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versidade Federal do Rio de Janeiro, como requisito

necessário para a obtenção do t́ıtulo de Mestre em

Ciências em Astronomia.

Orientadores: Diana Paula de Pinho Andrade e He-

loisa Maria Boechat-Roberty

Formação e Destruição de Moléculas Orgânicas na Alta
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Aline Ramos Ribeiro

Rio de Janeiro

Agosto de 2019

http://
http://
http://www.ov.ufrj.br
http://www.ufrj.br
http://www.ufrj.br


CIP - Catalogação na Publicação

Elaborado pelo Sistema de Geração Automática da UFRJ com os dados fornecidos
pelo(a) autor(a), sob a responsabilidade de Miguel Romeu Amorim Neto - CRB-7/6283.

R484f
Ribeiro, Aline Ramos
   Formação e destruição de moléculas orgânicas na
alta atmosfera de Titã / Aline Ramos Ribeiro. --
Rio de Janeiro, 2019.
   119 f.

   Orientadora: Diana Paula de Pinho Andrade.
   Coorientadora: Heloisa Maria Boechat-Roberty.
   Dissertação (mestrado) - Universidade Federal do
Rio de Janeiro, Observatório do Valongo, Programa de
Pós-Graduação em Astronomia, 2019.   

   1. Titã. 2. Atmosfera de Titã. 3. Moléculas
orgânicas. I. Andrade, Diana Paula de Pinho, orient.
II. Boechat-Roberty, Heloisa Maria, coorient. III.
Título.





O presente trabalho foi realizado com apoio da

Coordenação de Aperfeiçoamento de Pessoal de

Nı́vel Superior – (Brasil) CAPES – Código de
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À Yanna, com a qual compartilho minhas histórias, vivências e moléculas orgânicas.
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Resumo

Formação e Destruição de Moléculas Orgânicas na Alta Atmosfera de Titã

Aline Ramos Ribeiro

Orientadores: Diana Paula de Pinho Andrade e Heloisa Maria Boechat-Roberty

Resumo da Dissertação submetida ao Programa de Pós-Graduação em Astronomia do Ob-

servatório do Valongo, Universidade Federal do Rio de Janeiro, como requisito necessário

para a obtenção do t́ıtulo de Mestre em Ciências em Astronomia.

Desde sua descoberta em 1655, Titã é um dos objetos mais intrigantes do Sistema Solar.

O principal satélite de Saturno é um dos únicos objetos além da Terra a apresentar formação

de moléculas orgânicas complexas em sua atmosfera atual (e.g. Willacy et al., 2016). Por isso,

muitos estudos focaram em analisar a posśıvel formação desses compostos orgânicos complexos

a partir de experimentos em laboratório (e.g. Pilling et al., 2009) e modelos teóricos (e.g. Wilson

& Atreya, 2004; Lavvas et al., 2008a; Strobel, 2008) simulando a atmosfera do satélite.

Além dos compostos mais abundantes, nitrogênio (N2) e metano (CH4), a atmosfera de

Titã também comporta espécies como hidrocarbonetos, nitrilas e moléculas oxigenadas. Também

é observada a formação de densas camadas de nuvens, com alta concentração de compostos

orgânicos. Reações qúımicas envolvendo essas espécies podem ser induzidas por radiação ultra-

violeta e vento solar, além de part́ıculas energéticas provenientes da magnetosfera de Saturno.

Este trabalho simula a formação de moléculas, especialmente as orgânicas, na perda de

massa atmosférica de Titã, a partir do modelo computacional de reações qúımicas de Pinotti &

Boechat-Roberty (2016). Comparamos as abundâncias obtidas das principais espécies a resulta-

dos de laboratório e cálculos de outros modelos fotoqúımicos, visando validar o modelo utilizado

em nosso projeto. Além disso, discutimos as implicações astrof́ısicas e astrobiológicas dos nossos

resultados para a possibilidade de vida em Titã.

Esse estudo é especialmente interessante para a comunidade astrobiológica, pois a presença

de moléculas orgânicas, contendo nitrogênio e oxigênio sugerem a posśıvel formação de espécies

prebióticas (como aminoácidos e bases nitrogenadas) na atmosfera, fazendo de Titã um ambiente

com potencial para a formação de vida. Desse modo, a análise de sua atmosfera permite a

utilização de Titã como um objeto análogo a um exoplaneta (Lunine, 2010; Bazzon et al., 2014;

Robinson et al., 2014), explicando o comportamento de nuvens, part́ıculas de aerossol e moléculas

orgânicas gasosas em atmosferas exoplanetárias.

palavras chave: Titã, atmosfera de Titã, moléculas orgânicas
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Abstract

Formation and Destruction of Organic Molecules in the Upper Atmosphere

of Titan

Aline Ramos Ribeiro

Advisors: Diana Paula de Pinho Andrade and Heloisa Maria Boechat-Roberty

Dissertation abstract submitted to the Postgraduate Astronomy Program of the Valongo

Observatory, Federal University of Rio de Janeiro, in fulfillment of the requirements

for the degree of Master of Science in Astronomy.

Since its discovery in 1655, Titan is one of the most intriguing objects in the Solar System.

Saturn’s main satellite is one of the only bodies to present complex organic molecule formation

in its present-day atmosphere. Many studies focused on analyzing the possible formation of

these organic compounds, in the form of experiments (e.g. Pilling et al., 2009) and theoretical

models (e.g. Wilson & Atreya, 2004; Lavvas et al., 2008a; Strobel, 2008) simulating the satellite’s

atmosphere.

Apart from the most abundant constituents, nitrogen (N2) and methane (CH4), Titan’s

atmosphere also holds species like hydrocarbons, nitriles and oxygenated molecules and ions. We

also observe the formation of haze layers of tholins, which can contain organic species. Chemical

reactions involving all these species can be induced by UV radiation from the Sun, solar wind

plasma, or even by energetic particles from Saturn’s magnetosphere.

Our main goal is to verify the formation of complex organic molecules in Titan’s at-

mosphere, simulating chemical reactions with the computational models AstroReactions and

ReactionEquations by Pinotti & Boechat-Roberty (2016). We intend to compare the resulting

mixing ratios to laboratory and other photochemical models calculations, in order to validate

our model.

This study is especially interesting to the astrobiology community, since the presence of

organic, nitrogen-bearing and oxygenated compounds suggests the possible formation of prebiotic

species (such as amino acids and nitrogenous bases) in its atmosphere, making Titan a potentially

life-forming environment. Furthermore, the analysis of its atmosphere will help studies which

could use Titan as an exoplanet analogue (Lunine, 2010; Bazzon et al.,2014; Robinson et al.,

2014), giving hints of how tholins, haze layers and aerosol particles would behave in exoplanet

atmospheres.

keywords: Titan, atmosphere of Titan, organic molecules
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próximo ao polo norte, (b) espectro de laboratório para o cianoacetileno
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(em verde escuro na figura) mais longo do que o verão do hemisfério sul
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2.5 Resumo dos compostos qúımicos e sua localização na atmosfera de Titã.
A destruição dos principais componentes, N2 e CH4, dá origem a espécies
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nas na alta atmosfera de Titã. Figura de Waite et al. (2007). . . . . . . . 47

2.7 Espectro de ı́ons positivos (1–350 Daltons) em aproximadamente 1000
km de altitude feito pelo espectrômetro de ı́ons (IBS) do CAPS durante
o flyby T18. Figura de Waite et al. (2007). . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

2.8 Estrutura de um aerossol, a partir de análises do ACP (Aerosol Collector
Pyrolyser) da Cassini-Huygens. Figura de Raulin et al. (2007). . . . . . . 49

2.9 Os diferentes processos que afetam a formação e evolução de part́ıculas.
Figura de Lavvas et al. (2011b). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 50

2.10 Perfil de pressão-temperatura da baixa atmosfera (linha preta mais grossa)
a 15º S de latitude em meados de 2006. As linhas pretas finas são a pressão
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cavidade no vento solar que se estende por aproximadamente 20 RS em
direção ao Sol, e se alonga por centenas de RS na direção oposta, formando
uma magnetocauda. A escala de Saturno e seus anéis está multiplicado
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2.7.2.1 Escape térmico . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64
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4.2 Espécies iônicas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 89

4.3 Influência da magnetosfera na abundância de espécies . . . . . . . . . . . 91
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Caṕıtulo 1

Introdução

Além de ser o maior satélite de Saturno e o segundo maior do Sistema Solar, per-

dendo apenas para Ganimedes, Titã apresenta caracteŕısticas extraordinárias diferentes

de qualquer outro corpo do nosso sistema. Descoberto em 1655 por Christiaan Huygens,

é até hoje o único satélite onde confirmou-se a existência de uma atmosfera substancial,

cuja densidade é aproximadamente dez vezes maior do que a do nosso planeta.

A existência de uma atmosfera em Titã foi sugerida pela primeira vez em 1908 por

José Comas Solà, ao observar no satélite o efeito de escurecimento de limbo, indicando

a presença de uma atmosfera (Comas Solá, 1908). A detecção da atmosfera, por sua

vez, foi feita somente em 1944, com medições de diversas linhas de absorção do metano

(CH4) em espectros do satélite no infravermelho próximo (Kuiper, 1944).

O satélite também é o único objeto do nosso sistema planetário a apresentar uma

qúımica atmosférica tão complexa quanto a da Terra. Outras semelhanças com o nosso

planeta envolvem a composição majoritária de nitrogênio molecular (N2) na atmosfera,

a presença de ĺıquido estável em sua superf́ıcie, e atividades geológicas, diferenciando

sua crosta (Elachi et al., 2006; Lopes et al., 2007).

Devido às suas intrigantes caracteŕısticas, Titã sempre foi um ambiente de alt́ıssimo

interesse. Por isso, foi visitado inicialmente pela Voyager 1 em 1980 e, mais recente-

mente, pela sonda Cassini-Huygens, orbitando Saturno de 2004 a 2017, e contando ainda

com o pouso histórico da sonda Huygens na superf́ıcie do satélite em 2005.
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Sua atmosfera é composta majoritariamente por N2, com uma pequena fração

de CH4, além de traços de outras moléculas orgânicas mais complexas1, como hidro-

carbonetos e nitrilas (Coustenis & Taylor, 2008). Os principais processos qúımicos que

ocorrem em sua atmosfera são mostrados na Figura 1.1. Outra caracteŕıstica atmosférica

evidente inclui uma camada significativa de neblina (comumente denominada haze na

literatura, e também neste trabalho), obscurecendo a visão da superf́ıcie no viśıvel, sendo

justamente essa densa neblina que dá a cor alaranjada à sua atmosfera.

Figura 1.1. Esquema simplificado da fotoqúımica de N2 e CH4 na atmosfera de Titã, levando à
formação de poĺımeros (Atreya et al., 2006).

Ao apresentar formação de moléculas orgânicas complexas na atmosfera, Titã se

tornou um objeto de enorme interesse astrobiológico, sendo um ambiente proṕıcio para a

formação de vida, assim como ocorrido na Terra primitiva. Visando esse interesse, muitos

grupos de pesquisa têm analisado a formação desses compostos orgânicos complexos a

partir de experimentos (e.g. Pilling et al., 2009) em laboratório e modelos teóricos (e.g.

Wilson & Atreya, 2004; Lavvas et al., 2008a,b; Strobel, 2008; De La Haye et al., 2008)

simulando a atmosfera de Titã.

1.1 Observações daVoyager 1, Cassini-Huygens e telescópios

terrestres

O interferômetro e espectrômetro infravermelho IRIS (Infrared Radiometer Inter-

ferometer and Spectrometer) à bordo da Voyager 1 começou a revelar a complexidade

atmosférica de Titã com medidas de espécies como: metano (CH4), hidrogênio molecu-

lar (H2), etano (C2H6), acetileno (C2H2), etileno (C2H4), cianeto de hidrogênio (HCN),

1Segundo a definição de Herbst & van Dishoeck (2009), moléculas complexas são aquelas formadas
por 6 ou mais átomos.
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metilacetileno (C3H4), propano (C3H8), diacetileno (C4H2), cianoacetileno (HC3N), ci-

anogênio (C2N2) e dióxido de carbono (CO2) (Hanel et al., 1981; Kunde et al., 1981;

Samuelson et al., 1981, 1983). Os espectros observados pelo IRIS são mostrados na

Figura 1.2. Além disso, análises do espectro de emissão térmica, também medido pelo

IRIS, indicavam uma temperatura superficial entre 94 e 97 K. Finalmente, a detecção

de nitrogênio molecular (N2) pelo UVS (Ultraviolet Spectrometer) levou à conclusão de

que este era o composto dominante na atmosfera (Broadfoot et al., 1981).

Figura 1.2. Espectros de Titã obtidos pelo IRIS (Infrared Radiometer Interferometer and Spectro-
meter) da Voyager 1, em comparação com espectros de laboratório de espécies qúımicas detectadas na
atmosfera do satélite. A figura à esquerda mostra: (a) espectro observado médio do disco, em regiões
de latitude média, (b) espectro observado a 68’ norte, em uma região próximo ao polo norte de Titã, e
(c) espectro de laboratório do diacetileno (C4H2). A figura à direita mostra: (a) espectro observado da
borda próximo ao polo norte, (b) espectro de laboratório para o cianoacetileno (HC3N) e (c) espectro
de laboratório para o cianogênio (C2N2). Figuras de Kunde et al. (1981).

Nas décadas seguintes, entre o lançamento da Voyager 1 e a chegada da Cassini-

Huygens no sistema de Saturno, foram descobertas novas moléculas na atmosfera do

satélite com a utilização de telescópios terrestres e em órbita da Terra, a partir de

sensoriamento remoto. Alguns exemplos são o monóxido de carbono (CO) (Lutz et al.,

1983), com o telescópio Mayall, a acetonitrila (CH3CN) (Bézard et al., 1993; Marten

et al., 2002), com o telescópio de 30 metros do IRAM (Institute for Radio Astronomy in

the Millimeter Range), água (H2O) (Coustenis et al., 1998) e benzeno (C6H6) (Coustenis

et al., 2003), ambos com o telescópio espacial ISO (Infrared Space Observatory).

Após o ińıcio da missão Cassini-Huygens em 15 de Outubro de 1997, telescópios no

solo ou em órbita terrestre continuaram contribuindo para a descoberta de novas espécies

em Titã, como a detecção de isocianeto de hidrogênio (HNC) pelo Herschel (Moreno
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et al., 2011), e propionitrila (C2H5CN) a partir de medidas do ALMA (Atacama Large

Millimeter Array) (Cordiner et al., 2015), enfatizando a importância de observações que

não são feitas in situ.

Com a chegada da Cassini-Huygens ao sistema saturniano foi posśıvel a detecção

e medida de outras espécies na fase gasosa, além da caracterização de part́ıculas de

aerossol presentes nas partes mais baixas da atmosfera. Com instrumentos como o

CIRS (Composite Infrared Spectrometer), foi descoberto propeno (C3H6) (Nixon et al.,

2013) e foram feitas medidas de compostos menores na estratosfera. Com o UVIS

(Ultraviolet Imaging Spectrograph), pudemos estudar a composição e temperatura da até

então inexplorada mesosfera, permitindo a cobertura de toda a estrutura atmosférica do

satélite.

Figura 1.3. Espectro de massa do INMS (Ion and Neutral Mass Spectrometer). Os pontos pretos
indicam os dados medidos pelo INMS em 2005, durante o flyby T5 da Cassini, e as linhas tracejadas
conecta os pontos. A linha sólida representa o espectro modelado com densidades de espécies neutras
selecionadas para reproduzir as observações (Vuitton et al., 2007).

Outros instrumentos como o GCMS (Gas Chromatograph and Mass Spectrome-

ter), parte da Huygens, levado à superf́ıcie de Titã em 14 de Janeiro de 2005, e es-

pectrômetros da Cassini como o INMS (Ion and Neutral Mass Spectrometer) e o CAPS

(Cassini Plasma Spectrometer), na órbita de Saturno, permitiram a análise de regiões

atmosféricas imposśıveis de serem acessadas através de detecção remota, devido à sua
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alt́ıssima densidade. Espécies qúımicas nunca detectadas anteriormente foram identifi-

cadas na alta atmosfera de Titã, em particular moléculas nitrogenadas, como o cianodi-

acetileno (HC5N), amônia (NH3) e acrilonitrila (C2H3CN), mostrando que o nitrogênio

tem um papel muito mais importante em Titã do que se pensava (Vuitton et al., 2007).

A partir de investigações das concentrações moleculares na atmosfera, o espectrógra-

fo CIRS também concluiu que a abundância fracionária da maioria dos compostos au-

menta com a altitude. Isso significa que processos fotoqúımicos produzem espécies em

altitudes maiores, que então condensam na troposfera ou baixa estratosfera (em torno

de 40 km de altitude), onde a temperatura atmosférica atinge um mı́nimo de 70 K

(Fulchignoni et al., 2005).

1.2 Parâmetros orbitais de Saturno e Titã

Assim como ocorre com a Lua e outros satélites, o peŕıodo de rotação de Titã

em torno de seu próprio eixo é regido pelo peŕıodo de sua órbita ao redor de Saturno,

já que ambos estão gravitacionalmente ligados. Um dia em Titã, portanto, equivale ao

seu peŕıodo orbital, durando 15,9 dias terrestres. Um ano em Titã, e consequentemente

em Saturno, corresponde a 29,4 anos terrestres. Seu raio orbital é de 1.221.870 km, ou

aproximadamente 20 vezes o raio de Saturno (RS ≈ 60268 km).

Saturno possui uma inclinação axial com relação ao seu eixo de rotação de 26,7º

(Roe, 2012), enquanto o eixo de rotação de Titã encontra-se 0,3º inclinado com relação

ao seu plano orbital (Stiles et al., 2008). Devido a essa obliquidade, assim como na Terra,

podemos observar efeitos sazonais em Titã. Todavia, enquanto a órbita do nosso planeta

é aproximadamente circular, Saturno possui uma excentricidade de 0,05415 (Strobel

et al., 2010), causando assimetria na distância orbital do satélite e, consequentemente,

em suas estações. Como ilustrado na Figura 1.4, Titã encontra-se no periélio próximo

ao solst́ıcio de verão do hemisfério sul (solst́ıcio de inverno do hemisfério norte).

A excentricidade de Saturno, por conseguinte, causa uma variação na distância ao

Sol de cerca de 1,06 AU, levando também a uma diferença de aproximadamente 20% no

fluxo solar recebido pelo planeta. A variação na distância solar e, consequentemente, no

fluxo de radiação UV e EUV (UV extremo) do Sol é mais importante nas regiões mais
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Figura 1.4. Órbita de Saturno ao redor do Sol. A inclinação axial de Saturno, além da excentricidade
de sua órbita, causam diferenças sazonais em Titã. Cada estação possui uma duração diferente, sendo
o verão no hemisfério norte (em verde escuro na figura) mais longo do que o verão do hemisfério sul
(que corresponde ao inverno no hemisfério norte, em azul claro na figura). O ano de Titã tem duração
de 676 dias de Titã, ou 29,4 anos terrestres. Figura de Roe (2012).

baixas da atmosfera de Titã, enquanto na termosfera esses efeitos são menos significativos

(Strobel et al., 2010).

1.3 Origem dos compostos atmosféricos

Acredita-se que, assim como na Terra, grande parte do material orgânico de Titã

pode ter sido incorporado pelo satélite durante o seu peŕıodo de formação, ou trazido por

impactos posteriores à sua fase de acreção. Os planetesimais que deram origem a Titã

poderiam ser compostos de gelo de água e outros gases, bem como matéria orgânica,

similar à encontrada em condritos carbonáceos, que gerariam sua atmosfera primordial

(Owen, 2000).

Sabemos atualmente, através de cálculos da razão isotópica de Ar/N2 e da abundân-

cia de N (ver Atreya et al., 1978), que o nitrogênio em Titã surgiu a partir de compostos

facilmente condensáveis e capturáveis, como a amônia. De acordo com Atreya et al.

(1978), sucessivas reações de dissociação de NH3 permitiram a formação do N2 que

observamos atualmente na atmosfera. Esse mesmo processo também deve ter sido res-

ponsável pela origem de N2 na atmosfera terrestre.
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Figura 1.5. Esquema do ciclo de metano em Titã, mos-
trando a relação entre a atmosfera, a superf́ıcie e o interior
do satélite. Figura de Coustenis & Taylor (2008).

Por ser menos volátil e

mais quimicamente ativa do

que N2 ou N, moléculas de

amônia devem ter chegado em

Titã através de cometas e pla-

netesimais de gelo. Evidências

apontam que a concentração

de NH3 em cometas é nitida-

mente maior do que a de N2

(e.g. Cochran et al., 2008).

