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Resumo

Neste trabalho apresentamos os resultados do estudo diesgmwdurante o péodo de
doutoramento no Instituto de Astronomia, Gsiafa e Céncias Atmodricas da Universidade de
Sao Paulo, que deram origeatrés artigos nos quais o autor da tése principal investigador.
No primeiro trabalho buscamos ilibs de uma assinatura espectral de fodwage planetas
rochosos atrads da aalise do contédo gumico do sistema birio 16 Cygni, onde a compo-
nente B tem um planeta detectado de massama 1.5M;,,. Para isso, foi usado oé&todo
de determinago de abuné@incias de modo diferencial, usando espectros de alta gadsoliNo
estudo seguinte medimos e inferimos a evatuda abuné@incia de bélio em uma amostra de
gémeas solares com idades abrangendo 0.5 a 8.2 Gyr, usanétmdonte Bitese espectral.
Encontramos que o coritdo de Be 8o mostra nenhuma significante vaéiagcom a idade,
trazendo novosinculos para modelos que utilizam processos de mistura pata descrever a
estrutura do interior solar. No terceiro trabalho estudaenforte correlago entre o confedo de
itrio, magresio e a idade estelar para uma amostra dee&&@s solares, explorando o efeito da
evolu@o qumica da Gaxia em diferentes populées do disco. Apresentamos aaaZY/Mg]
como um novo e promissoré&todo para estimar a idade de estresigas e alogas solares.
Tamkem discutimos as abuadcias do elemento-s Ba e do elemento-r Eu. Finalmente adescr

MOos outros sete artigos publicados em colaliagiurante o doutorado.






Abstract

In this thesis we present the results of the work developeithglthe PhD at the Instituto de
Astronomia, Gedsica e Cencias Atmog#ricas da Universidade dé&& Paulo, that resulted in
three papers with the PhD candidate as the main author. firshene we explored the chemical
content of the binary system 16 Cygni, where only the B compbhas a giant planet with
minimum mass of 1.9M,,,, in search of evidence of spectral signatures of planetadbon.
For this we obtained éierential abundances using high resolution spectra. In éxé study
we measured and inferred the evolution of beryllium abundarin a sample of solar twins
with ages covering 0.5 to 8.2 Gyr, using the spectral symhesthod. We found that the Be
content does not show any significant variation with agendinig new constrains to models
of the interior structure and evolution of the Sun. On thedtipaper, we studied the strong
correlation of yttrium and magnesium content as a functistallar age for a sample of 88 solar
twins, exploring the fect of the chemical evolution of the Galaxy irfférent disk populations.
We present the [iMg] ratio as a promising new method to estimating the age laf $oins and
solar analogs stars. We also discuss the abundance of theeasp element Ba and the r-process

element Eu. Finally, we describe other seven papers p@dlishcollaborations along the PhD.
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Caftulo 1

Introdu@o

1.1 Introduéo

O Solé a estrela mais estudada. Devido a sua proximidade, podemabsa-lo melhor do
gue qualquer outra estrela. Podemos dizer que foi@drde Sol que aprendemos a observar e
caracterizar outras estrelas. Praticamente todos os asofsgljam do interior ou da atmosfera
estelar) foram testados inicialmente para o caso solae mé¢smo aibica que nos permite
determinar as abu@dcias gimicas em atmosferas estelares foi testada com ob&evalp
Sol, sendo ele edb, uma grandancora para diversos [@metros usandos na Astronomia.

Nossa estrel& alUnica na qual todos os fanetros fsicos fundamentaisas conhecidos
com grande acacia, sendo eles: massa, compasigumica, idade, temperatura efetiva, raio
e luminosidade. Entretanto, estando o @ perto e por isscb brilhante, torna-se didfil
uma comparao direta de sua luz com a de outras estrelas, sendo elas foaig fracas daqui
da Terra. Ou seja, devido ao seu grande briMo-( —27) e dametro aparente,a® podemos
observar o Sol usando a mesma instrumeidgagie usamos para observar as demais estrelas.

Seria 0 Sol uma estrelgtca no Universo? E, se sim, po@@nos encontrar estrelas qués
muito semelhantes e @adas para colocar a nossa estrela no mesmo contexto dass@eRa
dessa necessidade que surgiu a busca por estreladaoreigo semelhantes ao Sol, as chamadas
gémeas solares.

Como descrito par Cayrel de Strabel (1996), uma $edede candidatas paré@meas do Sol
comeca com uma afise de suas cores em um determinado sistema &it@o. Como as cores
fotométricas €m uma corresporéhcia com os pametros atmosgficos, estrelas que possuem
cores poximasa solar &o grandes candidataserem §meas solares. A disso, a magnitude

absoluta destas estrelas deve ser tampioximaa do Sol, e com isso torna-se ne@&scon-
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hecermos as suas paralaxes trigoatiinas para que possamos obter @icglo preciso de suas
distancias. As estrelas que passam por essaz&elairial devem ser observadas espectroscopi-
camente em alta resolag, para erdo terem seus pametros atmosfticos determinados com
uma maior precio.

Atualmente 8o conhecidas um grandéimero de @meas solares (e.g., Meldez et al.,
2009; Ranirez et al.| 2014; Porto de Mello etlal., 2014), e adsade seu estudo chegan#s
conclugo que o Sol &o &€ uma estrelapica, ao confirio do que se imaginava anteriormente.
Quando comparado congémeas solares, nossa estrela apresenta uniclonggimico ardmalo,
com uma defi@ncia em elementos reféatos, como encontrado por Mgldez et al. (2009), o
gue pode ser uma marca deixado na sua zona convectiva corseqaancia da formago do
Sistema Solar, como sediscutido no Caigulo 2.

Estrelas @meas solares servem taenb para o estudo dadgpria evolug§o do Sol. Como
temos observado o Sol por apenas um curto intervalo de saausdmos a teoria de evola;
estelar para conhecer seu passado e futuro. Apesar de béamfentada, come comprovado
pela observap de aglomerados de diferentes idades, alguns aspectesldgie estelar ainda
nao .0 devidamente conhecidos. Como por exemplo, como funciesgmocessos de mistura
extra em seu interior e como isso afeta a alduncth de elementos leves como Li e Be (como
discutido no caftulo 3).

Temas referentea evolu@o qumica da Gaxia (Cafitulo 4) tamlem pode ser inferidos
atraes do estudo deégneas solares de diferentes idades, e com isso podemosmadigiar a
influéncia da poluigo de elementos provenientes de supernovas e AGBs.

Tamkem, ao se buscar poEmeas solares indiretamente procuramos por um plaBete@
da Terra. Uma hiptese interessant a de que, como o Sol teve um papel fundamental no
aparecimento e manuteig da vida em nosso planeta, se encontrarmos um planetehseeel
a Terra (na zona halivel) de uma estrelaégnea solar, talvez este planeta teria alcangcado as
mesmas condiges para o aparecimento de vida.

Fica evidente que estudos de como o0 Sol se encaixa no cond@xtoutras estrelade de
extrema relefincia para diversadreas da Astronomia, desde calilifag fundamentais @ta
evolu@o qumica da Gaxia. Além disso, o estudo deémeas solares pode vir a ter taénb
grande impacto sobre 0 nosso conhecimento de f@mplanedria e a& mesmo sobre o aparec-
imento da vida em nosso planeta (e possivelmente em ouanstgk), atras da descoberta de

outras Terras orbitand@gieas solares.
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1.2 (Gemeas solares

Podemos classificar as estrelas por sua semelhanca comcorSolsendo do tipo solar,
analoga solar ou @mea solar. As estrelas do tipo solar englobam o tipo egphéctardio aé
o tipo espectral K cedo, enquanto as estreladagas solaresa® estrelas @és com temperat-
uras dentro do intervalo de 500 K do Sol e com metalicidadeeenh valor det 2 vezes da
metacilidade solar (Soderblom & King, 1998).

Ja as @meas solaresie um restrito grupo de estrelas géentespectros muito similares ao
do Sol, resultando tan@n na similaridade de seus paretros atmosgficos temperatura efetiva
(dentre+100 K), gravidade superficial (dentee 0.1 dex), metalicidade (dentee 0.1 dex) e
massa (em um intervalo de5% da massa solar). Na Figural®Inostrada uma compagax
entre \arios espectros deegieas solares e do Sol (Meldez et all, 2009). A semelhanca entre
elesé noével.

A busca inicial de gmeas solareé relatada por Cayrel de Strabel (1996), no entanto a
primeira_ gmea solar, 18 Sco, foi encontrada por um grupo brasilemadRle Mello & da
Silva,|1997). Hoje em dia existenansias dezenas de estrela@meas solares detectadas (e.g.,
Meléndez et al., 2009:; Takeda & Taiitsu, 2009b: Datson €t al22Banirez et al., 2014; Porto
de Mello et al.| 2014; do Nascimento et al., 2014a,b; Mahdil.e2016). Uma das vantagens
da similaridade entre estas estrelas e o 8al,possibilidade de uma abordargem estritamente

diferencial de suas abuadcias gimicas, como sérdiscutido na S&p 1.7.

1.3 Espectroscopia

Historicamente reportado que em 1666 Isaac Newton observou o espectiowoioe um
raio de luz solar ao atravessar um prisma, e que posterieenm@niou seus estudos sobre os
efeitos da refrago da luz. Em 1800 William Herschel descobriu que o espeotan gai abm da
nossa percep Otica, identificando a radiag infravermelha ao colocar um tedmetro depois
do final da luz vermelha no espectroivi.

Foi somente em 1814 que Joseph von Fraunhofer inventou eipoiespectigrafo e em seus
experimentos ele descobriu 574 linhas escuras fixas (lsdabsorgo) ao observar a luz solar.
Curioso com este resultado, Fraunhofer analisou a luz denalgestrelas brilhantes usando o
mesmo instrumento e relaté@ét listras escuras alargadas no espectro de Sirius, quensgar

mente @o tinham nenhuma relag com o espectro solar; uma destas listras se encontrava na
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Figura 1.1:Espectros de@meas solares comparadas com o Sol. Retiraho_(hjﬂet_e_t_éIJ_QQLbQ).

regiao da cor verde, enquanto as outras duas se encontravama@degazul. Hoje sabemos
que as duas linhas no az@csas linhas H e K doadcio (em 3934A e 3968A, respectivamente)
e a linha na re@io verdeé H3, em 4861A.E relatado gue estas mesmas linhas foram detec-
tadas em outras estrelas brilhantes, mas que agwdigstas diferiam entre elas. Isto se deve
ao deslocamento Doppler das linhas espectra@r#io desconhecido por Fraunhofer, mas que
foi descrito pela primeira vez em 1848 pelsito fran@s Hippolyte Fizeau (Becker, 2011). O
deslocamento Doppler diz respeito a vabies na freqéncia (e consequentemente em seu com-
primento de onda) de uma onda (seja eladan@a ou eletromagatica) regidas pela velocidade
da fonte emissora em rekag ao observador. Com est&todo o asthnomo William Huggins

foi capaz de determinar pela primeira vez a velocidade deastrala se distanciando da Terra

e em 1871 o prio Fraunhofer pde confirmar o febmeno do deslocamento Doppler, devido a
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rotago, ao observar as duas extremidades opostas do Sol (Beidr), 2

Fraunhofer teria tarméon observado linhas brilhantes no espectro de luz provienierbrilho
de uma chama, mas foi em 1826 que Henry Fox Talbot e John Hrggre tambm fizeram
grandes contribufies naarea da fotografia) avancaram nos estudos sobre essashiilhantes
(linhas de emis®o). Eles mostraram que o espectro de cada elememuagueralnico e que
era poskrel identifica-los atra@s de suas linhas espectrais.

