também proporcionado por Bourrier et
al. (2016) em comunicacéo privada. Para obter o perfil de velocidade, varias trajetorias
foram analisadas, sendo escolhida a de menor curvatura, com ponto inicial em (0,00092;
0,0; 0,0) UA perto da exobase do planeta, como mostram as Figuras 6.1 e 6.2.

Uma vez obtida a trajetoria, foram realizados os ajustes potencial e linear do perfil de
densidade e velocidade do H | ao longo deste caminho, respectivamente (ver Figuras 6.3
e 6.4). Os valores encontrados em 0,00092 UA foram 2864 cm™3 e 55 km s~1, sendo
consistentes com as indicacdes de Bourrier et al. (2016). Os perfis foram limitados até
0,011 UA, o que corresponde aos valores 48 cm™3 e 85 km s~t. Além do perfil de
velocidade linear, foi incluido o caso de velocidade constante (55 km s~1), pois ndo
temos certeza de que as moléculas e atomos pesados irdo interagir o suficiente com o H
| para adquirirem o perfil de velocidade linear.

Usando os resultados de Parke Loyd et al. (2017) foi realizado o ajuste potencial para
o perfil de temperatura como mostra a Figura 6.5, obtendo os valores de 2365 K e 612
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K em 0,00092 UA e 0,011 UA, respectivamente. No&s assumimos um perfil de
temperatura radialmente isotrépico, ja que o perfil de temperatura de Parke Loyd et al.
(2017) ndo foi calculado na mesma trajetoria da Figura 6.2. Como o caminho escolhido
para obter os perfis de densidade e velocidade do H | ndo é paralelo a linha
estrela/planeta, n6s usamos um fator de correcdo P constante - para ser mais
conservativo - e ndo um fator de corre¢cdo que diminui com a lei do quadrado da
distancia. Portanto, as constantes da taxa para as fotorreacdes interestelares do UMIST
serdo dadas pela relacéo (5.3).

0.04 T T T T T T T

Metaparticulas de HI
Trajetoria de uma metaparticula de HI

0.02 -

-0.02 -

-0.08 -

-0.12
-0.12 -0.1 -0.08 -0.06 -0.04 -0.02 ] 0.02 0.04

X (UA)

Figura 6.1. Projecdo no plano orbital de GJ 436b da nuvem 3D de metaparticulas de H | escapando,
no referencial do planeta. Resultados de Bourrier et al. (2016). A linha vermelha representa a
trajetéria de uma metaparticula de H | no campo de velocidade 3D da nuvem. A posicdo da estrela
hospedeira é (-0,0306; -0,0001) UA. 1 metaparticula = 6,27 x 103° atomos.
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Y (UA)

Figura 6.2. Aumento da Figura 6.1 mostrando o comportamento ndo paralelo a linha estrela/planeta

0.005

-0.005

0.1

0.015

-0.02

-0.01

(linha tracejada) da trajetdria de uma metaparticula de H | no campo de velocidade 3D da nuvem.

3000

2500

2000

Densidade {cm™3)
g
=

1000

500 r

Perfil
= Ajuste

Figura 6.3. Ajuste potencial (pontos em vermelho) do perfil de densidade do H |
mostrada na Figura 6.2. Z representa a altitude planetaria.
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Figura 6.4. Ajuste linear (linha azul) do perfil de velocidade do H | ao longo da trajetéria mostrada na
Figura 6.2. Z representa a altitude planetaria. O referencial é o planeta.

4500 T T T T '
#  Parke Loyd etal. (2017
% +  Ajuste
4000 g
3500 g
_|_
*
= 3000 g
- +
*
25001 ]
¥ 4 :
20001 4
1500 ' ; : ; :
2 3 4 5 6 T 8

Z/Rp

Figura 6.5. Ajuste potencial (cruzes em vermelho) do perfil de temperatura do H | de Parke Loyd et al.
(2017). Z e R, representam a altitude e o raio planetario (4.22Rg), respectivamente.
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Para HD 209458b, as informacGes dos perfis neste estudo sdo as mesmas usadas no
trabalho de Pinotti & Boechat-Roberty (2016). Eles obtiveram o perfil de densidade do
H I de Bourrier & Lecavelier des Etangs (2013), ja4 que € a Unica simulacdo 3D feita
especificamente para a exosfera; o perfil de velocidade de Vidal-Madjar et al. (2003) e 0
de temperatura através de extrapolacdo dos modelos hidrodindmicos de Garcia-Mufioz
(2007), Penz et al. (2008), Murray-Clay et al. (2009), Guo (2011), e Koskinen et al.
(2013a) que estdo na Tabela 3.1. A regido considerada no estudo esta a uma distancia
aproximada de 0,0045 UA do planeta, onde a temperatura fica em torno de 2000 K, com
valores iniciais de densidade e velocidade de 5000 cm™3 e 40 km s™1, respectivamente.
O alto fluxo de fotons XUV estelar em comparagdo com GJ 436 (~ 103 vezes maior) o
que leva a uma alta pressao de radiacdo (mecanismo para acelerar os atomos de H 1), e a
alta densidade inicial do H | permitem assumir um perfil de velocidade linear
(comportamento que concorda com os modelos teoricos, por exemplo, Koskinen et al.
2013a), em vez de velocidade constante, obtendo como valor final 130 km s™* a uma
distancia aproximada de 0,0181 UA do planeta, onde a densidade do H | é baixa (da
ordem de 10 cm™3). Também foi assumido um perfil de temperatura radialmente
isotropico.

Tal como acontece com GJ 436b, a cauda gerada pela perda de massa atmosférica
em HD 209458b néo é paralela a linha estrela/planeta como mostra a Figura 6.6, mas a
posicao da regido considerada no caso de HD 209458b - ndo sendo nas proximidades do
planeta - e sua curvatura menor em comparacdo com GJ 436b, nos permite assumir um
fator de corre¢do P que diminui com a lei do quadrado da distancia. Nessa situagéo as
constantes da taxa para as fotorreagOes interestelares do UMIST serdo dadas pela
relacdo (5.4).

Regido
considerada
no estudo

Figura 6.6. Vista de cima do sistema planetario HD 209458 mostrando a regido considerada neste
estudo, a partir de 6,9 R, até 27,5 R, onde R, € o raio do planeta. Os pontos azuis claros representam
0s atomos de H | escapando de HD 209458b (ponto azul). Fonte: adaptado de Bourrier & Lecavelier des
Etangs (2013).
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Os resultados geralmente mostram que a abundéncia do hidrogénio molecular, H,,
cai fortemente quando a pressdo é da ordem de 107% —10~7 bar (por exemplo,
Koskinen et al. 2013a; Parke Loyd et al. 2017). HA& evidéncia observacional da
existéncia de uma camada de poeira opticamente fina na atmosfera exterior de HD
209458b (Richardson et al. 2007, Burrows et al. 2008) e possiveis cenarios de alta
metalicidade em GJ 436b (Lothringer et al. 2018) que poderiam blindar as moléculas de
H, da radiacdo estelar, estendendo sua sobrevida a termosfera e exosfera com uma
abundancia fracionéria significativa.  Portanto, ndés assumimos neste estudo a
abundancia de H, em relagdo ao H | como um pardmetro de entrada com um
comportamento linear em seu perfil, com valores entre 10~ - 1072 (caso padréo) para
0s dois exoplanetas. As Tabelas 6.2 e 6.3 mostram as informacdes sobre os perfis de
temperatura, densidade de H I, velocidade, e abundancia de H, usados na modelagem
para GJ 436b e HD 209458b, respectivamente.

Tabela 6.2. Perfis de temperatura, densidade de H I, velocidade, e abundancia de H, usados na
modelagem para GJ 436b. 1 Rp = 4,22Rg = 26 850 km . * Valores padréo.

Variavel Valorem 5,14 Rp Valorem 61 Rp Comportamento do
1,38 x 105 km 1,64 x 10° km perfil
Temperatura Lei de poténcia com
(K) 2365 612 expoente -0,546
Densidzicge HI 2864 48 Lei de poténcia com
(cm™2) expoente -1,65
Velocidade
(km s~ 55 55 Constante
H,/HI* 1x1071 1x1072 Linear

Tabela 6.3. Perfis de temperatura, densidade de H 1, velocidade, e abundancia de H, usados na
modelagem para HD 209458b. 1 Rp = 15,5Rg = 98 735 km . * Valores padréo.

Variavel Valorem 6,9 Rp Valorem 27,5 Rp Comportamento do
6,81 x 10° km 2,71 x 10° km perfil
Temperatura 2000 500 Lei de poténcia com
(K) expoente -1,0
Densidzﬁe HI 5000 10 Lei de poténcia com
(cm™) expoente -2,8
Velocidade .
(km s~1) 40 130 Linear
H,/HI* 1x1071! 1x 1072 Linear
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6.3. Abundancias iniciais e valores de Ay para GJ 436b e HD 209458b

Além dos perfis, € necessario conhecer as abundancias fracionarias iniciais das espécies
quimicas para resolver numericamente as 81 equagdes de continuidade acopladas no
programa ReactionEquations. Para HD 209458b, esses valores foram obtidos de
Koskinen et al. (2013a) como é mostrado na Figura 5.2, tendo como referéncia os
valores em 5 Rp. No caso de GJ 436b, as abundancias iniciais foram obtidas de Parke
Loyd et al. (2017) (ver Figura 5.3) usando os valores no I6bulo de Roche (~ 6 Rp).
Nesses dois modelos, os autores usaram abundancia solar. Nas Tabelas 6.4 e 6.5 séo
mostrados os valores de abundancia fracionaria inicial das espécies atbmicas — sendo
zero para espécies moleculares- para razbes C/O diferentes da solar, onde as
abundancias das espécies C, C*, 0 e O foram corrigidas de forma proporcional.

O valor da abundancia eletronica para HD 209458b foi fixada em um valor
consistente com célculos de densidade eletronica na atmosfera superior de acordo com
Koskinen et al. (2014). Mas a estimativa da abundancia eletronica para GJ 436b de
acordo com Parke Loyd et al. (2017) foi considerada exagerada para 0 nosso estudo (da
ordem de 1071) se é comparada com a abundancia eletronica para HD 209458b (da
ordem de 1073), ja que o campo de radiacdo ionizante da estrela HD 209458 é bem
maior do que a da estrela GJ 436. Portanto, n6s usamos um valor padrdo conservativo
(da ordem de 10~7) que é o resultado da multiplicacdo entre a abundancia eletronica
para HD 209458b e o fator 105/10°=107*, que é o fator de reducdo no campo de
radiacdo. O cenario com abundancia eletrénica de 10~! foi estudado para ver a
sensibilidade dos resultados.

Usando o perfil de densidade numérica do H | entre 1 Rp € 6,9 Rp de Bourrier &
Lecavelier des Etangs (2013) para HD 209458b e a densidade de coluna de Ehrenreich
et al. (2015) para GJ 436b, foi calculado o valor de Ay para cada exoplaneta com a
relacdo (2.2), obtendo como resultados ~1073 e ~10~7 magnitudes, respectivamente.
Esses valores podem ser aumentados, ja que a alta metalicidade (no caso de GJ 436b) e
a possibilidade da presenca de poeira (no caso de HD 209458b) tornaria a atmosfera
mais opaca. Portanto, para mostrar a sensibilidade dos resultados variando Ay, nés
consideramos valores como 0,1; 0,5; 1,0 (padrdo); 1,5 e 2,0 magnitudes.

Tabela 6.4. Abundancias fracionarias usadas como ponto de partida na modelagem para GJ 436b.

Metalicidade Solar.
C/O? 0,43b (S%Iszfr) 0,75 1,00 1,25 1,50 2,00

C 250x107% 2,92x107* 358x1073 4,16x107® 4,64x1073 500x 1073 555x1073
ct 500x10™* 584x107* 7,15x107* 833x10™* 9,27x10™* 1,00x1073 1,11x1073
0 6,00x1073 556x107% 4,90x1073 428x107% 3,80x1073 3,43x107* 2,86x1073
ot 1,00x107% 9,27x107* 8,16x10™* 7,14x10™* 6,34x10™* 571x10"* 476x107*

% Para cada um dos valores de C/O foram consideradas como abundancias fracionarias iniciais:

H* =3,00x 107 ; He = 6,00 x 1072 ; He* = 2,00 x 1072 ; N = 7,00 x 1075 ; N* = 2,00 x 1075 ;
e” =3,00x1077. N e N* baseados na composicao solar. ° Valores obtidos de Parke Loyd et al. (2017).
H™T, He e He™ também foram obtidos dessa referéncia.
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Tabela 6.5. Abundéancias fracionarias usadas como ponto de partida na modelagem para HD 209458b.

Metalicidade Solar.

cioc 94 0,68° 0,75 1,00 1,25 1,50 2,00
(solar)
C 1,75x107* 2,00x10™* 2,14x10™* 250x107* 2,78x10~* 3,00x10~* 3,33x107*
ct 7,00x10"* 8,00x10™* 855x10™* 1,00x107% 1,11x10°% 1,20x1073 1,33x1073
0) 540x107* 500x10™* 4,79x107* 4,17x10™* 3,70x10~* 3,33x107* 2,78x107*
ot 1,08x 1073 1,00x1073 9,58x10* 8,34x10~* 7,40x10~* 6,66x10~* 556x10*

¢ Para cada um dos valores de C/O foram consideradas como abundancias fracionarias iniciais:

H* =150 x 10° ; He = 5,00 x 1072 ; Het* = 2,00 x 1071 ; N=1,69 x 107°; N* = 5,08 x 107*;
e” =1,00 x 1073, * Valores obtidos de Koskinen et al. (2013a). H*, He, He*, N e N* também foram

obtidos dessa referéncia.
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7. Resultados

7.1. GJ 436b e HD 209458b com parametros padrao

Usando como parametros padrdo os valores de C/O=1,0 (ver Tabelas 6.4 e 6.5), a
extin¢éo no visivel Ay=1,0, os perfis das Tabelas 6.2 e 6.3, e os valores calculados para
o fator de corre¢cdo multiplicativo P da Tabela 4.4, foram obtidos os perfis de
abundancia fracionaria das espécies moleculares ao longo da perda de massa
atmosférica de GJ 436b e HD 209458b, como € mostrado no apéndice C. Para GJ 436b,
os graficos mostram que todas as espécies moleculares tém um perfil onde a abundancia
fracionaria aumenta com a distancia ao longo da regido de simulacéo, atingindo valores
maximos em 1011 cm (10° km). Essa situagdo ndo acontece completamente com HD
209458b, onde determinadas espécies moleculares atingem seus valores maximos de
abundancia a distancias inferiores a 1011 cm. Por exemplo, as espécies CH* e OH da
Figura 7.2 tém perfis de abundancia com valores méaximos atingidos a uma distancia de
10° cm (10* km) do planeta. Isso é devido a diferenca entre o aumento das
abundancias das espécies envolvidas na taxa de destruicdo de CH* e OH, e 0 aumento
das abundancias das espécies que participam de sua taxa de formacdo. Em GJ 436b
acontece 0 caso inverso com a espécie CO* (ver Figura 7.1), onde a partir de certa
distancia (~10'° cm) comeca a ser significativamente maior o aumento das
abundancias das espécies que participam de sua taxa de formacdo em comparagdo com
0 aumento das abundéncias das espécies envolvidas na taxa de destruicéo.

Determinadas espécies moleculares para GJ 436b e HD 209458b no apéndice C
apresentaram irregularidades em partes especificas de seus perfis de abundancia
fracionéria (variacOes bruscas da curva de perfil). Essas irregularidades sdo o produto
de instabilidades numéricas, sendo proporcionais ao tamanho do passo utilizado no
programa AstroReactions.

Os resultados das Tabelas B.1.1 e B.2.1 no apéndice B indicam que ndo ha formacéo
de espécies com cadeias de carbono (mais de 2 atomos) nas regides proximas a GJ 436b
e HD 209458b. Apenas especies moleculares simples contendo um atomo de oxigénio
ou carbono (além do hidrogénio) sdo as mais abundantes em cada uma das duas regides
estudadas com abundancias fracionarias maximas da ordem de grandeza entre 10~° —
1078 (no caso de GJ 436b) e 107° — 10711 (no caso de HD 209458b) como aparecem
nos graficos das Figuras 7.1 e 7.2, respectivamente. Nos dois casos, as espécies
moleculares dominantes séo de natureza idnica, sendo a mais dominante o fon OH* com
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uma abundéncia maxima da ordem de 10~° e 107, e densidades de coluna™ de 108
cm™2 para GJ 436b e HD 209458b, respectivamente. Destacam-se o ion H,0%, a (nica
espécie molecular com mais de dois atomos com abundancia fracionaria significativa, e
a presenca do fon CO* em GJ 436b. As espécies neutras sdo mais favorecidas no
ambiente de GJ 436b como mostra a Tabela 7.1 em comparacdo com HD 209458b
(Tabela 7.2). A espécie molecular nitrogenada mais abundante na exosfera de GJ 436b
é NH com uma abundancia fracionaria maxima, x,s.imaq, da ordem de ~1071°, e para a
exosfera de HD 209458b o fon NO* é a espécie molecular com nitrogénio mais
abundante com x,,4yimq ~10711.

Tabela 7.1. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,xima, COM Sua respectiva densidade
numeérica, n, para as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de GJ 436b, usando parametros
padrdo. N é a densidade de coluna total.

Espécie

molecular Xmaxima n [em™] N [em~?]
OH+ 5,27x 107° 2,50x 1073 3,26x 108
OH 1,09% 10~° 9,60x 1075  8,20x 10°
CH+ 2,48x 1077 2,20x 1075  1,65x 10°
CH 1,08x 1077 1,00x 10~  1,01x 10°
CO+ 4,69% 1078 4,00 107  1,07x 10°
H,0+ 1,68x 1078 2,00x 107 9,42x 10*

Tabela 7.2. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xximae» COM Sua respectiva densidade
numérica, n, para as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de HD 209458b, usando
pardmetros padrdo. N é a densidade de coluna total.

molecular__ Xmixima___ nfem™] N [om?]
OH+ 432x107° 7,00 10* 3,48x 108
H,O0+ 9,40x 10™°  1,00x 107® 2,48x 10°
CH+ 3,80x 1071° 100x 107 3,62x 10*
OH 598x 10711 1,00x 107°® 4,63x 103

12 Neste trabalho as densidades de coluna calculadas nio ficam ao longo da linha de visada em relacéo a
Terra.
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Figura 7.1. Perfis de abundéancia fracionaria das espécies moleculares mais abundantes ao longo da
perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b. Pardmetros padrdo: C/0 =1,0; Zg ;
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Figura 7.2. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares mais abundantes ao longo da
perda de massa atmosférica do Jupiter quente HD 209458b. Parametros padrdo: C/0 = 1,0;

Zo; X(Hy imiciar) = 1X 107, x(Hy pinay) = 1X1072;x(e7) = 1% 10734, = 1,0, P = 1 x 107 .
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7.2. Resultados variando a relacdo C/O

O efeito de variar a relacdo C/O para valores menores e maiores a 1, como mostram as
Tabelas 6.4 e 6.5, levou a variagdes néo téo significativas nas abundéncias relativas ao
H | das espécies com oxigénio ou carbono nos dois ambientes considerados neste
estudo, como evidenciam os resultados das Tabelas B.1.4 até B.1.9 e B.2.2 até B.2.7.
Em termos de ordem de grandeza, a maioria das espécies moleculares ndo sofrem
mudancas em suas abundancias maximas. Por exemplo, para as espécies da Tabela 7.1
temos que os fons CH*, CO* e H,0™ tiveram suas abundancias maximas entre 1,52 x
1077 - 3,25x 1077, 395x 1078 - 418x 1078 , e 2,36 x 1078 - 1,12x 1078 |
respectivamente, para valores de C/O entre 0,43 e 2,0. No caso da Tabela 7.2, as
espécies CHT e OH mostraram variagdes em suas abundancias maximas entre os valores
3,04 x 10719 -5,06 x 1071% ¢ 7,16 x 10711 - 3,98 x 10~1, respectivamente, para 0s
valores de C/O entre 0,68 e 2,0.

As Figuras 7.3 e 7.4 mostram os perfis de abundancia fracionaria da espécie OH* ao
variar os valores de C/O para GJ 436b e HD 209458b, nessa ordem. Os resultados
indicam que a variacdo da relacdo C/O tem pouco efeito sobre a abundancia maxima
desta espécie molecular, ja que ndo aconteceram mudancas na ordem de grandeza como
constatam as Tabelas 7.3 e 7.4. Para GJ 436b, os resultados ficaram entre 7,38x 1075 —
3,51x 107> para relagdes C/O entre 0,43 e 2,0. No caso de HD 209458b, as abundancias
maximas foram entre 5,60x 107¢ — 2,88x 10~° para C/O entre 0,54 e 2,0. Com respeito a
espécie nitrogenada mais abundante em cada exosfera, a espécie NH permaneceu inalterada (no
caso de GJ 436b), e o ion NO* apresentou uma variacdo entre 6,54x 101 — 3,37x 10~ !
para HD 209458b.

Tabela 7.3. Resultados de abundancia maxima, X,,4.ima, COM Sua respectiva densidade numérica, n, para
a espécie molecular mais abundante na exosfera de GJ 436b, OH™, ao variarmos a relacdo C/O. N é a
densidade de coluna total.

mlfjsiggljllgr C/O Xmaxima n[ecm™3] N [cm™%]
0,43 738x 1075 357x 1073 4,56x 108

0,54 6,84x 1075  3,30x 1073 4,23x 108

OH+ 0,75 6,03x 1075  2,90x 1073 3,72x 108
1,25 468x 107> 2,26x 1073 2,89x 108

1,50 4,22x 107> 2,00x 1073 2,60x 108

2,00 351x 1075 1,70x 1073 2,17x 108

Tabela 7.4. Resultados de abundancia maxima, X,,4.ima,» COM Sua respectiva densidade numérica, n, para
a espécie molecular mais abundante na exosfera de HD 209458b, OH™, ao variarmos a relacdo C/O. N é
a densidade de coluna total.

mEoslgsl(J:II:r C/O Xmixima n[em™3]  N[cm™?]
0,54 5,60x 10~ 9,10x 10~* 4,50x 108

0,68 5,18x 10~° 8,42x 10™* 4,17x 108

OH+ 0,75 496x 107  8,06x 10™* 3,99x 108
1,25 3,84x 107° 6,24x 10™* 3,08x 108

1,50 3,45% 107° 5,60x 10™* 2,78x 108

2,00 2,88x 107  4,68x 10™* 2,32x 108
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7.3. Resultados para perfis diferentes de H,

Com relagdo ao perfil de H, padrdo, ao aumentar ou diminuir seus valores inicial e
final, aconteceram mudancas de ordens de grandeza na abundancia e densidade de
coluna total para a maioria das espécies moleculares nos dois exoplanetas estudados,
como mostram os resultados das Tabelas B.1.10 — B.1.11 e B.2.8 — B.2.9. Em cada
caso, com apenas 0 aumento ou diminuigdo de 5 vezes os valores de abundancia de H,
padrdo, ocorreram alteracbes entre uma e duas ordens de grandeza na abundancia
méaxima e na densidade de coluna da maioria das espécies, sendo claramente favoravel
em cenarios onde os valores de H, padrao foi aumentado, como indicam as Tabelas 7.5
e 7.6. Destacam-se a maior presenca de espécies mais abundantes em GJ 436b
comparado com HD 20958b nas duas situacdes de perfil H,, e o favorecimento para o
fon H;0* no ambiente de HD 209458b com o aumento da abundancia do hidrogénio
molecular.

As Figuras 7.5 e 7.6 evidenciam a sensibilidade no perfil de abundancia da espécie
molecular mais abundante com a alteracdo do perfil H, no ambiente de GJ 436b e HD
209458b, respectivamente. Isto significa que uma possivel deteccdo espectroscopica de
OH™ ao longo da perda de massa atmosférica de GJ 436b e HD 209458b, pode levar a
fortes indicagcbes da presenga de H, em abundancias significativas nesses dois
ambientes.

Tabela 7.5. Resultados de abundancia maxima, X,sxima, COM sua respectiva densidade numérica, n, para

as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de GJ 436b ao variarmos o perfil de H, padrdo. N
é a densidade de coluna total.

Espécie

Perfil de H, molecular Xméxima n[em™3]  N[em™?]
OH+ 1,06x 1075 510x 10™*  6,52x 107

H, inicial = 2 X 1072 OH 2,19x 1077 1,00x 107> 1,64x 10°
H, fina = 2 X 1073 CH+ 497x 1078 2,20x 1075 3,30x 10°
CO+ 4,69% 1078 2,00x 107 1,07x 10°

CH 2,17x 1078 1,00x 107®  2,03x 10°

OH+ 2,63x 10~* 1,27x 1072 1,62x 10°

OH 547x 107° 2,64x 10™*  4,10x 107

Hy inicial = 5 X 1071 CH+ 1,24x 107° 6,00x 107>  8,23x 10°
H, final = 5 % 1072 CH 5,41x 1077 2,60x 107>  5,07x 10°
H,0+ 4,19x 1077 2,00x 107> 2,35x 10°

H,+ 5,36x 1078 3,00x 107  3,53x 10°

CO+ 4,70x 1078 2,00x 107 1,07x 10°

Tabela 7.6. Resultados de abundancia maxima, X,,sxima,» COM sua respectiva densidade numérica, n, para

as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de HD 209458b ao variarmos o perfil de H, padrdo.
N é a densidade de coluna total.

Perfil de H, mEos|E§3I|gr Xmaxima n [cm_3] N [cm—Z]

H, inicial = 2 X 1072 OH+ 8,65x 1077 1,40x 10™*  6,95x 107
Hj final = 2 X 1073

OH+ 2,16x 107° 3,50x 1073 1,73x 10°

H; inicia] = 5 X 1071 H,0+ 2,34x 1077 3,00x 107¢  6,18x 10°

H, fina) = 5 X 1072 CH+ 1,90x 10~° 500x 107®  1,81x 10°

H;0+ 1,14x 10~° 1,00x 10~  8,81x 103
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7.4. Resultados variando a metalicidade

Baseados na literatura mencionada na secdo 2.4, nés estudamos cenarios de formacao
molecular com metalicidades de 10 a 1000 vezes e de 5 a 25 vezes a metalicidade solar,
para GJ 436b e HD 209458b, respectivamente. Os resultados sdo apresentados nas
Tabelas B.1.12-B.1.14 e B.2.10-B.2.12.

Para GJ 436b, os resultados de abundéncia maxima, densidade numérica e colunar
total das espécies moleculares mais abundantes, como mostra a Tabela 7.7, leva as
seguintes observagdes gerais:

1. Para a maioria das espécies moleculares neutras e ionizadas da forma AB, onde A é
um atomo diferente do hidrogénio, tém que suas abundancias aumentam
proporcionalmente 1, 2, e 3 ordens de grandeza, em comparagdo com os resultados Z,,
ao aumentar a metalicidade 1, 2, e 3 ordens de grandeza o valor solar.