O metano na atmosfera

de Titã é perdido tanto por

radiação ultravioleta, que dis-

socia a molécula de metano,

quanto pelo escape direto para

o espaço, como mostra a Fi-

gura 1.5 (Yelle et al., 2008).

Possivelmente a caracteŕıstica mais intrigante de seu ciclo é entender como Titã su-

porta uma quantidade suficiente de metano para gerar um ciclo, se o mesmo é destrúıdo

em uma curta escala de tempo de 10–100 milhões de anos (Atreya et al., 2006).

O interior de Titã é considerado como uma das posśıveis fontes de metano, pos-

suindo um profundo reservatório abaixo da superf́ıcie, de onde CH4 pode ser liberado

espontaneamente (Tobie et al., 2005, 2006) ou por processos de criovulcanismo. O rápido

escape atmosférico do CH4 ocorre devido à pequena diferença de temperatura (∼15ºC)

da superf́ıcie até a tropopausa, em comparação com a Terra, sendo a abundância na

superf́ıcie até três vezes maior do que na tropopausa (Raulin et al., 2010).

1.3.1 Hipóteses astrobiológicas

Uma das vertentes da astrobiologia atual está relacionada à vida terrestre, por

ser o único exemplo de vida que conhecemos atualmente. Sendo assim, o estudo da

origem da vida envolve condições fisicoqúımicas em que sabemos que a vida é capaz de

se desenvolver, como a busca por ambientes com água ĺıquida, disponibilidade de energia
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e matéria orgânica. No caso de Titã, espécies orgânicas estão presentes ao longo de toda

a atmosfera, sendo detectadas desde a troposfera (próximo à superf́ıcie) até ∼1300 km

de altitude. Graças à Cassini-Huygens, temos medidas de uma grande variedade de

hidrocarbonetos, além de nitrilas e espécies oxigenadas. Sendo a qúımica dos seres vivos

regida principalmente pelos elementos carbono, hidrogênio, nitrogênio e oxigênio, a alta

abundância desses elementos em Titã permitiria a fabricação de compostos prebióticos,

como aminoácidos e bases nitrogenadas (e.g. Pilling et al., 2009).

Além da atmosfera, destacam-se também os lagos de material ĺıquido encontrados

em Titã, onde diversos compostos orgânicos poderiam se acumular, atingindo concen-

trações talvez até maiores do que na atmosfera. A influência de raios cósmicos de alta

energia, que penetram facilmente na atmosfera, permitiria ainda a evolução qúımica

desses compostos. Oceanos na superf́ıcie primordial do satélite também poderiam arma-

zenar matéria orgânica, abrindo uma possibilidade para o desenvolvimento de espécies

prebióticas e talvez o surgimento de vida.

Evidências apontam também para a existência de um oceano subsuperficial com-

posto de uma mistura de amônia e água ĺıquida (Tobie et al., 2005; Sotin & Tobie, 2008).

Fortes (2000) sugeriu que esse oceano seria um local favorável para a origem e desenvol-

vimento de formas vivas. Entretanto, organismos nesse ambiente teriam que sobreviver

em altas pressões e baixas temperaturas, além da alta concentração de amônia. Sua

fonte de energia seria a oxidação de NH3 para N2, e a redução de hidrocarbonetos para

CH4, como já é o caso de bactérias metanogênicas terrestres. Śıtios de criovulcanismo

permitiriam ainda que essa mistura de amônia e água atingisse a superf́ıcie, criando

posśıveis locais para o desenvolvimento de vida baseada em água.

De acordo com McKay & Smith (2005) e Schulze-Makuch & Grinspoon (2005),

para uma vida hipotética se estender por Titã causando um efeito ambiental significativo,

esta teria que crescer em uma região ĺıquida espalhada pela superf́ıcie: seus lagos de

metano e etano. McKay & Smith (2005) sugere ainda que, se houvessem organismos

por toda a superf́ıcie vivendo nesses lagos e consumindo H2 atmosférico a uma taxa de

∼108 moléculas cm−2 s−1, seria posśıvel observar uma redução na abundância de H2

próximo à superf́ıcie. Contudo, sabemos atualmente que a névoa atmosférica é capaz

de absorver e dessorver H2, sendo uma fonte alternativa que explicaria a diminuição na

abundância de H2 na troposfera (Sekine et al., 2008b). No caso de existirem organismos
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metanogênicos em Titã, estes não são a principal fonte de CH4 para a atmosfera, pois

estariam apenas reciclando os produtos do metano (fabricados na atmosfera) em metano

novamente.

É incontestável a semelhança entre Titã e a Terra primordial, especialmente entre

os compostos orgânicos encontrados em ambos. Especula-se que o estudo dos aerossóis

de Titã forneça informações sobre o ińıcio da qúımica prebiótica na própria Terra, já

que estes poderiam estar presentes também na atmosfera primitiva terrestre. Além das

inúmeras similaridades com a Terra primitiva e um ambiente particularmente favorável

para uma posśıvel forma de vida, Titã também pode ser considerado um modelo para

compreendermos o futuro da Terra e da vida terrestre, como é o caso de Marte, e ainda

dar pistas sobre exoplanetas rochosos com caracteŕısticas atmosféricas e superficiais se-

melhantes.
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A Atmosfera de Titã

2.1 Estrutura vertical da atmosfera

A estrutura térmica vertical da atmosfera de Titã é similar à da Terra, com tro-

posfera, estratosfera e mesosfera bem definidas. Apesar da atmosfera do satélite ser

muito mais fria do que a terrestre, com temperaturas atingindo até ∼70 K, a atmosfera

titânica é mais extensa, como aponta a Figura 2.1, a qual faz uma comparação simpli-

ficada entre as estruturas das duas atmosferas. Em Titã, a escala de altura H1 vale de

15 a 50 km, comparado a 5–8 km na Terra. Isso ocorre devido à baixa gravidade do

satélite, equivalente a 1,34 m s−2 na superf́ıcie (14% do valor terrestre), que decresce

com relação à altitude (Flasar et al., 2014).

A atmosfera pode ser dividida de acordo com seus gradientes de temperatura e

pressão, existentes devido aos diferentes processos f́ısicos e qúımicos em cada região. A

troposfera é a camada imediatamente acima da superf́ıcie, onde a temperatura decai

em função da altitude. A camada acima é a estratosfera, onde ocorre o aumento de

temperatura com a altitude. A seguir, na mesosfera, a temperatura decai novamente

com relação à altitude. Já na termosfera, ocorrem diversas inversões de temperatura.

As fronteiras entre essas regiões são denominadas “pausas”: a altitude onde observa-se

a mı́nima temperatura (70 K em 44 km) entre a troposfera e a estratosfera é chamada

de tropopausa; a altitude de máxima temperatura entre a estratosfera e a mesosfera é a

estratopausa (186 K em 250 km); a altitude da temperatura mı́nima entre a mesosfera e

1distância vertical sobre a qual a pressão atmosférica varia por um fator de e−1, diminuindo com o
aumento da altitude.
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Figura 2.1. Perfil vertical de temperatura em função da pressão (a) e da altitude (b) da baixa
atmosfera de Titã, em comparação com o perfil da Terra. A linha vermelha representa Titã, enquanto
a azul representa a Terra. Figura de Roe (2012).

a termosfera é a mesopausa (152 K em 490 km). As regiões atmosféricas de Titã e suas

altitudes são indicadas com detalhes na Figura 2.2.

A separação entre a atmosfera e o espaço interplanetário é uma fronteira razoa-

velmente definida, denominada termopausa ou exobase. No caso de Titã, essa fronteira

encontra-se a aproximadamente 1500 km de altitude. A partir disso, a região que ainda

sofre interação com a atmosfera é chamada exosfera, onde ocorre principalmente a io-

nização de espécies qúımicas devido a influências da radiação solar e de part́ıculas da

magnetosfera de Saturno. O ambiente onde encontram-se esses compostos ionizados é

conhecido como ionosfera. Voltaremos a falar sobre a ionosfera e a exosfera nas Seções

2.6 e 2.7 deste caṕıtulo.

Os primeiros dados da estrutura vertical da atmosfera foram obtidos no ińıcio

dos anos 1980 a partir de flybys da sonda Voyager 1 próximos ao satélite. Composta

principalmente de nitrogênio molecular (N2) e metano (CH4), o topo da atmosfera de

Titã recebe aproximadamente 1% do fluxo de radiação solar incidente na Terra. Deste

fluxo, apenas 10% atinge sua superf́ıcie, em comparação aos 57% que atinge a superf́ıcie

terrestre (Griffith et al., 2012; Read et al., 2016). Por esse motivo, Titã é muito mais

frio do que o nosso planeta, com uma temperatura efetiva de aproximadamente 82 K

(-191 ºC).

A combinação do efeito estufa produzido pelo metano e absorção induzida por

colisões moleculares (N2–N2, N2–CH4, N2–H2) e o “antiefeito” estufa da camada de
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Figura 2.2. Perfil de temperatura medido in situ pelo HASI (Huygens Atmospheric Structure Instru-
ment), linha sólida, adaptado com os nomes das camadas atmosféricas. A linha pontilhada corresponde
ao modelo de Yelle et al. (1997). As linhas horizontais delimitam a tropopausa, estratopausa e meso-
pausa. Figura de Fulchignoni et al. (2005).

nuvem estratosférica (McKay et al., 1991) resulta em uma temperatura de 94 K e pressão

de ∼1,47 bar na superf́ıcie (Lindal et al., 1983; Fulchignoni et al., 2005), acarretando

em condições superficiais próximas ao ponto triplo do metano, assim como a água na

Terra, o que permite a presença de metano ĺıquido na superf́ıcie juntamente com sua

forma gasosa na atmosfera (Hörst, 2017).

O efeito estufa é fruto da transparência dos gases atmosféricos aos comprimentos

de onda solares, permitindo que essa radiação alcance a superf́ıcie. No entanto, esses

mesmos gases são opacos no infravermelho, retendo a radiação refletida pela superf́ıcie e

elevando sua temperatura acima da temperatura efetiva do satélite. O antiefeito estufa

é consequência da camada de aerossóis que absorve a luz solar, impedindo-a de chegar à

superf́ıcie, mas pouco absorve a radiação térmica no infravermelho, permitindo-a escapar

para o espaço. Na ausência dessa camada, modelos indicam que a temperatura efetiva

de Titã seria até 20 K maior.
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2.1.1 Troposfera

A troposfera de Titã é a região determinada entre a superf́ıcie até aproximada-

mente 44 km, onde ocorrem as temperaturas mais frias da atmosfera. Nessa região, o

gradiente de temperatura é negativo, indicando uma queda da temperatura em função

da altitude até o ponto de inversão (tropopausa), onde ocorre a temperatura mı́nima

detectada pela Huygens de 70,43 K em 44 km e 115 hPa (= 115 mbar) de pressão.

Apesar da fina extensão, a troposfera contém cerca de 90% da massa total da atmosfera.

Além disso, é a região onde a convecção domina o transporte vertical. É nessa camada

também em que ocorre o ciclo do metano.

2.1.2 Estratosfera

A estratosfera é a região entre aproximadamente 44 e 300 km, delimitada pela

tropopausa e pela estratopausa, onde as temperaturas mais altas são observadas, em

altitudes entre 250 e 300 km (aproximadamente 0,1 mbar). O máximo de temperatura

foi observado em 250 km, correspondendo a 186 K.

Figura 2.3. Espectro de Titã medido pelo espectrômetro CIRS (Cassini Composite Infrared Spectro-
meter), mostrando as principais regiões de emissão, como a do CH4 (λ = 7,7 µm ou k = 1300 cm−1)
e do C2H6 (λ = 12 µm ou k = 820 cm−1), onde o comprimento de onda λ corresponde ao inverso do
número de onda k. Figura de Flasar et al. (2014).
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Espécies formadas na termosfera podem ser difundidas pela mesosfera e acumular-

se na baixa estratosfera, formando a camada de haze. Por absorverem radiação UV e

viśıvel, part́ıculas de haze são responsáveis por aquecer a estratosfera e parte da mesos-

fera de Titã (Lavvas et al., 2009).

A Figura 2.3 mostra linhas de emissão associadas aos hidrocarbonetos e nitrilas,

indicando que esses gases se encontram na estratosfera, onde a temperatura aumenta

em função da altitude.

2.1.3 Mesosfera

A região da mesosfera, compreendida entre 300 e 500 km de altitude, é a parte

menos compreendida da atmosfera de Titã, assim como na Terra. Com uma grande

mudança no gradiente de temperatura, observamos um segundo ponto de inversão na

atmosfera na altitude da mesopausa, 152 K em cerca de 490 km. As diferentes tempe-

raturas na mesma latitude criam sistemas de ventos na mesosfera, transportando gases

atmosféricos para diferentes regiões.

Uma importante caracteŕıstica da mesosfera é a presença da camada desacoplada

de aerossol, situada no limite entre dois regimes dinâmicos: o equiĺıbrio radiativo e os

processos térmicos da alta atmosfera, e a grande dinâmica, condensação e acoplamento

de part́ıculas de aerossol da média e baixa atmosfera. A formação de aerossóis, bem

como a camada desacoplada, será melhor discutida na Seção 2.4.1 desse caṕıtulo.

2.1.4 Termosfera

A estrutura térmica da alta atmosfera é mais variável e complexa do que se es-

perava. Medidas do HASI mostram que o perfil de temperatura a partir de 500 km

é caracterizado por diversas variações de temperatura devido a camadas de inversão e

outros fenômenos dinâmicos como ondas de gravidade.

A termosfera é a principal região onde inicia-se a formação de moléculas e ı́ons

complexos, por consequência de interações da radiação solar e de part́ıculas energéticas

com compostos da atmosfera. Esses produtos mostram-se cada vez mais complexos,
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sendo detectáveis em altitudes de até ∼1000 km, aproximadamente onde inicia-se a

formação da camada de haze. Esse fenômeno será abordado com detalhes na Seção 2.4.

2.1.5 Exosfera

A homopausa, ou exobase, é definida como a altitude atmosférica máxima onde as

moléculas ainda encontram-se homogeneamente misturadas, em ∼1450 km. É essencial-

mente o “topo” da atmosfera, e na camada acima, denominada exosfera, são observadas

espécies leves escapando para o espaço. A discussão sobre perda de massa atmosférica,

abrangendo a termosfera e a exosfera, será feita a partir da Seção 2.7.

2.2 Composição atmosférica

A atmosfera de Titã é constitúıda predominantemente de N2 (mais de 97%). CH4 é

a segunda molécula mais abundante, com abundância média de 0,05 acima da superf́ıcie,

na troposfera, que decai para 0,014 na estratosfera (de ∼50 a 250 km) e aumenta nova-

mente para 0,12 na região da exobase, em ∼1500 km. A Seção 2.1 define propriamente

as divisões das camadas atmosféricas. A terceira molécula mais abundante é H2, cuja

abundância troposférica vale 0,001 e cresce para 0,02 na exobase. A explicação para tal é

que o H2 é a principal molécula a escapar da atmosfera, contribuindo significativamente

para a perda de massa.

A qúımica em Titã é regida pela fotólise do metano na termosfera e suas reações

cataĺıticas na estratosfera, e também pela dissociação do nitrogênio principalmente por

fótons solares no ultravioleta, e em menor escala por elétrons energéticos. As espécies

produzidas sofrem uma sequência de reações, aumentando sua complexidade, e eventu-

almente se tornando aerossóis orgânicos, que precipitam para altitudes mais baixas. A

eficiência dessas reações depende diretamente das caracteŕısticas f́ısicas da atmosfera,

como pressão e temperatura. O gás mais produzido através de reações qúımicas na

atmosfera é o etano (C2H6), e a nitrila mais abundante é o HCN (ácido ciańıdrico ou

cianeto de hidrogênio) (Raulin et al., 2010).

A abundância de todas as espécies fotoqúımicas, com exceção do C2H4, aumenta

em função da altitude, indicando um transporte da alta atmosfera para a altitudes de
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Tabela 2.1. Abundância de moléculas neutras na atmosfera de Titã medidas por diferentes instru-
mentos. De Hörst (2017).

Estratosfera Mesosfera Termosfera
Composto Ground Based ISO/Herschel CIRS UVIS INMS (CSN)

H2 9.6 ± 2.4 × 10
−4

3.9 ± 0.01 × 10
−3

40
Ar 1.1 ± 0.03 × 10

−5

C2H2 5.5 ± 0.5 × 10
−6

2.97 × 10
−6

5.9 ± 0.6 × 10
−5

3.1 ± 1.1 × 10
−4

C2H4 1.2 ± 0.3 × 10
−7

1.2 × 10
−7

1.6 ± 0.7 × 10
−6

3.1 ± 1.1 × 10
−4

C2H6 2.0 ± 0.8 × 10
−5

7.3 × 10
−6

7.3 ± 2.6 × 10
−5

CH3C2H 1.2 ± 0.4 × 10
−8

4.8 × 10
−9

1.4 ± 0.9 × 10
−4

C3H6 2.6 ± 1.6 × 10
−9

2.3 ± 0.2 × 10
−6

C3H8 6.2 ± 1.2 × 10
−7

2.0 ± 1.0 × 10
−7

4.5 × 10
−7

< 4.8 × 10
−5

C4H2 2.0 ± 0.5 × 10
−9

1.12 × 10
−9

7.6 ± 0.9 × 10
−7

6.4 ± 2.7 × 10
−5

C6H6 4.0 ± 3.0 × 10
−10

2.2 × 10
−10

2.3 ± 0.3 × 10
−7

8.95 ± 0.44 × 10
−7

HCN 5 × 10
−7

3.0 ± 0.5 × 10
−7

6.7 × 10
−8

1.6 ± 0.7 × 10
−5

HNC 4.9 ± 0.3 × 10
−9

4.5 ± 1.2 × 10
−9

HC3N 3 × 10
−11

5.0 ± 3.5 × 10
−10

2.8 × 10
−10

2.4 ± 0.3 × 10
−6

3.2 ± 0.7 × 10
−5

CH3CN 8 × 10
−9

< 1.1 × 10
−7

3.1 ± 0.7 × 10
−5

C2H5CN 2.8 × 10
−10

C2N2 9 × 10
−10

4.8 ± 0.8 × 10
−5

NH3 < 1.9 × 10
−10

< 1.3 × 10
−9

2.99 ± 0.22 × 10
−5

CO 5.1 ± 0.4 × 10
−5

4.0 ± 5 × 10
−5

4.7 ± 0.8 × 10
−5

H2O 8 × 10
−9

/ 7 × 10
−10

4.5 ± 1.5 × 10
−10

< 3.42 × 10
−6

CO2 2.0 ± 0.2 × 10
−8

1.1 × 10
−8

< 8.49 × 10
−7

condensação, na região da estratosfera. Esse transporte geralmente ocorre na forma de

difusão molecular ou ventos horizontais e verticais. A abundância dos compostos varia

ainda em relação à latitude, sendo os polos mais ricos em nitrilas e hidrocarbonetos mais

complexos. Em especial o polo norte costuma ser ainda mais abundante em espécies do

que o polo sul, porém diferenças sazonais podem existir. O escape atmosférico e a

condensação de material orgânico também afeta a distribuição dos compostos ao longo

da atmosfera. A abundância das espécies neutras da atmosfera, observada por diversos

instrumentos, é mostrada na Tabela 2.1. Essas espécies são formadas essencialmente

por C, H, N e O, apesar de medidas atuais já conseguirem detectar espécies contendo

elementos como fósforo e enxofre.

Modelos fotoqúımicos e experimentos que simulam a atmosfera de Titã geral-

mente consideram moléculas e reações qúımicas contendo apenas os elementos CHON.

Outras caracteŕısticas de modelos incluem os mecanismos de transporte, condensação

de espécies, reações heterogêneas na superf́ıcie de aerossóis e escape atmosférico. Um

grande deficit em modelos, entretanto, é a falta de espécies iônicas, principalmente de-

vido à dificuldade de alcançar as condições da alta atmosfera em laboratórios.
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2.3 Processos fotoqúımicos na atmosfera

A atmosfera de Titã contém uma enorme quantidade de hidrocarbonetos (CxHy),

nitrilas (CxHyNz) e aerossóis, produtos da fotólise de metano e nitrogênio na alta at-

mosfera. As principais fontes de ionização e dissociação nessa região incluem radiação

UV e UV extremo solar, fotoelétrons energéticos produzidos por raio-X e UV extremo

solar, e ı́ons e elétrons provenientes da magnetosfera de Saturno.