Mas o grande avanco da espectroscopia em &sirafestelar se deu gracas ao trabalho de Ce-
cilia Helena Payne. Em sua tese de doutorado em 1925, adtit§tellar Atmospheres, A Con-
tribution to the Observational Study of High Temperaturthie Reversing Layers of StaRayne
pdde relacionar os tipos espectrais das estrelas com supsrinras ao aplicar as eqbas de
Saha para a ionizag. Ela concluiu tamém que o H e He@ os principais constituintes de
uma estrela e que as ab@mtias de outros elementos podem ser calculadafatde/suas lin-
has de absoép em termos as abuadcias relativas de hidrégio. Outro achado foi que Si,
C e outros metais comuns na Terragespresentes no espectro solar e que estes possuem as
abundncias relativas similaregs encontradas na Terra, concluindodengue o Sol possui a
mesma aburihcia elemental que a Terraamlevando em conta H e He). Eg€eim resultado
muito interessante, poi& paquela@poca se discutia, de certo modo, a ratagntre a formap
planeéria e a abur@hcia qimica de sua estrela hospedeira, o0 §@ebase para grande parte do
trabalho descrito no Céplo 2.

Nas pbximas se@es sedt discutido como & determinadas as abdmdtias gimicas, in-
cluindo o netodo diferencial, enquanto o processo de fodoago espectr@ mostrado no

Apéndice A.

1.4 Determina&o de abunéhncias

A abundincia gimica de um elemente definida por Mihalas (1970) e Gray (2005):

A= Iog(%) +12 (1.2)
H

OndeNy € a rumero deatomos por unidade de volume de um determinado elemento X.
Deste modo a abu@adcia de H nesta escadgual a 12, como pode ser visto na Talela 1.1.
E muito comum na Astronomia definir a abé@mdia de um determinado elemento em uma

estrela em rel@pa abundncia solar deste mesmo elemento (a rid/H], entre colcheteé
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usada nestes casos), qudada por:

N N
[X/H] = Iog(N—:) - Iog(N—:) (1.2)
estrela Sol

Outra defini@o bastante usadsa da metalicidade, que consiste néade abund@ncias de
metais em fungo de H, em relaéo ao Sol. A notao de metalicidade mais usaéa [FeéH],
gue diz respeit@a abundncia de Fe em relag ao Sol. Tamém podemos usar a abuntia de

um elemento X em rel&p a um outro elemento Y:

[X/Y] = [X/H] = [Y/H] (1.3)

Na Tabela 1)1 &0 mostradas as abumtias na atmosfera solar e em meteoritos, publicadas
em Asplund et al. (2009).

A composi@o gumica de uma estrela pode ser determinada de duas formasinieke es-
pectral, na quad calculado um espectro stico usando uma lista de linhas (contendo inforbesc
comod, loggf, etc) e comparada com o espectro real (observado), comoadosia Sego 1.11,

e atraes do nétodo das larguras equivalentes (EW), onde e§tassmparadas com curvas de
crescimento. A definipo de EWe dada por (Figuria1l.2):

- Fy

W =
A1 FC

da (1.4)

4 Flu

FWHM /

Normalised

Wavelength A

Figura 1.2.Representdép da definigo de largura equivalente. Retiradd de Carrol etlal. (1996).
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As abunéncias 80 estimadas usando modelos atradsbs, criados com base nosaaetros
estelareSe¢+, log g, [FEH] e v;, que coném solu@es para a opacidade em féaogda profundi-
dadeoptica (que sér melhor detalhado na S"a{o;1.7.3).l'5 demonstrado por Gray (2005) que a
abundncia para linhas fracas pode ser obtida &sala largura equivalente (usando as egesg¢
16.1-16.4) de modo que:

W
Iog(j) - IOgC + Iog AX + Ioggf + |Og/l - eXexc - |Ochom, (15)

onde logC & uma constante associagabundncia da estrela Bx = nx/ny. Se definirmos

A comoAy = log(nx/ny) + 12 a equago anterio escrita na forma:

Iog(%/) - B + AX + Ioggf + Iog/l - QXexc - Iog Kcont- (16)

Devidoa mudanca na defira@ deA a constant€ é redefinida com® = logC — 12.

O queeé importante nota® que mudancas em lédg, sA0 equivalentes a mudancas emddg
A, Xexc € keon COM iSSO, podemos criar unaarva de crescimentapenas mudando os valores de
Ax em fun@o da largura equivalente reduzida M{). Um exemplo de curva de crescimento
é dado pela Figufa.3.

Nos trabalhos descritos nos tos 2, 3 e 4 as abu@dcias gimicas foram calculadas
usando o adigo MOOG. Um tutorial de como utilzar este programa, asgimo um exemplo

de determinago de padimetros atmosgficos pode ser encontrado no&lice B.

1.5 Abundincias diferenciais

Existem \arias fontes de incerteza associadateterminago de abuné@ncias estelares ab-
solutas, tais como problemas envolvendo os modelos atmoss e incertezas nos valores de
gf. Quando usamos oé&todo de determin@p de abund@incias estritamente diferencial, anal-
isando linha por linha, conseguimos cancelar estes efeéltos a Eq[ 1.6 podemos determinar

a abundncia diferencial de uma mesma linhentre duas estrelas, de modo que:

|og(%) AL A2 (G -6?), - |og(’<g°”‘) (1.7)
W2,i X, X1 'Xexc Kgom . )

Note que, como estamos analisando a mesma limestas estrelas, temos que @dg —

loggf?) = 0 e que (logt* — logA?) = 0.
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Figura 1.3 Exemplo de curva de crescimento (painel superior) e osctgps perfis de linha em diferentes regimes
(referentes aos pontos ncadjco superior) na curva de crescimento. RetiradMZO

Se estamos calculando abandias diferenciais de estrelas g@e snuito similares entre si,
os coeficientes de absa no conhuo destas estrelas tagrh sedo muito similares. Deste
modo, odltimo termo da Eq._117 salog?, /%) ~ O-

Como trabalhamos conégneas solares, 0 Segeralmente usado como estrela de Bafeia.
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Com isso, a aburéthcia diferenciabAy; para a linha do elementdX, &€ dada como:

0AX; = Axi — A, (1.8)

Que atraes da Eql_1]7 pode ser escrito como:

6P ~ 10g(W/WE) + (0 - 6°), (1.9)

Isso mostra que, em umadise diferencial envolvendoégneas solares podemos algancar
uma altisema precifio, pois exclimos a infléncia do logy f e minimizamos o efeito do camiuo
de absorgo no @lculo de abuné@incia. Ou seja, a abuadcia diferencial de estrelas€meas’depende
menos dos modelos adotados do que as @maids absolutas.

O primeiro termo da Ed._1.9 (log{/W")) & o mais importante, e refere-&aleterminago
da largura equivalente, que obtemos manualmente paraichda Utilizamos a sobrepo$ig
do espectro da estrela e do Sol, para estimar a@osig corinuo local para cada linha, e com
isso obter uma medida de largura equivalente consistentardras estrelas.

O segundo termo da Eg. 1.9 6°),..» depende apenas da diferenca entre a temperatura da
estrela sendo analisada e a estrela de&rta (N0 nosso caso 0 Sol), e dogatial de excitago

da linha, quee conhecido.

1.6 Alargamento colisional

Alargamento colisional diz respeito a intedas de coli&o entre osatomos que perturbam
os riveis ener@ticos das transies abmicas de tal maneira que podem provocar deslocamentos
nas linhas, assimetrias e principalmente o alargamentagdéSray | 2005).

A constante de alargamento colisiokadada por:

ye ~ 1V¥/°CZ Ny, (1.10)

ondev é a velocidadeNy & a densidade de hidregio, eCg pode ser encontrado usando a

aproxima@o de Unsold (1955):

1 1

Ce = 0.3%x 1073 - ,
° (I —x—-x?) (I—x)7

(1.11)
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ondel & o potencial de ioniz&p, y & o potencial de excitap do nivel mais baixo para o
atomo de interesse ymoda= hv = 1.2398x 10*/1, comA em A,

Na maioria dos casos a consta@tesubestimada pela Eq. 1.24 e um fator de c@oeageral-
menteé usado (tipicamente maior a 2 vezes do valor encontradoapetxima@o de_Unsold
(1955)).

1.7 Estrutura hiperfina

Os efeitos devido a desdobramentos hiperfinos aconteceishodgy acoplamento do mo-
mento angular elednico (J) com o spin nuclean§, dividindo os niveis de energia de elementos
com riumero abmico Z impares. Este efeité responavel por alargamentos extremos, como

pode ser visto na Figufal.4

0.95 | %o TN 5e0 0 ]

¢ \ /o
0.85 ° Z

075 b ‘ /ﬂ -

0.65 + ? \ /
0.55 - °, |
N/

= %0 g o O\O ,0):\
0 oo
045 r
0.35 : | ‘ : : ‘ '
128994 12899.6 12899.8 | 12900.0 12900.2
A (A)

Figura 1.4.Exemplo de alargamento devido ao desdobramento hiperfinoreanrinha de Mnl. Osicculos abertos
representam a estrutura hiperfina do perfil observado neeSglanto que a linha cdntia representa o espectro
sintético usando apenas uma componente. Retirado dendel (2001).

Na determinago de abun@ncias de extrema importancia o tratamento de estrutura hiperfina
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(HFS), pois elas tem grande infincia nas aburichcias finais. Segundo Maidez [(2001) a
abundincia do Mnl pode variar de 0.1Ceed.74 dex se a HFSo for levada em conta.
Na Figurd 1.Fe mostrado o ajuste da linha de Mnl em 1297.6 nm, feito poehti#z ((2001),

destacando-se a estrutura hiperfina desta linha.

1.0 |

0.9

.

0.7 1

06 1
05 + 1

04 -

|| |
. B 111 N1
]

2975.1 12975.6 12976.1 12976 6
A (A)

Figura 1.5:Estructura hiperfina do Mn | em 1297.6 nm. O espectro solaspresentado poirculos, enquanto o
espectro sirdtico pela linha comtua. As componentes hiperfinggsmostradas como barras, em seus respectivos
comprimentos de onda. Retirado de Efellez (2001).

1.8 Espectigrafos utilizados neste trabalho

Um espectrografé um instrumento capaz de separar a luz de uma estrelaaresum um
espectro de fluxo ou intensidade em faaglo comprimento de onda (ou da fréquia). Existem
varios tipos de espectrografos quoautilizados em diferentes situms. Um espectrografo
de baixa resolwio pode ser usado para determinar de uma maneira prelinsrzagmetros
superficiais de uma estrelaT log g e metalicidade). Entretanto, para a mé@dige linhas

espectrai€ necesario um espectrografo de alta resd@og
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Um exemplo Bsico de um espectrografo consiste de um fenda colocadamdddelesopio
por onde entra o feixe de luz vindo da estrela; um colimadoa gansformar o feixe de luz
divergente em um feixe com raios paralelos; um elementced8sp, podendo ser um prisma
ou uma rede de difr@p, para dispersar a luz em comprimento de onda; e umareague ia

focalizar a luz dispersada para o detector.