2. Espécies moleculares neutras e ionizadas da forma AB, onde A e B sdo atomos
diferentes do hidrogénio, tém que suas abundancias aumentam 2, 4, e 6 ordens de
grandeza, em comparagdo com os resultados Zg, a0 aumentar a metalicidade 10*, 102,
e 103 vezes a solar. Isso explica o0 porqué as espécies CO* e NO* teram abundancias
significativas com metalicidades 100 e 1000 vezes a solar.

No caso de HD 209458b, cenarios com metalicidade maior que a solar também
levam a aumentos graduais (quase linear) nas abundancias e densidades das espécies
moleculares, como revelam os resultados da Tabela 7.8. Destaca-se o valor na
abundancia do fon OH* em comparacdo com as outras espécies, para os diferentes
valores de metalicidade usados na literatura.

Portanto, como indicam as Figuras 7.7 e 7.8, a intensidade da linha OH* detectada

(além de CO*, para GJ 436b) poderia ser um forte indicador para se estimar o valor de
metalicidade da atmosfera em cada um dos exoplanetas estudados.
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Tabela 7.7. Resultados de abundancia maxima, X,,sxima,» COM sua respectiva densidade numérica, n, para

as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de GJ 436b ao variarmos a metalicidade. N é a
densidade colunar total.
Metalicidade mEoSIFe)(?SII;r mArima n [cm™3] N [cm™2]
OH+ 5,27x 107° 2,50x 1073 3,26x 108
OH 1,09x 10~° 9,60x 107>  8,20x 10°
Zs CH+ 2,48x 1077 2,20x 107> 1,65x 10°
CH 1,08x 1077 1,00x 10~  1,01x 10°
CO+ 4,69% 1078 4,00x 107 1,07x 10°
OH+ 5,26x 10~ 250x 1072 3,25x 10°
OH 1,09x 10™° 5,26x 10™*  8,19x 107
10Zg CO+ 4,69x 1076 2,27x107*  1,07x 107
CH+ 3,66x 107° 1,77x 10™*  2,04x 107
CH 1,08x 107° 518x 107>  2,04x 107
OH+ 5,10x 1073 2,46x 1071 3,21x 10%°
CO+ 4,69% 1074 2,27x 1072 1,07x 10°
100Z¢, CH+ 1,52x 10~* 7,34x 1073 5,90% 108
OH 1,09x 10~ 527x 1073  8,18x 108
CH 1,08x 1075 522x 10™*  1,01x 108
NO+ 2,16x 107° 1,00x 10™*  6,96x 10°
CO+ 4,62x 1072 2,23x 10°  1,06x 101
OH+ 4,08x 1072 1,97x 10°  2,85x 10!
CH+ 1,11x 1072 536x 1071  3,99x 10'°
Cco 1,10x 1073 5,32x 1072  1,89x 10°
1000Z, OH 1,00x 1073 4,83x 1072  8,03x 10°
NO+ 1,91x 1074 9,23x 1073 6,40% 108
CH 1,03x 1074 4,98x 1073 9,94x 108
H,0+ 1,32x 1075 6,38x 10~*  8,17x 107
CN+ 5,68x 107 2,74x 107*  1,35x 107

Tabela 7.8. Resultados de abundancia maxima, X,,sxima, COM sua respectiva densidade numérica, n, para
as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de HD 209458b ao variarmos a metalicidade. N é a

densidade colunar total.

Metalicidade mEOSISSSIIZr mixima n [cm™3] N [cm™2]
OH+ 4,32x 107 7,00x 10™*  3,48x 108

Z5 H,0+ 9,40x 10~° 1,00x 107®  2,48x 10°
CH+ 3,80x 10710 1,00x 107%  3,62x 10*

OH+ 2,16x 107° 3,50x 1073  1,74x 10°

5Z¢ H,O0+ 4,70x 1078 1,00x 107¢  1,24x 10°
CH+ 1,90x 10~° 6,00x 107°®  1,87x 10°

OH+ 4,32x 107° 7,00x 1073 3,47x 10°

10Z H,O0+ 9,40x 1078 1,00x 107®  2,48x 10°
CH+ 3,80x 107° 1,00x 1075  3,62x 10°

OH+ 1,08x 1074 1,75x 1072  8,69x 10°

H,0+ 2,35x 1077 3,00x 107  6,20x 10°

257 NO+ 3,16x 1078 1,00 107®  2,28x 10°
CH+ 9,51x 107° 3,10x 107> 9,04x 10°

OH 1,49% 10~° 6,00x 107®  1,16x 10°
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7.5. Resultados variando o fator de correcéo P

O célculo do fator de correcdo P (ver Tabela 4.4) para cada exoplaneta é aproximado.
Portanto, valores de P com uma ordem de grandeza maior ou menor que os calculados
na Tabela 4.4, podem ser considerados fatores de correcdo possiveis.

Os resultados para GJ 436b (Tabelas B.1.15 e B.1.16) mostram que a maioria das
espéecies moleculares ndo sofre variacbes de ordens de grandeza com um aumento ou
diminuicdo do fator P padrdo. Situacdo diferente é para HD 209458b, onde a maioria
das espécies sofrem variacdes entre 1 e 2 ordens de grandeza ao aumentar ou diminuir o
fator de correcdo padrdo, de acordo com os resultados das Tabelas B.2.13 e B.2.14.
Comparando a Tabela 7.1 com os resultados para as espécies mais abundantes em GJ
436b (ver Tabela 7.9), apenas a espécie CH teve mudancas significativas ao aumentar o
fator P. No caso de HD 209458b, um ambiente com um fator de corre¢do P menor que o
valor padrdo, leva a um aumento significativo na abundancia e densidade colunar das
espécies mais abundantes, confrontando os resultados da Tabela 7.10 com a Tabela 7.2.

As Figuras 7.9 e 7.10 indicam que para a espécie mais abundante, a sensibilidade no
perfil de abundancia é mais notdvel em HD 209458b com a variacdo de P. Os graficos
evidenciam que € maior a regido (em termos de distancia) em HD 209458b onde os
perfis de abundancia do ion OH* sdo significativamente diferenciaveis.

Tabela 7.9. Resultados de abundancia maxima, X,sxima, COM sua respectiva densidade numérica, n, para
as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de GJ 436b, variando o fator de correcdo P. N é a
densidade colunar total.

Espécie

Fator de corregdoP 0o Xméxima n[em™3]  N[cm™?]
OH+ 5,28x% 1075 255x 1073 3,26x 108

OH 1,21x 107° 5,80x 1075  8,62x 10°

1x 10* CH+ 2,48% 1077 1,20x 1075 1,64x 10°
CH 1,73%x 1077 8,00x 107®  1,27x 10°

CO+ 4,.82x 1078 2,00x 107®  1,09x 10°

H,0+ 1,68x 1078 1,00x 107¢  9,42x 10*

OH+ 523x 1073 2,50x 1073  3,24x 108

OH 3,94x 107 1,90x 10~  5,19x 10°

1x 106 CH+ 1,84x 1077 9,00x 107®  1,52x 10°
CO+ 3,63x 1078 2,00x 107®  8,82x 10*

H,O0+ 1,68x 1078 1,00x 107®  9,40x 10*

CH 8,31x 10~° 3,00x 107®  2,47x 10°

Tabela 7.10. Resultados de abundancia maxima, X,,sxima, COM sua respectiva densidade numeérica, n,
para as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de HD 209458b, variando o fator de correcéo
P. N é a densidade colunar total.

Espécie

Fator de corregdoP 0 Xméxima n[em™3]  N[cm™?]
OH+ 1,44x 10~* 1,53x 103 1,53x 10°

H,0+ 1,06x 1077 2,44x 107*  9,13x 10°

1x 108 CH+ 3,30x 107° 6,00x 107¢  3,38x 10°

OH 534x 1071  1,00x 107®  4,63x 10*

H,+ 3,34x 1071  100x 10~®  4,39x 10*

1x10%° OH+ 2,63x 1077 7,20x 10~*  3,41x 107
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7.6. Resultados variando o valor de extin¢do Ay

O efeito de alterar o valor de extingdo Ay entre 0,1 e 2,0 magnitudes, ndo levaram a
mudancas importantes nos perfis de abundancia fracionaria em GJ 436b (ver Tabelas
B.1.17 — B.1.20) em comparagdo com os resultados em HD 209458b (Tabelas B.2.15-
B.2.18). Em geral, para GJ 436b ndo aconteceram varia¢6es de ordem de grandeza com
a mudanca de Ay. As abundancias maximas e densidades de coluna para as espécies
moleculares mais abundantes ficaram entre 107> —10"7 e 10% —10° cm™?,
respectivamente, como mostra a Tabela 7.11. No caso de HD 209458b, ao alterar o
parametro de extingéo, as variagdes na abundancia foram entre uma e dois ordens de
grandeza com relacdo com o resultado padrdo (Tabela B.2.1). Os valores de abundancia
fracionaria e densidade de coluna das espécies mais abundantes tiveram valores entre
107* —1071%¢ 10% — 10* cm™2, respectivamente (Tabela 7.12).

As Figuras 7.11 e 7.12 mostram como os perfis para a espécie OH* variam com a
alteracdo do valor da extincdo. Como aconteceu com os resultados para diferentes
valores do fator de correcéo P, o perfil do OH* é mais sensivel em HD 209458b, sendo
0 caso mais favoravel com Ay=2,0, onde o pico de abundancia chega a 107%, e a
densidade de coluna total estimada é da ordem de 10° cm™2. Os graficos mostram que
também é maior a regido em distancia para HD 209458b, onde os perfis de abundéncia
fracionaria do OH™ mudam significativamente.

A diferenca nos resultados entre GJ 436b e HD 209458b esta relacionada com o
comportamento escolhido para o fator de correcdo P em cada cenério (equacdes (5.3) e
(5.4)). Um fator que cai com o quadrado da distancia vai levar a uma diminuicao
consideravel na constante da taxa de reacdo fotoquimica ao longo da perda de massa
atmosférica em comparagdo com o caso de um fator constante.

Tabela 7.11. Resultados de abundancia maxima, X,,sxima, COM Sua respectiva densidade numeérica, n,
para as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de GJ 436b, variando o valor Ay. N é a
densidade de coluna total.

N bt twseme nlen] Nfem]
OH+ 5,18x 107° 2,50x 1073 3,23x 108
0,1 OH 5,38x 1077 2,60x 107>  591x 10°
CH+ 1,95x 1077 9,00x 107®  1,67x 10°
OH+ 5,25x 107° 2,54x 1073  3,25x 108
0,5 OH 8,71x 1077 4,20x 107> 7,35x 10°
CH+ 2,44%x 1077 1,20x 10~ 1,69x 10°
OH+ 5,28x 107> 2,55x 1073 3,26x 108
15 OH 1,18x 107° 5,70x 107>  8,51x 10°
CH+ 2,48x 1077 1,20x 10~  1,64x 10°
CH 1,49x 1077 7,00x 107 1,18x 10°
OH+ 5,28x 107° 2,55x 1073 3,26x 108
2,0 OH 1,21x 107° 5,80x 107>  8,61x 10°
CH+ 2,48x 1077 1,20x 10~  1,64x 10°
CH 1,68x 1077 8,00x 107¢  1,25x 10°
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Tabela 7.12. Resultados de abundancia maxima, X,,sxima, COM sua respectiva densidade numeérica, n,
para as espécies moleculares mais abundantes na exosfera de HD 209458b, variando o valor Ay. N éa
densidade de coluna total.

Espécie _ _
Ay molecular Xmaxima n [em™?] N [em™]
0,1 OH+ 1,10x 1077 3,30x 107%  1,46x 107
0,5 OH+ 4,75x 1077 9,26x 10~*  5,97x 107
OH+ 9,83x 107> 1,05x 1073 1,28x 10°
1,5 H,0+ 5,91x 1078 1,00 107  6,65% 10°
CH+ 1,48x 107° 5,00x 107®  1,48x 10°
OH+ 2,06x 1074 219x 1073 1,85x 10°
2,0 H,0+ 1,05% 1077 1,00 107  9,24x 10°
CH+ 5,62x 10~° 1,10x 107>  5,84x 10°
OH 4,85x 10710 2,00x 107®  4,18x 10*
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Figura 7.11. Perfis de abundancia fracionaria do OH* ao longo da perda de massa atmosférica do
Netuno quente GJ 436b para diferentes valores da extingdo no visivel, A,. A escolha da escala é para ter
resolugdo nos perfis. Parametros: C/0 = 1.0; Zg; x(Hy iniciar) = 1 X 1071, X(Hy pingy) = 1 X 107%;
x(e7)=3%x10"7;P=1x10%; v; = vy = 55kms™",
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7.7. Outros resultados para GJ 436b e HD 209458b

Para GJ 436b, ao considerarmos 0s casos de abundéncia eletronica de Parke Loyd et al.
(2017) e o perfil de velocidade linear, os resultados mostraram que ndo hd mudancas
significativas nos valores de abundancia méxima e densidade de coluna das espécies
moleculares, ao compararmos com 0s resultados obtidos com pardmetros de entrada
padrdo. Quando a abundéncia eletrénica mudou de 10~7 a 1072, as espécies mais
abundantes ndo sofreram alteracdes de ordens de grandeza, como indicam os resultados
da Tabela B.1.2. Os resultados padrdo foram mais sensiveis com a mudanca do perfil
de velocidade, como mostra a Tabela B.1.3. O cenéario com perfil de velocidade linear é
menos favoravel para a formacdo de moléculas em comparacdo com o cenario com
perfil de velocidade constante, j& que a maioria das espécies moleculares mais
abundantes tiveram uma diminui¢do em uma ordem de grandeza em seus valores de
abundéncia maxima e densidade colunar.

Alternativamente, nos estudamos o cenario de formacdo molecular usando a
equacdo de continuidade de Pinotti & Boechat-Roberty (2016), ou seja, sem levar em
consideracdo os termos da derivada do perfil de velocidade e densidade numérica do H |
na equacdo de continuidade (5.2). O efeito é mais relevante no ambiente de GJ 436b em
comparagdo com HD 209458b (ver Tabelas B.1.21 e B.2.20), onde os valores de
abundancia fracionaria maxima e densidade de coluna das espécies mais abundantes sdo
duas ordens de grandeza menores em comparacdo com os resultados da Tabela 7.1. A
Figura 7.13 mostra que a partir de uma distancia menor a 10! cm, os perfis das
espécies moleculares mais abundantes se estabilizam; situacdo que ndo acontece no
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ambiente de HD 209458b (ver Figura 7.14), onde os perfis de abundancia caem antes de
chegar a 101* cm. S6 acrescentando espécies nitrogenadas, a espécie mais abundante
de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) (ver Tabela B.2.19) aumentou uma ordem de
grandeza em seu valor de abundancia maxima e densidade de coluna. A Figura 7.15
mostra os perfis de abundancias obtidas nesse estudo.
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Figura 7.13. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares mais abundantes ao longo da
perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b sem levar em conta os termos da derivada dos
perfis de velocidade e densidade do H I. Parametros padrdo: C/0 =1,0; Zg; x(e”) =3 x1077;
X(Hy iniciqr) = 1 X 107", Xx(Hy pingy) = 1% 107%; Ay =1,0; P =1%x10%; v; = vy = 55kms™".
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Figura 7.14. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares mais abundantes ao longo da
perda de massa atmosférica do Jupiter quente HD 209458b sem levar em conta 0s termos da derivada dos
perfis de velocidade e densidade do H I. Parametros padrdo: C/0 = 1,0; Zg ; x(Hy iniciar) = 1 x 1071,

X(Hy pinar) = 1X 10725 x(e7) =1x1073; P =1x 10°; 4, = 1,0.

97



,“}-1{) - i
©
=
=] -156 | i
210
1]
=
(13
5
o
-20 L i
= 1
2 OH+
= H20+
CH+
OH
-25 i
10 Ha2+
CH
10_3{) 1 1 1 1 1 1
10° 108 107 108 10°% 100 10" 10'?

Distancia (cm)
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8. Conclusoes e perspectivas futuras

Os resultados obtidos com 0 nosso modelo estacionario 1D de reacGes quimicas e
fotoquimicas ao longo da perda de massa atmosférica de GJ 436b e HD 209458b,
sugerem que pequenas moléculas neutras e ionizadas contendo oxigénio e carbono, sdo
formadas com abundancias e densidades de coluna significativas em uma regido onde a
temperatura é inferior a 2000 K e a densidade numérica de H | ainda € alta. Para o
Netuno quente GJ 436b, as espécies moleculares OH*, H,0*, OH, CH*, CH, CO™* sdo as
mais abundantes, com valores de abundancia fracionéria e densidade de coluna da
ordem de 107°-107% e 108-10° cm™2, respectivamente. No Jlpiter quente HD
209458b, os resultados indicam um cenario menos favoravel para a formacéo
molecular, devido ao campo de radiacdo estelar mais intenso, sendo que as espécies
OH*, H,0*, CH*, OH foram as mais abundantes, com valores entre 107%-10"1! e
densidades de coluna entre 108-10% cm™2.

Os gréficos para GJ 436b mostraram que todas as espécies moleculares tém um
perfil de abundancia fracionaria que aumenta com a distancia ao longo da regido de
simulagdo, com valores maximos em 10! cm. Em HD 209458b, determinadas
espécies moleculares formadas foram dissociadas rapidamente, ja que tiveram seus
valores maximos de abundancia fracionaria a distancias inferiores a 101! cm. Isso é
devido a diferenca entre 0o aumento das abundancias das espécies envolvidas em suas
taxas de destruicdo, e 0 aumento das abundancias das espécies que participam de suas
taxas de formacdo, sendo essa diferenca dependente do fator de correcdo P. Nos dois
cenarios simulados, as espécies moleculares ionizadas foram as mais abundantes, sendo
o fon OH* o mais abundante, com valores de abundancia maxima entre 1075-107°, e
densidades de coluna de 108 cm™2. Esses valores podem ser aumentados se a
metalicidade da atmosfera ou a abundéncia de H, na exosfera aumentam. SO para HD
209458b, o efeito de aumentar o valor da extin¢do Ay ou diminuir o fator de corregéo P,
levou a mudancas significativas de ordens de grandeza nos valores de abundéncia e
densidade de coluna para a espécie OH™ e também para as outras moléculas.

Os resultados evidenciam que a formagéo de espécies com cadeias de carbono nas
regibes proximas a GJ 436b e HD 209458b ndo e significativa, mesmo com altos
valores de razdes C/O e metalicidade. Em relacdo as espécies nitrogenadas, nosso
modelo quimico sugere que a espécie neutra NH é a mais abundante na exosfera de GJ
436b, com valores de abundancia méaxima e densidade de coluna de 1071° ¢ 103 cm™2,
respectivamente. No caso de HD 209458b, o ion NO* é a espécie nitrogenada mais
abundante, com valor maximo na abundancia de 10~ e densidade de coluna de 102
cm™?,
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Nosso modelo 1D é uma aproximacdo ao ambiente real de perda de massa
atmosférica de GJ 436b e HD 209458b, j& que o modelo usou perfis de temperatura,
velocidade e densidade numérica de simulaces disponiveis na literatura que néo
consideraram a presenca do campo magneético planetario. A presenca de uma
magnetosfera no planeta, teoricamente geraria uma reducdo na perda de massa
atmosférica (por exemplo, Trammell et al. 2011, Owen & Adams 2014, Arakcheev et al.
2017), afetando a formacéo molecular na exosfera.

E pretendido investigar de que maneira a presenca da forca de maré afeta a taxa de
producdo de moléculas nas exosferas de planetas gasosos que apresentam escape
atmosférico hidrodindmico. Um cenério especifico é no caso de um satélite orbitando o
planeta gigante. Devido a limitacdo observacional, a existéncia de exoluas orbitando
planetas gasosos quentes ainda se restringe ao cenario tedrico. Mas, a deteccdo através
da variacdo no tempo do transito (TTV) do planeta gigante é uma das possibilidades
(Kipping 2009). Isso precisa de instrumentacdo muito sensivel (alta resolucao
temporal). Ainda, diversos trabalhos tém abordado a questéo da estabilidade orbital de
exoluas ao redor de planetas quentes (Barnes & O’Brien 2002, Heller 2012, Heller &
Barnes 2013, Zollinger et al. 2017). Serdo considerados sistemas analogos ao sistema
Jupiter-lo, em que a interacdo de maré origina uma intensa atividade vulcanica na lua
galileana, provocando a emissdo de enxofre e didxido de enxofre. Isso vai levar ao
estudo da formacdo molecular ao longo da perda de massa atmosférica acrescentando
espécies com enxofre. O enxofre pode ter uma influéncia significativa na fotoquimica
ja que a maioria das espécies contendo enxofre sdo fotolizadas de forma relativamente
facil por fétons UV com comprimento de onda maior a 2000 A. Portanto, a fotoquimica
do enxofre torna-se uma importante fonte de radicais livres que pode catalisar outras
espécies quimicas (Zanhnle et al. 2016).

A importancia deste trabalho no estudo dos exoplanetas esta no fato de ser uma das
primeiras contribuicbes focada na modelagem quimico nas exosferas de gigantes
gasosos que apresentam escape atmosférico hidrodindmico, complementando o0s
estudos ja feitos nas outras camadas atmosféricas. No momento, devido as limitagdes
na instrumentacdo, ndo ha deteccdo de espécies moleculares na exosfera de algum
exoplaneta, mas a proxima geracao de telescopios destinados a estuda-las (por exemplo,
JWST) fardo avangos nesse assunto. Nossos resultados podem ser usados como um
guia para entender o que esperar e como uma referéncia para futuras observacdes da
exosfera estendida de GJ 436b e HD 209458b.
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A. Apéndice A — Programas MATLAB/DASSLC

A.l. Programa densidade

o\

Programa densidade - calcula a densidade nos pontos de posicdo das
metaparticulas fornecidas por Bourrier et al. (2016)

o\

o\

w & o numero de pontos da matriz fornecida

w = 1099812;

dens = zeros(l,w);

% N &€ o numero de &tomos de H em cada ponto

N = 6.27e30;

% C é o raio de acédo para fazer a média (em UA)
C = 0.0018;

dx C;

dy = C;

dz = C;

for n=1:w

for i=1l:w

if ( y pos(l,i) < (y pos(l, n) + dx) ) && ( y pos(l,i) >
(y pos(l,n) - dx) ) && ( y pos(2,1) < (y pos(2,n) + dy) ) && (
y pos(2,1) > (y pos(2,n) - dy) ) && ( y pos(3,i) < (y pos(3,n)
+ dz) ) && ( y pos(3,i) > (y pos(3,n) - dz) )
dens(1l,n) = dens(l,n) + 1;
end
end
end
dens = [(1.5el3)"-3]*dens*N/ (8*C"3);
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A.2. Programa caminho

o\°

Programa caminho - define a trajetdéria de uma particula no campo de
velocidade 3D fornecido por Bourrier et al. (2016)

o°

o°

C=dx=dy=dz em UA

C = 0.00025;
$dt é o passo de tempo
dt= 0.00001;
% Vetores de posicdo (UA), velocidade (UA/ano) e densidade (cm-3)
% médios - considerados 1000 passos de dt
x=zeros (1,1000) ;
y=zeros (1,1000) ;
z=zeros (1,1000);
s=zeros (1,1000)
denspath=zeros(1,1000);
velpath=zeros (1,1000);
% Mudando a referéncia para o planeta como 0,0,0 UA
y pos(l,:)=y pos(l,:) - pl pos(1l,1);
y pos(2,:)=y pos(2,:) - pl pos(2,1);
y pos(3,:)=y pos(3,:) - pl pos(3,1);
y vel(l,:)=y vel(l,:) - pl vel(1l,1);
y vel(2,:)=y vel(2,:) - pl vel(2,1);
y vel(3,:)=y vel(3,:) - pl vel(3,1);
% Valores iniciais de x, y e z em UA
x(1)=0.00092;
y(1)=0.00;
z(1)=0.00
% w = numero de colunas de posicédo (pos)
w=1099812;
for 1i=1:1000
sum_vx = 0;
sum vy = 0;
Sum_vz:O;
sum _dens = 0;
p =0.001;
for n=1:w
if (y pos(l,n) < (x (l i)+ C)) && (y pos(l,n) > (x(1,1i)- C))
(y_pos(2,n) < (y(1,1)+C)) && (y_pos(2,n) > (y(1l,1)- C)) &&
(y pos(3,n) < (z(1,i1)+ C)) && (y pos(3,n) > (z(1,1i) - C))
sum_dens = sum _dens + dens(n);
sum_vx = sum vx + y vel(l,n);
sum vy = sum vy + y vel(2,n);
sum vz = sum vz + y vel(3,n);
p = pt+l;
end

102



vavgx = sum_vx/p;
vavgy = sum vy/p;

vavgz = sum _vz/p;

densavg = sum_dens/p;

x(1,i+1)= x(1,1i) + vavgx*dt;

y(1l,i+1)= y(1,1) + vavgy*dt;

z(1l,i+1)= z(1,1i) + wvavgz*dt;

s(l,i+l)= ( (x(1,1))"2 + (y(Ll,1))"2 + (z(1,1i))"2 )~0.5 +

( (x(1,1+41) - x(1,1))"2 + (y(1,i+1) - y(1,1))"2 + (z(1,1i+1)
- z(1,1))"2 )"0.5;

denspath(l,i+1)= densavg;
velpath(1l,i+1)= [ (vavgx)”"2 + (vavgy)"2 + (vavgz)”™2 ]170.5;

end
end

plot(y pos(l,:),y pos(2,:),'b.",x,y,'r.")
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0es quimicas e
(s,

input ('Entrar a dimensédo da regido de reag

Length*leb;

Calculates the fractional abundance profile of several species along
zeros (1,81)"';

the mass loss of Hot Neptune GJ 436b and Hot Jupiter HD 209458b

Uses the UMIST Ratel2 database
Requires file ReactionEquations.m

Units according to UMIST
Transformation Length in cm:

constantes da taxa de reacdo k foi abreviada até k10, e a lista de equacOes de

Observacdo: O objetivo é mostrar a estrutura do programa, portanto, a lista das
continuidade para espécies quimicas até y(5), para ndo haver folhas impressas demais.

de massa atmosférica de GJ 436b e HD 209458b

A.3. Programa de reac
% Programa AstroReactions
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o©

N+ --> y(80) % CN --> y(81)

Initial values of abundances for the main components:

o° o

Metallicity factor M (x solar)
= 1;

=

% Hot Neptune GJ 436b
$ C/0=1.0

% 0

y0(17) = M*4.28e-3
% C

y0(33) = M*4.16e-3
% C+

y0(23) = M*8.33e-4
% O+

y0 (36) = M*7.l4e-4
% H+

y0(11) = 3.0e-1

% He+

y0(20) = 2.0e-2

% N

y0(79) = M*7.0e-5
% N+

y0(80) = M*2.0e-5

Initial and final values for temperature (in K), density (in cm-3)

o  o©

and velocity (in Km/s) of theescaping hydrogen flux

Tini = 2364;
Tfini = 612;

Denini = 2.9e3;
Denfini = 4.8el;

Vini = 55;
vVfini = 55;

o)

% Initial and final values for velocity in cm/s

Vini = Vini*leb5;
Vfini = Vfini*le5;