Figura 2.4. Taxa de absorção de radiação solar
em função da altitude. As linhas correspondem
ao fluxo integrado para bandas <89,6 nm (>13,9
eV), 89,6–145 nm (13,9–8,56 eV) e 145–200 nm
(8,56–6,21 eV). A primeira banda representa a ra-
diação solar ionizante <89,6 nm (linha pontilhada-
tracejada), a segunda corresponde à fotodissociação
do CH2 em fragmentos neutros (linha tracejada), e
a terceira é a fotodissociação do C2H2, que leva à
dissociação cataĺıtica do CH4 (linha sólida). Figura
de Lavvas et al. (2009).

Em geral, a fonte de energia do-

minante na atmosfera é a radiação so-

lar, seguida pelos fotoelétrons (Lav-

vas et al., 2011a). As taxas de ab-

sorção de radiação solar em função

da altitude é mostrada na Figura 2.4.

Os elétrons da magnetosfera de Sa-

turno acabam sendo a maior fonte

de energia no lado noite em Titã.

Entretanto, sua contribuição é muito

pequena comparado à radiação solar

no lado dia (Ågren et al., 2009; Ga-

land et al., 2010). A principal espécie

absorvedora de fótons em energias

maiores que 12,4 eV é o nitrogênio

(N2), enquanto o metano domina a

absorção em energias entre 8,56 e 12,4

eV. Fótons menos energéticos (até ∼4,14 eV) conseguem penetrar mais fundo na atmos-

fera, e são absorvidos por espécies menos abundantes, como o acetileno (C2H2) e o

diacetileno (C4H2) (Lavvas et al., 2009). Esses três processos são responsáveis pela

absorção da maior parte dos fótons que incidem na atmosfera.

A fotólise do metano é o pontapé inicial para os processos fotoqúımicos na atmos-

fera de Titã. Além do N2, CH4 e H2, as espécies mais abundantes são, respectivamente,

o etano (C2H6), etileno (C2H4) e acetileno (C2H2). A partir desses hidrocarbonetos,

espécies mais complexas são originadas, levando finalmente à formação de part́ıculas de

aerossol, como mostra a Figura 2.5.
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Figura 2.5. Resumo dos compostos qúımicos e sua localização na atmosfera de Titã. A destruição dos
principais componentes, N2 e CH4, dá origem a espécies cada vez maiores que formarão as part́ıculas
orgânicas de aerossol. Perfil de temperatura de Fulchignoni et al. (2005), e figura de Vuitton et al.
(2014).

De acordo com Vuitton et al. (2014) diferentes reações inclúıdas em modelos fo-

toqúımicos da atmosfera de Titã podem ser divididas em dois grupos principais, carac-

terizados a seguir. A Tabela 2.2 sumariza todas essas reações.

• Reações iniciadas pelo impacto de um fóton ou elétron energético em

uma espécie qúımica:

Devido ao impacto, a molécula é levada a um estado excitado, ou quebrada em

fragmentos menores e mais reativos, como radicais ou ı́ons. Essas reações incluem a

dissociação, ionização, ionização dissociativa, formação de par iônico e acoplamento

dissociativo. A seção de choque de absorção/ionização dessas reações dependem princi-

palmente do comprimento de onda, e da temperatura (em menor escala).

• Reações entre moléculas, ı́ons e elétrons:

Algumas reações desse grupo apenas modificam o grau de ionização da espécie
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Tabela 2.2. Reações na fase gasosa inclúıdas em modelos fotoqúımicos de Titã. De Vuitton et al.
(2014).

Classe da reação Equação qúımica

Reações fotoqúımicas
Dissociação AB + hν → A + B

Ionização AB + hν → AB+ + e−

Ionização dissociativa AB + hν → A+ + B + e−

Formação de par iônico AB + hν → A+ + B−

Fotodesacoplamento A− + hν → A + e−

Reações induzidas por elétrons

Acoplamento dissociativo AB + e− → A− + B

Acoplamento radiativo A + e− → A− + hν

Reações neutro-neutro
Transferência de átomos A + BC → AB + C
Associação de 3 corpos A + B + M → AB + M
Associação radiativa A + B → AB + hν

Reações ı́on-neutro positivas

Transferência de prótons AH+ + B → BH+ + A

Abstração de hidreto A+ + BH → B+ + AH

Transferência de carga A+ + B → B+ + A

Dissociação intermediária complexa A+ + BC → [ABC+] → AB+ + C

Associação de 3 corpos A+ + B + M → AB+ + M

Associação radiativa A+ + B → AB+ + hν

Reações ı́on-neutro negativas

Transferência de átomos A− + BC → AB− + C

Desacoplamento associativo A− + B → AB + e−

Reações de recombinação

Recombinação dissociativa AB+ + e− → A + B

Recombinação radiativa A+ + e− → A + hν

Recombinação iônica A+ + BC− → AB + C

qúımica, como fotodesacoplamento, acoplamento radiativo, transferência de carga e re-

combinação radiativa. Reações de associação, dissociação intermediária complexa e re-

combinação iônica levam a um crescimento da molécula (exceto reações que transferem

H). Recombinação dissociativa leva à fragmentação do ı́on inicial. A seção de choque de

absorção/ionização dessas reações dependem principalmente da temperatura.

As seções de choque e coeficientes de reação para cada espécie qúımica podem ser

encontrados na literatura, ou em bases de dados (e.g. UMIST Database for Astroche-

mistry, utilizada neste trabalho).
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2.3.1 Metano

A fotoqúımica do metano ocorre em duas regiões de altitudes distintas. A fotólise

direta do metano ocorre em ∼825 km de altitude (∼7 nbar), principalmente devido à ra-

diação ultravioleta solar, com absorção em Lyman-α em 121,6 nm (Strobel et al., 2010).

Através de modelos fotoqúımicos, Yung et al. (1984) calcularam para o CH4 uma taxa

de destruição de aproximadamente 2,9 × 109 cm−2 s−1. A partir dos radicais produzi-

dos na fotólise do metano, outras reações são catalisadas para formar hidrocarbonetos,

principalmente na forma de C2Hy (e.g. C2H6, C2H4, C2H2).

O metano atmosférico também pode ser destrúıdo indiretamente pela dissociação

do acetileno (C2H2), processo que ocorre na região entre 190 e 300 km (0,1–1 mbar,

entre a troposfera e a baixa estratosfera), onde os radicais C2H e C2 dissociam CH4 e

formam novamente C2H2, a uma taxa de cerca de 1010 cm−2 s−1 (Yung et al., 1984).

O processo de dissociação do acetileno e consequente destruição do metano é mostrado

nas reações abaixo:

C2H2 + hν → C2H + H

C2H + CH4 → C2H2 + CH3

Em menor escala, o metano também pode ser destrúıdo na atmosfera por processos

de ionização. Em Wilson & Atreya (2004), CH4 é ionizado por fótons ou elétrons a uma

taxa de ∼3,6 × 108 cm−2 s−1, produzindo hidrocarbonetos na forma neutra ou iônica.

Já Krasnopolsky (2009) considera apenas CH+
4 e CH+

3 como produtos da fotoionização

do metano, com energias de ionização acima de 13,3 e 14,4 eV, respectivamente. Outros

produtos da fotoionização do metano ou ionização a partir do impacto de um elétron

podem ser CH+
2 , CH

+, C+, H+
2 , H

+ e H (e.g. Straub et al., 1997; Eland, 2006).

Hipóteses sugerem que o metano seja a fonte primordial de todas as espécies com

carbono e hidrogênio da atmosfera de Titã, como mostra a reação:

2 CH4 → C2H2n + (4−n) H2

onde n = 3 é o principal valor, já que C2H6 é o produto mais abundante. Para sus-

tentar essa hipótese, a destruição de CH4 por processos qúımicos somado ao seu es-

cape atmosférico deve ser equilibrado pelo transporte da baixa para a alta atmosfera.
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Evidências mostram que o CH4 tem altas taxas de escape atmosférico (Yelle et al., 2008;

Strobel, 2008, 2009). Isso, somado ao também alto escape de H2, pode levar a uma

perda irreverśıvel de CH4. Além disso, o tempo de vida do metano na atmosfera é ∼45

Manos na baixa estratosfera, e ∼15 Manos na alta atmosfera, onde ocorre a fotólise di-

reta (Strobel et al., 2010). Portanto, acredita-se que mecanismos produtores de metano

no interior de Titã reabastecem continuamente a atmosfera.

2.3.2 Hidrocarbonetos

A produção de hidrocarbonetos é iniciada a partir da quebra da molécula de CH4,

cuja fotólise ocorre principalmente em ∼800 km de altitude. Entretanto, a produção de

hidrocarbonetos tem seu máximo em baixas altitudes, graças à absorção dessas espécies

em maiores comprimentos de onda, aumentando a complexidade dos compostos forma-

dos.

Sabe-se que o aumento no fluxo de metano na alta atmosfera, devido à fotoqúımica,

deve ser balanceado com a diminuição do fluxo de hidrocarbonetos mais complexos (como

C2Hy, C3Hy, C4Hy, etc). Esses hidrocarbonetos condensam na forma de ĺıquido ou sólido

(aerossol) na região mais fria da atmosfera (∼70 K), entre a troposfera e a estratosfera,

formando uma densa camada de nuvem. Eventualmente, os mesmos podem precipitar

e se acumular na superf́ıcie.

O produto de fotólise mais abundante na atmosfera é o etano (C2H6), que condensa

na estratosfera cerca de 40–50 km acima da superf́ıcie. É produzido majoritariamente

a partir da colisão de dois radicais metil (CH3), que por sua vez são formados pela

destruição da molécula de metano por radicais metileno (CH2):

CH2 + CH4 → 2 CH3

2 CH3 + M → C2H6 + M

onde M é uma molécula qualquer.

Como a seção de choque de absorção do etano e do metano estão na mesma faixa de

energia, a fotólise do etano é limitada pela grande quantidade de CH4 na alta atmosfera.

Assim, sua destruição ocorre principalmente em reações qúımicas com radicais, como

metilidino (CH), metileno (CH2) e etinil (C2H):
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CH + C2H6 → C2H4 + CH3

CH2 + C2H6 → C2H5 + CH3

C2H + C2H6 → C2H2 + C2H5

Após o etano, os hidrocarbonetos mais abundantes são o acetileno (C2H2) e etileno

(C2H4). Na alta atmosfera, podem ser fabricados diretamente pela fotólise dos produtos

do metano (CH, CH2, CH3):

2 CH2 → C2H2 + 2 H

CH2 + CH3 → C2H4 + H

CH + CH4 → C2H4 + H

A maior fonte de produção do etileno na alta atmosfera, no entanto, é a partir da

fotólise do acetileno:

C2H4 + hν → C2H2 + 2H/H2

Já na baixa atmosfera, o acetileno é reciclado e volta a ser etileno, passando pela

forma de radical vinil (C2H3):

C2H2 + H + M → C2H3 + M

C2H3 + H + M → C2H4 + M

C2H2 + 2H → C2H4

O acetileno é destrúıdo na alta atmosfera principalmente devido a reações com

metileno (CH2), levando à formação de C3H3:

CH2 + C2H2 → C3H3 + H

enquanto na baixa atmosfera, a maior perda de acetileno é devido à fotólise:

C2H2 + hν → C2 + H2
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A alta concentração e, consequentemente, alta taxa de fotólise de acetileno na

baixa atmosfera dá origem a grandes quantidades de radicais como C2 e C2H. Esses

radicais levam à destruição de hidrocarbonetos, assim como no caso do etano, tendo

grande impacto na concentração de metano na atmosfera.

C2H2 + hν → C2 + H2

C2 + CH4 → C2H + CH3

C2H + CH4 → C2H2 + CH3

CH4 → CH3 + H

C2H2 + hν → C2H + H

C2H + CH4 → C2H2 + CH3

CH4 → CH3 + H

A produção de moléculas cada vez mais complexas na alta atmosfera leva à

formação de part́ıculas precursoras do aerossol, que migram para a baixa estratosfera e

condensam, criando nuvens na região.

Espécies como metilacetileno (CH3C2H) e seu isômero (CH2CCH2) são fabricadas

na alta atmosfera pela reação de CH com etileno:

CH + C2H4 → CH3C2H + H

CH + C2H4 → CH2CCH2 + H

Da mesma forma, a reação de CH com etano dá origem ao propileno (C3H6):

CH + C2H6 → C3H6 + H

A formação de propileno também ocorre na baixa atmosfera, onde a concentração

de C2H3 é maior, permitindo reações colisionais com CH3:

CH3 + C2H3 + M → C3H6 + M

Análogo à reação anterior, o propano (C3H8) é fabricado por colisões de radicais

metil (CH3) e etil (C2H5):
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CH3 + C2H5 + M → C3H8 + M

A polimerização2 de acetileno acarreta na produção de diacetileno (C4H2):

C2H + C2H2 → C4H2 + H

Moléculas ainda maiores, como 1,3-butadieno (C4H6) e 1-buteno (C4H8) também

são geradas por reações com radicais na alta atmosfera:

CH3 + C3H3 → C4H6 + H

CH + C3H8 → C4H8 + H

Em baixas altitudes, a junção de C2H3 e C2H5 também dá origem ao C4H8:

C2H3 + C2H5 + M → C4H8 + M

O consumo desses hidrocarbonetos é dominado por sua fotólise, que recicla a

molécula de volta aos seus precursores. Devido a esse mecanismo de reciclagem, a taxa

de produção dessas espécies acaba sendo baixa.

A detecção de benzeno (C6H6) pelo ISO (Coustenis et al., 2003) abriu portas

para uma fotoqúımica de hidrocarbonetos ainda mais pesados, como hidrocarbonetos

aromáticos polićıclicos (PAHs). A polimerização de PAHs pode ainda produzir part́ıculas

de aerossol, cuja formação anteriormente era prevista apenas a partir de poĺımeros na

forma C2nH2, poĺımeros de HCN e C2–C4 condensado na baixa estratosfera.

A principal reação de produção de benzeno é a junção de dois radicais C3H3 em

regiões de alta pressão:

2 C3H3 + M → C6H6 + M

A segunda maior contribuição é uma reação que leva à fabricação de C6H7, que

eventualmente é reciclado na forma de benzeno, liberando um átomo de H:

2reação qúımica que provoca a combinação de um grande número de moléculas do(s) monômero(s)
para formar uma macromolécula.
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C2H2 + C4H5 + M → C6H7 + M → C6H6 + H

A śıntese de hidrocarbonetos complexos pode ser excedida por reações com hi-

drogênio, como

H + C2nH2 + M → C2nH3 + M

H + C2nH3 → C2H2 + C2n−2H2

Acredita-se que as part́ıculas condensadas de aerossol da principal camada de

nuvem em Titã seja capaz de limitar a eficiência dessas reações, sintetizando reações

heterogêneas que recombinam átomos de H na superf́ıcie de aerossóis e liberam H2 na

forma gasosa (Lebonnois et al., 2003; Sekine et al., 2008a,b). Essas reações competem

com as reações formadoras de hidrocarbonetos mais complexos citadas anteriormente.

2.3.3 Nitrogênio

As reações envolvendo nitrogênio molecular (N2) ocorrem principalmente na ter-

mosfera e ionosfera, acima de 1000 km, devido à alta energia necessária para a destruição

da molécula. Apenas fótons, elétrons e ı́ons altamente energéticos são capazes de supe-

rar a energia da ligação tripla do N2, de 9,76 eV. O mesmo ocorre com a molécula de

nitrogênio uma vez ionizada, N+
2 , com energia um pouco menor, de 8,71 eV. Reações de

dissociação do N2, portanto, ocorrem majoritariamente em ı́ons duplamente ionizados,

N++
2 , cuja estabilidade é muito menor. Porém, ı́ons duplamente ionizados não são co-

mumente encontrados em modelos fotoqúımicos, devido à pouca quantidade de dados

experimentais. A principal reação na alta atmosfera, portanto, é a quebra de N2 dando

origem ao átomo de nitrogênio:

N2 + hν → N + N

A importância das reações dissociativas de N2 deve-se à observação de nitrilas na

atmosfera. Lara et al. (1996) consideraram a ionização dissociativa do N2 a partir do

impacto de um elétron ou da radiação solar no UV extremo. Esse processo quebra a

molécula de nitrogênio, formando um átomo N e um ı́on N+, que podem reagir com um

radical metil, formando HCN:
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N + CH3 → H2CN + H

H2CN + H → HCN + H2

A fotólise do HCN, exemplificada na reação a seguir, leva à produção de radicais

CN, essenciais para a formação de outras nitrilas.

HCN + hν → CN + H

Wilson & Atreya (2004), assim como Lara et al. (1996), incluem em seus modelos,

além da fotodissociação de N2, a dissociação por elétrons secundários produzidos pela

radiação solar, elétrons provenientes da magnetosfera de Saturno, além de raios cósmicos.

A eficiência na fabricação de nitrilas é limitada pela formação do nitrogênio mo-

lecular (N2) a partir do atômico (N) pela reação

N + NH → N2 + H

diminuindo o número de átomos dispońıveis para a formação de CN. No entanto, quando

formada, a ligação CN em nitrilas é tão forte que é preservada mesmo com o fluxo de

nitrilas da termosfera para a estratosfera.

2.4 Qúımica orgânica na atmosfera

A termosfera de Titã é uma fábrica onde originam-se ı́ons complexos positivos

e negativos, como consequência de interações entre energia solar, magnetosférica e as

moléculas presentes na atmosfera. Além de fragmentos iônicos, grandes compostos

neutros também são produzidos, que eventualmente condensam e são detectados por

ocultações estelares em altitudes de ∼1000 km. Esses compostos orgânicos possuem o

nome de “tholin”3 (ou tolina em português, apesar de pouco utilizado), termo criado

por Sagan (Sagan & Khare, 1979) para designar o material amarronzado/alaranjados

encontrado em seus experimentos sobre a atmosfera de Titã. Posteriormente, foi mos-

trado que esses compostos são os formadores das camadas de nuvens (hazes) na baixa

atmosfera.
3A palavra vem do grego e pode significar tanto “lama”, “lamacento” como também “abóbada” ou

“domo”.
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Figura 2.6. Esquema mostrando os processos qúımicos que le-
vam à formação de tolinas na alta atmosfera de Titã. Figura de
Waite et al. (2007).

O processo de formação

dos tholins começa com

a incidência de radiação

solar no ultravioleta e

part́ıculas energéticas da

magnetosfera de Titã, dis-

sociando ou ionizando os

principais componentes da

alta atmosfera (N2 e CH4).

As espécies resultantes le-

vam à produção de hi-

drocarbonetos simples e

moléculas nitrogenadas, es-

pecialmente C2H2 (ace-

tileno) e HCN (cianeto

de hidrogênio), essenciais

para o sistema de reações

qúımicas. Após forma-

dos, precipitam através de

difusão para regiões mais

baixas, onde podem absorver fótons UV de menor energia e dissociar-se. Os radicais

gerados nesse processo podem formar hidrocarbonetos e nitrilas ainda mais complexos,

como etano (C2H6), etileno (C2H4), chegando à produção de benzeno (C6H6) e naftaleno

(C10H8). Dentre as nitrilas, vemos a formação de compostos de um (HCNH) a quatro

carbonos (C4N2). O produto final são compostos orgânicos complexos formados por car-

bono, hidrogênio e nitrogênio, sendo os principais constituintes do aerossol atmosférico

de Titã.

As baixas temperaturas (∼120 K) próximo a 1000 km resultam na saturação de al-

guns compostos orgânicos, provocando sua condensação e transferência para a superf́ıcie

de grãos. Essa é a provável razão para a abundância de compostos como o benzeno na

termosfera ser mais de quatro ordens de magnitude mais alta do que na estratosfera.

Waite et al. (2007) analisaram observações do INMS e do CAPS, concluindo a

detecção de nitrilas e hidrocarbonetos em uma faixa de altitude de 950 a 1150 km,
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além de ı́ons pesados positivos (100–350 daltons) e negativos (20–8000 daltons). No

espectro do CAPS (Figura 2.7) destacam-se os picos de PAHs em aproximadamente 130,

170 e 335 Daltons, identificados como naftaleno, antraceno e um d́ımero de antraceno,

respectivamente.

Figura 2.7. Espectro de ı́ons positivos (1–350 Daltons)
em aproximadamente 1000 km de altitude feito pelo es-
pectrômetro de ı́ons (IBS) do CAPS durante o flyby T18.
Figura de Waite et al. (2007).

A detecção de ânions po-

liatômicos pesados indica que

estes foram formados a partir

de moléculas precursoras com-

plexas, como PAHs e nitrilas,

que podem levar à produção de

tholins. De acordo com Waite

et al. (2007), apesar de metano

e nitrogênio terem originado a

produção de moléculas orgânicas

simples, as reações qúımicas en-

tre ı́ons e espécies neutras são

fundamentais para a fabricação

de precursores orgânicos, que

posteriormente darão origem aos ı́ons pesados.