Spectrum

Corrector Lens

mom telescope

Collimator

Grating

Figura 1.6:Esquemaptico fipico para um espectrografo (Gray , 2005).

A seguir, uma breve descég dos tés espectgrafos usados nesta tese.

1.8.1 UVES

O instrumento UVES um espectrografo echelle de alta resatugperante no VLT (Very
Large Telescope) localizado em ESO Paranal, construidogeanbter alta efiéhcia desde o ul-
ravioleta (300nm) & parte do infravermelho pximo (1100nm). Para isso o instrumento divide
a luz em dois bragos (que podem trabalhar individualmentesimultaneamente usando filtros
dicroicos) com detectores optimizados para diferente®esgéspectrais: um braco optimizado
para o ultravioleta (UV) &o Azul e o outro para o Vigel e o Vermelho. O poder resolvergele
cerca de 40000 usando a fenda de 1 arcsec, podendo atingiayimonde resolu@o de 80000
para o braco Azul e 110000 para o braco Vermelho. Os eggeaiitidos com este instrumento

foram usados para a alise do beitio em gémeas solares (Tabela 3.1).

1.8.2 ESPaDOnNS

O observatrio CFHT &€ uma parceria entra Cars@gd-ranca e Havgno qual o Brasil tinha

um acordo para 0 seu uso), e se encontra localizado no topdadmadormecido Mauna Kea, a
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4200 metros de altitude. Os espectros doiCép?2 desta tese foram obtidos com o instrumento
ESPaDONS (Echelle SpectroPolarimetric Device for the &asien of Stars). Este intrumento
€ um espectrografo echelle que pode alcancar um podeveeselde R= 81000 com a fibra
somente no objetoSpectroscopy, star)ee tamiem pode ser usado para acquasigle dados
espectropolarif@tricos. A cobertura espectralfixa, de 370 & 1050 nm (com 3 pequenos
gapsem 922.4-923.4, 960.8-963.6 nm, e 1002.6-1007.4 nm). QOsctgg obtidos com este

instrumento foram usados para abse do contédo qumico do sistema bério 16 Cygni.

1.8.3 MIKE

O espectrografo echelle de alta préacsMIKE (Magellan Inamori Kyocera Echelle; Bern-
stein et al.l(2003)) eatocalizado ncClay Magellan Telescopde 6.5m em Las Campanas, Chile.
Este instrumento possui dois bracos espectrais cobrimaeeqodo o espectro Wel desde 335-
500nm (azul) e 490-950nm (vermelho) em sua confiqawgadao. Assim como o ESPaDOnNS,
cobre praticamente todo o espeadbtico em apenas uma obser&ac A resolugo obtida us-
ando a fenda de 0.35 arcsec resulta em um poder resolvente 88#0 no CCD do braco azul
e R= 65000 no vermelho. Os espectros obtidos com este instronm@naim utilizados para o
estudo da reld&p de [YMg] em fungo da idade (Catulo 4). A lista completa destas estrelas

pode ser vista no Agndice H.

1.9 Determinago de idades

E possivel estimar idades estelares bastante&dai§i para estrelas da Ségaia Principal
usando astcnicas de ajuste dedisronas. Mas para is&necesario que o conjunto dedsronas
utilizado esteja devidamente calibrado e que oaipatros estelarés ¢+, logg e [FgH] tenham
sido determinados com uma alii®& precifo.

Nos trabalhos descritos nos Gaos 3 e 4 foi utilizada a grade deédironas de Yonsei-Yale
(Yietall,12001; Demarque et al., 2004). Esta grade dernas foi normalizada para que nos
pa@metros solaresl{s¢ = 5777 K, logg = 4.44 dex e [FgH]) resulte na idade e massa do Sol,
como descrito em Méhdez et al/ (2012). Foi encontrado que uma pequena sarem [F¢H]
de -0.04 dex o suficiente para que nossa grade derisnas reproduzam o valor da massa solar
de 1.000M,, e uma idade solar atlia de~ 4.5 Gyr, que esto em excelente acordo com a idade

e massa atriida ao Soll(Sackmann et al., 1993).
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Segundo Mdindez et al. (2012) esta calib&age valida mesmo considerando um amplo
intervalo de erros de 10 - 140 K €My € 0.01 - 0.10 dex tanto em Iggcomo para [FéH].

As grades de isocrona@scaracterizadas pela temperatura efetiva (T), o itgarda gravi-
dade superficial (G), e a metalicidade (M), com um passo emnalicidade de 0.01 dex em
[Fe/H]. Um estimativa da temperatura pode ser encontradaé&stide uma distribuéip de prob-
abilidades da idade isocronal, mostrada eméwvidéz et al. (2012):

dP(idade)= D(Tes1,l0gg, [Fe/H], T, G, M), (1.12)

1
A(idade)2
onde [Tef1,l0gg, € [Fe/H]) sao os paaimetros estelares observadd&ge)é um passo ado-

tado na grade dedsronas, e:

p o exp~(Ter1—T)?/2(ATS; ;)] xexpl-(log g-G)?/2(A log g*) xexp[-([Fe/H]-M)?/2(A[Fe/H]?),
(1.13)
ondeATes¢, Alogg e A[Fe/H] sao os erros associados aosgpaetros atmosficos observa-
dos, com a distribuio de probabilidade normalizada @@P = 1. De modo aalogo podemos
calcular a massa estelar:

dP(massa) (Tett,l0gg,[Fe/H], T, G, M), (1.14)

1
A(massa)”

comp seguindo a mesma reigda Eql_1.13. Oarligo para determinar a massa e a idade foi
desenvolvido pelo colaboradordm Ranirez (University of Texas at Ausiin A idade e massa
mais provavel & obtida atrags dos picos das distrimdes e suas respectivas incertezas. Na
Figura 1.7é mostrado um exemplo das distribiégs de probabilidades para idade e para a massa
da estrela HIP 108158.

1.10 O édigo ¢

O coddigo & H foi desenvolvido por lan Ranirez University of Texas at Austipara au-
tomatizar a determin@p de abun@incias gimicas. Essea@digo foi desenvolvido em python e
permite o uso do MOOG (em modo SILENT) para calcular as alocids elementais das estre-

las e determinar seus @amnetros atmosgficos usando agtnicas descritas nas deg anteriores

1 O obdigo pode ser baixado em httfigithub.conjastroChasqy2
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Figura 1.7:Distribuigdes de probabilidade para a idade (painel superior) e pamasaan{painel inferior) para a
gémea solar HIP 108158.

(baseadas no efibrio de excita@o e ionizago das linhas de Fe) de modo quase aati.
Nos Cafitulos 2 e 3 a determinag dos pametros e de abuadcias gimicas foram feitas
de modo manual, usando o IRAF para a madigle larguras equivalentes e o MOOG para a
determinago de abuné@ncias e alculo da stese espectral. Apenas no @afo 4 foi utilizado

o codigo ¢f, que se mostrou bastaniél para a aalise diferencial de uma amostra grande de
estrelas. P@m, notar que as medies de EW foram feitas manualmente. Combdigo ¢f

tamtemeé possvel calcular outros pametros estelares como massa e idade usando isocronas.
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1.11 Sntese espectral

O método de Bitese espectral consiste ramaulo de um espectro sitico no intervalo que
engloba o espectro observado. Geralmente estedné usado quando a contamidagblend
nas linhag muito severa, sendo @ifl isolar as linhas (como a reigp do UV no espectro solar).

Para o élculo do espectro siatico & necesario conhecer de anté as linhas espectrais
da regédo estudada incluindatomos e moleculas, e atés/disso tentar reproduzir da melhor
maneira podsel o espectro observado.

A determinago de abun@incias atra&s do @lculo da stese espectral, como foi aplicada no
trabalho descrito no Caplo 3, foi um trabalho de ajuste de ab@ndias (em particular para o
Be) para reproduzir o espectro observado naaegspectral do elemento de interesse. Para isso,
foi constrida uma lista de linhas com base em Ashwell et al. (2005) ed®r@hal. (1997). A
sintese espectral foi feita usando o driggnthdo MOOG.

Na sintese espectral deve-se levar em conta o alargamstrieniental e os devido a macro-
turbulencia e rotago estelar. O alargamento instrumer@alefinido pelo instrumento, no qual
estipulamos a largura a meia altura (FWHM) do perfil do espgrafo a partir da defindp de
poder resolvent&:

A

Al = — 1.15
3 (1.15)

ondeAAl é€ a FWHM associada ao instrumentd @ comprimento de onda da régi estudada.
O alargamento devida macroturb@ncia da estrela dado por (derivado das eqoag E.2
e E.3 de Metndez et al. (2012)):

(Tess — 5777)
Vimacro estrela= Vmacroo + T, (1-16)

com base na macroturléuicia solaiVmacro o = 3.6 km.st.

Através da macroturb@hcia estelar e do alargamento instrumeatpbssivel estimar a ve-
locidade de rota@pv sini de modo iterativo usando o MOOG. Na Figlrd & 8ostrado o resul-
tado da stese espectral do Be. Voltaremos a mencionar os alargameatintese espectral,

descrita na Sep 3.2.7.
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Figura 1.8:Exemplo de mtese espectral para a ragido beilio para a @mea solar HIP 77883.
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Tabela 1.1 Abundancias fotodricas e metedticas do Sol. Dé_AipIun_d_e_t_laL(ZdOQ).