% Hot Jupiter HD 209458b
$ C/0=1.0

$ 0
y0(17) = M*4.17e-4
$ C

y0 (33) = M*2.5e-4
s C+
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y0(23) = M*1.0e-3

O+
v0 (36) = M*8.34e-4
% H+
y0(11) = 1.5
% He+
y0(20) = 2e-1
% N
y0(79) = M*1.69e-5
% N+

y0 (80) = M*5.08e-4

Initial and final values for temperature (in K), density (in cm-3)

o o

and velocity (in Km/s) of the escaping hydrogen flux

Tini = 2000;
Tfini = 500;

Denini = 5.0e3;
Denfini = 1lel;

Vini = 40;
vVfini = 130;

o

% Initial and final values for velocity in cm/s

Vini = Vini*leb5;
Vfini = Vfini*le5;

Definition of the step for the integration of the differential

o
o
o
°

equations

tspan [0:2e5:Length];

$rtol = le-6;
%atol = 1e-10;

rpar = [ Tini Tfini Denini Denfini Vini Vfini Length ];

[t,y] = dasslc('ReactionEquations', tspan,vy0,[],rpar);

loglog(t,y(:,19),'b",t,y(:,16),"'g"',t,y(:,50),'r",t,y(:,48),'c',t,y(:,1
5),'m',t,y(:,10),"'y")
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% Programa ReactionEquations

function([res,ires]= ReactionEquations(t,y, yp, rpar)

o

3 Os perfis:

% Hot Neptune GJ 436b

[}

% Criando um perfil nao linear para a densidade:

DENS = 2.8e-2./[[ t/1.5el3 + 9.2e-4 ]1.71.65];

% Criando o termo - (derivada DENS)/DENS = NDENS
NDENS = 1.1le-13./[[ t/1.5el3 + 9.2e-4 1.71.07];
% Criando um perfil linear para a velocidade:

VEL = rpar(5) + [ (rpar(6) - rpar(5))/rpar(7) 1*t;
% Criando a derivada da velocidade:

DVEL = [rpar(6) - rpar(5)]/rpar(7);

% Criando um perfil nao linear para temperatura:
TEMP = 52./[[t/1.5el3 + 9.2e-4]1.70.546];

% Abundéncias fracionarias de elétrons, HI, e He

eletr = 3e-7;
H=1;
He = 0.06;

o)

% Fazendo uma gradagdo linear para H2:

H2ini = le-1;

H2fini = le-2;

H2 = H2ini + [ (H2fini - H2ini) /rpar(7) ]1*t;

Fator multiplicativo para as reagdes fotoquimicas devido a

o oP

proximidade com a estrela

= le5;
$F corrige para aprox. 6Rp até 61Rp

T

% Hot Jupiter HD 209458b

o)

% Criando um perfil nao linear para a densidade:

DENS = 5e3./[ [ t*8/2.0ell + ones(size(t)) ]1.72.8 1;

% Criando o termo - (derivada DENS)/DENS = NDENS

o
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NDENS = 1.1e-10./[[t*8/2.0ell + ones(size(t))].71.0]1;

Q

% Criando um perfil linear para a velocidade:

VEL = rpar(5) + [ (rpar(6) - rpar(5))/rpar(7) 1*t;

Q

% Criando a derivada da velocidade:

DVEL = [rpar(6) - rpar(5)]/rpar(7);

[}

% Criando um perfil nao linear para temperatura:

X=(1/3)*2.0ell;
TEMP = 2000*X./[t + X*ones (size(t))];

[}

% Abundancias fraciondrias de elétrons, HI, e He

eletr = le-3;
H=1;
He = 0.05;

o

% Fazendo uma gradacdo linear para H2:

H2ini = le-1;
H2fini = le-2;
H2 = H2ini + [ (H2fini - H2ini) /rpar(7) ]1*t;

o oP

proximidade com a estrela

av]

= 1e9;

o oP

inicio da simulacéo

o

FO = P*0.841;

o°  o°

Rp

AU = 1.5el3;
% Valor de 1 AU em cm

F = FO*[0.0518./(0.0518 + t./AU)]."2;
% F corrige para 9 Rp até 20 Rp

Fator multiplicativo para as reag¢des fotoquimicas devido a

P é para a distancia estrela/planeta, e ndo para estrela/regiad do

Criando um vetor multiplicativo que cai com o quadrado da disténcia:

O valor de 0.841 corrige para a distédncia do inicio da simulacdo em
9

% As constantes da taxa de reacdo gquimica e fotogquimica

al= 5e-7;
bl1=-0.5;
gl=0;

kl = al* (TEMP./300)."bl.*exp(-gl./TEMP) ;

108



az= 6e-11;

b2= 0;

g2= 0;

k2 = a2* (TEMP./300) ."b2.*exp (-g2./TEMP) ;

a3= 2e-10;
b3= 0;
g3= 0;

k3 = a3* (TEMP./300) ."b3.*exp (-g3./TEMP) ;

ad= 7.2e-10;

bi= 0;

gd= 0;

k4 = ad* (TEMP./300) ."b4d.*exp (-g4./TEMP) ;

ab= 1.4e-9
b5= 0;
gb= 0;

k5 = a5* (TEMP./300) ."b5.*exp (-g5./TEMP) ;

ac= le-9;
bo= -0.5;
g6= 0;

k6 = a6* (TEMP./300) ."b6.*exp(-g6./TEMP) ;

a7= 9.4e-10;

b7= -0.5;

g7= 0;

k7 = a7* (TEMP./300) ."b7.*exp (-g7./TEMP) ;

a8= 7.4e-10;

b8= -0.5;

g8= 0;

k8 = a8* (TEMP./300) ."b8.*exp(-g8./TEMP) ;

a9= 5e-10;
b9= -0.5;
g9%= 0;

k9 = a9* (TEMP./300) ."b9.*exp (-g9./TEMP) ;

all0= 2.8e-10;

b10= -0.5;

glO= 0;

k10 = al0O* (TEMP./300) ."bl0.*exp (-gl0./TEMP) ;

% Equacdes de continuidade:
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% acumulo de C6H6 —--> y (1)

res(l) = VEL*yp(l) + DVEL*y(l) - VEL*NDENS*y (1) - kl.*DENS*y(2)*eletr
+ k96.*DENS*y (29) *y (1) + k97.*DENS*y(1)*y(20) + k151.*DENS*y(1)*y(6) +
k203.*DENS*y (1) *y (23) + k523.*%y (1) + k609.*y(l)+ k697.*DENS*y (60) *y (1)

% actmulo de c-C6H7+ --> y(2)

res(2) = VEL*yp(2) + DVEL*y(2) - VEL*NDENS*y(2) + kl.*DENS*y(2)*eletr
- k2.*DENS*y (3) *H2 - k95.*DENS*y (3) *y (26) - k96.*DENS*y (29)*y (1) -
k151.*DENS*y (1) *y (6) — k697.*DENS*y (60) *y (1)

% acumulo de CO6H5+ --> y(3)

res(3) = VEL*yp(3) + DVEL*y(3) - VEL*NDENS*y(3) + k2.*DENS*y(3)*H2 -
k3.*DENS*y (4) *y (5) + k95.*DENS*y (3)*y(26) - k97.*DENS*y (1) *y(20) -
k98 .*DENS*y (26) *y (30) - k99.*DENS*y (31)*y(4) - k610.*DENS*y (53)*

% acumulo de C4H3+ --> y (4)

res(4) = VEL*yp(4) + DVEL*y(4) - VEL*NDENS*y(4) + k3.*DENS*y (4)*y(5) -
k4 .*DENS*y (6) *y (5) - k85.*DENS*y (13)*y(5) - k86.*DENS*y (28)*y(5) +
k99.*DENS*y (31) *y (4) - k136.*DENS*y (13)*y(31) - k137.*DENS*y (5)*y (6)
k138.*DENS*y (30) *H - k139.*DENS*y (33)* (34) - k329.*DENS*y (6) *y (42) -
k330.*DENS*y (27) *y (42) - k449.*DENS*y (28) *y (49)

% acumulo de C2H2 --> y(5)

res(5) = VEL*yp(5) + DVEL*y(5) - VEL*NDENS*y(5) + k3.*DENS*y (4)*y(5) +
k4 .*DENS*y (6) *y (5) + k5.*DENS*y(7)*y(5) - k9.*DENS*y(9)*y(13) -
k15.*DENS*y (18) *y (17) + k33.*DENS*y(5)*y(22) + k34.*DENS*y(5)*y(11l) +

k35.*DENS*y (5) *y (10) + k48.*DENS*y (7)*y(5) + k49.*DENS*y(5)*y(22) +
k50 .*DENS*y (5) *y (10) + k66.*DENS*y (5)*y (27) - k77.*DENS*y(26) 6) +
k85.*DENS*y (13) *y (5) + k86.*DENS*y (28) *y(5) - k91.*DENS*y )*y 6) -
k92 .*DENS*y (6) *eletr - k93.*DENS*y (13)*y(26) - k95. *DENS* )*y 26) +
k103.*DENS*y (5) *y (32) + k104.*DENS*y(5)*y(13) + k109. *DENS* 5)*y (20)
-k128.*DENS*y (35) *y (6) - k133.*DENS*y(35)*y(6) + k137. *DENS* (5) *y (6)
- k141.*DENS*y (13)*y(31)+k145.*DENS*y (5)*y(29) - k150.*DENS*y (6)*eletr
- k151.*DENS*y (1) *y(6) + k167.*DENS*y(5)*y(15) + k168.*DENS*y ( ) *y (20)
+ k169.*DENS*y (5) *y (36)+ k184.*DENS*y (5) *y (38) - k188.*DENS*y (39) *y (40)
- k189.*DENS*y (41) *y (42) - k190.*DENS*y (43)*H -k191.*DENS*y (39)*y(13)—
k192.*DENS*y (41) *y (13) -k193.*DENS*y (44) *y (13) k194 . *DENS*y (45) *y (13) -

k195.*DENS*y (33) *y (25) - k196.*DENS*y (40) *y (40) - k197.*DENS*y (40) *y (40)
- k198.*DENS*y (25)*y(31) - k199.*DENS*y(42)*H2 - k200.*DENS*H*y (31) -
k201.*DENS*y (31) *y (16) - k217.*DENS*y (29)*y (42) - k219*DENS*y (47) *y (13)
+ k234.*DENS*y (5)*y (17) + k241.*DENS*y (5)*H + k325.*DENS*y (5) *y (16) +
k326.*DENS*y (5) *y (16) - k331.*DENS*y(13)*y(43) + k381.*DENS*y(16)*y(5)
+ k466.*DENS*y (33) *y (6) - k469.*DENS*y (11)*y(31) + k524*y(5) +
k525*%y (5) + k526.%*y(5) + k527.*y(5) - k571*y(26) - k573.*y(26)
k575*%y (31) -k577.*y (31) -3*k611.*DENS*y (53) *eletr +k690.*DENS*y (60) *y (5)
+ k800.*DENS*y (5) *y (70) +k806.*DENS*y (5) *y (77) - k881.*DENS*y (72) *y (13)
- k971.*DENS*y (13)*y (77)
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B. Apéndice B - Resultados de abundancia fracionaria
maxima e densidade de coluna total das espécies moleculares
consideradas no modelo quimico.

B.1. Resultados GJ 436b

Tabela B.1.1. Resultados de abundancia fracionaria maxima, x,,s,ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1 X 107%; x(e”) =3 x
1077 ; Ay =1.0; Zg; P=1x10°; v; =v, =55kms™".

Espéci Espéci
moslsgl(jlgr maxima N [em™] moslggﬁlgr maxima N [em™]
OH+ 5.27x 1075  3.26x 108 OH- 1.07x 1072t 1.65x 1078
OH 1.09x 107 8.20x 10° NO,+ 1.06x 10721 2.18x 107°
CH+ 2.48x 1077  1.65x 10° CO, 8.54x 10722 2.19x 107°
CH 1.08x 1077 1.01x 10° H,CO  435x10722 1.73x107°
CO+ 469%x 1078 1.07x 10° C,H, 6.07x 10723 2.48x 10710
H,0+ 1.68x 1078  9.42x 10* C,H 3.08x 10722 7.60x 10711
H,+ 1.08x 1078 7.11x 10* NH, 1.04x 10723 7.29x 10711
NH 3.80x 1071°  2.94x 103 C,Hs+  215x1072% 9.05x 10712
NO+ 2.19%x 1071 7.03x 102 CNC+  1.91x1072* 3.73x 10712
CH,+ 1.39x 1071 8.13x 102 OCN 7.95x 10725 2.01x 10712
NH+ 6.61x 1071 2.39x 102 OCN+  351x1072° 535x 10713
CcO 2.80x 1071t 7.34x 10! CH, 2.79% 10725 2.22x 10712
H;+ 8.62x 10712 4.86x 10? CO,+ 5.71x 10726 1.04x 10713
CH, 8.42x 10712 7.01x 10! CH,+ 1.13x 10726 4,03x 1074
H,0 3.86x 10712  3.00x 10! N,0 1.51x 10727  3.44x 10715
H;0+ 1.32x 1072 6.56x 10° CeHg+  5.28x 10728 1.23x 10715
HCO+ 3.13x 10713 1.02x 10° C,H,+  3.02x 10728 7.37x 10716
CN+ 2.94x 1071 1.00x 10° N,0+ 2.45x 1072°  4.17x 1077
NO 277x 10712 9.94x 1071 NO, 1.13x 1073 9.32x 10718
CHj+ 465x 1071*  294x 1071  CgH,+  9.19x1073* 2.92x 1072!
C,H+ 3.35x 1071*  1.06x 1071 CN- 4.94x 1073*  2.61x 10721
NH,+ 8.43x 10715 3.90x 1072  C,H,+ 6.15x1073%¢ 2.11x 10723
HNO+  7.81x 107> 2.33x 1072 CeHg 9.20x 107*1  2.38x 10728
CN 1.16x 10715  4.58x 1073 C,H- 6.84x 10741 1.28x 10728
N,+ 401x 10716  1.13x 1073 C,H; 1.70x 10™**  5.34x 10~%°
HCN+ 1.59x 107 522x 10™* C,N 6.80x 107%2  1.33x 10~%°
N, 1.10x 10716 4.02x 10™*  CcHg+  1.48x107%? 2.62x 1073°
HCO 9.24x 10717 4,00 10~* C,H, 1.24x 1072 1.16x 1072°
CH,4 3.74x 10718  271x 1075  CzH,+ 7.80x107*® 1.76x 10730
C,H,+ 2.32x 10718  942x107®  CgHs+  9.36x 107*¢  1.64x 10733
HNC 1.99x 10718  8.00x 107 CsH, 523x 107%  1.01x 10733
N,H+ 4.79x 10720 1.96x 1077 CH- 5.05x 107%¢  8.68x 10734
HCN 321x1072° 952x 1078  C3Hz+  1.31x107* 3.05x 10734
HNO 1.71x 1072 6.61x 1078 C3Hj 1.62x 10747  2.84x 1073°
C,N+ 8.14x 1072t  1.74x 1078
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Tabela B.1.2. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4ximq, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 2 %
1071, A, =1.0; Zg; P=1x10%; v; =v, =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 5.27x 1075  3.26x 108 HNO 1.71x 1072 6.61x 1078
OH 1.09x 107¢  8.20x 10° C,H 7.66x 10721 4.35x 1078
CH+ 2.48x 1077 1.65x 10° C,N+ 6.93x 10721 151x 1078
CH 1.08x 1077  1.01x 10° NO,+ 9.26x 10722 1.92x 107°
CO+ 461x 1078 1.05x 10° H,CO 4.35x 10722 1.73x 107°
H,0+ 1.45x 1078  8.42x 10* C,H, 6.08x 10723  2.49x 10710
H,+ 1.08x 1078  7.11x 10* NH, 1.55x 10723 1.14x 10710
NH 3.80x 1071°  2.94x 103 CO,+ 1.25x 10723 2.44x 1011
NO+ 2.19x 1071 7.03x 102 C,Hz+  1.92x107%* 8.19x 10712
CH,+ 1.08x 1071°  6.77x 10? CNC+  1.84x107%* 3.62x 10712
NH+ 6.61x 10711 2.59x 102 OCN 7.98x 1072 2.02x 10712
coO 2.74x 10711 7.20x 10! OCN+  3.39x1072°> 517x 10713
Hs+ 8.48x 1072 4.80x 10% CH, 2.79%x 1072°  2.22x 10712
CH, 8.42x 1072 7.00x 10% CH,+ 1.13x 10726 4.03x 10~ 4
H,0 3.96x 10712 3.06x 10? N,O 1.52x 10727  3.45x 1071°
H,0+ 1.09x 10712 561x 10° CeHs+  5.29x 10728  1.23x 10715
HCO+ 3.05x 1073 1.00x 10° CN- 3.32x 10728 1.76x 10715
CN+ 2.94x 10713 1.00x 10° C,H,+  273x 10728 6.73x 10716
NO 2.78x 10713 1.00x 10° N,O0+ 2.45x 1072°  4.18x 107V
CH;+ 4.29x 107  2.71x 107! NO, 1.13x 10739 9.34x 10718
C,H+ 2.80x 107'*  9.10x 1072 C,H- 1.81x 10732  6.48x 1072°
HCO 1.39x 107*  7.86x 107>  CcH,+ 8.63x 1073* 2.78x 10~2*
NH,+ 8.01x 10715  3.75x 1072 CeHg 5.86x 10735  1.53x 10722
HNO+ 6.71x 10715 2.03x 1072 C,H, 1.02x 10735  3.26x 10723
CN 1.18x 10715  473x 1073  C,H,+ 6.15x1073¢ 2.11x 10723
OH- 7.13x 107 1.10x 1072 C,N 4.41x 10736 8.70x 107%*
N,+ 4.01x 1071 1.13x 1073  C¢Hg+  8.63x 10737  1.54x 10724
HCN+ 1.37x 1071 4.62x 1074 CH- 1.58x 10737 5.07x 1072°
N, 1.09x 10716 4.02x 10™*  CgHz+  6.00x 107%°  1.05x 10?7
CH,4 3.74x 1071®  2.71x 107° C3H, 3.19x 107%%  6.23x 10728
C,H,+ 2.06x 107 8.49x 107° C,H, 1.24x 1072  1.16x 1072°
HNC 1.99x 10718 8.00x 10™®  C3H,+  6.71x107%% 1.54x 10730
co, 1.66x 1071°  4.80x 1077  CzHz+  1.15x107*¢ 273x 10734
N, H+ 458x 10720 1.90x 1077 C3H; 1.43x 1077  2.54x 1073°
HCN 3.16x 1072°  9.43x 1078
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Tabela B.1.3. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(H; iniciar) = 1 X 107", x(Hy fing) = 1 X 1072; x(e™) = 3 X
1077, A, =1.0; Zg; P=1x10%; v; =55kms™!, v, =85kms".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 3.17x 107> 2.39x 108 OH- 9.46x 10722 1.44x 1078
OH 7.18x 1077  6.47x 10° CO, 2.34x 10722 7.83x 10710
CH+ 1.53x 1077 1.25x 10° NO,+  227x1072?2 6.28x 10710
CH 7.76x 1078 8.37x 10° H,CO 1.84x 10722 9.08x 10710
CO+ 1.66x 1078  4.83x 10* C,H, 258%x 10723 1.32x 10710
H,0+ 9.46x 10™°  6.44x 10* C,H 1.06x 10723  3.25x 1071
H,+ 6.70x 10™°  5.31x 10* NH, 6.03x 1072% 5,03x 10711
NH 253x 1071 2.36x 103 C,H;+  852x 10725 4.40x 10712
NO+ 8.20x 107t 3.45x 102 CNC+  3.78x 1072> 1.05x 10712
CH,+ 8.03x 107*  571x 102 OCN 221x 1072  7.41x 10713
NH+ 3.31x 10711 1.48x 107 CH, 1.82x 10725  1.67x 10712
co 9.31x 10712 3.27x 101 OCN+  550x 10726 1.14x 10713
CH, 5.75x 10712 5.46x 10! CO,+ 9.58x 10727  2.36x 10~ *
H,+ 4.88x 10712 3.34x 101 CH,+ 4.46x 10727 2.02x 10714
H,0 257x 10712 2.32x 10? N,O 3.94x 10728 1,19x 10715
H,0+ 6.80x 10713 4.10x 10° CeHs+  1.26x 10728 3.86x 10716
CN+ 1.17x 10713  522x107'  C,H,+  7.34x107%° 232x 1071
HCO+ 1.16x 10713 4.86x 107! N,O+  423x1073° 971x 10718
NO 1.14x 10713 532x 1071 NO, 6.71x 10731 6.37x 10718
CH3+ 259x 1071*  1.95x 107!  CcH,+  2.42x1073* 9.81x 10722
C,H+ 1.23x 107  5,00x 1072 CN- 2.15x 1073*  1.40x 10721
NH,+ 415x 107> 2.36x 1072  C,H,+ 229x1073¢ 1.00x 10723
HNO+  2.68x 107> 1.04x 1072 CeHg 2.22x 107%t  7.33x 107%°
CN 5.03x 10716 2.62x 1073 C,H- 2.17x 1071 4.80x 1072°
N,+ 1.38x 10716 527x 107™* C,H; 5.23x 10742 1.96x 1072°
HCN+  586x 10717 250x 10~* C,N 1.22x 10742 3.21x 1073°
N, 461x 10717 2.21x 10™* C,H, 7.34x 107%3  7.43x 10730
HCO 410x 10717 220X 10™*  CgHg+  2.94x 107*% 6.53x 10731
CH,4 238x 10718  203x 1075  CzH,+ 1.74x107* 518x 10731
C,H,+  9.14x 107 4.65x107®  CgHy+  1.32x107% 3.07x 10734
HNC 8.53x 1071°  4.29%x 10°° CH- 1.05x 10746 2.23x 10734
N,H+ 1.95x 1072 1.03x 1077 CsH, 8.93x 107%7  2.24x 10734
HCN 0.82x 10721 4.08x 1078  C3Hy+  2.83x 1077 8.73x 1073°
HNO 7.32x 10721 361x 1078 Cs3Hs 2.34x 107*®  5.86x 10736
C,N+ 1.85x 10721 534x 107°
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Tabela B.1.4. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 0.43; x(Hy iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 3 X
1077, Ay =1.0;Zg; P=1x10°; v; =v, =55kms™.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 7.38x 107> 4.56x 108 NO,+  2.08x 10721  4.28x107°
OH 1.53x 107¢  1.15x 107 OH- 1.50x 10721 2.31x 1078
CH+ 1.52x 1077 1.00x 10° CO, 1.01x 10721 259%x 107°
CH 6.51x 1078  6.10x 10° H,CO 3.66x 10722 1.46x 107°
CO+ 3.95x 1078  9.00x 10* C,H, 2.19x 10723 8.95x 10711
H,0+ 2.36x 1078 1.32x 10° NH, 1.42x 10723 1.00x 10710
H,+ 1.08x 1078 7.11x 10* C,H 1.11x 10723 2.75x 10711
NH 3.80x 1071°  2.94x 103 CoHz+  7.78x 10725 3.27x 10712
NO+ 3.06x 1071°  9.84x 102 CNC+  6.89x 1072°> 1.35x 10712
CH,+ 8.35x 1071t 4.89x 102 OCN 6.69x 1072°  1.69x 10712
NH+ 6.61x 1071 2.39x 102 OCN+  2.96x 10725 452x 10713
coO 2.36x 10711 6.20x 10! CH, 1.68x 10725  1.33x 10712
H;+ 8.63x 10712 4.86x 10? CO,+ 6.74x 10726 1.23x 10713
H,0 5.42x 10712 4.20x 10? CH,+ 6.80x 10727  2.42x 1074
CH, 5.06x 1072 4.21x 10? N,O 2.12x 10727  4.82x 10715
H;0+ 1.85x 10712 9.19x 10° CeHs+  1.15x 10728 2.67x 10716
NO 3.89x 10713 1.39x 10° CsH,+  6.55x 1072°  1.60x 10716
HCO+ 2.63x 10713 8.60x 107! N,O+  3.43x1072° 585x 107
CN+ 1.78x 1073 6.06x 107! NO, 221x 1073  1.83x 107V
CH;+ 2.80x 107 1.77x 107! CN- 4.16x 1073*  2.20x 10721
C,H+ 1.21x 107'*  3.83x 1072  CgH,+  1.99x 1073* 6.33x 10722
HNO+ 1.09x 107  3.26x 1072  C,H,+ 2.24x1073¢ 7.66x 10~2*
NH,+ 8.43x 101> 3.90x 1072 C,H- 247x 107*1  4.64x 107%°
CN 6.95x 10716 2.75x 1073 CeHg 2.00x 107%*  518x 107%°
N,+ 4,00 107 1.12x 1073 C,Hs 8.43x 107*?  2.63x 107%°
N, 1.10x 10716 4.00x 10 C,N 3.40x 1072 6.62x 1073°
HCN+ 9.59%x 1077  3.14x 107* C,H, 4.46x 107%3  4.20x 10730
HCO 7.79% 10717 337x107%  CgHg+  3.20x 107*% 569x 10731
CH, 225x 107*®  163x 107>  C3H,+ 1.69x 107 3.81x 103!
HNC 1.20x 10718 4.81x 107° CH- 2.56x 10746 4.40x 10734
C,H,+  8.37x107'° 3.40x 107° C3H, 1.54x 10746 2.98x 10734
N,H+ 479x 10720 1.96x 1077  CgHz+  1.22x107*® 2.13x 10734
HNO 2.39%x 10720 9.26x 1078  C3Hy+  2.84x 1077 6.61x 1073°
HCN 1.93x 10720  572x 1078 C3H, 5.02x 107%®  9.02x 1073¢
C,N+ 2.94x 10721 6.30x 107°
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Tabela B.1.5. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 0.54; x(Hy iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 3 X
107; Ay =10; Zp; P=1x10%; v; = v, =55kms™L.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 6.84x 1075  4.23x 108 NO,+ 1.79x 10721 3.67x 107°
OH 1.42x 107¢  1.06x 107 OH- 1.39x 10721 2.14x 1078
CH+ 1.77x 1077  1.17x 10° CO, 1.01x 10721 2.60x 107°
CH 7.60x 1078  7.12x 10° H,CO 3.97x 10722 1.58x 107°
CO+ 4.28x 1078 9.74x 10* C,H, 2.99%x 10723 1.22x 10710
H,0+ 2.18x 1078  1.22x 10° C,H 1.52x 10723 3. 75x 1071
H,+ 1.08x 1078  7.11x 10* NH, 1.32x 10723 9.34x 10711
NH 3.80x 1071 2.94x 103 C,Hz+  1.06x 1072*  4.46x 10712
NO+ 2.84x 10710 9.12x 102 CNC+  9.40x 1072 1.84x 10712
CH,+ 9.74x 107t 571x 102 OCN 7.25x 1072 1.83x 10712
NH+ 6.61x 1071 2.39x 102 OCN+  3.21x 10725 4.89x 10713
CcO 256x 10711 6.71x 10? CH, 1.96x 10725  1.56x 10712
H;+ 8.63x 10712 4.86x 10? CO,+ 6.76x 10726 1.23x 10713
CH, 591x 10712 4.92x 101 CH,+ 7.94x 10727 2.83x 10~
H,O 5.02x 1072 3.89x 101 N,O 1.96x 10727  4.47x 1071
H,0+ 1.71x 10712 8.52x 10° CeHs+  1.83x 10728 4.25x 10716
NO 3.60x 1073 1.29x 10° CsH,+  1.04x 10728 255x 10716
HCO+ 2.85x 10713 9.32x 107! N,O+  3.18x1072° 542x10°Y
CN+ 207x 1071 7.07x 107! NO, 1.90x 1073°  157x 107
CH;+ 3.27x 107  2.07x 107! CN- 450x 1073*  2.38x 10721
C,H+ 1.65x 107 522x 1072  C¢H,+ 3.18x1073* 1.01x 1072!
HNO+ 1.01x 107*  3.02x 1072  C,H,+  3.05x 10736 1.04x 10723
NH,+ 8.43x 10715 3.90x 1072 C,H- 3.37x 107**  6.33x 107%°
CN 8.11x 10716  3.21x 1073 CeHg 3.18x 107*1  8.25x 107%°
N,+ 4,00 107 1.13x 1073 C,H; 1.07x 107*'  3.34x 1072°
HCN+ 1.12x 1071¢  3.67x 107* C,N 431x 107%2  8.39x 10730
N, 1.10x 107'¢  4.02x 10~* C,H, 6.09x 10743  5,73x 10730
HCO 8.43x 10717 365X 10™*  CgHg+  5.10x 107*% 9.07x 10731
CHj, 263x 10718  190x 107>  CzH,+ 2.70x107*% 6.08x 10731
HNC 1.40x 1078  561x 107 CH- 3.24x 10746  556x 10734
C,H,+ 1.14x 1078 4.64x 107° C3H, 2.29x 107 4.43x 10734
N, H+ 479x 10720 1.96x 1077  CgHz+  227x107*¢ 3.97x 10734
HCN 2.26x 10720 6.68x 1078  CzHz+  4.52x 107%7 1.05x 10734
HNO 2.22x 10720 858x 1078 C3H; 7.37x 107%%  1.31x 1073°
C,N+ 401x 10721  8.59x 107°
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Tabela B.1.6. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 0.75; x(Hz iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 3 X
107; Ay =10;Z5; P=1x10%; v; = v, =55kms~L.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 6.03x 107>  3.72x 108 NO,+ 1.39x 10721 2.85x 107°
OH 1.25x 107 9.38x 10° OH- 1.22x 10721 1.89x 1078
CH+ 2.15x 1077 1.42x 10° CO, 9.63x 10722 2.47x 107°
CH 9.32x 1078  8.73x 10° H,CO  4.29x 10722 1.71x107°
CO+ 462x 1078 1.05x 10° C,H, 4.49%x 10723 1.84x 10710
H,O0+ 1.92x 1078  1.08x 10° C,H 2.28x 10723 5,63x 10711
H,+ 1.08x 1078  7.11x 10* NH, 1.18x 10723 8.29x 10711
NH 3.80x 1071°  2.94x 103 C,Hs+  1.59x 1072*  6.69x 10712
NO+ 2.50x 1071  8.03x 102 CNC+  141x1072* 2.75x 1072
CH,+ 1.19x 1071 6.99x 102 OCN 7.83x 10725 1.98x 10712
NH+ 6.61x 1071t 2.39x 102 OCN+  3.46x 1072° 527x 10713
cO 2.75x 1071t 7.23x 10! CH, 2.40x 10725 1.91x 10712
H;+ 8.62x 10712 4.86x 10? CO,+ 6.44x 10726 1.17x 10713
CH, 7.24x 10712 6.03x 10! CH,+ 9.74x 10727  3.47x 10714
H,O 4.42x 1072 3.43x 101 N,O 1.73x 10727 3.94x 10715
H;0+ 1.51x 10712 7.50% 10° CeHs+  3.36x 10728 7.83x 10716
NO 3.18x 10713 1.14x 10° C4Hp+  1.92x 10728 4.68x 10716
HCO+  3.08x 1072  1.00x 10° N,0+  2.80x107%° 4.78x 10717
CN+ 2.53x 10712 8.64x 1071 NO, 1.48x 10730 1.22x 10717
CH;+ 4.00x 1071* 253x 107!  CgH,+ 5.86x1073* 1.86x 10721
C,H+ 2.48x 1071*  7.83x 1072 CN- 4.86x 1073 257x 10721
HNO+  8.93x 1075 2.66x 102  C,H,+ 4.56x1073¢ 1.56x 10723
NH,+ 8.43x 107> 3.90x 1072 CeHg 5.86x 107*1  1.52x 10728
CN 0.94x 10716 3.94x 1073 C,H- 5.06x 1071  9.50x 1072°
N,+ 401x 107 1.13x 1073 C,Hs 1.42x 107*1  4.46x 1072°
HCN+ 1.37x 10716 4.49x 10~* C,N 5.72x 107%2  1.12x 107%°
N, 1.10x 1071¢  4.02x 10™*  CcHg+  9.40x 107*3  1.67x 10730
HCO 9.11x 1077 3.94x 10™* C,H, 9.15x 107*3  8.61x 10730
CH, 3.22x 107*®  2.33x 107>  CzH,+ 4.96x107* 1.11x1073°
HNC 1.72x 107 6.88x 107®  CgHs+  5.12x 107% 8.96x 10734
C,H,+  1.71x107'® 6.96x 107° CH- 4.28x 10746 7.36x 10734
N,H+ 4.79x 10720 1.96x 1077 C3H, 3.75x 1076 7.26x 10734
HCN 2.76x 10720 8.19x 1078  C3Hz+  831x107% 1.94x 10734
HNO 1.96x 10720 7.56x 1078 C3H; 1.19x 10™%7  2.09x 10735
C,N+ 6.02x 10721 1.29x 1078
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Tabela B.1.7. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.25; x(Hz iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 3 X
1077; Ay=1.0;Zg; P=1x10°; v;=v; =55kms~",