O sistema de crescimento de moléculas identificado nesses estudos pode ser compa-

rado aos processos dos experimentos de Miller-Urey (Miller & Urey, 1959). Acredita-se

que o destino da maioria dessas grandes moléculas orgânicas e aerossóis sejam as cama-

das de nuvens da baixa atmosfera, apesar de haver a possibilidade de escape para o meio

interplanetário.

2.4.1 Formação de nuvens e aerossóis

Aerossol é a designação dada à mistura de part́ıculas sólidas ou ĺıquidas suspensas

no ar, com diâmetros geralmente entre 10−3 e 1 nm. Sua estrutura é geralmente formada

a partir de compostos orgânicos refratários na fase sólida, com a presença de compostos

que vão condensando em sua superf́ıcie, como mostra a Figura 2.8. A presença de

aerossol em Titã é conhecida desde a obtenção de seus primeiros espectros de albedo,

onde a forma do espectro indicava a posśıvel natureza dessas part́ıculas. Os aerossóis
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têm um papel fundamental na atmosfera, seja equilibrando sua temperatura através

do antiefeito estufa (como mencionado na Seção 2.1), contribuindo para a dinâmica da

atmosfera, ou acumulando produtos de reações fotoqúımicas.

Figura 2.8. Estrutura de um aerossol, a partir de análises
do ACP (Aerosol Collector Pyrolyser) da Cassini-Huygens.
Figura de Raulin et al. (2007).

A formação de compos-

tos orgânicos, como mencio-

nado anteriormente, começa a

partir da interação de fótons

UV solares e part́ıculas de alta

energia com os compostos at-

mosféricos, especialmente me-

tano e nitrogênio. A partir de

uma série de reações, são for-

mados hidrocarbonetos e nitri-

las cada vez maiores, os tho-

lins, sendo estes observados

em ∼1000 km de altitude.

Ao difundirem para ca-

madas atmosféricas mais bai-

xas, os tholins orgânicos condensam para a fase de gelo à medida que agregam com-

postos menores, como na Figura 2.9. Aos poucos, acabam retidos em altitudes es-

pećıficas, dependendo de sua composição, formando uma nuvem de aerossóis. A Fi-

gura 2.10, por exemplo, mostra a pressão de vapor de saturação (quando atinge-se o

equiĺıbrio dinâmico) para alguns hidrocarbonetos (etano, acetileno) e nitrilas (cianeto

de hidrogênio, cianoacetileno), dando origem a nuvens de gelo aproximadamente na al-

titude de saturação. Essas part́ıculas condensadas são forte absorvedoras de radiação

viśıvel e ultravioleta solar, o que auxilia no aquecimento da estratosfera (Lavvas et al.,

2009).

A maior parte dos gases orgânicos em Titã são condensados e formam diversas

camadas de nuvens de gelo suspensas na estratosfera. A altitude dessas nuvens é bem

definida justamente devido à saturação. Pode-se assumir grosseiramente que a cada

queda de 10 K de temperatura, a pressão de saturação de vapor diminui uma ordem

de magnitude. No geral, nitrilas condensam em altitudes um pouco maiores do que
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hidrocarbonetos, que condensam em temperaturas mais baixas (e, consequentemente,

em menores altitudes). Mesmo assim, existem exceções, como o benzeno que satura em

∼210 km e o cianogênio (C2N2) em ∼100 km (Anderson et al., 2018).

Figura 2.9. Os diferentes processos que afetam a
formação e evolução de part́ıculas. Figura de Lavvas et al.
(2011b).

A partir de dados do ACP

da Cassini-Huygens, concluiu-se

que as part́ıculas de aerossol

da baixa atmosfera são forma-

das por compostos refratários,

que liberaram HCN e HC3N em

reações de pirólise (em experi-

mentos in situ realizados em al-

tas temperaturas) (Israël et al.,

2005). Análises do CIRS no in-

fravermelho distante, em 15º S de

latitude durante o verão do he-

misfério sul de Titã, ainda reve-

laram uma nuvem de nitrila constitúıda principalmente de cianeto de hidrogênio e cia-

noacetileno em ∼90 km de altitude e 10 mbar de pressão, como mostra a Figura 2.10.

Essas afirmações concordam com a hipótese de que os tholins dão origem aos aerossóis,

já que ambos liberam as mesmas espécies em altas temperaturas.

As medidas in situ do ACP, portanto, são compat́ıveis com part́ıculas de aerossol

constitúıdas de um núcleo orgânico refratário envolvido por compostos voláteis na forma

condensada, assim como mostra a Figura 2.8. Esse modelo ainda inclui a ocorrência de

reações heterogêneas (entre compostos em estados f́ısicos diferentes, como um gás e um

sólido) na superf́ıcie dos aerossóis. A presença de grupos nitrila (–C≡N), amina (–NH2,

–NH– ou –N<) ou imina (–C=N–) no núcleo dessas part́ıculas também apoia a hipótese

de sua formação a partir dos tholins. Além disso, a comparação de amostras do aerossol

estratosférico e troposférico indica que sua composição é homogênea.

Entretanto, os mecanismos de produção dessas part́ıculas ainda é pouco compre-

endida. Cálculos para a razão C/N em aerossóis mostram uma grande discrepância,

com valores de 1,3–2 (Lavvas et al., 2008b) até 16,7 (Krasnopolsky, 2009). Para a razão
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Figura 2.10. Perfil de pressão-temperatura da baixa atmosfera (linha preta mais grossa) a 15º S de
latitude em meados de 2006. As linhas pretas finas são a pressão de vapor de saturação (quando é
atingido o equiĺıbrio dinâmico, onde as moléculas passam do estado gasoso para o sólido na mesma
taxa em que ocorre o contrário) para alguns hidrocarbonetos (C2H6, C2H2) e nitrilas (HCN, HC3N)
calculadas por (Teanby et al., 2007; Vinatier et al., 2010). As duas linhas cinzas na horizontal re-
presentam a altitude aproximada de regiões de nuvens de nitrilas e hidrocarbonetos, onde ocorre a
saturação. Figura de West et al. (2014).

C/H, a estimativa é de 0,83 (Krasnopolsky, 2009) a 1,3 (Lavvas et al., 2008b). Essa va-

riação provavelmente ocorre em função das suposições atribúıdas às reações envolvidas

na formação dessas part́ıculas.

A extensa camada de haze (névoa ou fumaça) composta de aerossol é observada

desde a superf́ıcie até cerca de 1000 km de altitude, onde os tholins orgânicos começam a

se formar. Apesar da formação de nuvens estratificadas, a fumaça de aerossol na atmos-

fera tem distribuição praticamente homogênea abaixo de 300 km, onde as pressões são

maiores do que 0,1 mbar, permitindo a precipitação de algumas espécies até a superf́ıcie.

Esse perfil homogêneo indica que a maior parte da produção de aerossol ocorre acima

de 300 km, devido às baixas pressões (West et al., 2014). Com base nas propriedades

ópticas da camada de haze, diversos autores calcularam uma taxa de produção de ae-

rossol em torno de ∼10−14 g cm−2 s−1 (McKay et al., 1989, 2001; Rannou et al., 2003;

Lavvas et al., 2009, 2011a; Larson et al., 2014). Wahlund et al. (2009) determinaram o

fluxo de massa ionosférica sendo 3,2 × 10−15 g cm−2 s−1, mostrando que grande parte

da massa das part́ıculas de aerossol é gerada na alta atmosfera.
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Figura 2.11. Perfil de extinção da camada de
haze de 200 a 600 km, observado em 2010, mos-
trando o vão formado pela camada desacoplada
de aerossol. A linha pontilhada corresponde ao
perfil observado por West et al. (2011), e a linha
sólida é um modelo gaussiano ajustado por Lar-
son et al. (2015). Figura de Larson et al. (2015).

Entre 300 e 500 km, é observada

uma queda exponencial na extinção da

camada de haze (Figura 2.11), indicando

a existência de uma segunda camada

de aerossol, denominada “camada desa-

coplada” (detached haze na literatura).

A camada principal, então, se estende

até aproximadamente 300 km de alti-

tude, enquanto a camada desacoplada

encontra-se em cerca de 450–500 km,

na mesosfera. Esses limites, no en-

tanto, sofrem grandes variações como

consequência da circulação meridional

da atmosfera. West et al. (2011) afir-

mam que medidas da altitude da ca-

mada desacoplada indicavam ∼500 km

em 2007, caindo para 380 km em 2010.

A existência da camada desaco-

plada é a provável fonte do máximo lo-

cal de temperatura na mesosfera, me-

dido pelo HASI em ∼500 km de altitude

(Fulchignoni et al., 2005). Isso implica que a camada desacoplada não é formada por

condensação de compostos, assim como a camada principal de aerossol. Lavvas et al.

(2009) sugerem que ela seja fruto do mecanismo de crescimento de part́ıculas orgânicas,

que deixam de aglomerar-se esfericamente e passam a se unir em estruturas fractais. Pos-

teriormente, a camada principal seria formada a partir da sedimentação e coagulação

dos compostos dessa camada desacoplada.

2.5 Mecanismos de transporte na atmosfera

A distribuição de espécies qúımicas ao longo da atmosfera é diretamente afetada

pelos mecanismos de transporte vertical e horizontal, além do escape de moléculas para
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o espaço e condensação de espécies gasosas. Esses processos serão esclarecidos com mais

detalhes a seguir.

2.5.1 Transporte horizontal

A atmosfera de Titã é um sistema tão complexo que exibe fortes interações entre a

circulação, a estrutura de temperatura, a composição qúımica e a distribuição de nuvens

e hazes. Um dos principais mecanismos de circulação observados é a superrotação, onde

as camadas baixas e médias da atmosfera rotacionam muito mais rápido do que o satélite,

com ventos com velocidade máxima de ∼200 m/s na estratosfera.

Figura 2.12. Em cima: Evolução da temperatura da estratosfera com o tempo em cinco latitudes
diferentes: ∼70º N, ∼44º N, ∼0º (equador), ∼44º S e ∼77º S (Vinatier et al., 2015). Embaixo: Medidas
do CIRS de 2004 a 2008 mostrando o enriquecimento do polo norte de espécies de curto tempo de vida
(Coustenis et al., 2010). Figura de Hörst (2017).

Foi observado também uma grande variação entre os ventos nos polos (especi-

almente o norte) e em latitudes equatoriais. Ventos locais formam um forte vórtex

circumpolar próximo ao polo norte com velocidades de até 190 m/s próximo ao ńıvel de

0,1 mbar. Os ventos mais altos ocorrem entre 20 e 60º N. De acordo com Flasar et al.

(2014), a relação entre a temperatura efetiva em altas e baixas latitudes é dada por

Tpolo

Tequador
∼

(
1

2

)1/4

(2.1)

o que implica em uma diferença de ∼15 K entre o pólo (mais frio) e o equador (mais

quente). Assim, o transporte é necessário para redistribuir o excesso de temperatura

para latitudes mais altas.
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Medidas do IRIS e do CIRS mostram que há um aumento na quantidade de diver-

sos compostos orgânicos em altas latitudes no hemisfério norte, durante o seu inverno e

ińıcio da primavera, revelando que a composição atmosférica sofre variações com relação

à latitude e à estação do ano. A Figura 2.12 apresenta claramente essa diferença. Como

a maioria dessas espécies são formadas na alta atmosfera a partir da dissociação de CH4

e N2, a abundância dessas espécies aumenta conforme a altitude.

Diversas análises teóricas são realizadas desde os anos 1950 para estudar esses

processos, que já foram observados em outros corpos do Sistema Solar (e.g. superrotação,

constatada também na atmosfera de Vênus). Os modelos de circulação geral, comumente

denominados pela sigla GCM (do inglês “General Circulation Models”), consistem em

implementar as leis f́ısicas, como conservação de momento, temperatura e massa, em

simulações numéricas, ajudando a decifrar os processos que provocam as caracteŕısticas

observadas.

A Figura 2.13, apenas para fins ilustrativos, é um diagrama esquemático do

que acredita-se serem os processos dinâmicos relevantes no transporte de compostos

qúımicos, baseado nos mecanismos de circulação que conhecemos da atual atmosfera da

Terra. Os detalhes de cada processo mostrado na figura não serão explicados, uma vez

que fogem do escopo desse trabalho, e podem ser encontrados em Teanby et al. (2008).

Figura 2.13. Esquema mostrando os principais mecanismos de transporte no polo norte de Titã.
Figura de Teanby et al. (2008).
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2.5.2 Transporte vertical

Apesar do conhecimento sobre a variação na concentração de espécies devido à

circulação atmosférica, a maioria dos modelos qúımicos considera o transporte de matéria

apenas em função da altitude da atmosfera, que ocorre basicamente por mecanismos de

difusão. Supondo, portanto, uma composição atmosférica horizontalmente uniforme,

resolve-se a equação unidimensional de continuidade e difusão para uma determinada

espécie de interesse i:

∂Ni

∂t
+

∂Φi

∂z
= Pi − Li (2.2)

ondeNi, Φi, Pi e Li são a densidade, fluxo vertical, taxa de produção e taxa de destruição

da espécie i. Se for considerado o estado estacionário, assume-se que ∂Ni/∂t = 0. O fluxo

vertical (difusão ambipolar4) para ı́ons é despreźıvel abaixo de ∼1200 km, e geralmente

não é considerado em modelos fotoqúımicos. O fluxo vertical Φi para uma espécie neutra

é conduzido pela difusão molecular e movimentos em larga escala (difusão de eddy), e é

dado por

Φi = −Di

(
∂Ni

∂z
+

Ni

Hi
+

Ni(1 + αi)

T

dT

dz

)
−K

(
∂Ni

∂z
+

Ni

Hi
+

Ni

T

dT

dz

)
(2.3)

onde Di é o coeficiente de difusão molecular e αi é o coeficiente de difusão térmica,

ambos para a espécie i. T é a temperatura da atmosfera, K é o coeficiente de difusão

de eddy, que parametriza movimentos convectivos. A escala de altura Hi da espécie i é

definida como

Hi =
RT

mig
(2.4)

sendo R a constante universal dos gases, mi o peso molecular da espécie i e g a aceleração

da gravidade.

4Difusão ambipolar é a difusão de part́ıculas positivas e negativas em um plasma a uma mesma taxa
devido a uma interação através do campo elétrico.
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Figura 2.14. O perfil de difusão de eddy adotado
em Yelle et al. (2008). A linha tracejada repre-
senta os coeficientes de difusão molecular para o
CH4, e a linha pontilhada-tracejada corresponde
aos coeficientes para o 40Ar.

Os coeficientes de difusão mo-

lecular Di e térmico αi são estima-

dos para cada espécie qúımica a par-

tir de experimentos em laboratório e

informações teóricas. Por isso, cos-

tumam ser parâmetros de entrada em

modelos fotoqúımicos.

O coeficiente de difusão de eddy

K varia em função da altitude e, por-

tanto, costuma ser um dos princi-

pais parâmetros livres em modelos at-

mosféricos. K deve ter um valor pe-

queno na baixa estratosfera para re-

produzir os altos ńıveis observados de

espécies qúımicas acima da região de condensação. Medidas da abundância de 40Ar fei-

tas pelo GCMS e pelo INMS foram utilizadas para determinar o coeficiente de difusão de

eddy, já que o 40Ar é uma espécie inerte e não reage com outros compostos atmosféricos.

No limite da exobase, barreira entre a termosfera e a exosfera, pode-se assumir o

fluxo de todas as espécies igual a zero, com exceção dos compostos mais leves que podem

sofrer escape atmosférico. Alguns modelos podem também incluir a entrada de espécies

oxigenadas (e.g. CO, H2O, OH, O+) na alta atmosfera, por impacto de ı́ons pesados da

magnetosfera de Saturno ou de micrometeoroides. Esses assuntos serão discutidos com

detalhes nas Seções 2.6 e 2.7, respectivamente.

2.6 Ionosfera

A região conhecida como ionosfera é uma seção da alta atmosfera onde as espécies

qúımicas encontram-se ionizadas. Essa camada de transição entre o espaço e a baixa

atmosfera também é vista em outros corpos do Sistema Solar, como a própria Terra.

A ionosfera de Titã foi detectada pela primeira vez com experimentos de ocultação da

Voyager 1 (Bird et al., 1997).
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Por estar localizado dentro da magnetosfera de Saturno na maior parte do tempo, e

também sofrer interações de part́ıculas do vento solar, a ionosfera de Titã se relaciona for-

temente com o ambiente magnético de Saturno. A ausência de campo magnético próprio

(Titã possui uma magnetosfera induzida) permite que as linhas do campo magnético de

Saturno envolvam e permeiem a alta atmosfera do satélite, interagindo com os gases

ali presentes. Entretanto, ao orbitar o planeta, o ângulo de incidência entre o fluxo

magnético (que corrotaciona com Saturno) e a direção solar varia constantemente, cau-

sando uma complexa interação entre o plasma da ionosfera e da magnetosfera. A Seção

2.7.2.4 aborda essa interação mais detalhadamente.

Figura 2.15. A pressão térmica (em azul) e a pressão magnética
(em verde) em função da altitude da atmosfera. O primeiro re-
gime domina em altitudes abaixo de ∼0.6 RT (1545 km), en-
quanto o segundo passa a dominar acima dessa região. RT é a
extensão do raio de Titã, que corresponde a 2575 km. Figura de
Edberg et al. (2010).

A ionopausa, fron-

teira do plasma entre a io-

nosfera e a magnetosfera de

Saturno, ocorre em aproxi-

madamente 1800 km (Sit-

tler et al., 2004). A

pressão térmica na ionos-

fera é dada por nikTi,

onde ni é a densidade, k

é a constante de Boltz-

mann e Ti é a temperatura;

a pressão magnética vale

B2/2µ0, sendo B o campo

magnético e µ0 a permeabi-

lidade do espaço. A partir

de 52 flybys da Cassini, Ed-

berg et al. (2010) concluiu

que, em altitudes abaixo de ∼2575 km a pressão térmica aumenta conforme o decréscimo

da altitude. Acima dessa região, a pressão magnética geralmente domina.

O plasma encontrado na atmosfera de Titã origina-se com a ionização de moléculas

neutras devido a diferentes fontes de energia: solar e magnetosférica. Dependendo do

comprimento de onda, cada uma dessas fontes irá atuar em diferentes regiões da atmos-

fera, como vemos na Figura 2.16. A maior fonte de ionização e excitação de moléculas

em regiões iluminadas pelo Sol é a radiação solar no UV extremo e em raio X mole
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(0,1–100 nm), que atua principalmente acima de 950 km de altitude. Em seguida,

elétrons magnetosféricos em keV são as fontes de ionização mais efetivas.

Figura 2.16. Perfis de densidade eletrônica da ionosfera de
Titã a partir de ocultações do RSS (Radio Science Subsystem)
da Cassini (Dusk Average e Dawn Average), em comparação
com outros modelos (Bird et al., 1997; Wahlund et al., 2005;
Ma et al., 2006) e observações da Voyager 1. Figura de Kliore
et al. (2008).

Outras fontes de io-

nização agem na baixa at-

mosfera, entre 400 e 900

km, como é o caso de

elétrons e ı́ons energéticos

(∼10–30 keV) da magnetos-

fera que sofrem precipitação

(Cravens et al., 2008). Além

disso, micrometeoroides in-

terplanetários e poeira dos

anéis de Saturno que pe-

netram o satélite são des-

trúıdos entre 600 e 800 km,

dando origem a ı́ons de ele-

mentos refratários (e.g. Si+,

Fe+) e elétrons. Eventu-

almente, radiação solar em

raio X duro, prótons sola-

res e ı́ons de oxigênio com

energias de MeV também são

fontes efetivas de ionização

nessa faixa de altitude. Raios cósmicos galácticos (GCRs) têm seu pico de ionização

ainda mais baixo, entre 90 e 100 km.

Medidas do espectrômetro CAPS revelaram um fluxo externo de O+, previamente

desconhecido, que adentram a atmosfera de Titã e depositam-se em aproximadamente

1100 km de altitude. Acredita-se que a fonte desses ı́ons seja Encélado, outro satélite de

Saturno, indicando uma posśıvel interação entre as duas luas (Hartle et al., 2006a).

O plasma do lado noite de Titã, por ser pouco atingido pela radiação solar, tem

como principal fonte de ionização as part́ıculas energéticas provenientes da magnetosfera

de Saturno. Além disso, o transporte de matéria do lado dia para o lado noite também
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contribui para a ionização do lado “escuro” do satélite, fornecendo geralmente ı́ons mais

pesados, devido ao seu maior tempo de vida. Em média, o lado noite de Titã costuma

ser mais quente do que o lado dia, resultando em diferenças de temperatura na alta

atmosfera de 180 K no lado noite e 160 K no lado dia (Sittler et al., 2004).