Z Element | Photosphere Meteorites Z | Element | Phorosphere Meteorites
1 5t 12.00 822 + 004 | 44 Ru 1.75 £ 008 1.76 £ (.03
2 He (1093 = 0017 | 129 45 Rh 091 £ 0.10 1.06 = 0,04
3 Li L05 & 0.10 326 £ 0.05 | 46 rd 157 + 0.10 165 &+ 0.02
4 Be 138 = 009 1.30 = 0.03 47 Ag 094 = 0.10 1.20 = 0.02
5 B 2,70 £ 0.20 279 £ 004 | 48 d 1.71 £ 003
6 C B4 £ 005 739+ 004 | 49 In 080 + 0.20 076 £ 003
7 N 7.83 £ 005 6.26 £ 0.06 50 sn 204 = 0.10 207 £ 006
B (8] 869 + 0.05 840 + 0.04 31 Sh 1.01 £ 0.06
9 F 456 + 0.30 442 + 0.06 52 Te 2,18 + 0.03
10 | Ne [T.93 + 0.10] |-1.12 33 1 1.55 + 0.08
11 Na 624 + 0.04 627 +0.02 34 Xe [224 £ 0.06] | —1.95
1| Mg .60 + 0.04 7.55 £ Q.01 3 Cs 1.08 + (.02
13 | Al 645 + 003 643 £ 001 if Ba 218 & 0.09 218+ 0.03
14 | 51 751 + 0.03 751 = 0.01 37 La 110 = 0.04 1.17 + Q.02
15| P 34l + 003 543 + 0.04 8 Ce 158 + 0.04 1.58-+ 0,02
16 | § 712+ 0.03 715+ 0.02 0 Pr 072 + 0.04 0.76 £ 0.03
7| Cl 330 = 0.30 533 + 0.06 ] Nd 142 = 0.04 145 = 0.02
18 | Ar [6.40 = 0.13] |-0.50 62 Sm 096 + 0.04 094 + 0,02
19 | K 303 £ 0.09 508 + 0.02 63 Eu 032 £ 0.04 0.51 + 0.02
20 | Ca 634 £ 0.04 629 £+ 0.02 64 Gd 1.07 £ 0.04 105 + 0.02
21 | Se 115+ 0.04 3.05 + (.02 (5] Th 030 £ 0.10 032 + 0.03
22 | Ti 405 + 0.05 4091 £ 0.03 (14 Dy 110 = 0.04 1.13 + 0.02
23|V 303 £ 008 3.94 + (.02 67 Ho 048 + 0.11 047 + 0.03
24 | Cr J64 = 0.04 5.64 + 0.01 68 Er 092 + 0.05 092+ 0.02
23 | Mn i = 004 348 = 0.01 i Tm 010 £ 0.04 0.12°+ 0.03
26 | Fe 7.30 = 0.04 745 = 0.01 0 Yh 0.84 + 0.11 092+ 0,02
7| Co 499 + 0.07 487 £ 0,01 71 Lu 010 £+ 0.09 0.09 + 0,02
28 | Ni 6.22 + 0.04 6.20 + 0.01 7 Hf 085 = 0.04 0.71 £ 0.02
29 | Cu 419 + 0.04 425 + 0.04 73 Ta =012 + 0.04
i | Zn 456 + 003 463 + 0.04 | T4 W 0.85 + 0.12 0.65 + 0.04
il 3 M £ 009 3.08 + 0.02 5 Re 0.26 + 0.04
32 | Ge 365 £ 0.10 3AR = 0.04 76 s 140 = 0.08 1.35 £ 0L.03
33 | As 230 £ 0.04 77 Ir 138 £ 0.07 1.32 £ 0.02
34| Se 334 = 0.03 T8 Pr 162 + (.03
i3 | Br 254 = 0.06 70 Aun 092 + 0.10 080 = 0.04
in | Kr [3.25 = 006] |-2.27 Bl Hg 1.17 + Q.08
7 | Rb 252 + 0:10 236 £ 003 81 Tl 050 + 0.20 077 £ 003
I8 | Sr 2,87 £ 0.07 2,88 £ 0,03 82 Ph 1.75 £ 0.10 204 £ 003
oY 221 + 005 217 £ 0.04 83 Bi 065 £ 0.04
40 | Zr 258 £ 0.04 253 £ 004 | 90 Th 002 £ 0.10 006 £ 0.03
41 | Nh L46 + 0.04 141 + 0.04 | 92 10 —0.54 + 0.03
42 | Mo 18R = 008 1.94 = 0.04




Caftulo 2

Forma@o planedria e assinatura espectral

2.1 Introduéo

Fazem mais de 20 anos que 51 Peg b, o primeiro planeta orbitand estrela do tipo solar
(Mayor & Queloz, 1995), foi detectado. A estrela que hospeda planeté bem parecida com
0 nosso Sol (com tipo espectral G21Va), tendblt 0.06 M, de massa, temperatura efetiva de
5793+ 70 K e raio de 266+ 0.046 R, (Fuhrmann et al., 1997).

Apesar da semelhanca com o Sol, o sistema Haicetle 51 Pega$ bem diferente do
nosso Sistema SolaA uma disfincia de apenas 0.052 AU, cerca de 100 vezes menor do que a
distancia Sol-dpiter e 51 Peqg b, tem quase metade da massagiter(Q46 + 0.04M,) (Marcy
et al., 1997, Wang & Ford, 2011; Martins et al., 2015). Mesromasta grande massa, este
planeta tem um pévdo orbital de 4 dias. Este fato foi recebido com surpresapoga de sua
descoberta, poisao era previsto que planetas poderiam ser encontrado cdodperorbitais
tao pequenos (Papaloizou & Terguem, 2006).

Alem disso, este planeta st uma disincia na qual a temperatugaao alta que o mate-
rial necesario para formar o seuleleo rédo seria encontrado em estaddido, evidenciando
enfio algum tipo de migrap planedria. O planeta teria e se formando em rdigs mais dis-
tantes e posteriormente movido para éegi mais perto de sua estrela hospedeira. Umavabss
explicag@o para esta migrag si0 as interaiies de ma entre o planeta e o disco proto-plaavet
do qual ele se formou (Papaloizou & Terquem, 2006).

Apesar da teoria de migrag ter sido formuladaécerca de 15 anos antes da descoberta de
51 Peg b (ver_Papaloizou & Terquem, 2006), a descoberta diesteta revolucionou a nossa
concep@o sobre os diferentes, complexos e concorrentes procdesosmag@o de sistemas

planeérios.



46 Captulo 2. Formado planedria e assinatura espectral

Com o passar do tempo, a nossa capacidade de detectar pkmestou drasticamente,
com o aprimoramento da8dnicas observacionais. Entretanto, ainda temos pout¢@conento
sobre como os planetas se formam e canrfeita a organizép dos sistemas pladetos aos
guais estes pertencem. Foram observadasy sistemas éxicos (assim como o planeta WASP-
17b, que posswmaorbita retbgrada(Anderson et al., 2010) e HD 20782 b, que possui uma
excentricidade de 0.970.01 (O'Toole et al., 2009)) que desafiamH a céncia como a nossa
imagina@o.

Nas sefes seguintes (2-1 a 2-3), &espresentada a teoria mais aceita sobre a f@mac
planeéria: a de que os planetas se formaram asale captura progressiva de material do disco
protoplanedrio, que circunda uma estrela. Apesar desta te@udaser capaz de explicar todos
0s processos de fornmig de plandtides (e migrago). Seao abordados targmn os podseis
efeitos que o processo de forraage planetas podem deixar na comp@sigumica das estrelas
gue os hospedam, tratado como assinatura espectral decimrmpkanetria. Na Sego 2.4é
descrito o trabalho sobre a assinatura da fo&ale planetas na téna 16 Cyg, publicado em
Tucci Maia et al.|(2014). No Agndice C tambmé mostrado as condies necesgias para que

ocorra convec@o na atmosfera de uma estrela.

2.2 Nebulosa protoplareta

Até hoje, foram encontrados mais de 2000 planetas em 130fhastelandirios e mais
de 500 sistemas ml’uﬂio@. A hipbtese mais aceita para a forraace evolugo de sistemas
planeériosé a do colapso nebular (ou nuvem molecular). De acordo coatessa, as estrelas
sao formadas a partir de gigantes nuvens moleculares Zpgravitacionalmente irésteis e
guando uma perturbag (como por exemplo, devido a uma onda de choque de uma supern
proxima) altera o equiibrio de presdo, ocorre o colapso desta nuvem.

A condicao para que o eqiidrio de presdo seja estvel contra estas perturlisgse a de que
a massa desta nuvem deve ser menor do que a méssa seguindo o crério de instabilidade

de Jeans (Jeans, 1902):

T \32 0 102\
MJ_l'lMO(loK) (1(}19gcrrr3) (2_3) ' 2.1)

1 Dados retirados de htjgexoplanet.ej em Fevereiro de 2016.
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Ondep & a densidade voluatrica emg.cnT3, T € a temperatura em Kieé o peso molecular
meédio. Este a solucao de instabilidade de Jeans para o casnas{mais detalhes podem ser
encontrados na Sag 26.2 de Kippenhahn et/al. (2012)).

Tendo que as condigs fpicas para redies de forma@o estelar o dep = 10 %.cm3 e
T = 10 K e assumindo que todo o H agtim forma molecular e com He neutro (o que significa
umu ~ 2.3), obém-se queM; ~ 1.1M, & um valor tpico para a massa da nuvem molecular da
gual sedo formadas estrelas.

Acredita-se que &0 ocorre o0 colapso da nuvem inteira, mas sim que a &mbid dentro
da nuvem produz uma variag da densisade na nuvem, criando desscom massa capazes
de atingir o criério de instabilidade de Jeans, ocorrendo com isso uma ématggo que @
origem a estrelas de menores massas. Este processo pddaeamca que a massa dos menores
fragmentos sejam de 0.1 M,, (Pols , 2011).

Com o constante aumento da densidade devido ao colapso da modecular, o gs atinge
um ponto onde ele fica opacoradia@o infravermelha. Como resultado disso, a radifica
"presa”’ dentro da parte central dawem, levando ao aguecimento e um aumento na foess
do gas, fazendo com que a nuvem alcance o dayinl hidrosético. Atrawes disto, o colapsé
retardado @& um estado aonde quase nenhuma coétracorre, formando-se uma proto-estrela.

Nesta fase, a evolég da estrel& dominada por uma forte acéegde material, comas
circundante caindo ndieleo da proto estrela. Como a nuvem molecular colapsanternarma
guantidade substancial de momento angulara® fgrma um disco de aci@&g. Praticamente
todas das estrelas com idade em torno de 1 Myr apresentanmsamd# acrefp (Haisch et al.,
2001). Na Figura 21 mostrada a escala de tempo dd@#w de proto-estrela e a dugaxgdo
disco de acredp para estrelas de diferentes massas. Note que parassdidhaixa massa o
disco desaparece antes que a estrela alcance arsggrincipal de idade zero (ZAMS), em
contraste com as estrelas massivas que entram na ZAMS eo@iada esto em uma fase de
forte acre@o de materie (Maeder, 2009).

A evolucao de proto-estrelas e de seus discos circunestelares @odwvidida em quatro
eshgios (Figura Z12):

Classe 0
Consiste de proto-estrelas muito jovens, com idad&0* yrs com uma acrép quase
eskrica e uma alta taxa de acée; emitindo no infravermelho (IR) distante e no sub-

milimétrico;
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Figura 2.1:Escala de tempo de estrelas de madsdesde o péodo de formago do caro¢o hidro&tico aé o
momento de entrada na ZAMS. Taérhé mostrado o tempo de duga;do disco de acré&g para protoestrelas de
diferentes massas. Estas estrelas ionizarasoggn sua volta e forma-se uma gegie HIl ao seu redor. TAMS
significa segéncia principal de idade terminal. Figura retirada de Ma¢2{g09).

Classe |
Proto-estrelas com idades um pouco mais avancada&®(yrs), onde aindadqum mas-
sivo disco de acré&p, enquanto jatos de materiabsobservados;

Classe Il

A proto-estrela se torna uma T Taurasbica na [@-seq@ncia principal, com idade 10°

yrs, enquanto o disco de acéecainda opticamente espesso, do qual se origina um grande
excesso de fluxo no IR;

Classe Il

A proto-estrelad esh entrando na se@ucia principal, com um disco de acaecoptica-

mente fino e fracas linhas de endiegidade~ 107 yrs).

E durante a fase de disco de a&egque corpos planetesimais (corpos com efterde
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Figura 2.2:Esquema representando os quatragists da evolugo de uma proto-estrela e de seu disco de aoreg
Figura retirada d MOQ).

quildmetros) comecam a ser formados a partir da poeira contigas(Kokubo & Ida, 2002).