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 468x 107> 2.89x 108 OH- 9.49% 10722 1.46x 1078
OH 9.71x 1077  7.28x 10° NO,+  835x 10722 1.72x107°
CH+ 2.75x 1077 1.83x 10° Co, 750x 10722 1.93x 107°
CH 1.21x 1077 1.13x 10° H,CO  431x10722 1.71x107°
CO+ 4.65x 1078 1.06x 10° C,H, 7.55%x 10723 3.08x 10710
H,0+ 1.49x 1078  8.36x 10* C,H 3.83x 10723 9.46x 10711
H,+ 1.08x 1078  7.11x 10* NH, 9.34x 1072*%  6.52x 10711
NH 3.80x 1071°  2.94x 103 C,H;+  267x107%* 1.12x107'*
NO+ 1.94x 10710 6.24x 102 CNC+  237x1072* 4.62x 10712
CH,+ 1.54x 1071 9.05x 102 OCN 7.87x 1072 1.99x 10712
NH+ 6.61x 1071 2.39x 102 OCN+  347x107%5 530x 10713
co 2.76x 10711 7.26x 101 CH, 3.11x 1072  2.47x 10712
CH, 9.39x 1072 7.81x 10? CO,+ 5.02x 10726 9.15x 10~
H;+ 8.62x 10712  4.86x 10* CH,+ 1.26x 10726  4.50x 10~
H,0 3.43x 1072 2.66x 10? N,O 1.34x 10727  3.06x 107%°
H,0+ 1.17x 10712 5.83x 10° CeHs+  7.33x 10728 1.70x 10715
CN+ 3.26x 10713 1.12x 10° C,H,+  418x1072%% 1.02x 10715
HCO+  3.10x107'®  1.01x 10° N,O+ 2.17x 1072° 3.70x 107V
NO 2.46x 10713 8.82x 107! NO, 8.87x 10731  7.35x 10718
CH;+ 5.18x 107 3.28x 107!  CgH,+ 1.28x 10733 4.05x 102!
C,H+ 4.16x 107*  1.31x 1071 CN- 4.89x 1073 259x 10721
NH,+ 8.43x 1071 390x 1072  CyH,+ 7.62x1073¢ 261x 10723
HNO+  6.94x 1075  2.06x 1072 CgHg 1.28x 1074°  3.31x 10728
CN 1.29x 10715 510x 1073 C,H- 8.50x 107**  1.60x 10728
N,+ 401x 107  1.13x 1073 C,H; 1.88x 10741 5.95x 1072°
HCN+ 1.77x 1071  581x 10~* C,N 754x 107%?  1.48x 107%°
N, 1.10x 107 4.02x 10™*  CcHe+  2.05x 107%2  3.64x 10730
HCO 9.16x 1077  3.96x 10~* C,H, 1.54x 10742  1.45x 1072°
CH, 418x 107'®  3.02x 107>  CzH,+  1.08x 107*2 2.43x 10730
C,H,+ 2.87x 10718  117x 107>  CgHz+  1.45x107* 2.53x 10733
HNC 2.22x 107 8.92x 107° C;H, 6.48x 1074  1.26x 10733
N,H+ 4.79% 1072 1.96x 1077 CH- 5.58x 10746 9.58x 10734
HCN 3.58x 1072° 1.06x 1077  CyHz+  1.81x107% 4.22x 10734
HNO 1.52x 10720  5.86x 1078 C3H; 1.99%x 1077  3.47x 1073°
C,N+ 1.01x 10720 2.16x 1078
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Tabela B.1.8. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.50; x(Hz iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 3 X
1077; Ay=1.0;Zg; P=1x10°; v;=v; =55kms~",

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 4.22x 107> 2.60x 108 OH- 8.57x 10722 1.32x 1078
OH 8.76x 1077  6.57x 10° NO,+ 6.79x 10722 1.40x 107°
CH+ 295x 1077 1.97x 10° CO, 6.59%x 10722 1.69x 107°
CH 1.30x 1077 1.22x 10° H,CO 419%x 10722 1.67x 107°
CO+ 451x 1078 1.03x 10° C,H, 8.77x 10723  3,58x 10710
H,0+ 1.34x 1078  7.53x 10* C,H 4.45x 1072 1.10x 10710
H,+ 1.08x 1078  7.11x 10* NH, 8.53x 1072% 5.93x 10711
NH 3.80x 1071 2.94x 103 C,H;+  3.11x107%* 1.31x 1071
NO+ 1.75x 1071%  562x 102 CNC+  2.75x107%* 5.38x 10712
CH,+ 1.66x 1071°  9.75x 102 OCN 7.65x 10725  1.94x 10712
NH+ 6.61x 10711 2.39x 10? OCN+  3.37x 10725 514x 10713
coO 2.68x 10711 7.05x 10? CH, 3.35x 10725 2.66x 10712
CH, 1.01x 1071 8.42x 10! CO,+ 4.40x 10726 8.04x 10714
Hy+ 8.62x 10712 4.86x 10? CH,+ 1.36x 10726  4.85x 10~ 14
H,0 3.10x 1072 2.40x 10? N,O 1.21x 10727 2.76x 107%°
H,0+ 1.05x 10712 5.24x 10° CeHs+  9.17x 10728 213x 10715
CN+ 351x 107 1.20x 10° C4H,+  5.24x 10728 1.28x 10715
HCO+ 3.01x 107 9.83x 107! N,O+ 1.96x 1072° 3.34x 107V
NO 2.22x 1071 7.96x 107! NO, 7.23x 10731 599%x 10718
CH;+ 5.56x 10~ 353x 107!  CgH,+  1.60x 10733 506x 102!
C,H+ 4.83x 1071*  1.53x 1071 CN- 4.75x 1073%  252x 10721
NH,+ 8.42x 107> 390x 1072  C,H,+ 8.83x1073¢ 3.03x 10723
HNO+ 6.25x 10715  1.86x 1072 CeHg 1.60x 1074°  4.14x 10728
CN 1.39x 10715 549x 1073 C,H- 9.87x 107%*  1.85x 10728
N,+ 401x 107  1.13x 1073 C,H; 1.99x 10741 6.32x 1072°
HCN+ 1.91x 10716  6.26x 107* C,N 7.95x 10742 1.56x 1072°
N, 1.09x 10716 4.02x 10™*  CgHg+  2.56x 107%2  4.55x 10730
HCO 8.90x 1077  3.85x 10~* C,H, 1.78x 107*?  1.68x 1072°
CH, 450x 107*®  3.25x 107>  CgH,+  1.35x107*? 3.04x 1073°
C,H,+ 3.34x 1071  136x 107>  CgHz+  1.95x107* 3.41x 10733
HNC 2.40x 10718 961x 107° CsH, 7.42x 10746 1.45x 10733
N,H+ 4.79x 10720 1.96x 1077 CH- 5.85x 10746 1.00x 10733
HCN 3.86x 1072°  1.14x 1077  CyHz+  2.26x 107% 5.28x 10734
HNO 1.37x 10720  529x 1078 C3H; 2.25x 10747 3.91x 1073°
C,N+ 1.17x 10720 251x 1078
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Tabela B.1.9. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 2.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077, A, =1.0;Zgy; P=1x10%; v; =v; =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 351x 1075  2.17x 108 OH- 7.14x 10722 1.10x 1078
OH 7.31x 1077  5.48x 10° CO, 5.08x 10722 1.31x 107°
CH+ 3.25x 1077 2.18x 10° NO,+  4.72x 10722 9.70x 10710
CH 1.44x 1077  1.35x 10° H,CO 3.88x 10722 1.54x 107°
CO+ 4.18x 108  9.51x 10* C,H, 1.08x 10722 4.41x 10710
H,0+ 1.12x 1078 6.28x 10* C,H 5.48x 10723  1.35x 10710
H,+ 1.08x 1078 7.11x 10* NH, 7.27x 1072%  5,02x 10711
NH 3.80x 1071 2.94x 103 C,H;+  3.83x107%* 1.61x 107!
CH,+ 1.84x 1071  1.08x 103 CNC+  3.39x 1072  6.62x 10712
NO+ 1.46x 1071°  4.68x 102 OCN 7.08x 1072 1.79x 10712
NH+ 6.61x 1071 2.39x 102 CH, 3.72x 1072°  2.96x 10712
co 2.48x 10711 6.51x 101 OCN+  3.11x 10725 4.75x 10713
CH, 1.12x 1071 9.35x 10! CO,+ 3.40x 1072  6.20x 10~
Hs+ 8.62x 10712 4.86x 10? CH,+ 1.51x 10726 5.38x 10~
H,0 258x 10712 2.00x 10? CeHs+  1.25x 10727 2.92x 10715
H,0+ 8.79x 10713 4.37x 10° N,0 1.01x 10727  2.30x 1071
CN+ 3.89x 10713 1.33x 10° CsH,+  7.16x 10728 1.75x 10715
HCO+ 2.78x 10713 9.09x 107! N,O+ 1.64x 1072° 2.79x 107V
NO 1.85x 1073 6.64x 107! NO, 5.03x 10731 4.16x 10718
CH3+ 6.20x 1071* 3.92x 107!  CcH,+ 2.18x1073® 6.93x 1072¢
C,H+ 5.95x 1071*  1.88x 1071 CN- 4.40x 1073 2.33x 1072¢
NH,+ 8.42x 107> 390x 1072  C,H,+ 1.08x 10735 3.73x 10723
HNO+  521x 107> 1.55x 1072 CeHg 2.18x 1074  5.66x 10728
CN 1.54x 10715 6.10x 1073 C,H- 1.22x 10740 2.28x 10728
N,+ 4,01x 1071 1.13x 1073 C,H; 2.08x 1071 6.63x 1072°
HCN+ 2.12x 1071 6.95x 107* C,N 8.25x 107*2  1.63x 1072°
N, 1.09x 1071¢  4.02x 10™*  CcHg+  3.50x 107*2  6.23x 10730
HCO 8.24x 1077  357x 10™* C,H, 2.20x 107%2  2.07x 107%°
CH, 5.00x 107*®  361x 107>  C3H,+ 1.85x 1072 4.16x 1073°
C,H,+ 411x 1078  167x 107>  CgHz+  2.96x 107* 5.18x 10733
HNC 2.66x 107®  1.07x 1075 C3H, 8.65x 107%¢  1.70x 10733
N,H+ 4.79% 1072°  1.96x 1077 CH- 6.01x 10746 1.03x 10733
HCN 428x 10720  1.27x 1077  CyHz+  3.09x 10746  7.22x 10734
C,N+ 1.44x 10720 3.10x 1078 C3H; 2.56x 10747 4.43x 1073°
HNO 1.14x 10720 4.41x 1078
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Tabela B.1.10. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 2 X 1072, x(H; ping) = 2% 1073; x(e™) =3 %
1077, A, =1.0;Zgy; P=1x10%; v; =v; =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 1.06x 1075 6.52x 107 OH- 2.14x 10722 3.30x 107°
OH 2.19x 1077 1.64x 10° NO,+ 4.24x 10723 8.72x 1071
CH+ 4.97x 1078 3.30x 10° co, 3.49x 10723  8.95x 10711
CO+ 4.69x 1078 1.07x 105 H,CO  348x1072* 1.39x 107
CH 2.17x 1078 2.03x 10° C,H, 4.86x 1072°> 1.98x 10712
H,+ 2.23x 107° 1.46x 10* NH, 4.10x 10725 2.90x 10712
H,0+ 6.73x 10710 3.77x 103 C,H 2.48x 1072°  6.21x 10713
NH 7.60x 10711 5.88x 1072 CNC+  1.16x 10725 2.64x 10713
NO+ 4.38x 10711 1.40x 102 OCN+  7.01x 10726 1.07x 10713
co 2.79x 10711 7.33x 10! OCN 401x 10726 1.02x 10713
NH+ 1.32x 10711 4.79x 101 C,H;+  3.45x 10727 1.45x 10
CH,+ 5.55x 10712 3.26x 101 CO,+ 2.33x 10727 4.24x 10715
Hi+ 3.53x 10713 1.99x 10° CH, 4.46x 10728  3.55x 1071°
CH, 3.37x 10713 2.80x 10° N,O 6.05x 1072° 1.38x 10716
H,0 1.55x 10713 1.20x 10° CH,+ 1.81x 1072°  6.46x 10717
CN+ 5.90x 10~  2.02x 107! CeHg+  4.22x 10739  9.83x 10718
HCO+  580x 107  1.90x 107! N,0+ 9.80x 1073t  1.67x 10718
NO 5.55x 107  1.99x 107! C,H,+  4.83x1073! 1.18x 10718
H,0+ 1.06x 1071*  5.25x 1072 NO, 450%x 10732 3.73x 107%°
C,H+ 1.34x 10715  4.20x 1073 CN- 1.65x 1073*  8.11x 10722
CN 9.23x 1071 3,70 1073 CeH,+  1.47x 10736 4.67x 10724
CH;+ 8.95x 1071  4.50x 1073 C,H,+  1.97x1073° 6.75%x 10727
NH,+ 3.37x 1071  1.60x 1073 C,H- 5.55x 1073 1.05x 10730
HNO+  3.13x107'¢  931x107* C,N 5.00x 10™*3  1.13x 1073°
N,+ 1.05x 10716 3.20x 107* CeHg 1.47x 107*  3.82x 10731
N, 2.19%x 10717 8.04x 1075 C,H; 2.71x 107**  855x 10732
HCN+  6.38x 107  2.09x 1075 CeHg+ 236X 107%°  4.20x 10733
HCO 3.72x 107 1.61x 1075 C,H, 7.91x 10747 7.44x 10734
HNC 7.98x 10720 3.20x 1077 C3H,+  499%x 10747 1.12x 10734
CH, 3.00x 1072°  2.17x 1077 CH- 4.11x 1078 7.16x 1073¢
C,H,+  1.85x1072°  754x 1078 CsHz+  1.50x 10748 2.62x 1073¢
N,H+ 3.07x 1072t 1.35x 1078 C;H, 8.36x 107%°  1.62x 1073°
HCN 1.53x 10721 557x 107° C3Hs+  8.36x 107!  1.95x 10738
HNO 6.83x 10722 2.64x 107° CsH; 1.04x 10751 1.82x 10737
C,N+ 3.26x 10722 6.98x 10710
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Tabela B.1.11. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 5 X 107", x(H; fing) = 5% 107%; x(e™) =3 x
1077, A, =1.0;Zgy; P=1x10%; v; =v; =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 2.63x 107*  1.62x 10° H,CO  5.44x107%° 2.16x 1077
OH 547x 107®  4.10x 107 NO,+  2.64x1072° 543x 1078
CH+ 1.24x 107¢  8.23x 10° CO, 2.13x 10720  547x 1078
CH 5.41x 1077  5.07x 10° C,H, 759%x 10721 3.10x 1078
H,0+ 419%x 1077 2.35x 10° OH- 5.34x 10721 8.24x 1078
H,+ 5.36x 1078 3.53x 10° C,H 3.85x 10721 9.51x 107°
CO+ 4.70x 1078 1.07x 10° C,H;+  1.35x1072' 566x 107°
CH,+ 3.46x 107°  2.03x 10* NH, 2.78x 10722 1.87x 107°
NH 1.90x 10™°  1.47x 10* CH, 1.74x 10722 1.39x 107°
NO+ 1.09x 10™°  3.50x 103 CNC+  4.28x 1072 7.88x 101!
NH+ 3.30x 1071°  1.20x 103 OCN 1.88x 10723  4.75x 1071
Hs+ 2.14x 1071 1.21x 103 CH,+ 7.07x 10724 252x 10711
CH, 2.10x 1071°  1.75x 103 OCN+  1.77x1072* 2.70x 10712
H;0+  1.64x107'°  8.18x 10? CO,+ 1.42x 1072*%  2.60x 10712
H,0 9.66x 10711 7.49x 102 CsHy+  1.89x 10725  4.60x 10713
co 2.81x 1071t 7.41x 10* CeHg+  6.60x 10726 1.54x 10713
CH3+ 4.18x 10712 2,99x 10? N,O0 3.78x 10726  8.60x 10~ *
HCO+  2.13x107'?  6.88x 10° N,0+  6.12x 10728  1.04x 10715
CN+ 1.46x 1072 5.00% 10° NO, 2.81x 107%° 2.33x 10716
NO 1.39x 10712 4.97x 10° CeH,+ 5.75x 10731 1.82x 10718
C,H+ 8.37x 10713 2.64x 10° C,H,+  1.92x 10732  6.58x 10720
NH,+ 2.10x 10713 9.75x 107! CN- 2.14x 10733 1.16x 10720
HNO+  1.95x 107'% 5.80x 1071 CeHg 5.75x 10738 1.49%x 10725
HCN+  3.97x 10715 1.30x 1072 C,H, 1.93x 1073  1.82x 1072°
CN 233x 1071 870x 1073  CyH,+ 1.22x1073® 2.74x 1072°
HCO 2.31x 107> 1.00x 1072 CyH; 1.06x 10738  3.34x 1072°
N,+ 1.88x 10715  5.20x 1073 C,H- 8.55x 1073° 1.60x 1072°
N, 548x 1071 2.00x 1073 CgHg+  9.23x 1074°  1.64x 10727
CH, 4.68x 10716  3.40x 1073 C,N 1.42x 10749 2.58x 10728
C,H,+ 2.89x 10716 1.20x 1073  CgHz+  2.04x 107*2 4.76x 1073°
HNC 4.98x 10717 2.00x 10™*  CgHz+  5.85x 107*3 1.02x 10730
N,H+ 1.05x 1078 4.20x 107° C3H, 3.26x 1073  6.84x 10731
HCN 7.72x 1071  2.16x 107° C;H; 254x 10743 4.44x 10731
HNO 427x 1071  1.65x 107° CH- 6.31x 10™**  1.08x 10731
C,N+ 2.03x 107°  4.34x 1077
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Tabela B.1.12. Resultados de abundancia fracionaria maxima, x,,4.ima., € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077 ; A, = 1.0; 10Z4; P= 1x105; v = vy =55kms™L

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 5.26x 107*  3.25x 10° NO,+ 1.06x 107 2.18x 107°
OH 1.09x 107> 8.19x 107 CO, 8.54x 1071°  2.19x 107°
CO+ 469%x 107  1.07x 107 H,CO  4.34x1072° 1.73x 1077
CH+ 3.66x 107%  2.04x 107 OH- 1.04x 10720 1.62x 1077
CH 1.08x 107 1.02x 107 C,H, 6.06x 10721 2.48x 1078
H,0+ 1.68x 1077  9.41x 10° C,H 3.08x 1072t 7.60x 107°
NO+ 2.18x 1078 7.02x 10* CNC+  1.95x1072%  3.80x 107°
H,+ 1.07x 1078 7.08x 10* NH, 1.04x 10721 7.29x 107°
NH 3.80x 107°  2.94x 10* OCN 7.97x 10722 2.02x 107°
CcO 3.72x 107°  8.98x 103 OCN+  4.36x 10722 6.36x 10710
CH,+ 1.48x 10™°  8.57x 103 C,Hz+  219x 10722 9.20x 10710
NH+ 6.59x 1071  2.39x 103 CO,+ 6.02x 1072 1.10x 10710
CH, 8.41x 107t 7.00x 102 CH, 2.79%x 10724 2.22x 10711
H,0 3.86x 1071t 2.99x 102 N,0 1.51x 1072%  3.44x 10712
CN+ 3.50x 10711 1.13x 102 CeHg+ 528X 1072°  1.23x 10712
HCO+  3.14x 107!  1.02x 102 C4,Hp,+  3.07x1072°  7.47x 10713
NO 277x 1071t 9.93x 10! CH,+ 1.13x 1072 4,03x 10713
H;0+ 1.32x 1071 6.56x 101 N,0+  246x 10726 4.19x 10714
H; + 8.57x 10712 4.80x 10! NO, 1.13x 10727 9.33x 10715
C,H + 3.53x 10712 1.10x 10? CeH,+  9.19x 10731 2.92x 10718
HNO+ 7.80x 10713 2.32x 10° CN- 4.87x 10731 2.59x 10718
CH;+ 4.74x 1073 3.00x 10° C,H,+  7.59x 1073*%  2.45x 10721
CN 1.26x 10713 4.83x 1071 CeHg 9.19x 10738  2.38x 1072°
NH,+ 8.47x 107 391x 107! C,N 6.67x 10738 1.29x 10725
N,+ 4.05x 10~  1.14x 107! C,H; 1.64x 10738 5,07x 10726
HCN+ 1.68x 1071*  545x 1072 C,H- 6.76x 1073°  1.27x 10726
N, 1.10x 107 4.03x 1072 CqHe+  1.47x1073°  2.62x 107%
HCO 9.24x 107>  4.00x 1072  C3H,+ 8.10x107° 1.81x 10727
C,H,+ 2.38x 10716 9.64x 107* C,H, 1.23x 107%  1.16x 10727
HNC 1.99x 10716 7.99x 10™*  CgHz+  9.36x 1072  1.64x 1072%°
CH, 3.74x 10717 2.70x 10~* C3H, 4.97x 107*2  9.45x 10730
C,N+ 8.48x 1071®  1.81x 107> CH- 497x 107  8.56x 10731
N,H+ 481x 107  1.97x 107> C3;H; 1.64x 1073 2.76x 10731
HCN 3.24x 1071® 959x 107®  CzHz+  1.35x 107*3 3.12x 10731
HNO 1.71x 107*®  6.60x 107
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Tabela B.1.13. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %

1077 ; Ay =1.0; 100Zg; P =1x10°; vi=vf=55kms_1.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 5.10x 1073 3.21x 101 HCN 3.46x 107  1,03x 1073
CO+ 469x 107*  1.07x 10° HNO 1.70x 107 6.59x 107*
CH+ 1.52x 10~*  5.90x 108 H,CO  4.28x107'® 1.71x107°
OH 1.09x 107*  8.18x 108 CNC+  2.62x 10718  4.84x 107°
CH 1.08x 107> 1.01x 108 OCN+  1.26x 107  1.63x 107°
NO+ 2.16x 107  6.96x 10° OCN 8.42x 1071  2.09%x 107
H,O+ 1.64x 107 9.29x 10° C,H, 5.99x 107°  2.46x 107°
coO 1.30x 107 2.54x 10° C,H 3.05x 1071  7.55x 1077
NH 3.78x 1078  2.94x 10° NH, 1.03x 107 7.26x 1077
CH,+ 2.43x 1078 1.28x 10° CO,+ 9.22x 10720 1.68x 1077
H,+ 9.86x 107°  6.78x 10* OH- 8.28x 10720  1.38x 1077
CN+ 9.01x 107°  2.37x 10* C,Hs+  259x 10720  1.07x 1077
NH+ 6.40x 107°  2.35x 10* N,O 1.50x 10721 3.42x 107°
HCO+ 3.26x 107°  1.06x 10* CeHg+  5.24x 10722 1.22x 107°
NO 2.76x 107°  9.90x 103 C4Hp,+ 356X 10722 8.55x 10710
CH, 8.36x 1071  6.98x 103 CH, 2.76x 10723 2.21x 10710
C,H + 5.21x 1071  154x 103 N,0+  257x 1072 4.40x 10711
H,0 3.83x1071%  2.99x 103 NO, 1.13x 1072 9.32x 10712
H;0 + 1.31x 1071%  6.52x 102 CH,+ 1.10x 1072*  3.95x 1072
HNO +  7.63x 10711  229x 10? C¢H,+  9.15x 10728 291x 1071°
CN 3.14x 10711  8.70x 10! CN- 4.45x 10728 2.42x 10715
Hs+ 8.02x 10712 4.66x 10! C,H,+  217x1073%  579x 10717
CH;+ 5.62x 10712 3.55x 10! C,N 6.74x 1073 1.31x 10721
N,+ 5.06x 10712 1.34x 10? CeHg 9.16x 103>  2.38x 10722
HCN+ 252x 10712 7.71x 10° C,H; 1.58x 1073° 5,00x 10723
N, 1.12x 1072 4,08x 10° CeHe+  1.47x1073¢  2.61x 10724
HCO 9.18x 1072  3.98x 10° CzH,+ 1.10x1073¢  2.37x 10724
NH,+ 8.85x 10712  4.03x 10° C,H- 6.07x 10737  1.17x 1072*
C,H,+  3.06x107* 1.20x10°!  CgHz+ 9.33x1073® 1.63x 1072°
HNC 1.97x 107 7.95x 1072 C3H, 4.90x 10738 9.43x 10726
C,N+ 1.18x 107 2.41x 1072 C,H, 1.22x 10738 1.15x 10725
NO,+ 1.04x 107> 2.10x 1073 C3H; 2.15x 1073°  3.49x 10?7
Co, 8.55x 10716 2.20x 1073 CH- 4.23x 10740 7.48x 10728
N, H+ 5.18x 10716  210x 1073  CzHz+  1.71x107*° 3.87x 10728
CH,4 3.67x 1071 2,70x 1073
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Tabela B.1.14. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,4.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077 ; A, = 1.0; 1000Zn; P=1X 10°; v; = vy = 55 km s7L,

Espécie Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
CO+ 4.62x 1072  1.06x 10! HCN 5.44x 107'*  1.74x 107!
OH+ 4.08x 1072  2.85x 10! HNO 1.64x 1071*  6.47x 1072
CH+ 1.11x 1072 3.99x 10'® OCN+  7.78x10°*> 9.80x 1073
coO 1.10x 1073 1.89x 10° CH, 3.06x 10715  2.45x 1072
OH 1.00x 1072 8.03x 10° OCN 2.87x 10715 510x 1073
NO+ 1.91x 10™*  6.40x 108 CO,+ 4.22x 10716 7.58x 107*
CH 1.03x 10™*  9.94x 108 H,CO 3.71x 107  1.60x 1073
H,0+ 1.32x 1075  8.17x 107 C,H, 5.33x 10717 2.28x 107*
CN+ 5.68x 107  1.35x 107 C,H 2.96x 10717 7.34x 107>
CH,+ 8.71x 1077  4.63x 10° NH, 9.51x 107'®  6.99x 107>
HCO+ 4.35x 1077  1.34x 10° C,Hz+  6.24x107'®  243x 1075
NH 3.59x 1077 2.89x 10° N,O 1.38x 10718 3.22x 107°
NO 2.64x 1077  9.63x 10° C,H,+ 8.08x107'° 1.86x 107°
C,H + 1.79x 1077  5.10x 10° CeHs+  4.85x107%°  1.15x 107°
CN 9.26x 1078  1.72x 10° OH- 231x 10719  4.62x 10°°
NH+ 4.86x 1078  1.99x 10° N,O+ 3.64x 1072  6.36x 1078
CH, 7.80x 10™°  6.75x 10* NO, 1.12x 10721 9.28x 107°
N,+ 6.47x 107°  1.19x 10* CH, 2.52x 10722 2.10x 107°
HNO + 6.14x 107°  1.95x 10* CH,+ 1.03x 10723  3.74x 10711
H,+ 4.34x 107°  4.56x 10* CeH,+  8.78x1072° 281x 10712
H,0 357x10™°  2.89x 10* CN- 3.30x 10725  1.75x 10~ 12
H;0+ 1.26x 107°  6.26x 103 C,H,+  1.35x 10728  3.41x 10716
HCN+ 8.64x 10719  257x 103 C,N 3.56x 1072° 5.20x 10717
N, 1.95x 1071%  547x 10? CgHg 8.81x 10732  2.30x 10~ *°
CH;+ 1.13x 1071%  7.83x 10? C,H; 1.06x 10732 3.84x 1072°
HCO 8.58x 1071  3.82x 10? CiH,+ 276X 10733 6.05x 10721
C,N+ 3.86x 10711 7.53x 10! C¢He+  1.42x 10733  255x 10721
NH,+ 1.20x 10711 5.09x 10! CsHz+  9.04x 1073%  1.59x 10721
C,H,+ 8.86x 1072  3.26x 10! C3H, 3.75x 1073*  7.89x 10722
H,+ 4.16x 1072 3.20x 10? Cs;H; 5.48x 10735 8.84x 10723
HNC 1.80x 1072  7.51x 10° C,H- 2.89x 10735  6.29x 10723
NO,+ 8.92x 10713 1.90x 10° C,H, 1.06x 10736 1.06x 10723
co, 8.70x 1073 2.20x 10° CiHz+  4.02x 10737  9.02x 10725
N,H+ 2.27x 10713 7.02x 1071 CH- 1.28x 10737 2.65x 1072°
CNC+ 1.05x 10713 1.27x 107!
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Tabela B.1.15. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077, A, =1.0;Zgy; P=1x10*; v; =v, =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima Nlem™]  olecular maxima N [em™]
OH+ 5.28x 107> 3.26x 108 OH- 3.09x 10721 3.01x 1078
OH 1.21x 107¢  8.62x 10° CO, 1.42x 10721 3.22x 107°
CH+ 2.48x 1077 1.64x 10° NO,+ 1.06x 10721 2.18x 107°
CH 1.73x 1077 1.27x 10° H,CO 7.19%x 10722 2.43x 107°
CO+ 482x 1078 1.09x 10° C,H, 9.67x 10723  3.40x 10710
H,0+ 1.68x 1078  9.42x 10* NH, 1.34x 10723  8.38x 1071
H,+ 1.20x 1078  7.52x 10* C,H 4.34x 1072*  1.03x 10711
NH 4.30x 1071°  3.13x 103 CNC+  2.20x107%* 4.13x 10712
NO+ 2.19x 1071 7.03x 102 C,H;+  2.16x1072* 9.06x 10712
CH,+ 1.40x 1071°  8.13x 10? OCN 1.16x 1072*  2.67x 10712
coO 2.84x 10711 7.43x 10! CH, 3.60x 10725  2.53x 10712
NH+ 1.82x 10711 6.16x 10! OCN+  9.41x 10726 1.39x 10713
CH, 1.30x 107'*  8.79x 10! CO,+ 8.37x 10726  1.42x 10713
H; + 8.80x 10712 4.94x 10? CH,+ 1.31x 10726 4.46x 10~
H,0 4.75x 1072 3.32x 101 N,O 2.06x 10727  4.35x 10715
H;0+ 1.32x 10712 6.56x% 10° CeHs+  7.33x 10728 1.59x 10715
HCO+  3.29x 10713  1.05x 10° C4,H,+  3.08x 10728 7.48x 10716
NO 3.18x 107 1.09x 10° N,O+ 259% 1072°  4.22x 107V
CN+ 3.04x 10713 1.03x 10° NO, 1.70x 10739  1.15x 10717
CH3+ 8.76x 1071*  4.16x 1071 CN- 7.68x 10733  3.73x 10720
C,H+ 341x 107  1.07x 107!  CgH,+ 1.12x10733% 3.42x1072!
HNO+ 7.82x 10715  233x 1072  CyH,+ 7.01x1073¢ 231x 10723
NH,+ 2.00x 10715 9.00x 1073 CeHg 1.08x 1070 2.72x 10728
CN 1.18x 10715 4.60x 1073 C,H; 5.45x 10741 1.77x 10728
N,+ 2.36x 1071 7.29x 10~* C,N 1.98x 10741 3.76x 1072°
HCO 1.87x 1071  6.38x 10~* C,H- 1.11x 10~**  2.00x 1072°
HCN+ 1.60x 1071 522x 10~* C,H, 2.82x 107%?  1.78x 107%°
N, 1.18x 10716 4.22x 10™*  CgH,+  9.42x10™* 2.03x 1073°
CH, 4.25x 10718 292x 107>  CgHg+  1.70x 107*% 2.97x 10731
HNC 3.10x 107  1.08x 107> C;H, 1.60x 10745  3.45x 10733
C,H,+ 2.33x 10718  945x 107®  CgHz+  9.88x107* 1.72x 10733
HCN 4.44%x 10720 1.18x 1077 CH- 1.73x 107%6  2.65%x 10734
N, H+ 342x 10720  150x 1077  CgHz+  1.49x 107*¢ 3.37x 10734
HNO 2.16x 10720 7.72x 1078 C3H; 1.89x 10747  3.22x 1073°
C,N+ 8.26x 10721  1.76x 1078
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Tabela B.1.16. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,4.ima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077, A, =1.0;Zgy; P=1x10°; v; =v, =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 523x 107> 3.24x 108 NO,+ 1.06x 10721 2.18x 107°
OH 3.94x 1077  5.19x 10° OH- 5.35x 1072 1.18x 107°
CH+ 1.84x 1077  1.52x 10° C,H 3.69%x 10723 1.38x 10710
CO+ 3.63x 1078  8.82x 10* CO, 2.10x 10723 1.44x 10710
H,0+ 1.68x 1078  9.40x 10* H,CO 1.03x 10723 1.55x 10710
CH 8.31x 107°  2.47x 10° C,H, 2.49x 1072*  3,03x 10711
H,+ 3.78x 10™°  4.33x 10* C,Hz+  2.09x 1072* 8.87x 10712
NH+ 277x 1071 1.29%x 103 OCN+  1.52x 107%* 2.63x 10712
NO+ 2.18x 1071 7.01x 102 NH, 1.19x 1072 2.28x 10711
NH 1.10x 1071°  1.72x 103 CNC+  6.78x1072° 1.77x 10712
CH,+ 1.06x 1071°  7.30x 10? OCN 7.44x 10726  3.13x 10713
CcO 237x 10711 6.52x 101 CH, 3.45x 10726 7.49x 10713
Hs+ 7.19%x 10712 4.22x 101 CO,+ 3.74x 10727 1.09x 10~
H,0 + 1.32x 107'2  6.55% 10° CH,+ 3.07x 10727  1.68x 10~
H,0 6.38x 10713 1.27x 10? C,H,+ 246X 10728 6.28x 10716
CH, 5.96x 10713 1.42x 10? N,O 7.63x 1072°  4.19x 1071°
HCO+ 2.46x 10713 856x 1071 CgHs+  5.75x 1072 2.01x 1071°
CN+ 2.36x 10713 8.74x 107! N,O+ 7.87x 1073 2.05x 10717
NO 7.30x 107 4.29x 107! NO, 1.02x 10731 2.18x 10718
NH,+ 5.76x 107  2.83x 107!  CgH,+ 227x1073* 8.75x 10722
C,H+ 259x 107*  8.98x 1072 CN- 3.60x 1073 5.36x 10723
HNO+ 7.80x 10715  232x 1072  C,H,+ 1.95x1073¢ 9.24x 107%*
CH3+ 2.63x 10715 4.74x 1072 CeHg 2.53x 1071 8.04x 1072°
N,+ 1.37x 10715  3.80x 1073 C,H- 3.15x 10741 9.71x 1072°
CN 9.13x 1071 3.90x 1073  CgHg+  4.46x 107%2  9.20x 1073°
HCN+ 1.44x 1071 4.96x 10~* C,H; 2.85x 107%3  1.98x 10730
N, 5.56x 10717 258x 10™*  CgH,+  1.40x107* 4.68x 1073!
C,H,+ 2.13x 10718 8.90x 107° C,N 1.33x 107%3  4.54x 10731
HCO 1.12x 107'®  1.97x 1075 C,H, 6.19x 10™**  1.06x 10730
CH, 1.10x 107%®  1.34x 1075  CgHz+  5.22x107*¢ 9.71x 10734
N, H+ 154x 10719 576x 1077  CzHz+  4.13x107% 1.21x 10734
HNC 4.99x 1072°  7.60x 1077 CH- 353x 10747  1.07x 10734
C,N+ 6.79x 10721 153x 1078 C3H, 3.00x 1077  7.97x 1073°
HCN 3.31x 1072t 2.22x 1078 C;H; 431x 107%8  9.34x 10736
HNO 1.63x 10721 1.66x 1078
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Tabela B.1.17. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077, A, =0.1;Zy; P=1x10°; v; =v, =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 5.18x 107>  3.23x 108 NO,+ 1.06x 10721 2.17x 107°
OH 5.38x 1077  5.91x 10° OH- 4.72x 10722 8.87x 107°
CH+ 1.95x 1077 1.67x 10° co, 7.80x 10723 4.04x 10710
CO+ 2.99%x 1078 7.63x 10* C,H 3.67x 10723  1.34x 10710
H,0+ 1.67x 107  9.39x 10* H,CO 3.16x 10723 3.27x 10710
CH 1.26x 1078  3.52x 10° C,H, 3.26x 1072%  3.77x 10711
H,+ 440x 107°  4.63x 10* CoHz;+  212x1072%  9.01x 10712
NH+ 2.75x 1071 1.18x 103 NH, 2.12x 1072%  3.30x 10711
NO+ 2.17x1071%  6.99x 10? OCN+  1.30x 1072* 223x 10712
NH 1.47x 1071 1.93x 103 CNC+  9.89x 1072  2.46x 10712
CH,+ 1.26x 1071°  8.25x 10?2 OCN 1.20x 10725  4.75x 10713
CcO 2.10x 107*  596x 101 CH, 351x 1072  7.66x 10713
Hy+ 7.37x 1072 4.30x 10? CO,+ 1.05x 10726 2.67x 10~
H,0 + 1.32x 107'2  6.55x 10° CH,+ 3.63x 10727  2.05x 10~
CH, 9.56x 10713 2.12x 10? CsH,+  2.07x 10728 550x 10716
H,O 9.33x 10713 1.58x 101 N,O 1.36x 1072  6.08x 1071°
CN+ 2.68x 10713  9.85x 1071  CcHs+  6.97x1072° 2.39x 10716
HCO+ 2.32x 10713 8.20x 1071 N,O+ 2.99% 1072°  7.19x 107
NO 1.02x 1073  525x 107! NO, 1.51x 10731  3.14x 10718
NH,+ 493x 107  238x 107!  CgH,+ 263x1073* 1.00x 102!
C,H+ 2.50x 1071*  8.87x 1072 CN- 4.36x 103> 5.01x 10722
HNO+ 7.79%x 10715 2.32x 1072  CyH,+ 2.21x1073¢ 1.05x 10723
CH;+ 7.36x 1071 1.08x 1071 C,H- 459%x 1074t 1.32x 10728
N,+ 1.28x 10715 3.47x 1073 CeHy 3.05x 1071  9.38x 1072°
CN 7.23x 1071 3.41x 1073 C,H; 5.35x 10742 2.41x 107%°
HCN+ 1.62x 1071  547x10™*  CcHg+  3.89x 107*2  7.83x 10730
N, 456x 10717 2.30x 10~* C,N 2.43x 107%?  6.29% 10730
HCO 6.44x 10718  793x 107>  CzH,+  1.41x107* 4.80x 10731
C,H,+ 2.14x 107 8.98x 107° C,H, 1.04x 107%%  1.30x 1073°
CH, 1.55x 1071®  1.62x 1075  CgHz+  8.18x 107*¢ 1.47x 10733
N,H+ 1.36x 1071 5.06% 1077 C3H, 5.10x 107%¢  1.07x 10733
HNC 1.28x 10719 152x107° CH- 1.26x 107  3.49x 10734
HNO 7.42x 10721 383x107®  CzHz+  4.27x107% 1.26x 10734
C,N+ 6.74x 10721 153x 1078 C;H; 4.45x 10748 9.85x 10736
HCN 3.94x 1072t 2.48x 1078
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Tabela B.1.18. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077, A, =05;Zy; P=1x10%; v; =v; =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima Nlem™]  olecular maxima N [em™]
OH+ 525X 1075  3.25x 108 NO,+ 1.06x 10721 2.18x 107°
OH 8.71x 1077 7.35x 10° OH- 6.97x 10722 1.21x 1078
CH+ 2.44%x 1077 1.69x 10° CO, 3.90x 10722 1.23x 107°
CH 431x 1078 6.88x 10° H,CO 1.67x 10722 9.30x 10710
Co+ 4.22x 1078 9.86x 10* C,H 491x 1072 1.41x 10710
H,0+ 1.68x 1078 9.41x 10* C,H, 217x 10723 1.26x 10710
H,+ 8.21x 107°  6.19x 10* NH, 6.10x 1072* 553x 10711
NH 2.83x 1071  2.56x 103 C,H;+  2.15x107%* 9.05x 10712
NO+ 2.18x 10710 7.02x 102 CNC+  153x1072*% 3.23x 10712
NH+ 1.57x 1071%  6.05x 10? OCN+  8.21x 10725 1.30x 10712
CH,+ 1.36x 1071°  8.19x 10? OCN 3.97x 10725 1.19x 10712
co 2.61x 10711 6.98x 101 CH, 1.32x 1072 1.56x 10712
H;+ 8.20x 10712 4.68x 10? CO,+ 3.20x 10726  6.52x 10~
CH, 3.29x 1072 4.51x 10? CH,+ 7.76x 10727  3.17x 10~
H,O 2.42x 10712 2.40x 101 N,O 7.156x 10728 1.96x 10715
H, 0+ 1.32x 107'2  6.56x 10° CsHy+ 2.77x 10728 6.89x 10716
CN+ 2.85x 10713 993x 107!  CgHs+  257x1072® 6.94x 1071°
HCO+ 2.84x 10712 956x 107! N,O0+ 2.93x 1072°  556x 10717
NO 2.03x 10713 8.08x 1071 NO, 4.66x 10731 6.23x 10718
C,H+ 3.13x 107  1.02x 107!  CcH,+ 596x 1073* 2.03x 107%!
NH,+ 2.27x1071*  1.07x 1071 CN- 1.91x 1073* 1.33x 10721
CH;+ 1.84x 1071*  1.88x 107!  C,H,+  4.39x 10736 1.68x 10723
HNO+ 7.81x 10715 2.32x 1072 C,H- 8.84x 10741 1.95x 10728
CN 1.04x 10715 4.28x 1073 CeHg 6.37x 107%1  1.75x 10728
N,+ 7.40x 1071 1.99x 1073 C,H; 1.04x 10741 3.78x 1072°
HCN+ 1.60x 107  529x 10™* C,N 4.43x 107*2  9.60x 10730
N, 8.78x 10717  3.45x 10™*  CgHg+  3.18x107%? 591x 1073°
HCO 343x 1077  216x10™*  CgH,+  4.60x107*® 1.17x 10730
CH, 2.83x 1071 229x 1075 C,H, 3.43x 107%3  5.45x 10730
C,H,+ 2.28x 10718  9.34x107®  CgHz+  9.17x107*  1.60x 10733
HNC 7.88x 1071°  4.44x 10°° CsH, 487x 107*  9.70x 10734
N, H+ 7.83x 10720 3.02x 1077 CH- 3.96x 107%¢  8.24x 10734
HCN 1.54x 10720 588x 1078  CzHz+  9.19x 107%7 2.32x 10734
HNO 1.27x 10720  543x 1078 C3H, 1.08x 1077  2.04x 1073°
C,N+ 7.79x 10721 1.69x 10°8
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Tabela B.1.19. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077, A, =15;Zgy; P=1x10%; v; =v, =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 5.28x 107> 3.26x 108 OH- 152x 10721 2.05x 1078
OH 1.18x 107  8.51x 10° Co, 1.15x 10721 2.76x 107°
CH+ 2.48x 1077  1.64x 10° NO,+ 1.06x 10721 2.18x 107°
CH 1.49x 1077  1.18x 10° H,CO 6.19x 10722 2.20x 107°
CO+ 4.80x 1078  1.09x 10° C,H, 8.63x 10723  3.14x 10710
H,0+ 1.68x 1078  9.42x 10* NH, 1.25x 10723 8.06x 1071
H,+ 1.18x 1078  7.42x 10* C,H 1.24x 10723 2.90x 1071
NH 417x 1071  3.08x 103 C,H;+  2.16x1072* 9.06x 10712
NO+ 2.19x 10710 7.02x 10? CNC+  2.10x1072* 3.99x 10712
CH,+ 1.39x 1071%  8.12x 10? OCN 1.03x 1072%  2.44x 10712
NH+ 3.04x 107 1.06x 102 CH, 3.42x 1072°  2.46x 10712
co 2.84x 10711 7.42x 10! OCN+  159x 1072°> 2.39x 10713
CH, 1.16x 10711 8.25x 10! CO,+ 7.17x 10726 1.25x 10713
Hs+ 8.76x 10712 4.92x 101 CH,+ 1.27x 10726 4.36x 10~
H,O 451x 10712 3.24x 10? N,O 1.91x 10727  4.11x 107 %
H,0+ 1.32x 10712 6.56x% 10° CeHs+  6.76x 10728 1.49x 10715
HCO+ 3.24x 10713 1.04x 10° CsH,+  3.07x 10728 7.46x 10716
NO 3.07x 107 1.06x 10° N,O+ 2.47x 1072°  4.07x 107V
CN+ 3.00x 10713 1.02x 10° NO, 1.52x 10739 1.08x 10717
CH5+ 6.98x 1071* 3.66x 1071  C¢H,+  1.06x 10733 3.29x 10°2%
C,H+ 3.40x 107  1.07x 1071 CN- 8.13x 1073* 3.92x 10721
HNO+ 7.82x 1071  233x 1072  C,H,+ 6.81x1073¢ 226x 10723
NH,+ 3.58x 1071  1.63x 1072 CeHg 1.04x 107%  2.64x 10728
CN 1.18x 10715  4.64x 1073 C,H- 2.99%x 107%*  5.30x 107%°
N,+ 2.77x 10716 8.28x 1074 C,H; 2.25x 107*1  6.61x 1072°
HCN+ 1.59x 10716  521x 107* C,N 8.95x 107*?  1.66x 1072°
HCO 1.39x 1071 523x 107* C,H, 2.25%x 107%2  1.57x 107%°
N, 1.16x 1071¢  4.18x 10™*  C3H,+  9.06x 107*3 1.97x 10730
CHj, 411x 10718  2.86x 107>  CgHeg+  5.47x107*3  9.58x 10731
HNC 274x 1071 989x 107®  CgHy+  9.64x 107  1.68x 10733
C,H,+ 2.32x 10718 9.44x 107° C3H, 6.04x 107¢ 1.15x 10733
HCN 4.09x 10720 1.12x 1077 CH- 3.17x 107%  4.98x 10734
N,H+ 3.75x 1072  1.61x 1077  CgHs+  1.45x 107*% 3.30x 10734
HNO 1.92x 10720 7.14x 1078 C;H; 1.83x 10747  3.14x 1073°
C,N+ 8.23x 10721 1.76x 1078
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Tabela B.1.20. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.imq. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) =3 %
1077, A, =2.0;Zy; P=1x10%; v; =v, =55kms™".