Figura 2.17. Ilustração mostrando o lado dia, iluminado pelo
Sol, e o lado noite em Titã. Na figura, o plasma da magnetos-
fera de Saturno atinge Titã da esquerda para a direita. Figura
de Westerberg (2007a).

O pico de densidade

eletrônica na ionosfera ocorre

entre 1000 km e 1300 km,

devido principalmente à ra-

diação EUV solar, como

exibe a Figura 2.16. As

espécies mais abundantes

nessa região de pico são

C2H
+
5 e HCNH+ (Edberg

et al., 2010). No entanto, al-

tas densidades eletrônicas já

foram detectadas em altitu-

des muito mais baixas, até 250 km (Kliore et al., 2008), possivelmente devido à preci-

pitação de part́ıculas magnetosféricas energéticas ou fenômenos como micrometeoroides,

poeira e raios cósmicos adentrando a atmosfera.

A ionização de uma espécie neutra por um fóton solar pode produzir um ı́on e um

elétron. Nesse caso, sendo a massa do ı́on muito maior do que a do elétron, o segundo

(comumente chamado fotoelétron) recebe a maior parte da energia após a ionização.

Esses fotoelétrons, juntamente com part́ıculas energéticas da magnetosfera, seguem a

trajetória das linhas de campo magnético, perdendo energia por colisões com moléculas

neutras. Essas colisões podem resultar em outras ionizações, dissociações ou excitações

da molécula.

As principais espécies iônicas produzidas por fotoionização e impacto eletrônico

são associadas aos principais constituintes neutros presentes na ionosfera (N2 e CH4),

como N+
2 , N

+ e CH+
4 , e seus produtos de dissociação, como CH+

3 , CH
+
2 , CH

+, C+ e H+.

A molécula de N2 pode ser ionizada por fótons com comprimentos de onda até 80 nm

(15,5 eV), enquanto o CH4 é ionizado até ∼98 nm (12,65 eV).
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2.7 Perda de massa atmosférica

2.7.1 Definindo escape atmosférico

Com o aumento da distância radial (distância a partir do centro do objeto pla-

netário), a densidade atmosférica diminui. Eventualmente, atinge-se uma altitude onde

a probabilidade de colisão é tão baixa que átomos e moléculas são capazes de viajar

enormes distâncias. O livre caminho médio é a distância percorrida por um átomo ou

molécula até sofrer uma colisão.

A termosfera representa a região atmosférica mais externa onde as moléculas e

átomos ainda podem ser tratados como um fluido, já que o seu livre caminho médio é

menor do que a mı́nima escala macroscópica, isto é, a escala de altura H, que caracteriza

o decaimento exponencial da pressão atmosférica em função da altitude.

O livre caminho médio molecular torna-se maior do que a escala de altura at-

mosférica na região conhecida como exosfera, sendo o local de transição entre a termos-

fera e a exosfera denominado exobase. Ao caminhar nessa região com velocidade radial

apontando para fora da atmosfera, se a energia cinética da molécula passa a ser maior

do que a energia gravitacional que a prende na atmosfera, a molécula pode escapar para

o espaço.

Colisões que ocorrem na exosfera podem ser consideradas despreźıveis, já que a

trajetória de uma espécie qúımica na região é determinada principalmente pelo campo

gravitacional do satélite. Assim, Strobel & Cui (2014) determinam que a probabilidade

de escape de uma molécula, viajando no sentido para fora da atmosfera com uma velo-

cidade maior do que a velocidade de escape e sem sofrer nenhuma colisão, é igual a e−1,

o que significa que

Probabilidade =

∫ ∞

exobase
σn(r)dr

= exp

[
− 1

σn(rexo)H(rexo)

]
= e−1

(2.5)
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onde n(r) é a densidade de átomos/moléculas na distância radial r e σ é a seção de choque

de colisão, cujo valor t́ıpico para moléculas é aproximadamente σ ∼ (3–4)× 10−15 cm2.

Para colisões elásticas de esferas sólidas, o livre caminho médio l(r) é dado por

l(r) =
1√

2σn(r)
. (2.6)

Sendo a escala de altura na exobase equivalente a

H(rexo) ≃
1

σn(r)
, (2.7)

temos que o livre caminho médio vale

l(rexo) ≃
H(rexo)√

2
(2.8)

na exobase, onde H(rexo) ≃ l(rexo).

Na realidade, átomos e moléculas não são esferas sólidas, e seu espalhamento

não é isotrópico. Nesse caso, a probabilidade de escape de moléculas é cerca de 50%.

Considerando espalhamento para frente, o livre caminho médio passa a ser

l(r) =
1

0, 5σn(r)
(2.9)

Tabela 2.3. Valores do parâmetro de Jeans
para as principais espécies na exosfera de Titã,
a partir de Strobel & Cui (2014).

Temperatura 110 K 140 K 190 K

N2 67 53 39

CH4 39 30 22

H2 4,8 3,8 2,8

H 2,4 1,9 1,4

e σ agora é a seção de choque de trans-

ferência de momento, ou seção de cho-

que de difusão. Uma grandeza importante

para o estudo dinâmico de um gás é o

número de Knudsen, Kn = l(r)/H(r), que

corresponde à razão entre o livre caminho

médio e a escala de altura.

Considerando que a probabilidade vale e−1, então Kn = 1/
√
2 na exobase. Entre-

tanto, se considerarmos que a probabilidade de escape é de 50%, o número de Knudsen

adquire o valor de Kn = 1 na exobase.
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Outro parâmetro utilizado no estudo de atmosferas é o parâmetro adimensional

de Jeans λ, que é dado por

λ(r) =
v2esc
U2

. (2.10)

A velocidade mais provável U a partir da distribuição de Boltzmann equivale a

U =

√
2kT

m
(2.11)

e a velocidade de escape vesc da part́ıcula é

vesc =

√
2GM

r
(2.12)

onde k é a constante de Boltzmann, T é a temperatura atmosférica, m é a massa do

átomo ou molécula, M é a massa de Titã, G é a constante gravitacional de Newton e r

é a distância radial.

O parâmetro de Jeans λ, portanto, corresponde a

λ(r) =
GMm

kT (r)r
. (2.13)

Escrevendo em função da escala de altura H = kT/mg, onde g é a aceleração

gravitacional (= GM/r2), temos que

λ(r) =
GMm

kTr
=

r

H(r)
=

Energia potencial gravitacional

Energia cinética térmica
. (2.14)

A Tabela 2.3 mostra os valores do parâmetro de Jeans para os principais constituin-

tes da exosfera de Titã, em uma faixa de temperatura entre 110 e 190 K. Para λ pequeno,

o escape atmosférico ocorre de forma organizada, geralmente por fluxo hidrodinâmico

lento, enquanto para grandes valores de λ as moléculas escapam aleatoriamente, por

escape térmico. Esses processos são explicados detalhadamente na Seção 2.7.2.
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Figura 2.18. Densidade de hidrogênio atômico a partir de medidas
do HDAC (Hydrogen and Deuterium Absorption Cell da Cassini)
(área sombreada). A linha sólida representa o modelo de part́ıcula
de Hedelt et al. (2010), e a linha pontilhada corresponde ao modelo de
Chamberlain. A densidade de H na exobase equivale a 7 × 104 cm−3

no modelo de part́ıcula e 1,5 × 104 cm−3 no modelo de Chamberlain.
Figura de Hedelt et al. (2010).

Alguns átomos e

moléculas aquecidos po-

dem escapar da atmos-

fera em altitudes mais

baixas do que a exo-

base. Nesse caso, o

modelo de Chamberlain,

onde o escape acontece a

partir da exobase, acaba

sendo uma aproximação

robusta. Além disso,

sabe-se que a altitude da

exobase é diferente para

diferentes moléculas na

mesma atmosfera. A

seção de choque de di-

fusão para reações ı́on-

neutra é aproximada-

mente uma ordem de magnitude maior do que a de reações entre moléculas neutras.

Logo, vemos os efeitos de ı́ons do plasma em altitudes bem maiores do que a exobase.

2.7.2 Processos de perda de massa

De acordo com Johnson et al. (2010), átomos e moléculas podem escapar da at-

mosfera na forma neutra ou ionizada, a partir de processos como o escape térmico

(proposto por Cui et al., 2008), escape fotoquimicamente induzido (De La Haye et al.,

2007a), escape hidrodinâmico lento (Strobel, 2008, 2009; Yelle et al., 2008), perda de

ı́ons via “pick-up” e “outflow” ionosférico (Ledvina et al., 2005; Wahlund et al., 2005;

Sillanpää et al., 2006; Ma et al., 2006; Hartle et al., 2006a,b; Coates et al., 2007), e sput-

tering atmosférico induzido pelo impacto de ı́ons provenientes do plasma (Shematovich

et al., 2003; Michael et al., 2005; De La Haye et al., 2007b). A Figura 2.19 mostra todos

os processos envolvidos no escape de moléculas da atmosfera, especificados a seguir.
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Figura 2.19. Ilustração dos principais mecanismos de perda de massa atmosférica em Titã, e as
espécies iônicas perdidas em cada um deles. Figura de Waite et al. (2004).

2.7.2.1 Escape térmico

Como visto na equação 2.14, o parâmetro de Jeans λ = r/H(r) é a razão entre

a energia potencial gravitacional e a energia térmica. Isso significa que, para uma de-

terminada escala de altura H, quanto maior for o parâmetro de Jeans, mais confinada

gravitacionalmente está a atmosfera.

O fluxo de Jeans ϕ é estimado como a fração de moléculas na exobase com velo-

cidade v (apontando para fora da atmosfera) maior do que a velocidade de escape vesc.

Isso corresponde a

ϕ =
nexo ⟨v⟩

4
(1 + λ) e−λ (2.15)

onde nexo é a densidade na exobase e ⟨v⟩ é a velocidade média da molécula a uma

temperatura T na distribuição de Maxwell-Boltzmann, dada por

⟨v⟩ =

√
8kT

mπ
. (2.16)
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Na região da exobase, onde λ → 0, a atmosfera escapa com um fluxo igual a

nexo ⟨v⟩ /4. Corpos com valores de λ < ∼ 50 na exobase possuem uma atmosfera extensa,

com a razão rexo/rp > ∼ 1, 2 (Strobel, 2002), onde rp é o raio do planeta ou satélite. O

parâmetro de Jeans na exobase de Titã corresponde a λ ∼ 45, e rexo/rp ∼ 1, 6. Para

comparação, os valores de Vênus, Terra e Marte são, respectivamente, λ ∼ 350, 130, 200

e rexo/rp ∼ 1, 02, 1, 08 e 1, 05 (Strobel & Cui, 2014).

Em particular, o fluxo de escape de Jeans para cada molécula individual é des-

preźıvel em comparação com outros processos, já que seus valores são aproximadamente

∼1 × 1011 N2 s−1, ∼1 × 1019 CH4 s−1 e ∼3 × 1027 H2 s−1 (Strobel, 2008). Entende-se,

portanto, que o escape térmico sozinho não é capaz de explicar toda a massa perdida da

atmosfera, mostrando a necessidade de modelos que incluam outros processos de escape.

2.7.2.2 Escape hidrodinâmico

Corpos planetários com parâmetro de Jeans muito acima da condição de escape

(λ → 0) podem sofrer uma expansão controlada da atmosfera, conhecido como escape

hidrodinâmico lento. Esse processo ocorre na termosfera, devido ao aquecimento das

moléculas pela radiação UV e EUV solar, ou por condução térmica (Strobel, 2008,

2009).

Nesse caso, assume-se que os gases abaixo da exobase possuem um fluxo de escape

não despreźıvel, e supõe-se uma região em equiĺıbrio hidrostático (i.e. a velocidade de

escape é muito menor do que ⟨v⟩). O modelo continua acima da exobase, com energia

sendo fornecida às moléculas por condução, aumentando sua probabilidade de colisão

(Strobel, 2008; Yelle et al., 2008). Entretanto, esse modelo passa a falhar muito acima

da exobase, quando Kn ≳ 0, 1.

2.7.2.3 Escape induzido por fotoqúımica

Uma fração da energia UV solar absorvida por moléculas na termosfera leva a

reações fotoqúımicas como a dissociação, formando átomos e moléculas com energia

cinética superior à energia de escape. Quando esse processo ocorre em regiões próximas

da exobase, e as espécies produzidas movem-se no sentido para fora da atmosfera, elas

podem escapar para o espaço.
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De La Haye et al. (2007a) estudou esse processo fotoqúımico de escape de pequenas

moléculas e átomos como N2, CH4, H, H2, N, NH, HCN, CN e pequenos hidrocarbonetos.

As maiores taxas de escape foram estimadas para átomos de nitrogênio e carbono, com

valores de 8,3 × 1024 átomos s−1 e 7,2 × 1024 átomos s−1, respectivamente.

Figura 2.20. Magnetosfera de Saturno. O campo magnético do planeta forma uma cavidade no vento
solar que se estende por aproximadamente 20 RS em direção ao Sol, e se alonga por centenas de RS

na direção oposta, formando uma magnetocauda. A escala de Saturno e seus anéis está multiplicado
por um fator de 2. RS é o raio de Saturno. Figura de Bagenal (2005).

2.7.2.4 Escape induzido por plasma

A interação do plasma da magnetosfera de Saturno com moléculas na região acima

da exobase de Titã pode acarretar na perda de moléculas atmosféricas através de diversos

processos. No entanto, a influência do plasma na atmosfera de Titã depende diretamente

de sua localização na órbita de Saturno. A razão β entre a pressão dos ı́ons do plasma

e a pressão magnética de Saturno é dada por

β =
nikTi

B2/2µ0
(2.17)
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onde ni e Ti são a densidade e a temperatura dos ı́ons, B é o campo magnético e µ0 é a

permeabilidade do espaço.

Em ambientes próximos à cauda de plasma (plasma sheet), a pressão de ı́ons é alta

(β ≫ 1), pois a composição é dominada por ı́ons pesados. Ainda dentro da magnetosfera,

mas em latitudes magnéticas mais altas como na magnetocauda, a pressão iônica é menor

(β ≪ 1), devido à composição de ı́ons mais leves. Fora da magnetosfera, a dominância

é dos processos solares, devido ao campo magnético e aos ventos.

Apesar da ausência de campo magnético próprio, Titã possui uma magnetosfera

induzida, assim como Vênus e Marte (Neubauer et al., 1984), formando uma região at-

mosférica com correntes de plasma denominada ionosfera. Part́ıculas energéticas como

elétrons e ı́ons da magnetosfera de Saturno podem interagir com a alta atmosfera cau-

sando o aquecimento e a ionização de moléculas. Essas part́ıculas podem ainda ser

injetadas diretamente na ionosfera de Titã, sendo a maioria rica em oxigênio (e.g. O+)

(Young et al., 2005), como mostra a Figura 2.5. Da mesma forma, um fluxo de ı́ons

(outflow) pode ser ejetado da ionosfera para a magnetosfera de Saturno, contribuindo

para o escape atmosférico.

Figura 2.21. Corrotação de Titã em diferentes tempos locais (LT: local time na figura) em torno da
órbita de Saturno. Figura de Coates (2009).
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Como sua órbita é sincronizada com a rotação de Saturno, Titã aponta sempre

a mesma face para o planeta. Além disso, o plasma magnetosférico de Saturno prati-

camente corrotaciona com o planeta, em um peŕıodo de ∼10,6 horas e velocidade de

∼120 km/s . Dessa forma, sua corrotação altera a orientação do plasma da magnetos-

fera (corotation wake), visto na Figura 2.21. Por outro lado, o campo magnético solar

aponta sempre no sentido dos ventos solares, formando a solar wake. Essa diferença

de orientação pode provocar uma aceleração inicial em ı́ons da termosfera de Titã, os

chamados pick-up ions (e.g. N+
2 , CH

+
x ), levando ao seu escape.

Uma fração desses pick-up ions e moléculas energéticas que escaparam de Titã

podem sofrer um novo impacto na atmosfera, com energia suficiente para induzir o

aquecimento ou ainda o sputtering de outras moléculas, o que leva à sua ejeção. O

processo de sputtering atmosférico ocorre principalmente em regiões de ı́ons pesados,

como próximo à cauda de plasma da magnetosfera de Saturno.

Part́ıculas da ionosfera são ionizadas devido aos ventos solares e elétrons magne-

tosféricos de Saturno em circunstâncias diferentes. De acordo com Coates (2009), reações

com elétrons da magnetosfera dominam no lado noite de Titã (em preto na Figura 2.21),

enquanto elétrons do Sol dominam as reações no lado dia (lado cinza na Figura 2.21).

Quando a pressão dos ventos solares é alta, a magnetopausa de Saturno é empur-

rada para mais próximo do planeta, e Titã é ainda mais exposto aos ventos solares, na

região chamada “bainha magnética” de Saturno (magnetosheath na Figura 2.21). De

todos os flybys da Cassini, apenas um ocorreu quando Titã estava nessa região (Bertucci

et al., 2008). A pressão dos ventos pode ser tão alta que Titã acaba fora da magnetos-

fera, sendo completamente exposto ao vento com velocidade supersônica. Nesse caso,

forma-se uma frente de choque (bow shock, Figura 2.21), causando uma descontinuidade

nos parâmetros f́ısicos das part́ıculas do vento.
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Metodologia do Trabalho

3.1 Etapas do trabalho

O objetivo deste trabalho é, portanto, estudar as principais reações qúımicas for-

madoras de moléculas complexas em Titã, e a abundância dessas moléculas ao longo

da perda de massa atmosférica, utilizando o modelo unidimensional e estacionário de

reações qúımicas baseado em Pinotti & Boechat-Roberty (2016). Levamos em conta

experimentos previamente realizados pelo grupo de pesquisa, além de resultados da li-

teratura para simular essas reações.

O trabalho foi dividido em uma série de etapas, sendo elas:

i. Procura pelos perfis de densidade, velocidade e temperatura da atmosfera de Titã;

ii. Determinação das espécies qúımicas a serem inclúıdas no modelo;

iii. Determinação das reações a partir das espécies escolhidas;

iv. Determinação dos perfis de abundância fracionária de N2, CH4 e H2;

v. Procura pelos valores de abundância das demais espécies;

vi. Determinação das equações de continuidade de cada espécie qúımica a partir de suas

reações;

vii. Análise dos resultados de abundância do modelo e comparação com a literatura.

Com exceção da última etapa, a ser tratada apenas no Caṕıtulo 4, todas as etapas

do trabalho serão detalhadamente explicadas a seguir.
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3.2 O modelo qúımico de Pinotti & Boechat-Roberty

Para simular como ocorrem as reações qúımicas na atmosfera de Titã, utilizamos o

código qúımico de Pinotti & Boechat-Roberty (2016), que consiste em dois modelos aco-

plados: AstroReactions e ReactionEquations. Produzido para MATLAB, o modelo

de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) dispõe de uma lista de reações qúımicas para infe-

rir como se comporta a abundância de espécies ao longo da perda de massa atmosférica

de hot Jupiters. É um modelo que despreza efeitos do campo magnético estelar e con-

sidera uma órbita planetária circular, calculando a abundância de cada composto em

função da principal espécie atmosférica (no caso, o hidrogênio atômico H). Para isso, o

conjunto de reações formadoras e destruidoras de cada espécie é transformada em uma

equação de continuidade estacionária e unidimensional, sob a forma de uma equação di-

ferencial ordinária (EDO) de primeiro grau. Utilizando um pacote externo, o DASSLC

(Secchi, 2010), resolvemos as equações de continuidade, obtendo o perfil de abundância

fracionária individual de cada espécie atmosférica. A estrutura do código encontra-se

nos Apêndices A e B.

Inicialmente criado para simulações envolvendo perda de massa na atmosfera de

hot Jupiters, com abundâncias fracionárias das espécies em função do hidrogênio, modi-

ficamos o modelo de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) para possibilitar a simulação da

alta atmosfera de Titã, cujo principal constituinte é o nitrogênio molecular (N2). Foram

inseridas novas espécies qúımicas, em especial moléculas nitrogenadas, e também novas

reações, de forma que a nova atmosfera simulada tivesse as caracteŕısticas da atmosfera

de Titã, onde as espécies mais abundantes além do nitrogênio são o metano (CH4) e o

hidrogênio molecular (H2). Com exceção dessas, que tiveram seus perfis obtidos a partir

da literatura, a abundância fracionária de todas as outras espécies é obtida pelo modelo

em função do N2.