Acredita-se que os gos de poeira contindos no disco crescem de tamanho conitadesda

sedimenta@o (separdo entre gs e poeira, com o0 assentamento desta no plano centraldedevi

a colides entre os @os (Lissauer, 1993). Obserdgs em alta resol@p no infravermelho

proximo da estrela T Tauri HH30 (Burrows et al., 1996; Cotera a{2a]£li), sugerem que o

assentamento de poeira no plano central de discos dedaéregorimeiro passo do processo de
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crescimento de pddulas de poeira, e com isso crucial para a fordwege planetas.

Na fase final do disco protoplaideio, ocorre a sua dissipag devidoa varios fatores em
conjunto. A regio do discee acretada tanto pela estrela quanto pelos (peis3 protoplanetas,
gue continuamente aumentam sua massa. Parte do matetial éerepelida pela preas de
radia@o da estrela central enquanto que, a parte mais exterb@d AU) & removida por efeitos
de fotoevaporaio (que ocorrem em escala de tempo de-110" anos) devido a radiag de alta
energia (e.g., UV, raios-X) (Font et al., 2004).

E importante ressaltar que a "heranca” do perfil de aBooids da nuvem protopladaeia fica
impregnada na zona convectiva de estrelas do tipo solarsearmont@édo gumico praticamente
inalterado para a grande maioria dos elementos durantatpeanagncia destas na Segpcia

Principal. A escala de tempo para a for@agla zona convectivadiscutida na Sé&p 2.3.

2.2.1 Planetas rochosos

A formagdo de planetas terrestres dicteos planéirios planetary corespode ser dividida
em \arias fases. Inicialmente, condensam-se os materiaisrefeadarios, seguidos, de forma
gradual em fungo da temperatura local, pelos elementos maiatew, formando-se gos de
poeira. Estes gios de poeira (da ordem gdm) dispersos pelo disco, que &stsujeitos a forcas
de arrasto exercidas pelage pela gravidade da proto-estrela, se acumulameatde/colides
para formar partulas da ordem de céntetros|(Montmerle et al., 2006). Quando isto acontece,
ocorre umaapida sediment@&p (assentamento) destas frafas no plano central do disco de
acre@o. Como demonstrado por Papaloizou & Terquem (2006), acededbmpo raxima para

a sedimentado destes @os (sem sua fragmentay) € descrita como:

3pCs

< , (2.2)
4Q2 parg

Ts

onderq € o raio dos gios (assumindo a forma ésica),cs € a velocidade do som nag,p €
a densidade de massa dasgio discopq € a densidade de massa doday ek € a velocidade
angular Kepleriana. O tempo de sedimeatafpico para gaos deg ~ 1um, p ~ 101°g cnt3,
cs ~ 10 cms?, epq ~ 3 g cnT® a uma disincia de 1 AU da proto-estrela centi@lders = 10°
yrs.

Entretanto, os mecanismos que fazem estagcpéas de 1 cm coalescerem em planetesimais
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da ordem de 0.1-1 km aind@a si0 conhecidos, pois §os maiores que céntetros i&o ficariam
esfiveis conforme fossem crescendo a partir de @efigPapaloizou & Terquem, 2006; Kokubo
& Ida, 2002). Outro problema em rekg a issce referentea migra@o radial, pois a forca de
arrasto do gs influenciaria na velocidade @ebita Kepleriana, fazendo com que estasipalas
fossem engolidas pela estrela central antes que pudessai@r folanetesimais (Montmerle et
al.,12006).

Uma posével hipoteseé a de que &rias paficulas da ordem de céntetros se assentariam
no plano central do disco, criando uma camada "saturadaidquasta alcancasse uma deter-
minada densidade superficialitma. Esta camada seria gravitacionalmenteaveite sujeita
a fragmentages formando objetos de variados tamanhos, que por sua lsrsanam, for-
mando planetesimais da ordem de @uiktros [(Youdin & Shu, 2002). Outra laigese seria a
de forma@o de vortices no disco protoplaagb devidoa viscosidade turbulenta do material
(Tanga et al., 1996), o que faria com que o0 material presoio@esa@o destes vortices caissem
para seus centros, ao @wde se moverem em digega estrela central (Montmerle et al., 2006).

Quando um planetesimal atinge um tamanho de aproximadarh@him de raio, seu cresci-
mentoé regido pelo acumulo de massa devido a processos envoldasmo&o de velocidades,
arrasto do gs, interages com o disco de aci@g e aumento de ntia devidoa colifes. Isto
levariaa forma@o de massivositleos slidos (Papaloizou & Terquem, 2006).

Quando o planetesimal fica suficientemente massivo, elegrather em um regime de cresci-
mento descontroladaynaway growth, queé marcado por um crescimento acelerado (propor-
cional aR ~ M#3), com objetos mais massivos acretando massa mais eficiemiemo que
corpos menores. Atrég distoé formada uma populag de ricleosembrionariosque podem
vir a se tornar planetas. A fase de crescimento descontrdiach entre 10e 1¢ anos, e termi-
nam quando 0s maiores corpos atingem uamditro de 19km.

Com isso comeca ed a fase de crescimento ateawa acredo oligarquica, com a domamcia
de corpos maiores, acretando dooamente os planetesimais menores. Estes corpos maiores
(oligarcos) continuam acretando materiagd gue o disco seja exaurido ao redor deles, com a
formag@o de lacunas no disco, inibindo um maior crescimento. Edégjie que pode durar
cerca de centenas de milhares de anos (Kokubo & Ida; 200&)afo centenas de objetos com
uma massa de aproximadamente 0.1 massas terrestres (aveigamassa de Marte) uniforme-

mente separados em10-15 raios de Hi, ou seja Ao tendo intera@o gravitacional entre eles,

2 Esfera de Hill (ou esfera de Rochieluma esfera hipética na qual representa a r@gide infl@&ncia gravita-
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somente com o disco e corpos menos massivos (Papaloizougtdray 2006; Raymond etlal.,
2006).

Posteriormente, acontece ade@traes de colides (nerger stage(Montmerle et all, 2006).
Isso ocorre porque estes oligarcos se tornam massivos @estdi@ara conseguir perturbar
a oOrbita de outros oligarcos, provocando instabilidades eas ®rbitas e consequentemente
colisdes. Neste eagio podem acontecer efixs de objetos para fora do sistema plaret
Estipula-se que o tempo de forndacpara um planeta como a Terra aésdeste proces&ode
~ 2 x 1C® anos.

Alguns planetesimais podem "sobreviver’a todos estesegssms de acraQ de massa por
corpos maiores. Astéides e outros corpos celestes meno&esss restos da formag planedria.
Um exemplo disso& os metedtos condritos quez® objetos quedo fizeram parte de nenhum
corpo grande o suficiente para sofrer nenhum tipo de deertore diferencigigo planedria,
mantendo com isso um registro da abancia original da nuvem protoplaaeia. Na Tabela
1.1 & mostrado o pado de abun@incia metedtica, o qual concorda bem com as abancdas

obtidas da fotosfera solar (Asplund et al., 2009).

2.2.2 Planetas gigantes gasosos

Planetas gigantes gasoso€(agjora a maioria dos planetas detectados), cdipited e Sat-
urno, .0 chamados assim po&scompostos predominantemente de hidrog e felio, apesar
destes elementosin estarem em forma gasosa devido a alta poessis camadas interiores
destes planetas (D’Angelo et al., 2010). Como He e H molec@aicondensam nas condes
tipicamente encontradas em rigs de forma@o estelar e em discos protoplaaréts, planetas
gigantes devenetlos acretado em forma dagy Com isso, os planetas gigantes devem ter se
formado antes da dissipag do disco protoplan&tio. Como o tempo de "vida'destes dis@s
de cerca de alguns miles de anos, perdendo todo seu material gasoso em menos’ gu®40
os planetas gigantes devem ter se formado neste intervédong® ou menos.

Sao propostos dois modelos que tentam explicar estégnfeno. O primeircé devido a

instabilidade gravitacional do disco, que se fragmentancorpos que formariam gigantes

cional entre um pequeno corpo e um corpo mais massivo. O esktilté definido como sendo~ a(1 - €) /5,
ondea & o semi-eixo maiok a ecentricidade g = m/M comm sendo a massa do corpo menor (como por exemplo
um astedide) eM a massa do objeto maior (como por exemplo a estrela centumhdisco de acrép) (Hamilton

& Burns,[1992).
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gasosos em aproximadamente 1000 anos (Boss, 2003). Eérmogemem © & esperado que
ocorra em discos protopla@eios muito massivos (maiores quelg), 0 queé incomum.

O segund@ o modelo de acrép de icleo rochosa (D’Angelo et al., 2010), gaedentico
ao processo de formag de planetas rochosos: atawdo acumulo de materiablglo, que for-
mam pariculas com chmetro de ceinetros que se aglutinam e formam planetesimais (corpos
com quibmetros de exte@®), que crescem e formamaieos embrioarios que podem formar
um nicleo rochoso ou um protoplaneta (como visto na@senterior). Conforme olUtleo ro-
choso cresce em raio e em massa, a velocidade de escape dpestieis se torna maior do que
a velocidadedrmica do @s circundante, e com isso, comeca a se acumular uma finadaa®a
gas ao redor dolrcleo rochoso. Conforme maiggvai se acumulando, ocorre um aguecimento
das camadas mais internas da atmosfera, devido ao pes@pliopgs, e isso faz com que
ocorra um efeito de preds €rmica do @s, em equibrio com a for¢ca gravitacional, limitanto a
guantidade de&p que pode ser acretado. Mas, a medida que o protoplanetat@sna massa
total (0lidos + gases), a forca gravitacional supera o gradiente dedwess envelope deas,
forcando umaapida contrago, o que permite que ainda ma&sgeja acretado em uma taxa bem
acelerada (D’Angelo et al., 2010). Esteipeloé conhecido como fase de ackeglescontrolada
de cas funaway gas accretion phage

Como a quantidade deag que pode ser acretada pelo plagdimitada pela quantidade em
"estoque”de gs do disco protoplan@to, o tamanho destésinfluenciado pela massa do disco
protoplanedrio inicial e pela re@io onde 8o formados. Isto estde acordo com a depéeitia
de massa de sistemas plar@is observados, gue sugerem queimero de planetas Jovianos
aumenta com a massa do disco (Kokubo & |da, 2002). Entretaistemas planatios reém
formados com planetas Jovianos podein estar em sua configugezfinal, visto que sistemas
com mais de #s planetas gigantes podeforser sistemas ésteis em longo prazo (e.g., Cham-
bers et al., 1996; Marzari & Weidenschilling, 2002). Depdéalgumas interédgs, planetas
podem ser ejetados ou colidirem entre si, deixando no sistemplaneta com orbita éstel
mas muito exentrica, o que pode ser o caso de 16 Cyg/ Bb (Gonzalez, 1998). Be anlogo,
intera@es entre planetas gigantes e o disco protopdaicepodem le@-losa um decamento
orbital, migrando para reges mais prximas da sua estrela hospedeira, como visto no caso de
51 Peg b e em outraKipiteres quentesntretanto, os processos de migragle planetas ainda

nao €10 muito bem conhecidos.
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2.2.3 Meteoritos condritos

A Terraé contnuamente atiginda por um grandenmero de corpos extraterrestes. Corpos
gue atingem a supécdie da Terra, sobrevivendo a passagem pela atmoseraedinidos como
meteoros e meteos. A grande maioria destéscomposta de gos de poeira com tamanhos
que variam de 5@m a 2 mm, e 80 denominados micrometeoritos. O fluxo estimado destes
micrometeorito® cerca de 20 toneladas, equanto que o fluxo de corpos malaresgem de
cenimetros,é de cerca de 10 toneladas (Montmerle et al., [2006). Acrsditgue a maioria dos
meteoritos seja proveniente do cinko de astd@rides localizado entre Marte @piter. Dentre
suas \arias classificaies, os metetos condritos o considerados 0s objetos mais primitivos
gue rao passaram por nenhum processo de difereaciplanetria. Em Montmerle et all. (2006)
sao descritas as ewticias disto:i) a sua compos#@p minerabgica indica que a acrag de
componentes formados em alta temperatura (condrulos) &a teanperatura (a matriz)ao
sofreram uma homogenizag qumica gou isobpica atraes de derretimento e metanigrho;

i) a sua compos#p gqumica é similara composigo qumica do Sol [(Grevesse et|al., 1984;
Asplund et al., 2009), e com isso considerados como senétoslga origem do Sistema Solar,
refletindo a abur@hcia da nuvem protoplarieta; iii) atrawes do nétodo de datdép usando
Rb/Sré encontrada uma idade de1.55 Gyr (Wasserburg, 1987).