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 5.28x 107> 3.26x 108 OH- 1.98x 10721 2.38x 1078
OH 1.21x 107¢  8.61x 10° CO, 1.32x 10721 3.04x 107°
CH+ 2.48x 1077  1.64x 10° NO,+ 1.06x 10721 2.18x 107°
CH 1.68x 1077  1.25% 10° H,CO 7.05x 10722 2.40x 107°
CO+ 4.82x 1078  1.09x 10° C,H, 9.68x 10723  3.40x 10710
H,0+ 1.68x 1078  9.42x 10* NH, 1.33x 10723 8.35x 1071
H,+ 1.21x 1078  7.52x 10* C,H 4.25x 107%*  9.83x 10712
NH 4.30x 1071°  3.13x 103 CNC+  219x1072* 4.10x 1072
NO+ 2.19x 1071 7.03x 107 C,H;+  2.16x1072* 9.06x 10712
CH,+ 1.40x 1071°  8.12x 10? OCN 1.14x 1072  2.63x 10712
co 2.84x 10711 7.44x 101 CH, 3.63x 1072 2.54x 10712
NH+ 1.82x 10711 6.16x 10! OCN+  9.42x 10726 1.39x 10713
CH, 1.29x 1071 8.74x 10* CO,+ 7.92x 10726 1.36x 10713
Hs+ 8.81x 10712 4.94x 10? CH,+ 1.32x 10726 4.47x 10~
H,O 4.74x 10712 3.32x 101 N,O 2.06x 10727  4.35x 10715
H;O+ 1.32x 10712 6.56x% 10° CeHs+  7.33x 10728 1.59x 10715
HCO+  3.28x 1073  1.05x 10° C4H,+  3.08x 10728 7.48x 10716
NO 3.17x 1073 1.09x 10° N,O0+ 2.54x 1072°  4.15x 10717
CN+ 3.03x 10713 1.02x 10° NO, 1.68x 10730  1.14x 10717
CH;+ 8.30x 10~  4.03x 107! CN- 1.13x 10733 5.32x 10721
C,H+ 341x 107  1.07x 107!  CgH,+ 1.11x10733% 3.42x1072!
HNO+ 7.82x 10715  2.00x 1072  CyH,+  7.02x1073¢ 231x 10723
NH,+ 2.00x 10715 9.00x 1073 CeHg 1.08x 1070 2.72x 10728
CN 1.18x 10715 4.70x 1073 C,H; 2.69%x 107%t  7.65x 107%°
N,+ 2.36x 1071 7.29x 10~* C,N 1.08x 10741 1.94x 1072°
HCO 1.67x 1071  592x 10~* C,H- 1.05x 104 1.86x 1072°
HCN+ 1.59x 10716 522x 10~* C,H, 277x 107%?  1.76x 107%°
N, 1.18x 1071¢  4.22x 10™*  C3H,+  9.46x 107*3 2.04x 10730
CH, 424x 10718 292x 107>  CgHg+  1.88x107*% 3.29x 10731
HNC 3.06x 107  1.07x 107>  CgHz+  9.81x107% 1.71x 10733
C,H,+ 2.33x 10718 9.45x 107° C3H, 6.89x 107¢  1.30x 10733
HCN 443x 10720 1.18x 1077  CgHz+  1.49x107*¢ 3.38x 10734
N, H+ 3.42x 10720 1.50x 1077 CH- 1.42x 1076 2.15x 10734
HNO 2.02x 10720 7.38x 1078 C3H; 1.89x 10747  3.23x 1073°
C,N+ 8.26x 1072t  1.76x 1078
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Tabela B.1.21. Resultados de abundancia fracionaria maxima, x,,4xima. € densidade de coluna, N, sem
levar em consideragdo a derivada do perfil de velocidade e densidade numérica do H | na equacdo de
continuidade. Pardmetros de entrada: /0 = 1.0; x(Hy micia1) = 1 X 1071, x(Hz pingy) = 1 X 107%;

x(e”)=3%x10"7; 4, =1.0; 2o P =1x10%; vizvf=55kms_1.

Espéci Espéci _
moslscel(jlgr maxima N [em™] moslgsﬁlgr maxima N [em™]
OH+ 8.78x 1077  2.41x 107 C,N+ 7.31x 1072°  7.96x 10712
OH 2.05x 1078  7.99x 10° H,CO 5.83x 1072  1.18x 10711
CH+ 3.96x 107°  1.41x 10° CO, 1.11x 10725  1.57x 10712
CH 293x 1079  1.15x 10° C,H, 8.34x 10726 1.82x 10712
H,0+ 2.83x 1071  563x 103 NO,+ 8.00x 10726  8.05x 10713
H,+ 1.87x 1071  5.46x 103 NH, 6.59% 10726  2.06x 10712
CO+ 3.29x 107t 3.60x 102 C,H 6.11x 10726  4.08x 10713
NH 7.43x 1072 3.12x 102 CoHz+  1.02x 10726  1.24x 10713
CH,+ 2.32x 1072 518x 10! CH, 6.21x 10727  1.86x 10713
NH+ 9.50x 10713 9.32x 10° CNC+  244x 10728 3.04x 10715
NO+ 2.73x 1071 457x 10° OCN 1.42x 10728 2.05x 107%°
CH, 1.96x 10713 5.98x 10° OCN+  2.44x107%° 1.35x 10716
Hs+ 1.46x 10713 2.93x 10° CH,+ 1.77x 1072° 2.80x 1071¢
H,0 8.09x 107  2.57x 10° CO,+ 6.88x 10731  6.79x 10718
CcO 4.99x 10~* 5,65%x 1071 N,O 1.66x 10731 2.34x 10718
H,O+  222x 107 3.26x 107! CeHs+  5.43x 10732 591x 1071
CH;+ 6.92x 107 1.45x 1072 CsH,+  7.21x 10732 6.30x 1071°
HCO+  6.41x 107 841x 1073 NO, 5.61x 10733  1.74x 1071°
CN+ 4.30x 1071 831x 1073 N,O+ 1.27x 10733 7.66x 10721
NO 4.08x 10716  8.93x 1073 CeH,+  357x 10737  3.78x 10724
NH,+ 1.27x 1071  1.68x 1073 CN- 5.02x 10737  1.33x 10723
C,H+ 3.81x 107Y 561x 107* C,H,+  7.90x 1073  1.20x 10725
HNO+  7.88x107'® 1.03x 107* C,H- 2.09%x 107%3  7.26x 10731
CN 3.12x 107 7.36x 107> CeHg 591x 10™**  4.06x 10731
N,+ 4.20x 107*°  7.14x 107° C,H; 9.18x 107%>  1.22x 10731
HCN+  246x 107'° 3.70x 107 C,H, 8.87x 107%> 2.11x 10731
N, 1.94x 1071°  4.32x 107 CeHg+  1.22x107%5  4.18x 10733
HCO 1.36x 10719  3.08x 1076 C,N 297x 107%  4.64x 10733
CH, 7.24x 10720 2.17x 107° C3Hy+  7.49x107%7  7.74x 10734
C,H,+  6.95x 10721  954x 1078 CH- 3.73x 1070 2.10x 10737
HNC 2.90x 10721 6.23x 1078 C3Hz+  3.38x107°0  2.67x 10737
N, H+ 1.74x 10722 2.92x 107° CsHz+  2.64x 10750 1.49%x 10737
OH- 7.29x 10723 1.89x 107° C3H, 1.96x 10759  1.67x 10737
HCN 4.06x 10723 8.86x 10710 C3H; 3.89%x 10752 6.53x 1073°
HNO 271x 10723 6.12x 10710
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B.2. Resultados HD 209458b

Tabela B.2.1. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=1.0;ZO; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [cm™]
OH+ 4.32x 107° 3.48x 108 C,H;+ 8.39x1072% 6.41x10°%°
H,0+ 9.40x 107° 2.48x 10° CNC+  1.97x1072° 1.42x 1071
CH+ 3.80x 10710 3.62x 10* HNC 1.94x 1072°  1.15x 10716
OH 5.98x 10711 4.63x 103 HNO 4,00 1073 1.30x 1071¢
NO+ 5.05x 10711 3.65x 10?2 OCN+  7.65x 1073' 6.94x 10718
H,+ 3.27x 10711 4.38x 103 NH, 2.156x 10732 6.35x 107%°
H,0+ 9.14x 10712 7.07x 10! C,H 2.84x 10733  6.87x 10714
Hs+ 4,97x 10712 4.51x 10* CH, 1.16x 1073*  8.66x 10722
CH 1.09x 10712 6.19x 10° H,CO 4.70x 1073>  3.42x 10722
NH+ 1.55x 10713 9.06x 10° OCN 3.79x 1073  3.48x 10721
NH 3.71x 10~ 1.97x 10° CO, 267x1073>  191x 10721
CH,+ 1.51x 107  8.95x 107! C,H, 9.01x 1073¢  3.62x 10722
CO+ 1.47x 107*  2.41x 1071 CH,+ 6.73x 10737  6.87x 10724
NH,+ 1.01x 107*  9.22x 1072 CO,+ 5.69%x 10737  5.12x 10724
HNO+  3.87x 107>  2.40x 1072 CsH,+  7.59x 10738  7.07x 1072°
CN+ 1.61x 10715  1.35x 1072 N,O+ 1.18x 10738  1.09x 10725
N,+ 4.08x 10716  2.43x 1073 N,O 4.84x 10741 1.58x 10727
CcO 1.07x 107  594x 1073 NO, 1.69x 107*1  4.99x 10728
H,0 537x 10718  2.42x 107* CeHs+  2.65x 10742 1.81x 1072°
HCN+ 1.20x 1078  9.39x 107° CN- 1.57x 107*3  1.59x 1072°
HCO+ 9.34x 107'°  7.90x 1075 CoH,+  1.92x107%%  1.83x 10733
CH, 6.44x 107*°  3.70x 107° CeH,+ 4.93x 10747 3.52x 10734
N,H+ 2.22x1071°  1.60x 107° C,H; 5.34x 1075%  5.26x 1073°
C,H+ 1.01x 107*°  9.48x 1077 C,H- 2.10x 1075°  4.70x 10737
CH;+ 3.36x 1072°  150x 107° C,N 2.30x 10751 2.22x 10737
CN 3.89x 1072t 471x 1077 C3H, 6.99x 107°%  555x 10740
NO 3.46x 10721 2.63x 1077 C¢He+  2.12x107%3  1.23x 10737
C,H,+ 1.36x 10722 1.12x 107° CeHg 2.10x 1073 1.23x 1073
NO,+ 6.18x 10723 2.53x 10710 CsHz+  5.59%x 10757 3.79x 10~*
N, 1.76x 10723 1.03x 107° C3H,+  3.36x107°8  3.41x 107%°
OH- 1.90x 10725  1.17x 10~11 CH- 7.53x 1075°  8.42x 10~%7
CH, 2.03x 10726 1.52x 10713 C,H, 1.83x 1075°  8.93x 10~%7
C,N+ 1.23x 10726 6.87x 10714 CzHz;+  1.11x107°° 9.60x 10748
HCN 1.20x 10726 1.13x 10712 C3H; 257x 107  1.47x 10750
HCO 952x 10727  511x 1074
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Tabela B.2.2. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 0.54; x(Hy iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 1 %
1073, Ay =10;Z5; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 5.60x 1076 4.50% 108 C,H;+ 4.11x1072% 3.14x 107 %
H,O0+ 1.22x 1078 3.21x 10° HNC 1.21x 10728 3.15x 10717
CH+ 2.66x 10710 2.53x 10* CNC+  9.67x1073° 6.96x 10717
OH 7.74x 10711 6.00x 103 HNO 5.18x 1073 1.68x 1071°
NO+ 6.54x 10711 4.73x 10? OCN+  6.94x 1073!  6.29%x 10718
H,+ 3.27x 10711 4.38% 103 NH, 2.76x 10732 8.16x 107°
H,0+ 1.18x 10711 9.16x 10! H,CO  9.56x1073% 3.97x 10721
Hy+ 4.97x 10712 4.51x 10* C,H 1.39x 10733 9.84x 10720
CH 7.60x 10713 4.32x 10° CO, 4.82x 1073* 2.05x 10721
NH+ 1.55x 10713 9.06x 10° CH, 8.08x 1073%  6.15% 10722
NH 3.71x 1074 1.97x 10° OCN 3.44x 103>  3.16x 10721
CO+ 1.33x 107'*  2.18x 107! C,H, 5.24x 1073¢  1.77x 10722
CH,+ 1.06x 107'*  6.26x 107! CO,+ 1.30x 1073¢  6.97x 10724
NH,+ 1.01x 107*  9.22x 1072 CH,+ 4.62x 10737  4.71x 10724
HNO+  501x 107>  3.10x 1072 CsHp+  271x 10738 249x 1072°
CN+ 1.13x 10715 9.43x 1073 N,O+ 1.53x 10738 1.42x 10725
N,+ 4,08x 1071 2.43x 1073 N,0 6.26x 107%1  2.04x 10727
CO 9.70x 10717  5.39x 1073 NO, 2.84x 1071  8.36x 10728
H,0 6.96x 10718  3.14x 107* CeHs+  8.83x 107  6.12x 10730
HCO+ 8.47x 107  7.16x 1075 CN- 2.43x 1073 1.45x 1072°
HCN+ 8.39x 107  6.58x 107 CoHy,#+  1.34x107% 1.13x10733
CH, 453x 1071  257x107° CeH,+  1.65x107%7 1.18x 10734
N,H+ 2.22x 107  1.60x 107° C,H; 7.16x 107*%  6.51x 10737
C,H+ 4.93x 1072°  4.64x 1077 C,H- 1.70x 107*®  6.28x 10737
CH;+ 2.35x 10720 1.05x 107° C,N 2.23x 107%°  4.19x 10738
NO 4.49%x 1072t 3.40x 1077 C3;H, 1.25x 10752 3.03x 10740
CN 2.72x 10721 3.30x 1077 CeHg+  7.12x107%%  4.09x 10740
NO,+ 1.04x 10722 4.25x 10710 CgHg 7.03x 1075%  4.08x 10740
N, 1.76x 10723 1.03x 107° CH- 6.32x 10756  1.68x 107%*
C,H,+ 6.67x 10723  551x 1071° CsHz+  1.29x 10737  8.73x 107%°
OH- 247x 1072°  1.51x 10711 CzH,+  7.11x107%%  502x 1074
CH, 1.40x 10726 1.06x 10713 C,H, 8.91x 107%°  4.23x 1074
HCO 8.63x 10727  4.29x 1071 CsHz+  2.15x107%°  1.35x 1074
HCN 8.41x 10727  7.89x 10713 Cs;H, 6.75x 107%* 2.23x 10751
C,N+ 6.01x 10727  3.37x 10~
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Tabela B.2.3. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 0.68; x(H, iniciqr) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 1 X
1073, Ay =10;Z5; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 5.18x 107° 4.17x 108 C,H 403x 10727  1.56x 10713
H,O0+ 1.13x 1078 2.98x 10° C,Hs+  5.37x 10728  4.10x 10715
CH+ 3.04x 10710 2.89x 10* NH, 2.06x 1072°  3.59x 10717
OH 7.16x 10711 5.55x 103 HNC 1.57x 10729  9.16x 10717
NO+ 6.06x 10711 4.38x 10?2 CNC+  1.26x1072° 9.10x 10717
H,+ 3.27x 10711 2.39x 102 HNO 4.79%x 1073%  1.56x 10717
H,0+ 1.10x 10711 8.48x 10! OCN+ 7.33x1073Y  6.65%x 10718
H,+ 4.97x 10712 4.51x 10* C,H, 9.09x 1073*% 1.32x 1072°
CH 8.69x 10713 4.95x 10° CH, 9.25x 10735  6.79% 10722
NH+ 1.55x 10713 9.06x 10° H,CO  7.50x1073% 242x 10722
NH 3.71x 10~ 1.97x 10° OCN 358x 1073>  3.22x 10721
CO+ 1.41x 107 2.31x 1071 Co, 3.36x 1073 2.19x 10721
CH,+ 1.21x 107'*  7.16x 107! CO,+ 6.52x 10737 5.87x 10724
NH,+ 1.01x 107**  9.22x 1072 CH,+ 5.29%x 10737  550x 10724
HNO+ 4.64x 10715 2.87x 1072 CN- 1.19x 10737  1.23x 10725
CN+ 1.29x 107> 1.08x 1072 C,H,+ 3.89x1073% 3.62x1072°
N,+ 4.08x 1071 2.43x 1073 N,O+ 1.42x 10738 1.31x 10725
co 1.02x 1071  568x 1073 N,O 5.80x 107%*  1.89x 10727
H,0 6.44x 10718  291x 107* NO, 243x 1071 7.18x 10728
HCN+ 9.59%x 1071°  7.52x 107° CoHg+  4.80x 1073 9.43x 10728
HCO+ 8.96x 107*°  7.57x 1075 C,H; 221x 107*  4.73x 10732
CH, 5.18x 1071°  2.96x 107 CyH- 1.66x 107** 3.77x 10731
N,H+ 2.22x 10719  1.60x 107° C,N 4.11x 10746 1.72x 10733
C,H+ 6.44x 10720  6.07x 1077 Co,H,+  8.15x107%7 7.71x 10734
CH;+ 2.69%x 10720 1.20x 107° CeH,+  1.97x107%%  3.18x 10732
NO 4.15x 10721 3.15x 1077 C3H, 3.20x 10751 9.33x 1073¢
CN 3.11x 1072t 3.67x 1077 CH- 1.72x 10752 2.27x 107%0
NO,+ 8.89%x 10723  3.64x 10710 CeHg 8.95x 1073 1.11x 10737
C,H,+ 8.72x 10723 7.19x 10710 CeHg+  856x 10753  1.10x 10737
N, 1.77x 10723 1.03x 107° CsHz+  6.72x107°8  1.52x 10742
OH- 2.28x 10725  1.40x 107! C3H,+ 116X 107°8  9.31x 10746
CH,4 1.60x 10726 1.21x 10713 C,H, 1.16x 107>  5.69x 10~*7
HCN 9.60x 10727  9.00x 10713 CzHz+  3.22x107%%  250x 10748
HCO 9.13x 10727  4.83x 10714 C3H; 5.69x 107%*  3.47x 10751
C,N+ 7.84x 10727  4.40x 10714
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Tabela B.2.4. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 0.75; x(Hz iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 1 %
1073, Ay =10;Z5; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 4.96x 107° 3.99x 108 C,N+ 8.97x 10727 5.03x 1074
H,0+ 1.08x 1078 2.85% 10° CoHz;+  6.14x 10728  4.69x 107 %°
CH+ 3.25x 10710 3.09x 10* NH, 4.29x 107%°  6.28x 1077
OH 6.86x 10711 5.32x 103 HNC 1.66x 10729  9.85x 10717
NO+ 5.80x 10711 4.20x 102 CNC+  1.27x1072° 9.45x 1077
H,+ 3.27x 10711 4.38x 103 HNO 459%x 10730 1.49x 1071°
H,0+ 1.05x 10711 8.12x 10! OCN+ 755x 10731 6.84x 10718
Hi+ 4.97x 10712 4.51x 10* C,H, 6.03x 10733 3.17x 10720
CH 9.31x 10713 5.30x 10° H,CO 1.56x 1073*  5.05x 10722
NH+ 1.55x 10713 9.06x 10° CH, 1.00x 1073*  7.35x 10722
NH 3.71x 10~ 1.97x 10° co, 5.16x 1073  2.23x 10721
CO+ 1.44x 1071*  2.36x 107! OCN 3.59x 1073%  3.34x 10721
CH,+ 1.29x 107*  7.65x 1071 CO,+ 6.60x 10737 576x 10724
NH,+ 1.01x 107*  9.22x 1072 CH,+ 5.84x 10737 5.88x 10724
HNO+ 4.45%x 10715 2.75x 1072 CN- 297x 10737  3.16x 1072°
CN+ 1.38x 10715 1.15x 1072 CsHy+  475x 10738 4.43x 1072°
N,+ 4,08x 1071 2.43x 1073 N,O+ 1.36x 10738  1.26x 10725
co 1.06x 1071  588x 1073 N,0 5.56x 10741 1.81x 10727
H,0 6.17x 10718  278x 107 NO, 2.23x 107*1  6.59%x 10728
HCN+ 1.02x 10718 8.03x 107° CeHs+  1.45x 10742 254x 1072°
HCO+ 9.18x 107'°  7.76x 1075 C,H- 3.26x 10743 1.17x 10730
CH, 552x 107*°  3.16x 107° C,H; 2.39%x 1073 3.16x 10731
N,H+ 2.22x 1071°  1.60x 107° C,N 443x 107%  6.44x 10733
C,H+ 7.36x 10720 6.94x 1077 CoH,+  891x10™%7 8.48x 10734
CH;+ 2.87x 10720  1.28x 107° C3H, 3.25x 10747 1.94x 10734
CN 4.70x 10721 4.28x 1077 CeH,+ 157x107%  1.46x 10731
NO 3.98x 1072t 3.02x 1077 CH- 8.37x 1075 353x 10738
C,H,+ 9.97x 10723 8.23x 10710 CgHg 5.74x 10751 5.64x 10737
NO,+ 8.16x 10723  3.34x 10710 C¢He+  4.88x 1075t 558x 10737
N, 1.76x 10723 1.03x 107° CsHz+  1.41x107°>  3.20x 10743
OH- 6.08x 10724  1.32x 1071 CzHy,+  1.08x 10757 584x 1074
CH,4 1.75x 10726 1.31x 10713 CyH, 1.76x 107>  6.53x 107
HCN 1.06x 10726 9.68x 10713 C3Hz+  1.73x107°°  9.86x 10748
C,H 9.68x 10727  3.22x 10713 Cs;H, 2.02x 10793 1.04x 1073°
HCO 9.36x 10727  528x 10714
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Tabela B.2.5. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.25; x(Hz iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 1 X
1073, Ay =1.0;Z5; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 3.84x 107 3.08x 108 C,Hs;+  1.04x107%27 791x 10715
H,0+ 8.34x 107° 2.20x 10° HNC 2.15x 1072°  1.27x 10716
CH+ 4.22x 10710 4.01x 10* CNC+  243x1072° 1.75x 1071
OH 5.30x 10711 4.11x 103 HNO 3.55x 10730 1.15x 1071°
NO+ 4.48% 10711 3.24x 10? OCN+  7.55x1073! 6.85%x 10718
H,+ 3.27x 10711 4.38x 103 NH, 1.92x 10732 5.66x 10719
H;0+ 8.11x 10712 6.27x 10* C,H 3.50x 10733 1.75x 107%°
H,+ 4.97x 10712 4.51x 10* CH, 1.30x 1073*  9.56x 10722
CH 1.21x 10712 6.88x 10° H,CO  4.63x1073> 3.36x 10722
NH+ 1.55x 10713 9.06x 10° OCN 3.73x 103> 1.43x 10722
NH 3.71x 10~ 1.97x 10° Co, 2.34x 1073%  1.04x 10722
CH,+ 1.67x 107*  9.94x 1071 C,H, 1.11x 10735 1.00x 10722
CO+ 1.45x 1071*  2.37x 107! CH,+ 752x 10737 7.61x 10724
NH,+ 1.01x 107**  9.22x 1072 CO,+ 4.97x 10737 4.47x 10724
HNO+ 343x 1071 212x 1072 C,H,+  1.04x10737 9.71x1072%°
CN+ 1.79x 10715 1.50x 1072 N,O+ 1.05x 10738  9.72x 1072
N,+ 4,08x 1071 2.43x 1073 N,O 4.30x 107%*  1.40x 10727
co 1.06x 1071  5.86x 1073 NO, 1.33x 10741 3.93x 10728
H,0 477x 1078 215x 1074 CeHs+  3.65x 10742 2.49x 1072°
HCN+ 1.33x 1071 1.04x 1075 CN- 1.55x 10743 1.56x 1072°
HCO+ 9.21x 107  7.79x 1075 CoHy,+  245x107% 231x 10733
CH, 7.16x 10719  4.11x107° C¢H,+  6.85x 10747 4.89x 10734
N,H+ 2.22x 107  1.60x 107 C,H; 6.42x 10750  6.28x 1073°
C,H+ 1.24x 1071°  1.17x107° CyH- 251x 1075  550x 10737
CH;+ 3.73x 1072°  1.66x 107° C,N 2.75x 10751 2.64x 10737
CN 432x 1072t 523x 1077 C3H, 9.29%x 10753 7.40x 10740
NO 3.07x 1072t 2.33x 1077 CeHg+  2.95x 10753  1.73x 1073°
C,H,+ 1.68x 10722 1.39x 107° CgHg 291x 10753  1.73x 1073°
NO,+ 4.87x 10723 2.00x 10710 CsHz+  8.70x 107%7  5.90x 10~**
N, 1.76x 10723 1.03x 107° C3Hy,+  6.29x107°8  588x 1074
OH- 1.69%x 10725 1.04x 10712 CyH, 226X 1079  1.11x 107%6
CH, 2.26x 10726 1.68x 10713 CH- 1.76x 1079  9.35x 10™%7
C,N+ 1.51x 10726 8.49x 10714 C3Hz+  1.92x107%°  155x 1074
HCN 1.33x 10726 1.25x 10713 C3H; 3.04x 107%%  1.73x 10750
HCO 0.40x 10727  504x 10714
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Tabela B.2.6. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.50; x(Hz iniciq) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1% 107%; x(e™) = 1 x
1073, Ay =10;Z5; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 3.45x 107 2.78x 108 C,H 1.35x 10726 8.68x 10715
H,0+ 7.50x 10~° 1.98x 10° HNC 2.42x 10727 2.27x 10715
CH+ 456x 10710 4.34x 10* C,Hs;+  1.20x 10727 9.20x 10715
OH 4.77x 10711 3.70x 103 CNC+  1.68x 1072 9.13x 1071
NO+ 4.03x 10711 2.92x 10?2 NH, 4.48x 107%° 5.69x 10717
H,+ 3.27x 10711 4.38x 103 HNO 3.19x 1073  1.04x 1071¢
H,0+ 7.30x 10712 5.65x 10! OCN+ 7.27x 10731 6.62x 10718
Hi+ 4.97x 10712 4.51x 10! C,H, 2.27x 10731 1.09x 10719
CH 1.30x 10712 7.44% 10° H,CO  1.48x1073! 8.75x 10720
NH+ 1.55x 10713 9.06x 10° CH, 259% 10732 2.46x 10720
NH 3.71x 10~ 1.97x 10° co, 5.42x 10733 1.31x 10720
CH,+ 1.81x 10714 1.07x 10° CO,+ 1.18x 10733  599x 10~21
CO+ 1.41x 107*  2.31x 1071 OCN 1.48x 1073*  3.38x 10721
NH,+ 1.01x 107**  9.22x 1072 CH,+ 3.17x 1073°  2.44x 10723
HNO+ 3.09x 107 1.91x 1072 CN- 6.61x 10737  3.17x 1072°
CN+ 1.93x 10715 1.62x 1072 CsH,+  1.33x10737 1.23x 10724
N,+ 4,08x 1071 2.43x 1073 N,O0+ 9.46x 1073°  8.74x 1072°¢
co 1.25x 1071 596x 1073 CeHs+  9.50x 107%°  1.13x 10724
H,0 4.29x 1071  1.94x 107* C,H; 1.31x 107%  1.42x 10728
HCN+ 1.44x 10718 1.13x 1075 N,O 3.86x 107**  1.26x 10727
HCO+ 8.96x 107*°  7.57x 1075 CeH,+  1.44x107%*  7.39x 1072°
CH, 7.72x 10719  3.87x107° C,H- 1.33x 107%*  1.17x 107%°
N,H+ 2.22x 107  1.60x 107 NO, 1.08x 10741 3.18x 10728
C,H+ 1.47x 1071°  1.38x 107° C,N 6.65x 107*?  8.60x 1073°
CH;+ 4.03x 10720 1.80x 107° C,H,+  1.70x 1075  3.26x 10730
CN 1.43x 1072 547x 1077 C;H, 1.57x 10746 3.47x 10731
NO 2.77x 10721 2.10x 1077 CeHg+  8.62x 1078  8.66x 1073
OH- 1.20x 10721 9.40x 10710 CeHg 7.10x 107%®  8.46x 10735
C,H,+ 1.98x 10722 1.63x 107° CH- 6.06x 1075%  1.53x 10737
NO,+ 3.94x 10723 1.62x 10710 CsHz+ 296X 1070  1.50%x 10737
N, 1.76x 10723 1.03x 107° C3H,+  8.32x107°¢ 1.43x 10740
HCO 3.81x107%>  1.66x 10713 C,H, 3.03x 107°¢  1.13x 1074¢
HCN 1.08x 1072°>  1.46x 10712 CsHz;+  1.02x 107%8  3.38x 1074
CH, 2.44x 10726 1.96x 10713 C3H; 7.23x 107°°  4.89x 10748
C,N+ 1.75x 10726 9.80x 10714
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Tabela B.2.7. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 2.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(Hy ping) = 1 x107%; x(e™) = 1%
10‘3;AV=1.0;ZO; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 2.88x 107° 2.32x 108 C,H 2.77x 10727 1.04x 10713
H,0+ 6.26x 107° 1.65x 10° CoHz;+  1.49x107%7 1.14x 10
CH+ 5.06x 10710 4.81x 10* NH, 4.01x 107%°  4.06x 1077
OH 3.98x 10711 3.09% 103 CNC+  3.49x1072° 250x 10716
NO+ 3.37x 10711 2.44% 102 HNC 2.58x 1072°  1.62x 10716
H,+ 3.27x 10711 4.39x 103 HNO 2.66x 1073 8.65x 10~
H,0+ 6.09x 10712 4.71x 10* OCN+ 6.80x 10731  6.17x 10718
Hi+ 4.97x 10712 4.51x 10* C,H, 1.57x 10733  8.99x 10721
CH 1.45x 10712 8.24x 10° CH, 5.28x 1073*% 1.01x 1072!
NH+ 1.55x 10713 9.06x 10° H,CO 1.09x 1073*  3.87x 10722
NH 3.71x 10~ 1.97x 10° OCN 3.35x 1073 3.03x 1072!
CH,+ 2.01x 1071 1.19x 10° co, 2.99x 1073%  1.16x 1072!
CO+ 1.30x 107*  2.14x 1071 CH,+ 9.51x 10737  6.29x 10724
NH,+ 1.01x 107*  9.22x 1072 CO,+ 3.46x 10737  3.26x 10724
HNO+ 258x 1071 1.60x 1072 CsH,+ 17910737 1.67x 10724
CN+ 2.14x 10715 1.79x 1072 CN- 1.62x 10737 1.19x 10725
N,+ 4.08x 10716  2.43x 1073 N,O+ 8.00x 10739  7.30x 10726
co 9.52x 10717  528x 1073 N,0 3.22x 107**  1.05x 10727
H,0 3.58x 1071®  1.62x 1074 NO, 7.51x 10742 2.22x 10728
HCN+ 1.59x 1071®  1.25x 1075 C,H; 6.31x 107**  8.19x 10732
CH, 8.57x 1071°  4.95x 107° CyH- 297x 107 2.33x 10731
HCO+ 8.29x 1071°  7.01x 1075 C¢Hs+  2.28x107*  550x 10732
N,H+ 2.22x 1071°  1.60x 107° C,N 1.56x 1075  1.98x 10733
C,H+ 1.78x 1071°  1.68x 107° C,H,+  245x107%7 4.43x 10734
CH;+ 447x 1072°  1.99x 10°° CeH,+ 1.07x107%°  3.37x 10731
CN 5.18x 10721 6.37x 1077 Cs;H, 1.10x 10750 9.97x 10735
NO 2.31x 10721 1.75x 1077 CH- 1.84x 10752 4.21x 10~
C,H,+ 241x 10722 1.99x 107° CeHg 1.39x 1075*  1.51x 1073°
NO,+ 275%x 10723 1.13x107®  C¢Hg+  1.22x107>* 1.52x 1073¢
N, 1.76x 10723 1.02x 107° CyH, 3.24x 107°9  1.89x 107%6
OH- 1.27x 10725 7.81x 10712 CsH,+  1.73x 10759 1.37x 107**
CH, 2.71x 10726 1.94x 10713 CsHz+  1.61x107%°  3.36x 1074
C,N+ 217x 10726 1.22x 10713 C3Hz+  2.79x107%%  3.30x 107
HCN 1.60x 10726 1.50x 10712 Cs;H, 3.12x 107%* 5.14x 10751
HCO 8.45x 10727  458x 10714