3.2.1 Perfis de densidade, velocidade e temperatura atmosférica utili-

zados no modelo

Outra modificação feita no modelo para atender o ambiente atmosférico de Titã

foram os três parâmetros iniciais fundamentais: o perfil de temperatura, a densidade

numérica e o perfil de velocidade das moléculas ao longo da atmosfera. Para o estudo de
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Titã, consideramos os dados de Strobel (2008), que considera uma atmosfera puramente

composta por N2 até 5000 km, e ajustamos perfis exponenciais para os três casos. Os

perfis ajustados estão mostrados na Figura 3.1.

Figura 3.1. Perfis ajustados em cinza para a
densidade numérica, velocidade e temperatura
da atmosfera de Titã utilizados neste trabalho.
Os dados em preto são de Strobel (2008).

Também é parâmetro inicial do

modelo a espessura da camada dese-

jada, o que nos permite estudar diferentes

regiões da atmosfera. No caso de Titã, a

simulação foi feita a partir de 1450 km,

altitude aproximada da exobase, onde o

escape atmosférico passa a ser significa-

tivo. Nossa atmosfera simulada possui

uma espessura total de 1000 km a par-

tir deste ponto, limitando nossa região de

estudo de 1450 km até 2450 km.

3.2.2 As espécies qúımicas in-

clúıdas no modelo

Inicialmente foram selecionadas, a

partir da literatura, espécies neutras e

ionizadas já detectadas na atmosfera de

Titã para simular suas principais reações

qúımicas. As espécies incluem hidrocar-

bonetos, nitrilas e compostos oxigenados,

além de suas formas ionizadas. Para

a seleção das espécies qúımicas, consi-

deramos resultados do nosso grupo de

pesquisa para experimentos de fotólise e

radiólise ((e.g. Andrade et al., 2010; Pil-

ling et al., 2009; Ribeiro et al., 2015)), além de resultados da literatura ((e.g. Hörst,

2017; Waite et al., 2007)).

A Figura 3.2 mostra um espectro de massa da acetonitrila (CH3CN), um dos com-

postos nitrogenados existentes na atmosfera de Titã, resultante do trabalho de Ribeiro
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Figura 3.2. Espectro ESID (Electron Stimulated Ion Desorption) de gelo de acetonitrila (CH3CN) a
120 K. Figura de Ribeiro et al. (2015).

et al. (2015), do nosso grupo de pesquisa. Nesse trabalho, Ribeiro e colaboradores simu-

lam a interação de elétrons de 2,3 keV, os quais também simulam fótons com energias

em torno de três vezes menor, com gelo de acetonitrila. Como resultado, uma grande

quantidade de ı́ons são dessorvidos do gelo e liberados na fase gasosa, podendo participar

das cadeias de reações para a formação de novas moléculas, ou simplesmente ser des-

trúıdos por agentes ionizantes que penetram na atmosfera. Os fragmentos iônicos mais

abundantes dessorvidos também foram selecionados para participar das reações do pre-

sente trabalho. Nesse sentido, utilizamos o trabalho de Ribeiro et al. (2015), bem como

outros experimentos envolvendo reações com elétrons e ı́ons pesados ((e.g. Pilling et al.,

2009; Mahjoub et al., 2016; Willacy et al., 2016)) para montar uma lista de compostos

qúımicos para este trabalho.

A lista a seguir mostra todas as espécies neutras e ionizadas utilizadas para simular

a atmosfera de Titã. As moléculas em negrito foram inseridas neste trabalho, enquanto

as demais já estavam inseridas no modelo de Pinotti & Boechat-Roberty (2016). Ao

todo foram consideradas 50 compostos neutros e 68 ionizados, totalizando 118 espécies.
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Lista de espécies qúımicas utilizadas:

C2H, C2H
+, C2H

−, C2H2, C2H
+
2 , C2H3, C2H

+
3 , C2H4, C2H

+
4 , C2H5, C2H

+
5 , C2H6,

C2H
+
6 , C3H, C3H

+, C3H2, C3H
+
2 , C3H3, C3H

+
3 , C3H4, C3H

+
4 , C3H6, C4H2,

C4H
+
2 , C4H3, C4H

+
3 , C4H

+
5 , C5H

+
3 , C6H6, C6H

+
6 , C6H

+
7 , He

+, H, H+, H−, H2,

H+
2 , H

+
3 , O, O+, O−, O2, O

+
2 , OH, OH+, OH−, H2O, H2O

+, H3O
+, C, C+, C−,

C2, C
+
2 , C3, C

+
3 , CH, CH

+, CH−, CH2, CH
+
2 , CH3, CH

+
3 , CH4, CH

+
4 , CO, CO+,

CO2, CO
+
2 , HCO, HCO+, H2CO, H2CO+, N, N+, N2, N

+
2 , NH, NH

+, NH2, NH
+
2 ,

NH3, NH+
3 , N2H

+, NO, NO+, NO2, NO
+
2 , N2O, N2O

+, HNO, HNO+, CN, CN+,

CN−, CNC+, C2N, C2N
+, C2N2, C2N

+
2 , C2NH+, HNC, HCN, HCN+, H2NC+,

H2CN+, HC3N, HC3N
+, CH2CN, CH2CN+, CH3CN, CH3CN+, C2H5CN,

OCN, OCN+, O2H, O2H
+

Para simular a atmosfera de Titã, devemos considerar as reações qúımicas provoca-

das pelo fluxo de radiação solar que penetra a atmosfera, além de part́ıculas energéticas

como elétrons e ı́ons provenientes da magnetosfera de Saturno, sendo estes últimos mais

eficientes na indução de reações no satélite.

3.2.3 As reações qúımicas inclúıdas no modelo

Para cada espécie inserida no modelo, temos uma lista de reações qúımicas que

determinam sua formação ou destruição. Todas as reações qúımicas e suas constantes

foram obtidas a partir da base de dados UMIST (McElroy et al. (2013)), de acesso

público, através do endereço http://udfa.ajmarkwick.net.

Para calcular as taxas de cada reação, utilizamos as contantes α, β e γ, dadas

pelo UMIST. O intervalo de temperatura em que cada reação pode ocorrer também é

fornecido.

De acordo com McElroy et al. (2013), para reações qúımicas entre dois corpos, a

constante de reação k (em cm3 s−1) é dada pela equação de Arrhenius-Kooij

k = α

(
T

300

)β

exp
(
− γ

T

)
(3.1)

http://udfa.ajmarkwick.net
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onde T é a temperatura do gás em Kelvin, dada pelo perfil de temperatura inserido no

programa (Figura 3.1).

No caso de ionização direta por raios cósmicos, a constante de reação para prótons

kCRP (em s−1) é dada por

kCRP = α (3.2)

enquanto para ionização induzida por raios cósmicos (radiólise), temos

kCRPHOT = α

(
T

300

)β γ

1− ω
(3.3)

onde α representa a taxa de ionização de raios cósmicos, γ é a eficiência da ionização

por raios cósmicos, e ω é o albedo dos grãos de poeira no ultravioleta distante, que

tipicamente corresponde a 0,4–0,6 em 150 nm.

Para fotoreações interestelares, a constante de reação kPHOTON (em s−1) é dada

por

kPHOTON = α exp (−γAV ) (3.4)

onde α é a constante de reação no meio interestelar, sem proteção do campo de radiação

ultravioleta, AV é a extinção da poeira no viśıvel, e γ é o parâmetro usado para corrigir

o aumento da extinção da poeira no ultravioleta.

3.2.4 Fator de correção para o fluxo de radiação incidente na atmosfera

de Titã

As taxas de reação utilizadas nesse trabalho, fornecidas pela base de dados UMIST

((McElroy et al., 2013)), são previstas para o fluxo de radiação ultravioleta no meio

interestelar. Para aplicá-las em um ambiente diferente, como a atmosfera de Titã, in-

troduzimos o fator de correção P , que multiplica a constante da taxa de reação.
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Dessa forma, a constante de fotorreação interestelar kPHOTON , anteriormente dada

pela equação 3.4, deverá ser multiplicada pelo fator P , de modo que

kPHOTON = α exp (−γAV )P (3.5)

Figura 3.3. Fluxo solar integrado na órbita de Titã. Figura
de Pilling et al. (2009).

O fator de correção P

é dado pela razão entre o

fluxo solar que atinge a at-

mosfera de Titã (FTITAN )

e o fluxo do campo de ra-

diação no meio interestelar

(FISM ). O fluxo solar to-

tal integrado no UV próximo

(6–13,6 eV) equivale a 1,98

× 1011 fótons cm−2 s−1 na

órbita de Titã (Pilling et al.,

2009). Para o fluxo do meio

interestelar, utilizamos o va-

lor de 108 fótons cm−2 s−1, de Boechat-Roberty et al. (2009). Assim sendo, o fator P

corresponde a

P =
FTITAN

FISM
≃ 1, 8× 1011

108
= 1, 98× 103. (3.6)

3.2.5 Fator de correção para o fluxo de plasma da magnetosfera de

Saturno

Analogamente ao caso do fluxo de radiação solar, devemos incluir um fator de

correção para o fluxo de plasma proveniente da magnetosfera de Saturno. Para isso,

introduzimos o fator de correção p multiplicando a constante da taxa de reação.

As constantes de reações induzidas por raios cósmicos, kCRP e kCRPHOT das

equações (3.2.2) e (3.2.3) passam a ser, respectivamente,
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kCRP = αp (3.7)

e

kCRPHOT = α

(
T

300

)β γ

1− ω
p. (3.8)

Figura 3.4. Fluxo de ı́ons, essencialmente O+ e H+ in-
cidente na atmosfera de Titã a partir de medidas da Cas-
sini. Figura de Cravens et al. (2008).

Nesse caso, o fator de

correção p é dado pela razão en-

tre o fluxo de ı́ons incidente na

atmosfera de Titã (FTITAN ) e o

fluxo de raios cósmicos galácticos

(FGCR). O fluxo integrado to-

tal de part́ıculas na atmosfera

de Titã, de acordo com Cravens

et al. (2008), é de 1,8 × 105

cm−2 s−1 sr−1. Para o fluxo de

raios cósmicos do meio intereste-

lar, utilizamos o valor de 1,5 cm−2 s−1 sr−1 (Shen et al., 2004) para prótons e 5 × 10−2

cm−2 s−1 sr−1 (Pilling et al., 2010a,b) para ı́ons. O fator p, portanto, equivale a

p =
FTITAN

FGCR
≃ 1, 8× 105

(1, 5 + 5× 10−2)
= 1, 16× 106. (3.9)

3.2.6 Valores de abundância de N2, CH4 e H2

O modelo de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) exige a inserção de valores iniciais

para a abundância das espécies qúımicas consideradas no modelo, explicitadas na Seção

3.2.1. Porém, o perfil de abundância das principais moléculas da alta atmosfera de

Titã pode ser traçado a partir de dados observacionais, sendo inclúıdo no modelo como

parâmetro inicial.

A abundância dos principais compostos, N2, CH4 e H2, foi inferida a partir do

modelo de De La Haye et al. (2008), com limite em 2000 km, utilizando os valores
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do primeiro flyby (TA) da Cassini. A partir do perfil de De La Haye et al. (2008),

foram feitas extrapolações para os perfis de abundância das três moléculas ao longo da

exosfera de Titã, apresentados na Figura 3.5. No caso do N2, por compor mais de 97%

da atmosfera de Titã, consideramos sua abundância igual a um, e o perfil de todas as

outras moléculas em relação ao N2.

Figura 3.5. Perfis de abundância de N2 (azul), CH4 (verde) e H2 (vermelho) utilizados neste trabalho.
As linhas pontilhadas correspondem aos valores de De La Haye et al. (2008), e a linha pontilhada preta
indica a exobase da atmosfera de Titã, em ∼1450 km.

3.2.7 Valores de abundância das demais espécies

Além do nitrogênio molecular, metano e hidrogênio molecular, os valores iniciais

de abundância das demais moléculas utilizados no modelo foram retirados diretamente

da literatura, a partir de dados já calibrados e corrigidos obtidos pelo espectrômetro

INMS. Como a perda de massa é mais significativa a partir da exobase (∼1450 km),

foram considerados os dados observacionais na altitude mais próxima posśıvel desta.

A lista com os compostos e suas abundâncias iniciais pode ser encontrada na

Tabela 3.1. Para as moléculas não listadas na Tabela 3.1, a abundância inicial foi

considerada nula.
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Tabela 3.1. Abundância (mixing ratio) observada pela Cassini-Huygens de alguns compostos na
atmosfera de Titã, em altitudes próximas à exobase (∼1400 km). n corresponde à densidade numérica,
em cm−3, N é a densidade total, em cm−3, e alt corresponde à altitude observada, em km. Os valores
descritos por Magee et al. (2009) e Cui et al. (2009) equivalem a uma média de 15 flybys: T5, T16,
T18, T19, T21, T23, T25, T26, T27, T28, T29, T30, T32, T36 e T37.

Molecule n (cm−3) N (cm−3) Mixing Ratio Alt (km) Flyby Reference

CH+
3 1.10× 101 2.88× 107 3.81× 10−7 1400 T48 Mandt et al. (2012)

CH+
4 4.38× 100 2.88× 107 1.52× 10−7 1400 T48 Mandt et al. (2012)

N+ 9.07× 10−1 2.88× 107 3.15× 10−8 1400 T48 Mandt et al. (2012)

C2H
+
5 1.35× 105 7.66× 109 1.76× 10−5 1000 T23 Waite et al. (2007)

HCNH+ 5.42× 105 7.66× 109 7.08× 10−5 1000 T23 Waite et al. (2007)

C3H
+
3 2.41× 105 7.66× 109 3.15× 10−5 1000 T23 Waite et al. (2007)

C4H
+
3 1.06× 104 7.66× 109 1.38× 10−6 1000 T23 Waite et al. (2007)

C4H
+
5 1.15× 104 7.66× 109 1.50× 10−6 1000 T23 Waite et al. (2007)

C6H
+
5 1.64× 103 7.66× 109 2.14× 10−7 1000 T23 Waite et al. (2007)

C6H
+
7 2.22× 104 7.66× 109 2.90× 10−6 1000 T23 Waite et al. (2007)

C3H4 7.36× 104 7.66× 109 9.61× 10−6 1000 averaged Waite et al. (2007)

C2H2 1.09× 106 3.18× 109 3.42× 10−4 1050 averaged Magee et al. (2009)

C2H4 1.24× 106 3.18× 109 3.91× 10−4 1050 averaged Magee et al. (2009)

C2H6 1.45× 105 3.18× 109 4.57× 10−5 1050 averaged Magee et al. (2009)

HCN 7.76× 105 3.18× 109 2.44× 10−4 1050 averaged Magee et al. (2009)

C3H6 7.41× 103 3.18× 109 2.33× 10−6 1050 averaged Magee et al. (2009)

C4H2 1.76× 104 3.18× 109 5.55× 10−6 1050 averaged Magee et al. (2009)

HC3N 4.71× 103 3.18× 109 1.48× 10−6 1050 averaged Magee et al. (2009)

C2H5CN 4.90× 102 3.18× 109 1.54× 10−7 1050 averaged Magee et al. (2009)

C6H6 7.89× 103 3.18× 109 2.48× 10−6 1050 averaged Magee et al. (2009)

CH3CN 1.15× 103 8.47× 108 1.36× 10−6 1151 averaged Cui et al. (2009)

C2N2 9.83× 102 8.47× 108 1.16× 10−6 1151 averaged Cui et al. (2009)

NH3 2.86× 104 8.47× 108 3.38× 10−5 1151 averaged Cui et al. (2009)

H2O 3.32× 103 8.47× 108 3.92× 10−6 1151 averaged Cui et al. (2009)

CO2 1.15× 103 8.47× 108 1.36× 10−6 1151 averaged Cui et al. (2009)

H - - 1.00× 10−3 1100 T5 Vuitton et al. (2007)

N - - 6.70× 10−5 1100 T5 Vuitton et al. (2007)

C3H4 - - 4.00× 10−6 1100 T5 Vuitton et al. (2007)

3.2.8 A equação de continuidade para espécies qúımicas

O perfil de abundância fracionária das espécies qúımicas inclúıdas no modelo ao

longo da exosfera de Titã (com exceção de N2, CH4 e H2, cujos perfis foram ajustados

a partir de dados observacionais) é calculada a partir da equação de continuidade de

cada espécie i, dada por equações diferenciais de primeiro grau, resolvidas pelo modelo

de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) utilizando o integrador DASSLC (mais detalhes

na Seção 3.2.9).

Para um sistema de i espécies interagindo através de reações qúımicas previamente

selecionadas, a abundância ni de uma espécie i ao longo do tempo t é dada por

∂ni

∂t
= −∇⃗ · F⃗i + Pi − Li (3.10)



Caṕıtulo 3. Metodologia do Trabalho 79

onde F⃗i é o fluxo (em cm−2 s−1), Pi é a taxa de produção local da espécie i (em cm−3

s−1), Li é a taxa de destruição local da espécie i (em cm−3 s−1) e ni é a densidade

numérica da espécie i (em cm−3).

Como mencionado na Seção 2.5, os mecanismos de transporte na atmosfera de um

corpo planetário rochoso como Titã ocorrem em todas as direções, como o movimento

de ventos, difusão de eddy e difusão molecular turbulenta. Por utilizarmos um modelo

unidimensional, desprezamos a influência de movimentos na direção horizontal. A di-

fusão de eddy, nesse caso, está representada em termos de convecção. Assim, o fluxo

da espécie i terá uma componente de convecção F⃗ con
i e uma componente de difusão

molecular F⃗ dif
i , sendo

F⃗i = F⃗ con
i + F⃗ dif

i (3.11)

O fluxo convectivo é dado por niv⃗i, onde v⃗i é a velocidade do vento local em cm

s−1, e o fluxo de difusão molecular é dado por −Di∇⃗ni, onde Di é o coeficiente de difusão

molecular para a espécie i, em cm2 s−1. Desse modo, temos

F⃗i = niv⃗i −Di∇⃗ni (3.12)

Substituindo o fluxo F⃗i na equação 3.10, temos

∂ni

∂t
= −∇⃗ · (niv⃗i −Di∇⃗ni) + Pi − Li (3.13)

∴
∂ni

∂t
= −∇⃗ · (niv⃗i) + ∇⃗ · (Di∇⃗ni) + Pi − Li (3.14)

Sendo o modelo de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) estacionário e unidimensio-

nal, consideramos t → 0 e o movimento apenas na direção radial do satélite. Assumindo

uma geometria plano-paralela para a atmosfera, onde a altitude z a partir da superf́ıcie

está na direção radial r̂, pode-se escrever

0 = −∂(nivi)

∂z
+

∂

∂z

(
Di

∂ni

∂z

)
+ Pi − Li (3.15)
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Como o fluxo de moléculas na alta atmosfera é dominado pelo movimento em larga

escala, desprezamos o termo referente à difusão molecular, e temos que

−d(nivi)

dz
+ Pi − Li = 0 (3.16)

A densidade numérica ni é dada em relação à espécie dominante na região at-

mosférica. Como a atmosfera de Titã é dominada por N2, a densidade da espécie i é

dada por

ni = xinN2 (3.17)

sendo xi a abundância fracionária da espécie i. Substituindo na equação diferencial,

temos

−d(xinN2vi)

dz
+ Pi − Li = 0 (3.18)

∴ −xinN2

dvi
dz

− xivi
dnN2

dz
− nN2vi

dxi
dz

+ Pi − Li = 0 (3.19)

Dividindo por nN2 e reorganizando os fatores, temos a equação de continuidade

para uma determinada espécie qúımica i:

vi
dxi
dz

+ xi
dvi
dz

+ vixi
1

nN2

dnN2

dz
− Pi

nN2

+
Li

nN2

= 0 (3.20)

onde Pi é o somatório da taxa de todas as reações qúımicas produtoras da espécie i, e

Li é o somatório da taxa das reações de destruição de i. Portanto,
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Pi =
∑
j,k

njnkkjk︸ ︷︷ ︸
reações de

duas espécies

j e k que

produzem a

espécie i

+
∑
j

njkj︸ ︷︷ ︸
reações de

uma espécie j com

fótons, prótons ou

raios cósmicos,

produzindo i

(3.21)

e

Li = ni

∑
j

njkij︸ ︷︷ ︸
reações da

espécie i com

uma espécie j,

destruindo i

+ ni

∑
j

kj︸ ︷︷ ︸
reações da

espécie i com

fótons, prótons ou

raios cósmicos

(3.22)

sendo kjk a constante de reação entre duas espécies j e k, e kj a constante de reação

unimolecular da espécie j (e.g. fotodissociação, fotoionização ou ionização por raios

cósmicos).

O modelo de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) envolve o conjunto de equações de

continuidade de todas as espécies inseridas no modelo. Para cada espécie i, a equação

de continuidade 3.20 é resolvida iterativamente pelo integrador DASSLC, para obtermos

os perfis de abundância fracionária das espécies qúımicas ao longo da perda de massa

atmosférica.