Outros tipos de meteos como os acondritog§is subprodutos da diferenc@gplaneéria e
tem idades mais jovens (de alguns Myr). A sua comjmsieflete a diferenciag silicato-metal
(formag@o do rucleo-manto) e silicato-silicato (formag da crosta-manto) (Montmerle et al.,
2006).

Com isso 0s metetips condritos podem ser usados para inferir as coegigsico-qumicas
da nebulosa solar e os processos assticrfs que influenciaram o nascimento do Sol, enquanto
0S meteoritos que passaram por difereriego usados no estudo da forraage evolugo de

corpos maiores que formaram os planetas.

2.3 Assinatura espectroscopica devidfmrmago planéiria

Para encontrarmos uma prova da éxisia de assinatura espectral resultante da famag
planeéria, inicialmente devemos relacionar a compasiglimica da estrela com a presenca de
planetas. Isto faz com que o0 nosso Sol seja 0 ponto de papiiikasabemos que em nosso

Sistema Solar existem 8 planetas e uimero muito grande de pladédes p descobertos (e.g.,
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Brown et al., 2004, 2005). Plargétles (ouminor planety podem ser definidos como sendo
planetas abes, astéides, troianos, centauros, objetos do ciatude Kuiper e outros objetos
trans-netunian

Mas que conclu®es podemos tirar ao comparar nosso Sol com outras estrélsis®los
anteriores sugerem que nossa estealma estreldpica (Gustafsson, 1998, 2008; Robles et al.,
2008) levando em conta seu caide qumico em comparap a outras estrelas do tipo solar.
Entretanto, os resultados destaala®es 80 inconclusivos devido ao grande erro sisiéoo, da
ordem de 0.05 dex (Gustafsson, 2008; Robleslet al., 2008; Retadly 2003). Aém disso, como
espera-se que a inéacia no contigdo qumico de uma estrela seja bem pequena (da ordem de
0.01 dex), torna-se impresciiveél uma a@alise de abur@hcias gimicas de alssima precigo.
Precifo esta alcancada pela primeira vezlemévidez et al. (2009), atras de uma aise
estritamente diferencial em uma amostra de &mheas solares de modo diferencial (ver&®ec
1.5). Em Meéndez et al. (2009), ao coatio dos estudos mencionados acima, foi encontrado
gue o Sol, quando comparado coBngeas solares (sem planetas gigantes detectados), aparent
ter uma compos#p qumica ardbmala, apresentando uma defintia de elementos rébarios
(como Al e Zr) e um enriguecimento de elementosat@ik (como C, N).

Elementos refré@irios §10 aqueles que tem temperatura de condé&osagativamente alta, e
com isso tem maior facilidade de formar poeira e obje@disias a altas temperaturas (000
K), ao contario dos elementos valeis. Na Figuré_2l& mostrada a abuadcia nédia (em
comparago ao Sol) dos 23 elementosigucos analisados em uma amostra de &igas so-
lares (Meéndez et al., 2009). Estas abandias 8o plotadas em fud@ da temperatura de
condensago. Note que o Al, Zr e Sc, elementos altamente rafias (com temperatura de
condensafo 1653 K, 1741 K e 1659 K respectivamente), apresentam mejbe@o.

Este resultado indica que o Sol apresenta uma daplggica de~ 20% de elementos re-
fratarios relativo ao contedo de elementos valeis (Meéndez et &l., 2009), quando comparado
amostra de @meas solares. Resultado este confirmado pofifearet al.|(2009), que analisando
19 elementos em uma a mostra de 2Pngas soIarQs(Figura@) encontrou uma defcicia
de 0.08 dex{ 20%), valor bem similar ao encontrado por Ketlez et al. (2009)E tamkem

destaével que o pado de deplego solaré uma imagem espelho do visto em meteoritos, que

3 Retirado de httgiwww.minorplanetcenter.ngiem Fevereiro de 2016.
4 Na verdade foram analisadas 64 estrelas corairpairos atmosficos bem similares ao do Sol, mas somente

22 estrelas foram considerad@npas solares. As demais foram classificadas co&logas solares.
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Figura 2.3:Diferencas nas abuadcias [XFe] do Sol e as abuddcias nédias de 11 @meas solares em fuig
da temperatura de conden@ac¢ O padio de abuné@incias mostra uma quebra dgng ~ 1200 K. A linhas élida

€ 0 ajuste para o padlv de abung@incia, enquanto que as linhas pontilhadas @s desvios pades para os ajustes
(Meléndez et &ll, 2009).

tem um maior enriguecimento em elementos réfiat em relago aos vdteis (Wasson &
Kallemeyn, 1988; Alexander etlal., 2001).

Foi enio sugerido que o pav de abun@incia mostrado pelo Séldevido ao "sequestro”de
material da nuvem proto-plargeta original. Ou seja, o material faltante na zona convaatd
Sol teria sido usado na criag dos corpos rochosos que formam o Sistema SolaéfiMek et al.,
2009; Ranirez et al., 2009). Se de fato a forndacde planetas tem alguma iréhcia no padio
de abundncia da estrela que os hospeda, o impacto desta faoram bastante depemntia

com 0 momento em que a acéeode material ocorreu, formando ascteos rochosos. Usando o
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Figura 2.4: Abundancias rédias de 22 @meas solares em fubng da temperatura de conder@ag Os @rculos
cinzas representam abumttias individuais, enquanto o&aulos abertos com barras de erros representam a
abundincia ponderada e desvio padrde todas as estrelas para cada elementiarc@a aberto sem barra de erro
correspond@ abund@ncia de Fe. A linha pontilhadao ajuste linear para as ab@mtias dos elementos refebs
(Ranirez et al., 2009).

caso solar como exemplo: a féeaxzde massa da zona convectiva do Sol variou de 100% (uma es-
trela completamente convectiva) para 38% em um interval®ddyr, e para 2% 20 Myr depois

e se manteve praticamente inalterada desd®e’Antona & Mazzitelli| 1994). Se a acrég

de material ocorreu depois de que a zona convectiva selesiatem 2%, seria neceamso que

~ 2 x 10%® g de material refrério fosse retirado do&g para recriar a deféncia destes ele-
mentos apresentada por Metlez et &l. (2009), no Sol. Esta quantidad®mmpaavela massa
combinada de ¥nus, Terra, Marte e Lua (8 x 10°/ g).

Um calculo mais detalhadé mostrado por Chambers (2010) que discute aénfiia da
formag@o planédria na abunaincia estelar, com base no resultado deédééz et al. (2009).
Chambers|(2010) reitera que o tamanho da zona convectiva nento da acréip & essen-
cial para que o "sequestro”de material redirét fiqgue impregnado na supmie solar. Segundo
Hayashil(1961) uma estrela de massa solar, em sua fase desptatla, passaria por um pmEto

de completa conve&p maiora dura@o do disco protoplang&tio (tamkem conhecido como disco
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de detritos) que acredita-se que tenha um tempo de vida deig@adamente 10 Myr (Mamajek
et al.,.2004). Se de fato a estrela for completamente cavaeadiirante a fase de forneg de
planetas, os processos de mistura daa@gbnvectiva iriam homogenizar o coidi® qumico
por toda a estrela, mascarando qualquer sinal de f@ongl@néria.

Entretanto, modelos mais recentes sugerem que uma pretaeait 1 M, nunca chega a ser
completamente convectiva e que sua estri#uraito similar com a do Sol atualmente; com uma
fina zona convectiva pximaa supericie e uma zona radiativa que vaéa regio do ricleo
(Wuchterl & Tscharnuter, 2003; Bdfa et al., 2009). Na Figufa 2é&mostrada a variap em
massa da regb radiativa (e consequentemente da zona convectiva) egadudo tempo (em
Myr) para modelos com diferentes paretros iniciais (descritos na figura) que produzem uma
estrela de M,. Note-se que possvel produzir objetos queao chegam a ser completamente
convectivos e que estabilizam rapidamente o tamanho dadenanvecgo em uma escala de
tempo menor que Iyr, em contraste com o modelo padr(que @o leva em conta acrag
epidica) na pe-seqgéncia principal.

Se isto realmente ocorre em estrelas com massa 8qlarfeitamente plaigel que material
deficiente em elementos refaaibs se concentre na régi de conve@o da estrela, deixando
evidéncias sobre o sequestro de material durante toda a suangeciaana Secgncia Principal
(Baréte & Chabrier| 2010). Os autores reiteram que quanto menorejgge/convectivo maior
é a infliéncia da forma@o de planetas no pdtlr de abunaincias do envelope convectivo.

Contrariando o ceario classico quasi-estaciario de uma lenta e constante aéega evolugo
de estrelas na prseqéncia principal pode passar por wetos de acrdies violentas. Isso pode
acontecer atra@s do acumulo de materia em r@gs do poprio disco de de acrag (Figurd 2.6),
formando bol8es de §s e posteriomente sendo acretados pela protoestrel&gsatia acreies
epigdicas (Liu et al., 2016). Evihcia distee baixa luminosidade no infravermelho observado
em protoestrelas, que bem menor do que a luminosidade esperada, inferidaéatde suas
taxas de acrép nedia. A solu@o mais promissora para este problema seri@ocenice@rio de
forte acre@o de méaéria de forma epiica, suportada pela obseréiagde extremas variaes
(entre 4 a 6 magnitudes) no brilho de objetos joven®piico & no infravermelho.(Liu et al.,
2016).