138



Tabela B.2.8. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 2 X 1072, x(H; ping) = 2% 1073; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=1.0;ZO; P=1x10°.

motecular  Tmixima_ N[em™] (000 tgsima N [em™]
OH+ 8.65x 1077 6.95x 107 C,H; + 1.34x1073°% 1.02x 1077
H,0+ 3.76x 10710 9.94x 103 CNC+  9.13x1073! 6.58x 10718
CH+ 7.60x 10711 7.23x 103 HNC 7.76x 10731 459x 10718
OH 1.20x 10~11 9.26x 1072 HNO 1.60x 10731  519x 10718
NO+ 1.01x 10712 7.31x 10! OCN+  152x 10731 1.38x 10718
H,+ 6.61x 10712 8.88x 102 NH, 8.63x 1073*  255x 10720
CH 2.18x 10713 1.23% 10° C,H 2.06x 1073*  1.08x 10720
H,+ 2.01x 10713 1.82x 10° CO, 1.80x 10735  4.94x 10722
H;0+ 7.32x 107*  566x 107! OCN 1.80x 1073¢  2.00x 10722
NH+ 3.09x 10~ 1.81x 10° H,CO  3.76x 10737 2.74x 107%*
CO+ 1.47x 107  237x 107! CH, 1.86x 10737  1.38x 10724
NH 7.41x 1071 3.94x 107! CO,+ 1.49x 10737 1.35x 10724
CH,+ 6.03x 1071  3.58x 1072 C,H, 4.18x 10738 7.39x 10725
CN+ 5.04x 1071 3.74x 1073 CH,+ 1.08x 10739  1.10x 10726
N,+ 4.05x 10716 2.40x 1073 N,0+ 4.73x 107 4.37x 107%
NH,+ 4.02x 10716 3.69x 1073 C4Hp,+ 12010740 1.12x 107%7
HNO+  155x 10716  9.59x 10™* N,0 1.94x 107*2  6.30x 1072°
co 1.06x 107  5.89x 1073 NO, 6.77x 107*3  2.00x 1072°
H,0 2.15x 1071  9.42x 10°° CN- 1.25x 107*3  5.01x 1073°
HCO+ 1.67x 107*°  1.44x 1075 CeHs +  5.17x 1075 3.77x 10732
HCN+  569x 10720  4.40%x 1077 C,H,+  6.15x 10759 5.85x 10737
N,H+ 4.29x 10720 3.09x 1077 C¢H,+  2.99%x 107°°  2.29%x 10737
CH, 2.58x 10720 1.48x 1077 C,H- 4.75x 10752 257x 10738
C,H+ 4.03x 10721 3.80x 1078 C,N 1.06x 10752 1.10x 10738
CN 1.08x 10721 1.26x 1077 C,H; 8.55x 107°%  8.42x 1073°
NO 6.93x 10722 5.09x 1078 C3H, 1.12x 10755  8.88x 1073
CH;+ 2.69%x 10722 1.20x 1078 CeHg+  1.28x107°¢  1.00x 107%2
N, 353x 107%*  2.08x 10710 CeHe 1.27x 10756 1.00x 10~*2
NO,+ 2.48x 107%*  1.01x 107t CH- 1.50x 107>° 5.95x 10748
C,H,+  1.09x 1072*  8.99x 10712 CsHy+  4.78x 1070 3.44x 107
OH- 3.80x 10726 2.34x 10712 CzH,+  214x 10792 2.17x 107%°
HCO 9.41x 10727 501x 10~ C,H, 1.17x 1073 572x 10751
HCN 5.58x 10728 521x 10~ CzHz+  7.07x107%  6.13x 10752
C,N+ 490x 10728 2.75x 10715 CsH; 1.65x 107%7  9.44x 107°°
CH,4 1.62x 10728 1.22x 10715
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Tabela B.2.9. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 5 X 107", x(H; fing) = 5% 107%; x(e™) = 1 x
10‘3;AV=1.0;Z®; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 2.16x 107> 1.73x 10° HCO 1.29% 10726 7.65x 10714
H,0+ 2.34x 1077 6.18x 10° HNC 4.85x 10728 2.90x 107>
CH+ 1.90x 10~° 1.81x 105 CNC+  477x1072% 3.44x 10715
H,0+ 1.14x 107° 8.81x 103 HNO 1.00x 10728 3.25x 107>
OH 2.99x 10710 2.32x 10* OCN+  3.92x1073° 3.55x 1077
NO+ 2.52x 10710 1.82x 103 C,H 1.77x 1073°  593x 10717
H,+ 1.63x 10710 2.19x 10* NH, 5.39x 1073t 1.59x 10~
H;+ 1.24x 10710 1.13x 103 CH, 7.28x 10732 544x 107%°
CH 5.44x 10712 3.14x 10* H,CO  5.87x1073% 4.30x 1072°
NH+ 7.73x 10713 4.53x 10? C,H, 5.62x 10733  2.13x 107%°
CH,+ 3.77x 10713 2.24% 10! OCN 9.12x 1073*%  7.95x 10720
NH,+ 2.51x 10713 2.30x 10° CH,+ 421x 1073*  4.31x 10721
NH 1.85x 10713 9.85x 10° Co, 1.34x 1073*  9.27x 10721
HNO+  9.65x 107  597x 107! CsHp,+  4.97x1073%  4.60x 10722
CO+ 1.48x 107 2.59x 1071 CO,+ 2.81x 1073¢ 252x 10723
CN+ 7.12x 10715 6.20x 1072 N,O+ 2.98x 10737  2.75x 10724
N,+ 4.24x 10716 258x 1073 CeHs +  1.58x1073°  1.06x 1072°
H,0 1.34x 1071 6.92x 1073 N,O0 1.21x 10739  3.96x 10726
CcO 1.13x 1071 6.21x 1073 NO, 4.23x 107%0  1.25x 10726
HCN+ 2.88x 10717  2.26x 1074 CN- 7.66x 107%3  7.00x 1072°
CH, 1.61x 107  9.34x 107° C,H,+ 6.04x107%3 574x 10730
HCO+ 7.13x 107  573x 1074 CeH,+ 1.27x107%%  8.70x 10731
CH;+ 4.20x 107 1.87x 107* C,H; 3.33x 10747 3.28x 10733
C,H+ 2.50x 1071®  2.36x 1075 C,H- 1.27x 107%7 2.08x 10734
N,H+ 1.29x 1078  9.38x 107° C,N 5.56x 10750  5.30x 10736
CN 1.86x 1072 2.19x 107° CeHg+  5.44x107°° 2.68x 1073¢
NO 1.73x 10720 1.52x 107° CgHg 5.38x 1075%  2.68x 1073¢
C,H,+ 1.70x 1072 1.40x 1077 C3H, 4.36x 107°°  3.46x 10737
NO,+ 1.54x 10721 6.32x 107° CsHz+  1.16x 10733 7.47x 107%
N, 8.82x 10723  5.12x107° C3H,+  5.37x107%*  540x 107%!
CH,4 254x 1072%  191x 10711 C,H, 2.86x 107> 1.40x 107%2
OH- 9.51x 10725 584x 107! C3Hz+  1.77x107°¢  1.52x 10743
C,Hs+ 5.23x 1072>  4.00x 10712 CH- 1.40x 107>7  3.28x 10~**
C,N+ 3.06x 1072  1.72x 10712 Cs;H; 4.00x 107%° 2.31x 1074¢
HCN 290x 1072°  2.73x 107!
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Tabela B.2.10. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=1.0;SZO; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [cm™] molecular maxima N [cm™]
OH+ 2.16x 107° 1.74x 10° C,H;+ 210x 1072 1.60x 10713
H,0+ 4.70x 1078 1.24x 10° CNC+  247x107%7 1.78x 1074
CH+ 1.90x 107° 1.87x 10° HNC 4.84x 10728 2.85x 10715
NO+ 1.26x 107° 9.14x 103 HNO 9.99x 1072° 3.25x 10715
OH 2.99x 10710 2.32x 10* OCN+  957x107%° 8.68x 1071°
H,0+ 457x 10711 3.53x 10?2 NH, 5.38x 10731 1.59x 10~V
H,+ 3.27x 10711 4.38x 103 C,H 7.09x 10732 3.83x 10718
CH 5.42x 10712 3.01x 10! OCN 4.74x 10733 4.36x 107 %°
H,+ 4.97x 10712 4.51x 10t Co, 3.34x 10733  2.39x 1071
NH+ 7.74x 10713 4.53% 10° H,CO  1.20x 10733 8.41x 102!
CO+ 3.67x 10713 6.01x 10° CH, 6.11x 1073* 4.29x 10721
NH 1.85x 10713 9.85x 10° C,H, 2.25x 1073%  9.05x 10721
HNO+  9.68x 107"  599x 107! CO,+ 752x 1073%  6.77x 10722
CH,+ 754x 107 4.47x 10° CsH,+  951x1073¢ 8.85x 10723
NH,+ 5.03x 107'*  4.61x 1071 CH,+ 3.34x 1073 3.43x 10723
CN+ 4.02x 10~ 3.37x 107! N,O+ 1.48x 1073¢  1.37x 10723
N,+ 1.02x 107*  6.08x 1072 N,O 6.05x 1073° 1.97x 10725
co 2.68x 10715 1.49x 107! NO, 2.12x 1073°  6.24x 10726
HCN+  3.00x 107'7  2.35x 10~* CeHs+  3.30x 10740 2.24x 10777
H,0 2.69x 10777  1.21x 1073 CN- 1.96x 10741 1.98x 10727
HCO+ 2.33x 10717 1.97x 1073 CeH,+  6.06x 1075 4.31x 10732
N,H+ 5.54x 1071®  4.01x 1075 CoHu,+ 473x 1075  4.46x 10732
CH, 3.21x 107  1.85x 107° C,H; 2.80x 107%%  2.84x 10734
C,H+ 251x 1071 2.37x107° C,N 6.66x 107%°  6.26x 10735
CH,+ 1.68x 1071°  7.50x 107° C,H- 495x 1074  1.18x 1073%
CN 9.74x 1072°  1.18x 1075 C;H, 1.80x 1075°  1.36x 10737
NO 8.66x 1072°  6.57x 107° CeHg+  2.61x 1075t 1.50x 10737
NO,+ 7.73x 10721 3.17x 1078 C¢Hg 2.58x 10751 1.50x 10737
C,H,+ 341x1072* 281x10°8 CsHa+  3.38x107%%  2.28x 1074
N, 441x 10722 2.60x 1078 C;H,+ 5.01x107%¢ 471x 1074
C,N+ 1.53x 10724  8.59x 10712 CH- 5.29%x 10757  8.45x 107>
OH- 9.30x 1072  5.84x 1011 C,H, 5.21x 10758  2.24x 107>
HCN 3.00x 10725 2.82x 10~* CsH;+  1.61x 10758  1.30x 1074
HCO 2.30x 10725 1.28x 10712 C;H; 1.37x 107%°  7.94x 10748
CH, 1.01x 10725  7.58x 10713
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Tabela B.2.11. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
1073 ; 4, =1.0; 10Z ; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 4.32x 107° 3.47x 10° C,H 9.79x 10726 3.09x 10712
H,0+ 9.40x 1078 2.48% 10° C,H;+  8.39%x1072° 6.41x 10713
NO+ 5.05x 107° 3.65x 10* CNC+  1.97x1072¢ 1.42x 10713
CH+ 3.80x 10~° 3.62x 10° HNC 1.94x 10727 1.14x 10714
OH 5.98x 10710 4.63x 10* OCN+  7.66x 10728  6.95x 10715
H,0+ 9.14x 10711 7.07x 102 HNO 4.00x 10728  1.30x 1074
H,+ 3.27x 10711 4.38x 103 NH, 1.91x 10728 3.77x 10716
CH 1.09x 1011 6.19x 101 OCN 3.80x 10732  351x 10718
Hi+ 4.97x 10712 4.51x 10* Co, 2.67x 10732 1.91x 10718
NH+ 1.55x 10712 9.06x 10! C,H, 1.97x 10732 4.13x 107°
CO+ 1.47x 10712 2.41x 101 H,CO 5.31x 10733  3.56x 1072°
HNO+ 3.87x 10713 2.40x 10° CH, 1.17x 10733 8.49x 10~2%
NH 3.71x 10713 1.97x 10! CO,+ 6.46x 1073* 581x 10721
CN+ 1.61x 10713 1.35x 10° C,H,+  758x1073> 7.07x 10722
CH,+ 1.51x 10713 8.95x 10° CN- 3.47x 10735  2.31x 10723
NH,+ 1.01x 10713  9.22x 107! N,O+ 1.18x 10735 1.09x 10722
N,+ 4.08x 107  2.43x 1071 CH,+ 6.63x 1073¢  6.79x 10723
co 1.07x 1071*  595x 107! N,O0 4.84x 10738  1.58x 10724
HCN+ 1.20x 1071 9.39x 107 CeHs+  4.07x 10738 3.68x 1072°
HCO+ 9.34x 10717 7.90x 1073 NO, 1.69%x 10738 4.99%x 10725
H,0 5.37x 10717 2.42x 1073 C¢H,+  2.38x107%%  1.91x 107%°
N,H+ 2.22x 1077 1.60x 10 C,H- 2.59% 10743 7.25x 10730
C,H+ 1.01x 10717  9.48x 107> C,H; 1.28x 1073 3.36x 10732
CH, 6.42x 1071 3.70x 1075 C,N 0.12x 107%*  1.17x 10731
CN 3.90x 107°  4.74x 1075 C,H,+ 1.89x107** 1.79x 1073*
NO 3.46x 107°  2.63x 1075 CeHg+  1.02x107%8  8.82x 1073°
CH;+ 3.36x 107°  1.50x 1075 C¢Hg 1.01x 1078  8.82x 10735
NO,+ 6.18x 10720  2.53x 1077 C;H, 2.55% 10750  1.87x 10735
C,H,+ 1.36x 1072 1.12x 1077 CsHz+  4.24x 105! 3.06x 10738
N, 1.76x 10721 1.06x 1077 CH- 1.98x 10751 1.66x 10738
C,N+ 1.22x 10723 6.87x 10711 C3H,+  4.00x 107%°  3.76x 10742
OH- 1.86x 1072  1.17x 10710 C,H, 1.85x% 10757  8.69x 10745
HCN 1.20x 1072*  1.13x 10710 CsHz+  1.28x 10757  1.03x 10™**
HCO 9.37x 1072°  5.13x 10712 Cs;H, 2.18x 1075%  1.26x 107%°
CH, 2.04x 10725  1.51x 10712
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Tabela B.2.12. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=1.0;ZSZ®; P=1x10°.

motar_Tsona NI) gl Smsina N [en
OH+ 1.08x 1074 8.69x 10° C,Hs;+  524x 10725 4.01x 10712
H,0+ 2.35x 1077 6.20x 10° CH,4 5.10x 102>  3.79x 10712
NO+ 3.16x 1078 2.28x 10° CNC+  3.08x 10725 2.22x 10712
CH+ 9.51x 107° 9.04x 10° HNC 1.21x 10726 7.17x 1074
OH 1.49% 10~° 1.16x 10° OCN+  1.19x 1072 1.08x 10713
H;0+ 2.28x 10710 1.77x 103 HNO 250x 10727  8.11x 1074
H,+ 3.27x 10711 4.38% 103 NH, 2.33x 1072° 3.59x 10716
CH 2.72x 10711 1.55% 102 C,H, 5.65x 1073 2.65x 10~
CO+ 9.18x 10712 1.50x 102 CO, 9.28x 10731 2.94x 107
H,+ 4.97x 10712 4.51x 10° OCN 5.65x 10731 5,00x 10~
NH+ 3.87x 10712 2.27x 102 H,CO  3.20x1073' 1.02x107*°
HNO+  2.42x 10712 1.50x 10! CN- 1.48x 10732 1.31x 10720
CN+ 1.01x 10712 8.42x 10° CO,+ 1.15x 10732 1.04x 10719
NH 9.27x 10713 4.92x 101 CH, 2.92x 10733 2.13x 10720
CH,+ 3.77x 10713 2.24x 10! C,H,+ 1.18x1073% 1.10x 1072°
N,+ 2.55x 10713 1.52x 10° N,O0+ 1.85x 1073%  1.71x 1072!
NH,+ 2.51x 10713 2.30x 10° CH,+ 1.66x 10735  1.70x 10722
coO 6.62x 10714 3.68x 10° N,0 7.56x 10737 2.46x 10723
HCN+ 750x 1071  587x 1073 NO, 2.64x 10737 7.80x 10724
HCO+  584x 1071  4.94x 1072 CeHs+  6.74x 10738 596x 10723
N,H+ 1.38x 1071 1.00x 1073 CyH- 1.45x 1074°  8.40x 10728
H,O 1.34x 1071 6.06x 1073 C,H; 8.97x 107**  8.88x 1072°
C,H+ 6.29x 1077  592x 1074 C,N 458x 1074t 1.22x 10728
CH, 1.61x 107  9.24x 107> C¢H,+  2.00x 107%3  2.04x 10727
CN 3.19x 1071®  2.63x 1074 C,H,+ 1.18x107*® 1.12x1073°
NO 2.16x 10718  164x 107* C3H, 4.11x 107*  8.10x 10731
NO,+ 9.66x 107*°  3.96x 107° CH- 3.43x 107%7 3.35x 1073°
CH;+ 8.40x 107  3.75x 1075 CeHg+  7.24x 10748 7.12x 10733
C,H,+  851x1072°  7.02x 1077 CeHg 7.17x 107*  7.11x 10733
N, 1.10x 1072 6.99x 1077 CHz+  3.12x107%2  505x 1073¢
C,N+ 1.92x 10722 1.07x 107° C3H,+  6.18x107%* 582x 107*
HCN 7.50x 10724 7.01x 10710 C,H, 1.15x 10756 552x 1044
HCO 5.86x 10724  2.78x 107! CzH;+  5.50x 10757  9.90x 10~*
OH- 4.62x 1072*  2.92x 10710 C3H; 8.49x 10758  491x 1074
C,H 1.37x 1072*  3.88x 1071°
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Tabela B.2.13. Resultados de abundancia fracionaria maxima, x,,4.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=1.0;ZO; P=1x108%.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 1.44x 10~* 1.53x 10° C,H;+ 165x1072° 1.20x 10712
H,0+ 1.06x 1077 9.13x 10° HNC 1.68x 10726 505x 10713
CH+ 3.30x 107° 3.38x 10° HNO 2.34x 10727  1.07x 10713
OH 5.34x 10710 4.63x 10* CNC+  1.99x 10727 1.43x 10714
H, + 3.34x 10710 4.39x 10* OCN+  2.83x 10728 238x 1071
NO+ 1.73x 10710 9.35x 10?2 C,H 2.44x 1072°  6.00x 10716
Hs+ 4.70x 10711 4.19x 10? NH, 1.16x 1072° 5.00x 10716
H,0+ 1.68x 10711 1.21x 102 CH, 5.96x 10731 1.95x 10~
CH 1.05x 10711 3.47x 102 H,CO 3.20x 10731 1.10x 107
NH+ 1.09x 10712 9.11x 10! OCN 252x 10731 7.18x 10718
CH,+ 8.40x 10713 6.70x 10! CO, 750%x 10732 6.53%x 10718
NH 3.04x 10713 1.97x 10! C,H, 3.75x 10732 1.65x 10718
CO+ 2.55x 10713 2.51x 10! CsH,+  7.06x1073% 591x 10720
co 7.84x 107 8.02x 1071 CH,+ 5.65x 10733 2.84x 10719
NH,+ 6.76x 1071*  597x 1071 CO,+ 1.83x 10733 1.57x 10720
CN+ 1.30x 107*  1.11x 1071 N,O+ 9.56x 10736 8.67x 10723
HNO+ 1.20x 1071*  5.84x 1072 N,0 2.70x 10737 1.22x 10723
HCO+ 1.30x 10715 1.34x 1072 NO, 7.80x 10738 3.32x 10724
N,+ 4.46x 1071 276x 1073 CeHg+  6.95x 10738 5.62x 10725
H,0 3.60x 107  2.06x 1072 CN- 8.16x 10740  7.18x 1072°
CH, 5.70x 1077 1.66x 1073 CoH,+  259x 107%* 2.39x 10728
C,H+ 3.83x 1077 3.45x 1074 CeH,+  296x 10742 2.32x 1072°
HCN+ 1.15x 10717  9.04x 107> C,H- 1.74x 1075 2.11x 10732
CH;+ 1.07x 10717 7.42x 10™* C,H; 8.18x 107%¢  6.89x 10732
CN 4.46x 10719  3.59x 107° C,N 2.37x107%7  2.02x 10733
NO 3.11x 107  253x 1075 CeHg+  1.60x 10747  1.01x 10733
N,H+ 2.83x 107  2.06x 107° C¢Hg 1.40x 10747 1.01x 10733
C,H,+ 3.64x 10720 2.86x 1077 C3H, 8.50x 107*°  6.42x 10736
N, 1.17x 10721 1.02x 1077 CsHz+  5.25x 1075!  3.54x 10738
NO,+ 1.42x 10722 513x 10710 C3H,+  248x 1075t 227x 10738
OH- 1.76x 10723 1.15x 107° C,H, 6.90x 10753  1.67x 1073°
CH,4 1.42x 10723 5.26x 10710 C3Hz;+  6.03x 107%*  4.69x 1074
C,N+ 433x 1072*  231x 107! CH- 1.70x 1075%  3.31x 10~**
HCN 1.22x 10724 1.14x 10710 Cs;H, 1.33x 10756 7.44x 10~**
HCO 1.02x 1072*  3.77x 107!