3.2.9 O integrador DASSLC

O pacote DASSLC (Differential-Algebraic System Solver in C ) utilizado pelo mo-

delo de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) é um integrador em C com função de resolver

numericamente um sistema de equações diferenciais de primeira ordem. Escrito por

Secchi (2010), o algoritmo do DASSLC aplica o método de Newton-Raphson para resol-

ver o sistema de equações algébricas para um estado estacionário. Além disso, também

fornece soluções para problemas de valor inicial, como é o caso das abundâncias iniciais
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de algumas espécies qúımicas empregadas ao modelo. O pacote é público e pode ser

encontrado no endereço https://www.enq.ufrgs.br/enqlib/numeric.

https://www.enq.ufrgs.br/enqlib/numeric


Caṕıtulo 4

Resultados e Discussão

Neste caṕıtulo apresentamos os resultados da utilização do modelo qúımico de

Pinotti & Boechat-Roberty (2016) adaptado para simular a perda de massa atmosférica

em Titã. O caṕıtulo foi dividido em subseções, de acordo com os diferentes grupos de

moléculas. Na Seção 4.1, mostramos os resultados para as espécies neutras, separadas

em: hidrocarbonetos (4.1.1), espécies oxigenadas (4.1.2) e espécies nitrogenadas (4.1.3).

Em seguida, na Seção 4.2, são apresentadas as espécies ionizadas. Finalmente, uma

discussão sobre os efeitos dos agentes ionizantes da magnetosfera de Saturno é feita na

Seção 4.3.

4.1 Espécies neutras

4.1.1 Hidrocarbonetos

A Figura 4.1 mostra os hidrocarbonetos mais abundantes a partir da exobase (foi

utilizado o valor de 1450 km) de acordo com o modelo dePinotti & Boechat-Roberty

(2016) adaptado para este trabalho. Podemos observar a alta abundância de espécies

como o etano (C2H6), o acetileno (C2H2) e o etileno (C2H4), como já era esperado, por

já haverem sido detectadas ao longo de toda a atmosfera de Titã. A grande quantidade

de acetileno leva à produção de diacetileno (C4H2), cuja abundância é cerca de 10−5

próximo a 1500 km.
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Figura 4.1. Perfis de abundância fracionária em função da altitude de C2H (etinil), C2H2 (acetileno),
C2H4 (etileno), C2H5 (etil), C2H6 (etano), C3H6 (propileno), C4H2 (diacetileno) e C6H6 (benzeno) em
Titã, a partir do modelo qúımico de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) modificado para este trabalho.
O perfil do CH4 de De La Haye et al. (2008), da Figura 3.5 é mostrado em cinza para referência.

Dentre os hidrocarbonetos produzidos na perda de massa de Titã, os mais abun-

dantes são: C2H4, C2H2, C2H6, C4H2, C3H6 e C6H6. De acordo com Bennett et al.

(2007), nos objetos do Cinturão de Kuiper, como o planeta anão Makemake, o etano

(C2H6) é fabricado a partir da união de dois radicais de CH3 formados após a perda de

um átomo de hidrogênio pelo metano. Desta forma, essa seria a molécula mais estável

a partir da irradiação de metano em gelos no Sistema Solar. De acordo com de Barros

et al. (2018), a formação de etano em Plutão não seria facilitada devido a diluição do

CH4 em uma matriz de nitrogênio molecular condensado. A remoção de um átomo de

H do CH4 por radiólise pode ocorrer, mas a probabilidade de existir um outro radical

metil (CH3) para formar C2H6 seria baixa. Essa poderia ser uma das explicações de

porque nossos resultados mostram que a principal molécula formada após destruição de

metano seja o etileno (C2H4) e não o etano. A atmosfera se encontra mais dilúıda e o

encontro de dois radicais metil para formar o etano é dificultada. Além disso, em Titã,

a fotólise do metano pode gerar CH, CH2, CH3 e CH+
4 , sendo a constante da taxa de

reação para formação de CH2 cinco vezes maior do que a constante para a formação do

CH3 (UMIST, McElroy et al., 2013). No caso de Titã, as reações de formação de C2H4,

como a mostrada abaixo, possuem alta constante de taxa de reação, consumindo C2H
+
6

na presença de elétrons.
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C2H
+
6 + e− → C2H4 + H2

A molécula de etileno também é fabricada com eficiência a partir da interação de

elétrons e moléculas nitrogenadas e oxigenadas com o ı́on C2H
+
5 , um dos mais abundan-

tes na atmosfera de Titã e em nossos resultados (Figura 4.4). As reações de formação

de C2H4 pela interação de C2H
+
5 com um elétron, acetonitrila e formaldéıdo estão re-

presentadas abaixo. Essas possuem constantes de aproximadamente 10−8, 10−9 e 10−9

s−1, respectivamente.

C2H
+
5 + e− → C2H4 + H

C2H
+
5 + CH3CN → CH3CNH

+ + C2H4

C2H
+
5 + H2CO → H3CO

+ + C2H4

É importante ter em mente que a qúımica de hidrocarbonetos é regida principal-

mente pela destruição do metano, como visto nas Seções 2.3 e 2.4. A partir dos pro-

dutos da dissociação do CH4, formam-se espécies cada vez maiores, levando à qúımica

complexa. Radicais como C2H e C2H5 possuem uma taxa de formação elevada, o que

concorda com a formação de moléculas mais complexas na alta atmosfera, que eventu-

almente precipitam para altitudes mais baixas e condensam sob a forma de aerossóis.

Dentre essas moléculas complexas, o benzeno (C6H6) aparece sendo um dos mais abun-

dantes em nosso modelo, o que pode ser mais uma evidência para a formação de PAHs

em altitudes elevadas.

Ressaltamos também que, de acordo com Lara et al. (1996) e Hörst et al. (2008),

a qúımica do nitrogênio e do oxigênio na atmosfera de Titã tem pouca influência sobre

a qúımica dos hidrocarbonetos.

4.1.2 Espécies oxigenadas

Até hoje existem dificuldades em contabilizar as abundâncias de espécies oxigena-

das na atmosfera de Titã, levando em consideração que modelos fotoqúımicos anteriores

à Cassini não eram capazes de reproduzir as abundâncias das três principais moléculas

oxigenadas (CO, CO2 e H2O) ao mesmo tempo. Além disso, o fluxo externo de ı́ons de

O+, provavelmente de Encélado, foi descoberto apenas com medidas do CAPS (Hartle
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et al., 2006a). Modelos como o de Hörst et al. (2008) acreditam que esse fluxo seja

a fonte principal de CO na atmosfera, já que os ı́ons de O+ depositam-se em ∼1100

km, ficando sujeitos à formação de espécies orgânicas. Entretanto, o CO pode também

ser uma molécula primordial, estando presente desde a formação de Titã, ou ainda ser

expelida para a atmosfera a partir do interior ou da superf́ıcie do satélite.
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Figura 4.2. Perfis de abundância fracionária em função da altitude de O (oxigênio atômico), O2

(oxigênio molecular), OH (hidroxila), H2O (água), O2H (hidroperoxila), CO (monóxido de carbono),
CO2 (dióxido de carbono) e H2CO (formaldéıdo) em Titã, a partir do modelo qúımico de Pinotti &
Boechat-Roberty (2016) modificado para este trabalho.

A abundância do monóxido de carbono na exobase, a quarta espécie mais presente

na atmosfera de Titã após N2, CH4 e H2, foi inferida a partir de modelos fotoqúımicos,

diferentemente dos valores iniciais de outras espécies, que foram determinadas observaci-

onalmente (como visto na Tabela 3.1). Devido ao seu longo tempo de vida (∼109 anos)

e às condições da atmosfera, a molécula de CO não condensa em Titã, o que resulta

em um perfil de abundância praticamente constante desde a superf́ıcie até a termosfera.

Por isso, mesmo na ausência de dados observados, consideramos um valor de abundância

inicial de 9 × 10−5 na nossa exobase (definida em 1450 km), valor aproximado ao de

diversos modelos (e.g. Wilson & Atreya, 2004; Hörst et al., 2008; Krasnopolsky, 2009).

Sua taxa de produção levemente positiva acima dessa altitude, como mostra a Figura

4.2, poderia ser esclarecida pelo fluxo de O+ que adentra a atmosfera.



Caṕıtulo 4. Resultados e Discussão 87

O oxigênio atômico também é gerado a partir de reações de O+, principalmente

com o N2 (Moran & Wilcox, 1978). Outras espécies provenientes de fontes externas são

H2O e OH, a partir do impacto de micrometeoros (Hörst et al., 2008). A fotólise da água

leva à produção de OH (H2O + hν → H + OH), enquanto reações com OH também

produzem água (e.g. OH + CH3 → H2O + CH2), fazendo com que ambas se reciclem

na atmosfera.

A abundância de CO determina a formação de CO2, a partir de reações como:

OH + CO → CO2 + H

O formaldéıdo (H2CO) pode vir de reações simples como interações de um radical

metil com OH ou de um átomo de oxigênio com o metano.

OH + CH3 → H2CO + H2

O + CH4 → H2CO + H2

Sua fotólise resulta na formação de ácido carbônico (HCO) ou monóxido de car-

bono (CO), mostradas nas reações fotodissociativas abaixo.

H2CO + hν → HCO + H

H2CO + hν → CO + 2H/H2

4.1.3 Espécies nitrogenadas

A Figura 4.3 mostra que as taxas de formação das espécies nitrogenadas são ainda

mais altas do que as dos compostos oxigenados e hidrocarbonetos, já que as reações

com N2 ocorrem principalmente na alta atmosfera. A maior abundância fracionária é

a do HCN, já que este é fundamental na produção de espécies com radicais CN, dando

origem aos compostos mais complexos. Os radicais CN podem reagir com as moléculas

mais abundantes, como metano, hidrogênio molecular e etano, produzindo HCN e outros

radicais, como nas reações abaixo.

CN + H2 → HCN + H

CN + CH4 → HCN + CH3

CN + C2H6 → HCN + C2H5
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ou ainda reagindo com acetileno ou etileno, dando origem a espécies nitrogenadas maiores

como cianoacetileno (HC3N).

CN + C2H2 → HC3N + H
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Figura 4.3. Perfis de abundância fracionária em função da altitude de N, NH4 (amônia), CN (cianeto),
C2N2 (cianogênio), HCN (cianeto de hidrogênio), HC3N (cianoacetileno), CH3CN (acetonitrila) e
C2H5CN (propionitrila) em Titã, a partir do modelo qúımico de Pinotti & Boechat-Roberty (2016)
modificado para este trabalho.

O cianoacetileno é destrúıdo tanto por fotólise quanto por reações com H, reci-

clando o HCN.

HC3N + H + M → H2C3N + M

H2C3N + H → C2H2 + HCN

HC3N + 2H2 → C2H2 + HCN

Espécies como cianogênio (C2N2), acetonitrila (CH3CN) e propionitrila (C2H5CN)

são formadas a partir de reações diretas ou indiretas do nitrogênio atômico com hidro-

carbonetos.
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4.2 Espécies iônicas

Apesar de grande parte da qúımica atmosférica em Titã ser regida por compostos

neutros, os ı́ons têm papel fundamental nas reações da alta atmosfera. O benzeno, por

exemplo, em cerca de 1000 km é formado principalmente pela reação dissociativa com

C6H
+
7 .

C6H
+
7 + e− → C6H6 + H

Além disso, as reações ı́on-molécula são importantes na formação de compostos

mais complexos, tendo uma taxa de reação muitas vezes maior do que as reações entre

neutros. Nesse tipo de reação, um ı́on induz um momento dipolo na molécula quando

essa se aproxima dele. É um tipo de atração de longo alcance que cai com r−4 (onde r

é a distância ı́on-molécula). É mais poderosa do que as reações entre moléculas neutras

(neutro-neutro), onde a interação é fraca, com uma atração que cai com r−6. Se a reação

é exotérmica, a reação é rápida, mesmo a baixas temperaturas.

1600 1800 2000 2200 2400
altitude (km)

10−12

10−10

10−8

10−6

10−4

10−2

ab
un

da
nc

e

C2H
+
5

C3H
+
3

C6H
+
7

CH+
3

CH
+
4C4H

+
2

C4H
+
5

C2H
+
2

C2H
+
3

Figura 4.4. Perfis de abundância fracionária em função da altitude dos ı́ons CH+
3 , CH+

4 , C2H
+
2 ,

C2H
+
3 , C2H

+
5 , C3H

+
3 , C4H

+
2 , C4H

+
5 e C6H

+
7 em Titã, a partir do modelo qúımico de Pinotti &

Boechat-Roberty (2016) modificado para este trabalho.

A abundância de metano ionizado (CH+
4 ) sofre uma brusca queda por participar

ativamente de reações com o CH4 neutro, produzindo CH3 e CH+
5 . Da mesma forma, a

abundância de N+ também se altera, pois reage com metano em reações como:
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N+ + CH4 → CH+
4 + N

→ CH+
3 + NH

→ HCNH+ + H2

→ HCN+ + H2 + H

Além desses, algumas das espécies neutras mais abundantes também aparecem em

sua forma ionizada, como é o caso do C2H
+
2 , C2H

+
5 e C4H

+
2 , que aparecem na Figura

4.4. O mesmo ocorre com as espécies oxigenadas, com a presença de ı́ons de CO+, CO+
2 ,

H2O
+ e H2CO

+. Dentre as nitrogenadas, vemos uma alta abundância de NH+
3 , C2N

+
2 e

CH3CN
+, que também aparecem em suas formas neutras. Vale lembrar que as altitudes

em que estes se encontram correspondem ao pico de densidade eletrônica da ionosfera,

devido aos efeitos principalmente da radiação solar no UV extremo. De acordo com

Edberg et al. (2010), as espécies mais abundantes nessa região são o C2H
+
5 (Figura 4.4)

e o HCNH+ (Figura 4.6), duas das abundâncias mais altas dentre os nossos resultados.
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Figura 4.5. Perfis de abundância fracionária em função da altitude de CO+, CO+
2 , H2O

+, H3O
+,

HCO+ e H2CO+ em Titã, a partir do modelo qúımico de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) modificado
para este trabalho.

Outras espécies presentes em nossos resultados são o HCO+, formado a partir da

fotólise do formaldéıdo (H2CO + hν → HCO+ + H + e−) ou por reações de outros
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compostos com a água. Da mesma forma, o H3O
+ também é produzido por reações

envolvendo H2O. Estes estão presentes na Figura 4.5.
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Figura 4.6. Perfis de abundância fracionária em função da altitude de N+, NH+
3 , C2N

+, C2NH+,

C2N
+
2 , HCNH+, HNCH+ e CH3CN+ em Titã, a partir do modelo qúımico de Pinotti & Boechat-

Roberty (2016) modificado para este trabalho.

Os ı́ons HNCH+ e HCNH+ (Figura 4.6), os nitrogenados mais abundantes de

acordo com o nosso modelo, geralmente são provenientes de reações envolvendo NH3,

H2O, CH4 e principalmente HCN, já que estes são a forma protonada do cianeto de

hidrogênio. Estes podem ainda ser formados a partir da fragmentação de nitrilas após a

interação com agentes ionizantes. Ribeiro et al. (2015) mostraram que a interação de ı́ons

pesados com acetonitrila (CH3CN), acrilonitrila (C2H3CN) e propionitrila (C2H5CN) a

baixas temperaturas formam HCNH+/HNCH+ com eficiência.

4.3 Influência da magnetosfera na abundância de espécies

Como visto anteriormente, a interação de part́ıculas provenientes da magnetosfera

de Saturno tem grande influência tanto na formação de espécies na alta atmosfera, devido

ao fluxo externo de O+, quanto no escape de ı́ons da ionosfera de Titã. Por isso, uma das

modificações feitas no modelo de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) foi a inserção de um

fator de correção p para considerar os efeitos causados pelas part́ıculas magnetosféricas.
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Figura 4.7. Perfis de abundância fracionária em função da altitude de CH, C2H, C4H
+
2 , O, H2CO,

O2H, H2CO+, C2N
+ e CN em Titã, a partir do modelo de Pinotti & Boechat-Roberty (2016) mo-

dificado para este trabalho. As linhas sólidas representam os resultados considerando a influência da
magnetosfera, enquanto as linhas pontilhadas correspondem aos ajustes com a magnetosfera ausente.

Comparando os resultados do modelo com e sem o fator de correção p, conclúımos

que as espécies mais complexas não são afetadas por esse fator. No entanto, a abundância

de espécies menores, principalmente radicais e ı́ons, são diretamente influenciadas pela

presença de Titã dentro da magnetosfera de Saturno. Como mostra a Figura 4.7, a

abundância dessas espécies é nitidamente maior quando considerada a magnetosfera,

pois essas são as mais sujeitas à ionização ou dissociação devido aos efeitos do plasma

magnetosférico.
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Conclusões e Perspectivas

Os resultados obtidos neste trabalho, utilizando o modelo de Pinotti & Boechat-

Roberty (2016), mostraram que espécies mais complexas podem ser produzidas e man-

tidas na perda de massa atmosférica de Titã. Espécies menores, neutras e ionizadas

também possuem alta eficiência de formação. Grande parte destas espécies já foram

observadas a partir de observações da Voyager 1, da Cassini-Huygens e de telescópios

terrestres.

A abundância fracionária da maioria das espécies qúımicas formadas aumenta em

função da altitude da atmosfera de Titã, com exceção do CO, CH+
4 , N2, N

+ e CO+,

indicando que a taxa de produção Pi de cada uma delas é maior do que a sua taxa de

destruição Li (como visto na equação 3.10).

Dentre os hidrocarbonetos mais formados estão C2H4, C2H2 e C2H6 (Figura 4.1),

os três hidrocarbonetos (além do metano) de maior abundância na atmosfera de Titã,

produzidos principalmente a partir da quebra do metano, sendo pouco influenciados por

espécies oxigenadas ou nitrogenadas. Em adição, moléculas maiores, como hidrocarbo-

netos polićıclicos aromáticos (PAHs) poderiam ser formadas a partir do benzeno, que

também possui alta abundância fracionária. Entretanto, nosso modelo não levou em

consideração a formação de hidrocarbonetos maiores na perda de massa atmosférica de

Titã.

O modelo utilizado neste trabalho mostrou que a produção de HCN é a principal

espécie nitrogenada formada na perda de massa atmosférica de Titã. Esse resultado cor-

robora com o esperado: formação de moléculas nitrogenadas e favorecimento da formação
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de nitrilas, moléculas abundantes na atmosfera de Titã. O cianeto de hidrogênio possui

alta afinidade com prótons, o que também foi mostrado nos nossos resultados a partir

da alta abundância de HCNH+ e HNCH+ (Figura 4.6), duas dentre as espécies iônicas

formadas mais abundantes.

Nosso modelo também mostrou a influência dos ı́ons da magnetosfera de Saturno

na formação de algumas espécies, principalmente espécie com poucos átomos. Tal influ-

encia não é importante para moléculas complexas, as quais são influenciadas principal-

mente por fótons e elétrons.

Vale ressaltar que nosso modelo unidimensional é uma aproximação da realidade

para o estudo da perda de massa atmosférica de Titã, uma vez que não foi considerado o

campo magnético induzido do satélite. Além disso, os perfis de temperatura, velocidade

e densidade numérica das espécies para alta atmosfera foram extrapolados a partir de

observações ou de modelos teóricos dispońıveis na literatura para as partes mais baixas

da atmosfera, geralmente abaixo da exobase. A adição de uma magnetosfera em nosso

modelo provavelmente reduziria a perda de massa, afetando a formação molecular na

exosfera. Entretanto, mesmo sendo uma aproximação, os resultados concordam bastante

com o esperado a partir das observações.

Assim, como uma perspectiva futura, tem-se a adição de alguns processos e meca-

nismos para refinamento do código, os quais não foram considerados no presente traba-

lho. Dentre eles, a adição de campo magnético induzido de Titã, uma descrição completa

da atmosfera, desde a superf́ıcie do planeta, incluindo a troposfera, a condensação de

espécies, a formação de aerossóis em determinadas altitudes e a produção de tholins e

hazes. Outra modificação que auxiliaria a obtenção de melhores resultados seria a in-

clusão do fluxo de difusão molecular na equação de continuidade de espécies qúımicas

(equações 2.2 e 3.10), já que este foi desprezado pelo nosso modelo para fins de simpli-

ficação. Os coeficientes de difusão molecular das principais espécies qúımicas podem ser

encontrados na literatura, em outras bases de dados (e.g. KIDA, Wakelam et al., 2012),

ou ainda calculado através de fórmulas (e.g. Banks & Kockarts, 1973, onde o coeficiente

de difusão molecular Dij é determinado por 1, 52× 1018 (1/Mi + 1/Mj)
1/2 T 1/2/n ).