Segundo Bardie & Chabrier|(2010), estrelas com massa solar nunca cheganc@nsgleta-
mente convectivas, devido a este processo de agregi$dica, criando objetos com envelopes

convectivos menores do que os obtidos d@sado modelo pado de acrego, em uma escala de
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Figura 2.5:Representdip da evolugo da redio radiativa dividida pela massa total da estrela (paingtrsor)
em fun@o do tempo produzindo uma estrela dd;1 O mesmce visto para a aburdahcia de Li divida pela sua
abundincia inicial (painel inferior). A curva tracejada-longaz(l) refere-séx: My = 10Myyp (Massa inicial
do disco de acrép), Myyrst = 5 x 10*Myyr! (taxa de acreip de cada burstNpust = 20 (nimero de bursts de
acre@o); a curva tracejada e pontilhada (magenta) represénta 30Mjup, Mpyrst = 5% 107*Moyr?, Npurst = 20;

a curva pontilhada (vermelha) represeMg = 0.1My, Mpyst = 5% 107Mgyr=t, Npyrst = 18. A linha coninua
(em preto) representa 0 modelo palde evolugo da zona radiativa (sem aciecepi®dica) para uma estrela de
1M,. Todos os &lculos foram feitos usando ufty,rs; = 100 yr (durago dos bursts de aci@g) e umAtg,iet = 1000
yr (tempo de quiesmcia entre os bursts). Retirado de Beg& Chabrier|(2010).

tempo menor que 10 Myr (Figura 2.5), favorecendo caciende assinatura espectral.
Em/Ranirez et al.|(2011% estipulada a pos&l massa da zona convectiva durante a fodoacg

do planeta 16 Cyg Bb. Para isso foi usada alEg. 2.3, que simulerag@b na metalicidade da
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Figura 2.6:Nos pairgis (da esquerda para a direitaesas colunas de densidade és groduzidas por simulaes
hidrodiramicas (que mostram bdiss de §s no disco de acr&g); as simulailes da luz proveniente da banda H em
uma imagenface on e para uma inclingp de 48. O tamanho das imagengesde 1000 AU x 1000 AU. Retirado
delLiu et al. (2016).

estrela 16 Cyg B quandmadicionada a massa do planeta que o rodeia.

(Z/X)czMcz + (Z/X)pMp
(Z/X)czMcz ’

A[M/H] = log (2.3)

onde ¢/ X)cz € arado fracional da aburghcia de metalicidade (Z) em refagao hidrognio
(X) em uma zona convectivllcz &€ a massa desta zona convectiva X), & a metalicidade do
planeta, eM, & a massa do planeta. A Baz(Z/X)cz para uma determinada estrela pode ser
obtida atraes da ra@o solar Z/X)g, = 0.018 (Asplund et al., 2009). Como Raexz et al.
(2011) encontram uma metalicidade para 16 Cyg B dgH]M= 0.061 dex, a ra&&@o é dada por
(Z/X)cz = 10°%1x 0.018= 0.021.

Com a Eq[[2.3¢é posével enfio fazer uma estimativa da massa da zona convectiva daestrel
16 Cya B neceswia para explicar uma assinatura plamiet deA|[M/H] = +0.04 dex (Rarirez
etal.2011), usando a massa do plamdtee a sua metalicidad&(X),. Como a massamima
de 16 Cyg Ble de 1.5M; (Cochram & Hatzes, 1997), na Figlral2absnostradas as massas da

zona convectiva estimadas em um intervalo de 1.9¥®,'para a massa do planeta (Regaz et
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al.,[2011).
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Figura 2.7:As linhas $lidas representam a massa da zona convebtigaem fung@o da massa da estreléy,,
necesaria para explicar a diferenca de metalicidade encontatte 16 Cyg A e B em furdip da metalicidade do
planeta 16 Cyg Bb, este em um intervalo de massa entre 1¥-9&m incrementos de 1M ;. As linhas tracejadas
representam a massa do envelope convectivo de 16 Cyg B palesiéntre 5 2 30 Myr, de acordo com o modelo
pad@o estelar de Serenelli et al. (2011). As linhas pontilhadpsesentam uma evolag similar para a massa da
zona convectiva, em uma escala de tempo entre 0 a 10 Myr, asammbdelo de acrép epi$dica de Barfie &
Chabrier|(2010). Retirado de R&nez et al.|(2011)

Chambers|(2010) encontra que a massa "faltante’na zona aaveo Sol (levando em
conta uma zona convectiva contendo 2.5% da massa tota) gotde 2.5 massas terrestres.
Nesta estimativa foi levado em conta que a fotosfera soldepletada de elementos que for-
mam poeira (Fe, Mg, Si, Ni) em aproximadamente 0.04 dex eagaelcom os elementos que
formam gelo (C,N,O) quando comparado com o valédia das @meas solares em Meldez
et al. (20009) e usando a abuntia solar d2 Asplund et'al. (2009). Se @ for acrescentado
aos @lculos/ Chambers (2010) encontra que a zona convectivalderBama defi@ncia de 4
massas terrestres em compa@com a maioria dasegneas solares (sem planetas gigantes de-
tectados). Este material estaria@ntpreso’nos planetas teicos, nos cintues de asteroides
e nos plandtides de nosso Sistema Solar.

Na Figurd 2.B (de Chambers (201@)nostrado o efeito de se adicionar 4 massas terrestres
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com a mesma compos$ig que a Terra zona convectiva solar (painel superior). A linladida
representa o pado de abunéincia encontrado por Mendez et &l (2009)E possvel ver que
ainda existem diferencas entre a akimela da zona convectiva com o material adicionado e
o padéo de abun@ncia solar em relacao &geas solares. No painel do mé@&anostrada a
adicdo de 4 massas terrestres de material com a condmodas astéides CM condritos (Was-
son & Kallemeyn, 1988). Os elementos com temperatura deetma@do < 1500 K aparecem
sobreabundantes em red@cao padio de abun@incias do Sol. Finalmente, no painel inferior
sao adicionadoa composigo gumica solar 4 massas terrestres de um material proveniente d
uma mistura entre a compoaig qumica da Terra e a compo8ig dos astéides CM condritos.
Com essa ad#dp € possivel recuperar o padr de abun@incias solar guando comparados com
as ¢g¢meas solares de Maldez et al. (2009). Chambers (2010) sugere que o Sol tegtador
material pobre em refratios tanto da regb dos planetas t@licos como da regb do cintuao

de astedides.

Os resultados de Chambers (2010) corroboram que o efeitomago planeiria na zona
convectiva de estrelas de massa corapalra do Solé algo bem sutil, da ordem de 0.01 dex
(como tamém pode ser visto na FiguraR.9). Isto faz com que uma detaghorde abun@incias
de alissima preci&o seja e€ncial para o estudo deste faneno, precdo esta alcancada atés/
de uma aalise estritamente diferencial.

Existe a hiptese levantada por Adibekyan et al. (2014) de que ojuade abunancia dos
elementos refrarios em fungo da temperatura de conder@ageja devida evolu@o gumica
e ao gradiente de metalicidade da &@h. Este e outros temas 3ertratados apropiadamente
nas considerdes finais deste c#plo.

Nesta tese estudamos a assinatura de planetas usandonasisteio de gmeas solares 16

Cyg, como descrito a seguir.

2.4 Sistema biario 16 Cyg

Para melhor investigar a assinatura espectral deixaddgrata@o planeiria no contado
guimico da zona convectiva de sua estrela hospedeira foratisadas as duas estrelas que
compdem o sistem biario 16 Cyg.

Estrelas biarias §0 objetos ideais para este tipo de estudo, pois sendo efaadas da

mesma nuvem molecular a pripo devem ter o mesmo paily de abun@ncia em seus respec-
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Figura 2.8:Composi@o da fotosfera solar quando 4,Me material rochosé adicionada na zona convectiva do
Sol. Alinha $lida representa o ajuste linear do fmlde abun@incias do Sol em compagigas 11 @meas solares
estudadas por Mehdez et al! (2009) (Chambers, 2010).

tivos envelopes convectivos. &h disso, o fato delas terem sido formadas pelo mesmo materia
excluiria a infléncia da evoluo gumica da Gaxia em seus pades de aburéhcias (quando
comparadas entre si). Estas estrelas tambsho piximas o suficiente para evitar que efeitos
de enriquecimento da metalicidade e dfE], que esto intimamente ligados com proximidade
ao centro galtico, possam influenciar a compaiagde seus perfis de ab@amtias. Ou seja,
todos os efeitos devid@sevolu@o gumica da Gaxia e §tio de forma@o estelar, que poderiam
influenciar o contédo qumico destas estrelas, afetariam ambas estrelas da mesmeaana

Embora seja esperada que as componentes de siste@agbapresentem a mesma compasic
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Figura 2.9:Ajuste linear para uma simulag de abun@ncias em furigo da temperatura de conderfapara 0s
modelos de acré&p de material terrestre (5 a 20 vezes a massa da Terra (Matk 2014) por uma estrela de
composi@o solar. No painel da esquerda a a@peacontece em uma estrela ddsl enquanto que no painel da
direita para uma de.OM,,. Retirado de Mack et al. (2014).

guimica, alguns estudos indicam que em alguns casos podetir priguenas diferencas na
composi@o de suas estrelas componerntes (Gratton et al.,[2001; L &ws&alez, 2001; Desidera
et al., 2004, 2006; Ramez et al.| 2011). Uma pos®l explica@o para essas anomalias seria a
formagdo planedria (e.g., Laws & Gonzalez, 2001; Rasr et al., 2011; Teske etlal., 2015).

O que faz o sistema 16 Cyg ser particularmente espeagrande semelhanca entre as com-
ponentes e 0 Sol. Tanto a estrela 16 Cyg A quanto a 16 CyagpBansideradasegneas solares e
0s apectos discutidos na &eganterior (como form&p da zona convectiva, correspéndia de

seu contado qumico com a nuvem molecular, et@a\alidos para as duas estrelas. EREst
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massa muito fiximas (16 Cyg A tem 1.02 Menquanto 16 Cyg B tem 0.97 )1 o que sugere
gue ambas percorreram caminhos evoluar@s bem parecidos. Levando tudo isso em conta,
uma possrel discre@ncia entre seus pdikrs de aburihcias seria indio de uma assinatura
guimica da formago planedria.

Aléem disso, em 16 Cyg B foi detectada a presenca de um planat@gicpm massaimma
de 1.5 M,p (Cochram & Hatzes, 1997) e de uma pawel massa verdadeira de 2.4,MPlavaloa
& Solovaya, 2013). Apesar deste sistema ter sido monitguadpelo menos duagdadas, nen-
hum outro planeta foi detectado, nem em 16 Cyg B nem em 16 Cyg A.

O planeta detectado (nomeado 16 Cyg Bbaestima disincia (semi-eixo maior) de 1.68
0.03 AU de 16 Cyg B.(Wittenmyer et al., 2007). Uma peculiara@ddste planetasuadrbita ser
bastante eX@ntrica € = 0.689+ 0.011) que faz com que ele, durante seuquk orbital (799.5
+ 0.6 dias, Wittenmyer et al. (2007)), entre e saia daaegie zona halivel (regdo em torno
da estrela aonde posével a presenca dagua lquida na supertie).

Analises anteriores do sistema 16 Cggrjdicavam que 16 Cyg A mais rica em metais do
que a outra componente, 16 Cyg/B. Gonzalez (1998) encontra iiemanta de aproximada-
mente 0.05 dex entre as estrelas do sistema.afisenmais antiga de Friel et/al. (1993) resultou
em uma diferenca similar. Fam estas diferenca®o eram muito cordiveis devido ao grande
erro envolvido na determinag de abuna@ncias destes primeiros estudos. Em Laws & Gonzalez
(2001) foi encontrada uma diferenca entre as component6@5+ 0.009 dex na aburdhcia
de Fe, usando uma alise estritamente diferencial. Raegr et al. |(2011) tan#m encontram
que a componente A mais rica em metais por 0.@40.01 dex do que a B, @n de diferencas
significantes entre todas as és@s qimicas analisadas (Figuras 2.10 e 2.11).