144



Tabela B.2.14. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=1.0;Z@; P =1x10%,

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 2.63x 1077 3.41x 107 C,H; + 1.09x 10730 8.42x 10718
H,0+ 6.16x 10711 534x 103 CNC+  251x 1073t 1.78x 10718
CH+ 3.98x 10711 3.66x 103 HNC 1.98x 10732 1.31x 10720
OH 6.13x 10712 4.63x 102 HNO 4.48x 10733 1.33x 10717
NO+ 5.72x 10712 4.76x 10* OCN+  571x1073* 5.32x 10721
H, + 3.27x 10712 4.38% 1072 NH, 2.45x 103> 6.53x 10722
H;O+ 7.59x 10713 6.65x 10° C,H 1.07x 10736 1.88x 10723
H;+ 3.88x 1071 3.99x 10° OCN 2.79x 10738 259%x 10724
CH 1.09x 10713 6.74x 1072 CO, 1.81x 1073®  1.26x 10725
NH+ 1.74x 107 9.06x 107! CH, 1.28x 10738 1.12x 107%¢
NH 3.87x 1071  1.97x 1071 H,CO 491x 1073°  4.14x 10727
CO+ 1.40x 10715 2.48x 1073 C,H, 1.17x 10739  4.58x 10726
NH,+ 1.06x 107>  9.73x 1073 CH,+ 6.78x 10™*1  8.06x 1072°
N,+ 4.05x 10716 2.40x 1073 CO,+ 3.97x 107*'  3.67x 10728
CN+ 3.68x 1071 2.55x 1073 N,O0+ 1.22x 107**  1.13x 10728
CH,+ 1.77x 107 9.33x 1073 C4Hp,+  217x 107 1.93x 10730
HNO+  1.16x107'¢  9.85x 10™* N,0 5.47x 1075  1.63x 10731
N,H+ 2.13x 1071  1.54x10°° NO, 1.98x 107*° 5.24x 10732
CcO 2.10x 1071%  8.22x 107° CN- 1.26x 10746 2.24x 10733
HCN+ 1.71x 1071  1.31x107° CeHs +  3.62x107%7  2.44x 10734
H,0 5.84x 1072°  2.49x 107° C,H,+  1.25x 10751  7.95x 10737
CH, 6.56x 10721 4.22x 107° CeHy+ 5.99x 10752 4.13x 10737
HCO+  236x1072'  852x 1078 C,H; 7.34x 10755 7.52x 10~*
C,H+ 1.16x 10722 1.11x 107° C,N 2.68x 10755 251x 10~*
CN 1.03x 10722 7.04x 107° C,H- 2.44x 10755 5.69x 10742
CH;+ 450x 1072%  1.66x 107° C3H, 1.01x 10757  8.12x 107%5
NO 3.56x 1072%  2.60x 107° CeHg+  2.52x107%°  1.27x 107%°
NO,+ 2.85x 10724 1.45x 10711 CeHe 2.52x 10757 1.27x 107%5
N, 2.04x 10725 1.09x 1011 CsHsy+  5.79x 1073  3.71x 1075°
C,H,+  1.67x107%°  1.39x 107*2 C;H,2+  1.47x107%*  8.62x 10752
OH- 1.87x 10727 1.17x 10713 CH- 453x 107  9.76x 10753
HCN 1.64x 10728 1.44x 1074 C,H, 2.13x 107  1.14x 1075*
HCO 9.31x 1072°  5.32x 10~Y7 C3Hz+  5.65x 1077  3.29x 1078
CH,4 2.12x 1072°  1.83x 107V C3H; 2.23x 1077 4.11x 10757
C,N+ 1.44x 1072°  8.11x 10717
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Tabela B.2.15. Resultados de abundancia fracionaria maxima, x,,s.ima, € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=0.1;ZO; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 1.10x 1077 1.46x 107 C,H; + 2.90x 10731 2.23x 10718
H,0+ 4.18x 10711 4.08x 103 CNC+  1.79x 1073! 1.26x 10718
CH+ 2.94x 10711 2.69x 103 HNO 4.87x 10732 1.48x 10718
OH 8.44x 10712 6.38x 1072 HNC 4.67x 10732 1.90x 10720
H, + 3.77x 10712 5.06x 102 OCN+  4.01x1073* 3.76x 10721
NO+ 2.47x 10712 2.08x 10! NH, 6.51x 1073 1.75x 10721
H,0+ 5.30x 10713 4.62x 10° C,H 3.84x 10736  3.32x 10723
Hi+ 5.15x 10713 4.95x 10° co, 1.60x 10737  1.09x 10725
CH 1.40x 10713 3.12x 10° OCN 3.27x 10738 2.94x 10724
NH+ 4.05x 1071*  2.16x 10° CH, 2.30x 10738 1.14x 1072°
NH 491x 107> 250x 1071 H,CO 1.54x 10738 4.97x 10727
NH,+ 2.50x 10715 2.30x 1072 C,H, 7.65x 10740 1.47x 1072
CO+ 9.51x 1071  1.40%x 1073 CH,+ 3.54x 107%° 351x 10728
N,+ 4.05x 10716 2.40x 1073 N,O+ 9.64x 1071 8.93x 10728
CN+ 3.31x 107  223x 1073 CO,+ 4.63x 10~*1  3.40x 10728
CH,+ 1.80x 107 9.50x 1073 N,0 2.03x 10™**  3.88x 103!
HNO+  8.60x 107'7  7.23x 10™* CsHp,+  1.97x107**  1.64x 10731
N,H+ 2.14x 1071  1.55x 107° NO, 6.58x 107*>  1.76x 103!
HCN+ 1.42x 107  1.08x 107° CN- 6.16x 107  7.95x 10733
H,0 1.08x 1071  4.50x 107° CeHs + 6.02x 1078 4.08x 10735
coO 1.04x 1071  1.90x 107° Co,H,+  2.82x 10752 2.68x 1073
CH, 1.07x 1072 452x 107° C,N 227x 10752 2.76x 10740
HCO+ 1.20x 10721 2.60x 1078 C,H; 2.03x 107°2  2.81x 10740
NO 1.07x 10722 4.42x 107° CeHy+ 1.05x 10752 7.33x 10740
CH;+ 9.91x 1072 3.66x 107° C,H- 6.41x 107>%  1.17x 10™%!
CN 4.86x 10728 2.49x 107° C3H, 2.35x 10757  2.34x 10~*
CoH+ 3.07x 10723 291x 10710 CeHg+  7.38x 1070  3.42x 107%6
NO,+ 2.09x 10724 1.06x 1071 CeHe 6.46x 10760  3.42x 1074°
N, 250x 1072°  4.12x 10712 CH- 5.86x 107%2  7.63x 107°1
OH- 4.79x 10726 3.03x 10712 CsHz+  1.52x107%  1.00x 1073°
C,H,+  443x1072° 3.68x 10713 CzH,+  3.36x107% 5.07x 10753
HCO 1.02x 10727 4.35x 1071 C,H, 1.03x 107%°  4.57x 1074
HCN 1.19x 10728 1.03x 1074 C3Hz+  1.08x 107%8  7.83x 107°¢
CH,4 4.01x 1072°  2.62x 10717 C3H; 1.91x 10771 8.95x 107>9
C,N+ 3.79x 1073 2.14x 10~V

146



Tabela B.2.16. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=0.5;ZO; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 4.75x 1077 5.94x 107 C,H; + 1.12x 1072°  8.61x 1077
H,O0+ 3.34x 10710 3.20x 10* CNC+ 1.31x 1073%  9.34x 10718
CH+ 9.27x 10711 8.57x 103 HNC 7.29x 10731 1.04x 10718
OH 2.02x 10711 1.54x 103 HNO 3.53x 10731 1.08x 10~
NO+ 9.88x 1012 8.11x 102 OCN+ 1.54x 10732 1.42x 1071°
H, + 9.85x 10712 1.32x 103 NH, 8.80x 1073* 2.42x 10720
H;0+ 2.58x 10712 2.16x 10! C,H 5.15x 10735  1.44x 1021
Ha+ 144x 10712 1.34x 10t H,CO  554x 10736 558x 10724
CH 3.60x 10713 4.66x 10° CH, 2.11x 10736 7.14x 1072°
NH+ 7.42x 10714 4.09x 10° Co, 1.45x 10736  7.52x 10724
NH 1.21x 10714 6.26x 1071 OCN 6.09x 10737 5.58x 10723
NH,+  4.67x 10715  4.30x 1072 C,H, 4.34% 10738 1.48x 1072
CO+ 3.20x 10715 1.35x 1072 CH,+ 1.67x 10738  5.21x 10726
CH,+ 1.33x 107> 7.25x 1072 N,O+ 8.38x 10740  7.77x 107?7
HNO+ 5.99x 10716 4.62x 1073 CO,+ 2.42x 107%°  856x 10727
CN+ 5.56x 10716 421x 1073 C4H,+ 1.03x 107%2  9.77x 10739
N,+ 4.06x 1071 2.41x 1073 N,O0 521x 107*%  1.60x 1072°
CO 9.89x 10717 6.69%x 107> NO, 2.26x 107*3  6.20x 10730
H,0 6.24x 10719 2.70x 107> CN- 6.66x 107*> 2.20x 10731
HCN+ 3.27x 10719 2.54x 107° CeHs + 2.23x 107%>  1.52x 10732
N,H+ 2.16x 10719 1.56x 107° CgH,+ 4.02x 107°° 2.83x 10737
CH, 7.06x 10720  9.80x 1078 C,H,+  1.62x1075° 2.96x 10736
HCO+ 1.32x 10720 9.28x 1077 C,H; 2.36x 1072 2.41x 10738
CH5+ 1.40x 10721 5.44x 1078 C,H- 9.89x 107>3  1.47x 1073%°
C,H+ 1.21x 10721 1.15x 1078 C,N 4.82x 1073 4.55x 1073°
NO 3.73x 10722 2.76x 1078 C;H, 3.32x 107%°>  2.64x 10742
CN 1.90x 10722 2.29%x 1078 CeHgt  5.79% 10757  3.24x 10743
NO,+ 1.30x 10723 6.15x 10711 CeHg 5.77x 10737  3.24x 10743
C,H,+  1.73x1072* 1.43x 107"  CgHy+  1.48x107%° 9.82x 1078
N, 9.11x 10725  4.71x 107t CH- 9.97x 10761 1.35x 107%8
OH- 8.72x 10726 552x 10712 CH,+  1.42x107%%  1.34x 107
HCO 3.08x 10727  3.93x 10715 C,H, 7.45x 107  9.75x 10>t
HCN 8.32x 10728 753x 1071*  CyHs+  1.19x 10755  2.45% 10750
CH, 6.96x 10728 1.38x 10715 CsHs 1.12x 10757  1.24x 10753
C,N+ 1.49% 10728 8.41x 1076
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Tabela B.2.17. Resultados de abundancia fracionaria maxima, Xx,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=1.5;Z@; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [cm™] molecular maxima N [cm™]
OH+ 9.83x 1075 1.28x 10° HCO 2.44x 10726 551x 10713
H,0+ 5.91x 1078 6.65% 10° HNC 458x 10728  8.42x 1071°
CH+ 1.48% 107° 1.48x 10° CNC+  3.16x 10728 231x 10715
OH 1.73x 10710 1.39x 10* HNO 4.10x 1072°  1.50x 10~1°
NO+ 1.49x 10710 8.40x 103 OCN+  1.78x1072° 1.58x 1071
H, + 1.09x 10~1° 1.46x 10* NH, 4.66x 10731 1.59x 1077
Hs+ 1.64x 10711 1.48x 102 C,H 3.71x 1073t 1.25x 107V
H,0+ 1.48x 10~11 1.09x 102 CH, 1.21x 10732 1.86x 10~°
CH 2.93x 10712 5.96x 10* H,CO 3.77x 10733 6.04x 10720
NH+ 3.13x 10713 2.01x 10! co, 3.38x 10733 2.70x 10~ %°
CH,+ 1.44x 10713 1.00x 10! OCN 3.14x 10733 2.64x 107°
NH 1.09x 10713 6.20x 10° C,H, 1.10x 10733 4.54x 10720
CO+ 7.53x 10714 4.38x 10° CsH,+  3.03x1073* 268x 10721
NH,+ 207x107**  1.89x 107! CO,+ 7.73x 1073%  6.72x 10722
co 1.68x 1071*  2.00x 107! CH,+ 4.60x 1073%  1.24x 10721
HNO+ 9.14x 1071 4.79x 1072 N,O+ 1.58x 10737  1.45x 10724
CN+ 5.84x 1071 5.02x 1072 N,0 3.91x 1073° 1.44x1072°
N,+ 4.15x 1071 2.49x 1073 CeHs +  1.44x1073°  1.01x 1072°
HCO+ 2.32x 1071 2.96x 1073 NO, 1.08x 10732  3.63x 1072¢
H,0 4.29x 10717 2,09x 1073 CN- 9.72x 107*2  8.96x 10728
C,H+ 5.29x 107  4.88x 1075 Co,H,+  1.17x107%  1.10x 10730
CH, 5.07x 107 9.26x 1075 CeH,+  3.40x 107*  253x 10731
HCN+ 4.64x 1078 3.64x 1075 C,H; 5.53x 10748  5.02x 10734
CH;+ 6.05x 1071°  3.40x 1075 C,H- 7.22x 10748 1.17x 10734
N,H+ 2.35x 1071°  1.70x 107° C,N 1.18x 10™*° 1.12x 1073°
CN 1.02x 107*°  1.00x 107> CeHg+  4.48x 10750 2.92x 1073¢
NO 3.07x 1072°  237x10°° CgHg 4.31x 107%°  2.92x 1073
C,H,+ 6.04x 10721 4.86x 1078 C3;H, 6.39x 10751 4.97x 10738
N, 2.74x 10722 2.26x 1078 CsHz+  1.33x107%%  9.25x 107!
NO,+ 1.18x 10722 4.43x 10710 CsH,2+  2.62x1075%  2.43x 1074
C,N+ 6.23x 10725  3.41x 10712 C,H, 6.96x 10756  5,00x 10743
CH, 5.34x 10725  1.05x 107! C3Hs+  7.46x 107%7  5.90x 10~*
OH- 3.90x 1072>  2.47x 1071 CH- 1.52x 10757  3.99x 10~**
HCN 1.82x 10725 1.79x 10711 C3Hs 1.40x 1079  8.00x 10~*7
C,H;+  3.19x 10726  238x 10713
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Tabela B.2.18. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,s.ima. € densidade de coluna, N, com
parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hz iniciqr) = 1 X 107", x(H; ping) = 1 X 107%; x(e™) = 1 %
10‘3;AV=2.0;Z@; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 2.06x 10~* 1.85x 10° C,Hs;+  3.69x 10725 263x 10712
H,0+ 1.05x 1077 9.24x 105 HNC 8.90x 10727 2.97x 10713
CH+ 5.62x 10~° 5.84x 10° HNO 7.56x 10727  1.60x 10~4
OH 4.85x 10710 4.18x 10* CNC+  4.13x10727 2.96x 10~
H, + 3.70x 10710 4.84x 10* co, 4.65x 10728 7.30x 1071°
NO+ 2.02x 10710 1.04x 103 OCN+  1.82x 10728 156x 107 %°
Hi+ 5.14x 10711 4.57x 102 C,H 2.76x 1072°  4.42x 10716
H,0+ 1.71x 10711 1.23x 102 NH, 8.44x 10730 354x 1071°
CH 7.36x 10712 3.20x 102 CO,+ 4.06x 1073 4.31x 10718
CH,+ 1.10x 10712 9.00x 10? CH, 4.89%x 10731 1.66x 10~
CO+ 1.09x 10712 1.05x 102 OCN 2.42x 10731 1.05x 107V
NH+ 6.16x 10713 4.46x 10* CsH,+  1.44x1073' 1.05x 10718
NH 3.00x 10713 1.94x 10! H,CO 1.30x 10731 4.72x 10718
co 2.16x 10713 1.91x 10° C,H, 4.05x 10732 2.21x 10718
NH,+ 3.90x 107  350x 1071 CH,+ 3.61x 10733  2.20x 10719
CN+ 2.16x 107'*  1.80x 1071 CN- 1.47x 1073%  7.39x 10724
HNO+ 1.22x 1071*  595x 1072 N,O+ 2.12x 1073¢  1.92x 10723
HCO+ 3.47x 107 3.07x 1072 N,O 2.58x 10737  1.15x 10723
N,+ 4.34x 1071 2.66x 1073 CeHs+  1.26x 10737  1.03x 10724
H,0 3.06x 107  1.72x 1072 NO, 5.21x 10738  2.16x 10724
C,H+ 1.15x 10716 1.00x 1073 C,H; 4.84x 10741 1.33x 1073
CH, 3.53x 1077  1.21x 1073 Co,H,+  294x107%* 2.65x 10728
HCN+ 1.63x 1077  1.26x 107* C¢H,+  3.10x 107%2  2.91x 1072%°
CH;+ 7.05x 107  510x 1074 C,N 9.93x 107**  3.44x 10732
CN 4.63x 107  1.77x 107* C,H- 3.28x 107%°  1.19x 10732
N,H+ 2.66x 1071°  1.94x 107° C;H, 1.19% 1075  1.56x 10732
OH- 2.66x 1071  9.37x 107° CeHg+  5.12x107%7  1.08x 10733
NO 2.60x 107  2.11x 1075 CeHg 2.63x107%7  1.11x 10733
C,H,+ 9.21x 10720 7.07x 1077 CH- 1.01x 107%°  2.91x 10737
N, 7.69%x 10721 4.96x 1077 CsHz+  2.90x 1073°  6.50x 10738
HCO 6.54x 10721 3.77x 10710 C3H,+  3.87x1073! 3.34x 10738
NO,+ 1.44x 10722 522x 10710 C,H, 3.76x 10753 4.78x 10740
C,N+ 1.25x 10723 6.48x 1011 C3Hz+  5.71x107%* 525x 1074
CH, 8.92x 1072*  3.40x 10710 CsH; 2.17x 107%¢  1.18x 10743
HCN 2.69x 1072*  2.40x 1071°
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Tabela B.2.19. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4xima, € densidade de coluna, N, de

Pinotti & Boechat-Roberty (2016).
X(Hzfinal) =1x107%; x(eT)=1x 1073 ;

Parametros de entrada: C/0 = 1.0; x(Hy iniciat) = 1 X 1071,
Ay =1.0; Zg; P=1x10°.

Espécie

Espécie

molecular maxima N [em™] molecular maxima N [em™]
OH+ 7.50x 1077 3.31x 107 CH, 1.23x 1073%  3.29x 10722
H,0+ 3.64x 10710 1.39x 10* H,CO 4.44x 10735  1.21x 10722
CH+ 3.38x 10710 8.44% 103 CO, 2.10x 1073>  3.64x 10722
OH 5.70x 10711 1.18x 103 C,H, 5.09x 1073¢  3.18x 10723
H,+ 3.12x 10711 8.70x 10?2 CH,+ 6.56x 10737  2.56x 10724
CH 1.07x 10712 2.38x 10° CO,+ 2.12x 1073%  1.19x 10725
H;0+ 7.05x 10714 1.91x 10° CsH,+  4.80x 1074 292x 1072°
Hy+ 3.89x 10~ 1.96x 10° CeHs+  455x 107%°  1.61x 10731
CO+ 1.37x 1071*  8.32x 1072 C,H,+  150x107*% 945x 1073°
CH,+ 1.32x 107 2.44x 1071 CeH,+  1.59x 107%°  4.42x 1073¢
CcO 1.45x 10717 6.47x 107* CyH; 1.83x 1075%  574x 10737
H,0 5.13x 107 7.14x 1075 CyH- 2.33x 107°1  538x 10738
CH, 6.39x 1071°  1.42x 107° CeHg 1.32x 1075* 556x 10~
HCO+ 211x 107  9.07x 107° CeHg+  1.31x1075* 545x 1074
CH;+ 2.98x 10720 4.45x 1077 C3H, 1.60x 10755  6.10x 10~*2
C,H+ 7.25x 10722 4.70x 1078 C,H, 2.09%x 107°°  3.40x 10™%7
C,H,+  9.83x107%>  3.66x 1071 CsHz+  5.86x 107°0  1.94x 1074¢
OH- 1.84x 10725  3.15x 10712 CzH,+  3.67x107°° 2.18x 1074¢
CH, 1.98x 10726  574x 10714 CH- 7.73x 107%1  7.82x 10748
HCO 9.24x 10727  1.90x 10714 C3Hz+  1.07x107%2  3.61x 107%°
C,Hz;+  6.07x1073°  1.66x 1071° C3H; 3.72x 107%  1.26x 10752
C,H 1.02x 10733 2.18x 10720
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Tabela B.2.20. Resultados de abundancia fracionaria maxima, X,,4.ima, € densidade de coluna, N, sem
levar em consideragdo a derivada do perfil de velocidade e densidade numérica do H | na equacdo de
continuidade. Pardmetros de entrada: C/0 = 1.0; x(H; micia1) = 1 X 1071, x(Hz fing) = 1 X 1072;

x(e?)=1x10"2; A, =1.0; Zg; P=1x10°.

mocatar_Tsana_ NIw) gl tmsina N Lo
OH+ 3.73x 107° 1.65x 108 HNC 4.74x 10728 1.08x 1071
H,0+ 9.07x 107° 3.47x 10° C,N+ 4.23x 10728 1,50x 10~
CH+ 1.69x 107° 4.23x 10* HNO 9.18x 1072° 8.72x 1071°
OH 2.85x 10710 5.92x 103 CNC+  7.87x10731 272x 1077
H, + 1.56x 10710 4.34% 103 NH, 4.96x 10731  4.41x 10718
H,0+ 8.79x 10712 2.39x% 1072 C,H 9.89%x 10732 352x 10718
CH 5.42x 10712 1.22x 10! CH, 7.156x 10732 2,06x 107*°
H,+ 9.72x 10713 4.89x 10! OCN+  2.05x 10732 1.10x 10718
NH+ 6.83x 10713 1.26x 10! H,CO  5.66x1073% 157x1072°
NO+ 5.32x 10713 1.85x 10! C,H, 6.38x 1073*%  1.55x 1072°
CH,+ 3.29x 10713 6.10x 10° CH,+ 3.96x 1073*  1.60x 1072!
NH 1.79x 10713 2.86x 10° OCN 1.93x 1073*  5.65x 10721
CO+ 1.39x 1071*  8.75x 1072 Co, 9.30x 1073%  1.67x 1072!
NH,+ 1.94x 10715 1.06x 107! CsH,+  3.30x 10737  1.99x 10723
HNO+ 1.29x 10716 3.49x 1073 CO,+ 9.80x 1073° 5.38x 1072°
H,0 1.28x 10716 1.85x 1073 N,O+  1.54x1073° 9.25x 10726
CN+ 3.26x 1077 1.68x 1073 N,0 1.06x 10739  8.99x 10727
CH, 1.59%x 10717  3.63x 107> NO, 3.71x 10740 2.97x 107%7
CcO 1.50x 10717  6.75%x 107* CeHs+  2.62x 1072 8.17x 1072°
CH;+ 3.73x 107 558x 107 CN- 2.82x 1074 7.11x 1073°
HCO+ 1.30x 10718  5.89%x 1075 C,H,+  450x107* 291x 1073t
N,+ 7.83x 1071  3.20x 1075 CeH,+ 3.81x107%  9.03x 10733
HCN+ 1.56x 1071  5.06x 107° C,H; 1.17x 107%7  3.68x 10734
C,H+ 1.86x 10720 1.20x 107° C,H- 2.79x 107  9.93x 10736
NO 1.57x 10720 2.45x 1077 C,N 9.12x 10751 2.77x 10737
CN 5.63x 1072t 2.13x 1077 CeHg 2.60x 10751 9.27x 10738
N,H+ 551x 1072t 1.62x 1077 CeHg+  2.60x 1075'  9.09x 10738
C,H,+ 1.26x 10722 4.69x 107° C3H, 1.03x 10752 3.92x 10739
N, 7.11x 10723 1.11x107° C,H, 2.78x 107%°  525x 10743
CH, 251x 10724 7.38x 10712 C3H,+  4.90x 107°¢  3.00x 107%2
OH- 9.21x 1072°  1.57x 107! CHz+  9.47x 10757 271x 10743
NO,+ 2.61x 1072 5.06x 10712 C3Hz+  1.45x107°%  518x 1074
HCN 553x 10726 2.19x 10712 CH 1.52x 10759 5.87x 107*°
HCO 1.27x 10726 2.87x 10714 CsH; 5.58%x 10762 1.87x 1078
C,Hs+ 3.89x 10727  1.06x 10713
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C. Apéndice C - Perfis de abundéancia fracionaria molecular

Nesta secdo sdo mostrados os perfis de abundancia fracionaria obtidas das espécies
moleculares envolvidas em nosso modelo quimico ao longo da perda de massa
atmosférica de GJ 436b e HD 209458b, usando os pardmetros de entrada B.1.1 e B.2.1,
respectivamente.

C.1. Perfis GJ 436b

Pardmetros de entrada: C/0 =1,0; x(Hyiniciar) =1 X 107", x(Hy fingr) = 1 X
107%; x(e7)=3x%x10"7; Zg; P=1x10%; A, =1,0.
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Figura C.1. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares OH*, OH, CH*, CH, CO™, e
H, 0™ ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.2. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares H,*, NH, NO*, CH,*, NH*, e
€O ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.3. Perfis de abundéncia fracionaria das espécies moleculares Hy*, CH,, H,0, H;0*, HCO*, e
CN* ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.4. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares NO, CH;*, C,H*, NH,*, HNO™,
e CN ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.

10715

1020 1
©
—
2
o 25 1 i
S
©
&
©
o
@
QY 400} 1
= |
o]
<

-HCO
as| CH3 |
L CoH2+
10_40 1 1 1 1 1 1
10° 108 107 108 10° 1010 10" 102

Distancia (cm)

Figura C.5. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares N,*, HCN*, N,, HCO, CH;, e
C,H," ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.6. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares HNC, N,H*, HCN, HNO, C,N ™,
e OH™ ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.7. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares NO,*, C0,, H,CO, C,H,, C,H, e

NH, ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.8. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares C,H;*, CNC*, OCN, OCN*,
CH,, e CO," ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.9. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares CH,*, N,0, C4Hs™, C,H,™,
N,0", e NO, ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.

156



.«ID-EI'D = i
8 0% r ]
@
=
[=]
o
&
—
@ 0% .
4]
=
@
=
=
=30
2 470
0 CoHA+
CEHB
CoH-
CoH3
1080 1
10_9{; ! ! 1 1 1 1
10° 108 107 108 10° 10'° 10" 1012

Distancia {cm)

Figura C.10. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares C4H,*, CN~, C,H,*, C¢H,,
C,H™, e C,H; ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.11. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares C,N, C;Hs*, C,H,, C3H,™,
CsH;*, e C3H, ao longo da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.
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Figura C.12. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares CH~, C3H;*, e C3H; ao longo
da perda de massa atmosférica do Netuno quente GJ 436b.

C.2. Perfis HD 209458b

Parametros de entrada:  C/0 = 1,0; x(Hziniciar) = 1 X 1071, x(H; pinar) = 1 X
1072; x(e7)=1%x10"3; Zg; P=1x10°; A, =1,0.
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Figura C.13. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares OH*, H,0%, CH*, OH ,e NO*
ao longo da perda de massa atmosférica do Jupiter quente HD 209458b.
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Figura C.14. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares H,*, H;0%, H;*, CH , NH* , e
NH ao longo da perda de massa atmosférica do Jupiter quente HD 209458b.
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Figura C.15. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares CH,*, CO*, NH,*, HNO™,
CN*, e N,"* ao longo da perda de massa atmosférica do Jlpiter quente HD 209458b.
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Figura C.16. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares CO, H,0, HCN*, HCO™,
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N,H*, e C,H™" ao longo da perda de massa atmosférica do Jipiter quente HD 209458b.
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Figura C.17. Perfis de abundancia fracionéria das espécies moleculares CH;*, CN, NO, C,H,", NO,™,
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e N, ao longo da perda de massa atmosférica do Jupiter quente HD 209458b.
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Figura C.18. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares OH~, C,N*, HCN, C,H,*,
CNC™*, e HNO ao longo da perda de massa atmosférica do Japiter quente HD 209458b.
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Figura C.19. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares OCN*, NH,, C,H, OCN, CO,,
e C,H, ao longo da perda de massa atmosférica do Japiter quente HD 209458b.
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Figura C.20. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares c0,*, C,H,*, N,0%, N,0,
NO,, e C4Hs ™ ao longo da perda de massa atmosférica do Jlpiter quente HD 209458b.
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Figura C.21. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares CN~, C,H,", C,H,*, C,H™, e
CqH* a0 longo da perda de massa atmosférica do Japiter quente HD 209458b.
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Figura C.22. Perfis de abundancia fracionaria das espécies moleculares CsHg, CsHst, C3H,™, C3Hs*, e
CsH; ao longo da perda de massa atmosférica do Jpiter quente HD 209458b.
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