Uma vez feitas as novas modificações no modelo de Pinotti & Boechat-Roberty

(2016), podemos expandir nosso estudo adicionando compostos com enxofre e fósforo,
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recentemente observados em Titã (Nixon et al., 2013), e reações qúımicas para anali-

sar possibilidade de formação de moléculas maiores como PAHs, a partir do benzeno

e de espécies menores já produzidas (do tipo CxHy, com x e y variando de 1 a 7).

Também podemos explorar a produção de moléculas prebióticas como aminoácidos e

bases nitrogenadas, ou ainda contendo S e P, uma vez que experimentos de laboratório

já mostraram a possibilidade de formação de moléculas mais complexas como a adenina

(base nitrogenada) na atmosfera de Titã (Pilling et al., 2009).

Tais resultados poderiam guiar outros experimentos de laboratório, para o estudo

da estabilidade das principais espécies atmosféricas calculadas. A intenção seria entender

quais compostos seriam capazes de sobreviver em um ambiente atmosférico como o de

Titã, simulando principalmente aqueles ainda não observados ou detectados. Com isso,

podeŕıamos averiguar se determinadas espécies sobreviveriam por tempo suficiente na

atmosfera para serem detectadas, ou ainda, para que a partir delas fosse posśıvel a

produção de compostos ainda mais complexos.
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Apêndice A

Estrutura do programa

AstroReactions

Encontram-se a seguir as linhas de comando que definem o código AstroReacti-

ons, produzido por Pinotti & Boechat-Roberty (2016) e modificado para os propósitos

deste trabalho.

1 % Program AstroReactionsPAHUMIST

2

3 % Calculates the radial profile of several species along the mass loss ...

of Titan

4

5 % Uses the UMIST Rate12 database

6

7 % Units according to UMIST ( s, #, cm )

8

9 % Temperature, density and velocity of mass loss according to Strobel ...

(2008a)

10

11 % requires file ReactionEquationsPAHUMIST.m

12

13 Length = input('entre com a dimensao da regiao de reacao, em km ')

14

15 % transformando Length em cm:

16 Length = Length*1e5;

17
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18 % Numeracao de cada composto:

19 % C2H −−> y(42)

20 % C2H+ −−> y(32)

21 % C2H− −−> y(43)

22 % C2H2 −−> y(5)

23 % C2H2+ −−> y(13)

24 % C2H3 −−> y(31)

25 % C2H3+ −−> y(6)

26 % C2H4 −−> y(26)

27 % C2H4+ −−> y(27)

28 % C2H5 −−> y(105)

29 % C2H5+ −−> y(106)

30 % C2H6 −−> y(93)

31 % C2H6+ −−> y(94)

32 % C3H −−> y(111)

33 % C3H+ −−> y(112)

34 % C3H2 −−> y(49)

35 % C3H2+ −−> y(110)

36 % C3H3 −−> y(35)

37 % C3H3+ −−> y(18)

38 % C3H4 −−> y(99)

39 % C3H4+ −−> y(34)

40 % C3H6 −−> y(91)

41 % C4H2 −−> y(86)

42 % C4H2+ −−> y(30)

43 % C4H3 −−> y(92)

44 % C4H3+ −−> y(4)

45 % C4H5+ −−> y(109)

46 % C5H3+ −−> y(46)

47 % C6H5+ −−> y(3)

48 % C6H6 −−> y(1)

49 % C6H6+ −−> y(53)

50 % c−C6H7+ −−> y(2)

51 % He+ −−> y(20)

52 % H+ −−> y(11)

53 % H− −−> y(41)

54 % H2+ −−> y(10)

55 % H3+ −−> y(29)

56 % O −−> y(17)

57 % O+ −−> y(36)

58 % O− −−> y(44)
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59 % O2 −−> y(97)

60 % O2+ −−> y(98)

61 % OH −−> y(16)

62 % OH+ −−> y(19)

63 % OH− −−> y(45)

64 % H2O −−> y(14)

65 % H2O+ −−> y(15)

66 % H3O+ −−> y(51)

67 % C −−> y(33)

68 % C+ −−> y(23)

69 % C− −−> y(39)

70 % C2 −−> y(102)

71 % C2+ −−> y(103)

72 % C3 −−> y(113)

73 % C3+ −−> y(114)

74 % CH −−> y(48)

75 % CH+ −−> y(50)

76 % CH− −−> y(47)

77 % CH2 −−> y(40)

78 % CH2+ −−> y(52)

79 % CH3 −−> y(25)

80 % CH3+ −−> y(28)

81 % CH4 −−> CH4

82 % CH4+ −−> y(22)

83 % CO −−> y(8)

84 % CO+ −−> y(12)

85 % CO2 −−> y(37)

86 % CO2+ −−> y(38)

87 % HCO −−> y(9)

88 % HCO+ −−> y(7)

89 % H2CO −−> y(24)

90 % H2CO+ −−> y(101)

91 % N −−> y(79)

92 % N+ −−> y(80)

93 % N2 −−> N2

94 % N2+ −−> y(74)

95 % NH −−> y(75)

96 % NH+ −−> y(76)

97 % NH2 −−> y(63)

98 % NH2+ −−> y(64)

99 % NH3 −−> y(82)
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100 % NH3+ −−> y(83)

101 % N2H+ −−> y(60)

102 % NO −−> y(77)

103 % NO+ −−> y(78)

104 % NO2 −−> y(65)

105 % NO2+ −−> y(66)

106 % N2O −−> y(61)

107 % N2O+ −−> y(62)

108 % HNO −−> y(58)

109 % HNO+ −−> y(59)

110 % CN −−> y(81)

111 % CN+ −−> y(71)

112 % CN− −−> y(72)

113 % CNC+ −−> y(56)

114 % C2N −−> y(54)

115 % C2N+ −−> y(55)

116 % C2N2 −−> y(84)

117 % C2N2+ −−> y(85)

118 % C2NH+ −−> y(108)

119 % HNC −−> y(57)

120 % HCN −−> y(69)

121 % HCN+ −−> y(70)

122 % H2NC+ −−> y(107)

123 % H2CN+ −−> y(104)

124 % HC3N −−> y(87)

125 % HC3N+ −−> y(88)

126 % CH2CN −−> y(95)

127 % CH2CN+ −−> y(96)

128 % CH3CN −−> y(89)

129 % CH3CN+ −−> y(90)

130 % C2H5CN −−> y(100)

131 % OCN −−> y(67)

132 % OCN+ −−> y(68)

133 % O2H −−> y(115)

134 % O2H+ −−> y(116)

135

136 % Valores iniciais = 0

137 y0 = zeros(1,116)';

138

139 % Valores iniciais de mixing ratios a 1050 km a partir de Magee et al. ...

(2009):
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140 % C2H2

141 y0(5) = 3.42e−4;

142 % C2H4

143 y0(26) = 3.91e−4;

144 % C2H6

145 y0(93) = 4.57e−5;

146 % HCN

147 y0(69) = 2.44e−4;

148 % C3H6

149 y0(91) = 2.33e−6;

150 % C4H2

151 y0(86) = 5.55e−6;

152 % HC3N

153 y0(87) = 1.48e−6;

154 % C2H5CN

155 y0(100) = 1.54e−7;

156 % C6H6

157 y0(1) = 2.48e−6;

158

159 % Valores iniciais de mixing ratios a 1025 km a partir de Cui et al. ...

(2009):

160 % CH3CN

161 y0(89) = 1.51e−6;

162 % C2N2

163 y0(84) = 1.7e−6;

164 % NH3

165 y0(82) = 3.48e−5;

166 % H2O

167 y0(14) = 2.79e−6;

168 % CO2

169 y0(37) = 5.44e−7;

170

171 % Valores iniciais de mixing ratios a 1000 km a partir de Waite et al. ...

(2007):

172 % C3H4

173 y0(99) = 9.61e−6;

174 % C2H5+

175 y0(106) = 1.76e−5;

176 % HCNH+

177 y0(107) = 7.08e−5;

178 % C3H3+
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179 y0(18) = 3.15e−5;

180 % C4H3+

181 y0(4) = 1.38e−6;

182 % C4H5+

183 y0(109) = 1.50e−6;

184 % C6H5+

185 y0(3) = 2.17e−7;

186 % C6H7+

187 y0(2) = 2.90e−6;

188

189 % Valores iniciais de mixing ratios a 1100 km a partir de Vuitton et ...

al. (2007):

190 % H

191 H = 1.0e−3;

192 % N

193 y0(79) = 6.7e−5;

194 % C3H4

195 y0(99) = 4.0e−6;

196

197 % Valores iniciais de mixing ratios a 1400 km a partir de Mandt et al. ...

(2012):

198 % CH3+

199 y0(28) = 3.81e−7;

200 % CH4+

201 y0(22) = 1.52e−7;

202 % N+

203 y0(80) = 3.15e−8;

204

205 % Valor inicial de CO a partir dos modelos de Wilson & Atreya (2004), ...

Horst et al. (2008) e Krasnopolsky (2009):

206 y0(8) = 1e−4;

207

208 % Initial and final values for temperature, density and velocity of ...

the escaping flux

209

210 %Tini = input('entre com o valor da temperatura no inicio da regiao de ...

reacao, em K')

211 Tini = 173;

212

213 %Tfini = input('entre com o valor da temperatura no final da regiao de ...

reacao, em K')
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214 Tfini = 122;

215

216 %Denini = input('entre com o valor da densidade no inicio da regiao de ...

reacao, em cm−3')

217 Denini = 5.50687e14;

218 % depende do perfil ajustado

219 % cm−3 foi transformado em km−3

220

221 %Denfini = input('entre com o valor da densidade no final da regiao de ...

reacao, em cm−3')

222 Denfini = 1e0;

223

224 %Vini = input('entre com o valor da velocidade no inicio da regiao de ...

reacao, em km/s')

225 Vini = 2.6474e4;

226 %Vini = Vini*1e5;

227

228 %Vfini = input('entre com o valor da temperatura no final da regiao de ...

reacao, em km/s')

229 Vfini = 2.6474e4;

230 %Vfini = Vfini*1e5;

231

232 % definition of the radial step for the integration of the ...

differential equations

233

234 tspan = [1.45e8:1e3:Length];

235 % [altitude inicial (cm) : passo (cm) : comprimento total da regiao]

236

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

238

239 [t,y] = dasslc('ReactionEquationsPAHUMISTtitan',tspan,y0,[],rpar);
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Estrutura do programa

ReactionEquations

Encontram-se a seguir as linhas de comando do código ReactionEquations, aco-

plado ao AstroReactions, ambos produzidos por Pinotti & Boechat-Roberty (2016)

e modificados para os propósitos deste trabalho. Nesse caso, mostramos apenas algu-

mas reações com suas constantes e algumas equações de continuidade para facilitar a

compreensão do leitor.

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

2

3 % criando um perfil exponencial para a densidade:

4 A1 = 5.50687e14; % cm−3

5 B1 = −1.052e−7; % cm−1

6 DENS = A1*exp(B1*t); % cm−3

7

8 % criando o termo (derivada DENS)/DENS = NDENS:

9 % (derivada DENS) = B1*A1*exp[ B1*t ];

10 NDENS = B1; % cm−1

11

12 % velocidade constante:

13 VEL = 2.6474e4; % cm/s

14 DVEL = 0;

15

16 % criando um perfil exponencial para a temperatura:
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17 A3 = 200.07374; % Kelvin

18 B3 = −3.98432e−9; % cm−1

19 To = 58.591; % Kelvin

20 TEMP = To + A3*exp( B3*t ); % Kelvin

21

22 %−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−

23

24 eletr = 1e−7;

25 H = 1e−3;

26 He = 0;

27 CO = 9e−5;

28

29 % perfil de H2 (a partir de De La Haye et al. 2008):

30 H2 = 1.46327 * ( 1 − exp( −3.39205E−8 * t ) )ˆ566.11977;

31

32 % perfil de CH4 (a partir de De La Haye et al. 2008):

33 CH4 = exp( −23.00733 + 2.4101E−7 * t + −6.77684E−16 * tˆ2 );

34

35 % perfil de N2 (a partir de De La Haye et al. 2008):

36 N2 = 1;

37

38 % Fator multiplicativo para reacoes por fotons UV:

39 %P = 1e+07 / 1e+08 = 1e−1

40 P = 1e−1;

41 F = P;

42

43 % Fator multiplicativo para reacoes por raios cosmicos:

44 %p = 1.8e+05 / (1.5 + 5e−02) = 1.16e+05

45 p = 1.16e+06;

46 f = p;

47

48 % valor de 1 AU em cm

49 AU = 1.5e13;

50

51 %−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−

52

53 % DEFINICAO DAS REACOES A PARTIR DO BANCO DE DADOS UMIST (McElroy et ...

al. 2013):

54 .

55 .

56 .
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57 % C2H2 + C2H3+ −−> C4H3+ + H2

58 a2732= 7.20e−10;

59 b2732= 0.00;

60 g2732= 0.00;

61 k2732= a2732*(TEMP./300).ˆb2732.*exp(−g2732./TEMP);

62

63 % C2H2 + C2H5+ −−> C4H5+ + H2

64 a2733= 1.22e−10;

65 b2733= 0.00;

66 g2733= 0.00;

67 k2733= a2733*(TEMP./300).ˆb2733.*exp(−g2733./TEMP);

68

69 % C2H2 + C3H3+ −−> C5H3+ + H2

70 a2734= 1.10e−9;

71 b2734= 0.00;

72 g2734= 0.00;

73 k2734= a2734*(TEMP./300).ˆb2734.*exp(−g2734./TEMP);

74

75 % C2H3+ + C3H2 −−> C5H3+ + H2

76 a2735= 8.00e−10;

77 b2735= −0.50;

78 g2735= 0.00;

79 k2735= a2735*(TEMP./300).ˆb2735.*exp(−g2735./TEMP);

80

81 % C2H3+ + H2CCC −−> C5H3+ + H2

82 a2736= 8.00e−10;

83 b2736= −0.50;

84 g2736= 0.00;

85 k2736= a2736*(TEMP./300).ˆb2736.*exp(−g2736./TEMP);

86

87 % C2H3 + C3H2+ −−> C5H3+ + H2

88 a2737= 6.00e−10;

89 b2737= −0.50;

90 g2737= 0.00;

91 k2737= a2737*(TEMP./300).ˆb2737.*exp(−g2737./TEMP);

92

93 % C2H + C2H3+ −−> C4H2+ + H2

94 a2738= 3.30e−10;

95 b2738= 0.00;

96 g2738= 0.00;

97 k2738= a2738*(TEMP./300).ˆb2738.*exp(−g2738./TEMP);
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98

99 % C2H + C2H4+ −−> C4H3+ + H2

100 a2739= 5.00e−10;

101 b2739= 0.00;

102 g2739= 0.00;

103 k2739= a2739*(TEMP./300).ˆb2739.*exp(−g2739./TEMP);

104

105 % C3H4+ + CH3CCH −−> C6H5+ + H2 + H

106 a2740= 8.80e−11;

107 b2740= 0.00;

108 g2740= 0.00;

109 k2740= a2740*(TEMP./300).ˆb2740.*exp(−g2740./TEMP);

110

111 % C + C2H4+ −−> C3H2+ + H2

112 a2741= 1.00e−9;

113 b2741= 0.00;

114 g2741= 0.00;

115 k2741= a2741*(TEMP./300).ˆb2741.*exp(−g2741./TEMP);

116

117 % C + C3H2+ −−> C4+ + H2

118 a2742= 1.00e−9;

119 b2742= 0.00;

120 g2742= 0.00;

121 k2742= a2742*(TEMP./300).ˆb2742.*exp(−g2742./TEMP);

122

123 % C + C3H4+ −−> C4H2+ + H2

124 a2743= 1.00e−9;

125 b2743= 0.00;

126 g2743= 0.00;

127 k2743= a2743*(TEMP./300).ˆb2743.*exp(−g2743./TEMP);

128

129 % C + CH3+ −−> C2H+ + H2

130 a2744= 1.20e−9;

131 b2744= 0.00;

132 g2744= 0.00;

133 k2744= a2744*(TEMP./300).ˆb2744.*exp(−g2744./TEMP);

134

135 % C + H3O+ −−> HCO+ + H2

136 a2745= 1.00e−11;

137 b2745= 0.00;

138 g2745= 0.00;
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139 k2745= a2745*(TEMP./300).ˆb2745.*exp(−g2745./TEMP);

140

141 % CH+ + C2H −−> C3+ + H2

142 a2746= 9.80e−10;

143 b2746= 0.00;

144 g2746= 0.00;

145 k2746= a2746*(TEMP./300).ˆb2746.*exp(−g2746./TEMP);

146

147 % CH+ + CH2 −−> C2H+ + H2

148 a2747= 1.00e−9;

149 b2747= 0.00;

150 g2747= 0.00;

151 k2747= a2747*(TEMP./300).ˆb2747.*exp(−g2747./TEMP);

152

153 % CH+ + CH4 −−> C2H2+ + H2 + H

154 a2748= 1.43e−10;

155 b2748= 0.00;

156 g2748= 0.00;

157 k2748= a2748*(TEMP./300).ˆb2748.*exp(−g2748./TEMP);

158 .

159 .

160 .

161

162 %−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−−

163

164 % EQUACOES DE CONTINUIDADE: BALANCOS INDIVIDUAIS

165

166 % acumulo de benzeno −−> y(1)

167 res(1) = VEL*yp(1) + DVEL*y(1) + VEL*NDENS*y(1) − k1.*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(1) + k697.*DENS*y(60)*y(1)

168

169 % acumulo de c−C6H7+ −−> y(2)

170 res(2) = VEL*yp(2) + DVEL*y(2) + VEL*NDENS*y(2) + k1.*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)

171

172 % acumulo de C6H5+ −−> y(3)
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173 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)*H

174 .

175 .

176 .

177 % acumulo de C2N2+ −−> y(85)

178 res(85) = VEL*yp(85) + DVEL*y(85) + VEL*NDENS*y(85) − ...

k1974.*DENS*y(71)*y(69) − k1975.*DENS*y(80)*y(84) − k1976.*y(84) + ...

k1977.*DENS*y(26)*y(85) + k1978.*DENS*y(85)*eletr + ...

k1979.*DENS*y(85)*eletr + k1980.*DENS*y(5)*y(85) + ...

k1981.*DENS*H2*y(85) + k1982.*DENS*y(14)*y(85) + ...

k1983.*DENS*H*y(85) + k1984.*DENS*y(69)*y(85) + ...

k1985.*DENS*y(69)*y(85)

179

180 % acumulo de HC3N+ −−> y(88)

181 res(88) = VEL*yp(88) + DVEL*y(88) + VEL*NDENS*y(88) − ...

k1986.*DENS*y(11)*y(87) − k1987.*DENS*y(32)*y(69) − ...

k1988.*DENS*y(81)*y(13) − k1989.*DENS*y(87)*y(11) + ...

k1990.*DENS*y(5)*y(88) + k1991.*DENS*y(86)*y(88) + ...

k1992.*DENS*y(82)*y(88) + k1993.*DENS*y(88)*eletr + ...

k1994.*DENS*y(88)*eletr + k1995.*DENS*y(88)*eletr + ...

k1996.*DENS*y(5)*y(88) + k1997.*DENS*y(26)*y(88) + ...

k1998.*DENS*CH4*y(88) + k1999.*DENS*CH4*y(88) + ...

k2000.*DENS*CH4*y(88) + k2001.*DENS*H2*y(88) + ...

k2002.*DENS*H2*y(88) + k2003.*DENS*y(79)*y(88) + ...

k2004.*DENS*y(79)*y(88)

182

183 % acumulo de CH2CN −−> y(95)

184 res(95) = VEL*yp(95) + DVEL*y(95) + VEL*NDENS*y(95) − ...

k2005.*DENS*y(90)*eletr − k2006.*DENS*y(8)*y(90) − ...

k2007.*DENS*y(79)*y(31) + k2008.*DENS*y(23)*y(95) + ...

k2009.*DENS*y(11)*y(95) + k2010.*y(95) + k2011.*DENS*y(29)*y(95) + ...

k2012.*DENS*y(33)*y(95) + k2013.*y(95)

185

186 ires = 0;

Encontram-se a seguir as linhas de comando do código ReactionEquations, acoplado

ao AstroReactions, ambos produzidos por Pinotti & Boechat-Roberty (2016) e modifi-

cados para os propósitos deste trabalho. Nesse caso, mostramos apenas algumas reações
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com suas constantes e algumas equações de continuidade para facilitar a compreensão

do leitor.
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