Entretanto, Schuler etlal. (2011), ateavde uma alise diferencial, 8o encontrou nenhuma
diferenca na composa@ gumica do sistema 16 Cyg (Figura 2112). Takeda (2005) &amb
encontra que as duas componentes tem a mesmaainiadie Fe, mas usando espectros com
baixo SN (~ 100), rio sendo po$gel uma aalise precisa. Na Tabela 2.A@ mostrados os
palametros atmosficos {[esf, l0gg e [FgH]) para o sistema bario encontrados na literatura,
incluindo os valores encontrados neste trabalho.

O objetivo do trabalho apresentado na®qimas seges foi a de fazer uma alise mais detal-
hada sobre o contielo qumico deste interessante sistemadia usando espectros deistima
qualidade com os quais foi pdgsl alcancar uma preés de~ 0.01 dex na determinag das

abundncias, trazendo mais luz sobre a gaesta discrepncia do contiedo qumico das com-
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Figura 2.10Abundancias das estrelas 16 Cyg A e 16 Cyg B relatdvabund@ncia solar em furéip da temperatura

de condensa@p para elementos leves €&Z30). A linha $lida representa o paily de abun@incia nédio para as
gémeas solares de Meldez et al! (2009) mas deslocado verticalmente para pomdsr aos valores de abéamtia
média dos elementos \atkis c < 900 K). Os é@rculos abertos correspondem ao Mn, Co e Sc Il. Retirado de
Ranirez et al.|(2011).

ponentes de 16 Cyg.

2.4.1 Observdies e redugo dos dados

Os espectros de 16 Cyg A e 16 Cyg B foram obtidos com o0 espedode@aDONS (sé&p
1.6.2) no telesapio CFHT (Canada-France-Hawaii Telescope) de 3.6 m lochir® topo do
Mauna Kea (4 200 m de altitude). As obseiag transcorreram no dia 6 de Junho de 2013 no
modo fila, usando o setup de maior resalucalcancando um poder resolvente8® 000 e um
S/N de aproximadamente 700 por pixel na eegde 600 nm.

O espectro de reféncia para esta atiseé o espectro solar, obtido atés/da observap dos
astebides Vesta e Ceres, usando o mesmo setup da obaerdas estrelas 16 Cyg. Foi tomado

o cuidado de conseguir o mesmiNS~ 700) para os espectros de ré&fiecia dos astéides. A
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Figura 2.11Diferengas na abuihcia entre 16 Cyg A e B em fuag da temperatura de conderésacOs érculos
abertos representam os mais disérgps da radia (Scl, Mn e Co). A linha tracejeda referesseliferenca na
metalicidade encontrada por Raez et al. [(2011) der0.041 dex, enquanto as linhas ciontas representam o
padido nedio de abun@incias de Mé&lndez et &l. (2009) em duas pdses arbitarias. A linha pontilhada e tracejada
corresponde ao slope encontradopor Laws & Gonzalez (2@01¥c&k 10°° dex K™1. Retirado de Raimez et al.
(2011).

aralise diferencial entre estes agtides por Bedell et all (2014) mostra gagossvel atingir
uma preciao de 0.01 dex.

A redug@o dos dados foi feita usando upipeline do pioprio CFHT, que faz o procedi-
mento usual de uma redag (subtrago do bias, divido do flat field, extrego das ordens e
calibraggo em comprimento de ondas). O obsdbviatja fornece os espectros exttas e com
uma normalizago preliminar.

Um grande cuidado na normaliZza;;dos espectros foi tomado, pois a pasido corinuoé
essencial para a determidagde abund@incias atra@s do netodo diferencial. Como a normaliZsx;
dos espectros (proveniente gipeline nao estava satisfatia, eles foram dividos em partes de
100 A usando a tarefa do IRAg€opy

Os espectros resultantes foramaannormalizados individualmente usando a tada-
tinuum Para uma insp@&p de qualidade desta nova normaléaacas partes dos espectros de
cada estrela foram éi divididas por sua parte correspondente no espectro Sbtaiterio de
avaliag@o foi o de que o resultado dessa disestivesse, em édia, perto do valor 1, como
mostrado pela Figuia 213. A medizda largura equivalente somente foi iniciada quando todos

0s espectros foram normalizados satisfatoriamente.
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Tabela 2.1 Paiametros atmosficos de 16 Cygni encontrados na literatura.

Star Ter1(K) logg(dex) [Fe/H] Author
16 Cyg A 5750+75 4.20+0.05 0.11+0.06 Gonzalez (1998)
16 Cyg B 5700+75 4.35+0.05 0.06+0.06 Gonzalez (1998)

16 Cyg A 5813+18 4.282+0.017 0.104+0.018 Ranirez et al. (2011)
16 CygB 5749+17 4.328+0.017 0.0570.017 Ranirez et al. (2011)
16 Cyg A 5796+34  4.38+0.12 0.07+0.05 Schuler et al. (2011)
16 CygB 575330  4.40+0.12 0.05+0.05 Schuler et al. (2011)
16 Cyg A 5830+7  4.30+0.02 0.101+0.008 Tucci Maia et al. (2014)
16 CygB 5751+6  4.35+0.02 0.054+0.008 Tucci Maia et al. (2014)

0.1 1 ] 1 ] I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1

0.05 [~ 7

-0.05 [ ]

Figura 2.12Abundancias diferenciais entre 16 Cyg A e B plotadas emdordo rimero abmico (Z). Retirado de
Schuler et al.[(2011).

2.4.2 Determinago de abun@ncias

Para a determin@p de abun@incias e dos pametros atmosficos superficiais foi usado

o método diferencial, comparando-se linha por linha, comeritesno Cajtulo 1. Foi usada
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Figura 2.13:Exemplo do criério de avaliago para a normalizap. Na figura a parte referente 6300 a 6400 A do
espectro de 16 Cyg A divida pela parte equivalente do espectro de Vesta.

a vergo 2002 do edigo MOOG (Sneden, 1973) em conjunto com os modelos aérios$ de
Kurucz (Castelli & Kurucz, 2004). A lista de linhas usadag@ésbalho foi uma ve#® atualiza
da lista de linhas apresentadas por &elez et al. (2012).

A medi¢do das EW foi feita de modo manual usando a taspfatdo IRAF, usando perfis
de linhas Gaussianas. O conto local foi cuidadosamente estimado absda sobreposip
dos espectros das duas estrelagtas e 0 Sol. Com isso, foram medidas manualmente as EW
para um total de 323 linhas espectrais para cada comporefite@yg e para o Sol (totalizando
969 linhas). A lista de linhas utilizada pode ser encontraml@dpendice D.1. Na Figura 2.14
(retirada de Bedell et al. (20149)mostrado um exemplo de coradeita a medigo das larguras
equivalentes, levando em conta a pasiglo corihuo local estimado atré&s da sobreposap
dos espectros de outras estrelas usadasaiseuliferencial.

Foram obtidas as abuadcias gimicas de 18 elementos: C, O, Na, Mg, Al, Si, S, Ca, Sc, Ti,
V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu e Zn. Inicialmente, todas as atamgias foram obtidas usando como
refeléncia o Sol e posteriormente usando a estrela 16 Cyg B, e coroh$sndo a diferenca
entre as estrelas tarias (16 Cyg A - B).

As abunéncias dos elementos V, Mn, Co e Cu foram corrigidas pela astrityperfina,
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Figura 2.14:Exemplos de med#@p de larguras equivalentes aawda determin@p do corinuo local, usando
a sobrepos#o de outras estrelas obtidas na mesma configaragstrumental. Neste exemplacsutilizados 3
espectros do Sol, dois espectros de Vesta (linhas pretaslesye um de Iris (azul), obtidos com o espegtafo
MIKE. A linha vermelha representa o perfil gaussiano e a lwvdranelha pontilhada representa a extrapgdago
coninuo local. Retirado de Bedell et/zl. (2014).

usando o driveblendsdo MOOG e a lista de linhas para HFS de Btedez et al! (2012).

Os paametros atmosficos foram calculados atr@s do eqilibrio de excita@o (para Tg) €
de ioniza@o (para logy) de modo diferencial (como descrito no QGap 1) usando as abuadcias
deFeleFell

Primeiramente foram determinadas as alumaths absolutas para o Sol, usando os conheci-
dos paametros atmosficos superficiais solares de 5777 K paga #.44 dex para log e [FgH]
=0.00 dex/(Rarrez et al., 2014). A microturb@hcia foi calculada atré&s do nétodo usual, que
requer uma inclinggo zero para as abugwdcias absolutas de Fel em fa@ogla EW reduzida (um
exemplo pode ser visto no painel inferior da Figura 2.15).af@nfinal encontrado para a mi-
croturbukncia foiv; = 0.86 km.s!. So enfio, com todos os valores dos @aretros atmogficos
superficiais (T, log g, [FE/H] e v;) estipulados, as abuadcias dos outros elementos da amostra
foram calculadas para o Sol.

Os paBmetros atmosficos para as estrelas do sistemaabim foram determinados em
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Figura 2.15: Abundncias diferenciais de Fe | (16 Cyg A - Sol) em faingdo potencial de excitag (painel
superior) e largura equivalente reduzida (painel infgrior

seguida em rel@p ao Sol. Como passo inicial, foram usados o&upatros atmosgficos de
Ranirez et al. [(2011): & = 5813 K, logg = 4.28 dex e [FAH] = 0.10 dex para 16 Cyg A, e
Ter = 5749 K, logg = 4.33 dex e [FAH] 0.06 dex para 16 Cyg B. A partir disto, os paretros
atmosfericos foram ligeiramente mudados, ésade um processo manuak aerem alcancados
os equilbrios de excitago, ioniza@o e nenhuma teldcia de inclinago nas aburéhcias de Fel
em fun@o da largura equivalente reduzida; para cada uma dasasstralrelago ao Sol.

Nas Figuras 2.15 ke 2.1&s mostradas as abuamtias de Fel em fu@p do potencial de
excita@o e largura equivalente reduzidas encontrados para 16 CyB,Aigando o Sol como
refeencia, para oa@culo dos paéametros atmosgficos. Os valores encontrados foramy ¥
5830 K+ 11 K, logg = 4.30+ 0.02 dex,»; = 0.98+ 0.02 km.s! e [FgH] = 0.101+ 0.008
dex, e Ty = 5751+ 11 K, logg = 4.35+ 0.02 dex,; = 0.90+ 0.02 km.s! e [FgH] = 0.054+

0.008 dex, para 16 Cyg A e B, respectivamente. Os erros levanoeta os erros no procedi-
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Figura 2.16: Abundancias diferenciais de Fe | (16 Cyg B - Sol) em faog@o potencial de excitag (painel
superior) e largura equivalente reduzida (painel infgrior

mento de medida, o erro de cadajraetro, e 0s erros devidodegenerdmcia dos pametros
atmoséricos dos modelos.

Um método similar foi feito para determinar os paretros atmosgfricos de 16 Cyg A us-
ando como reféncia 16 Cyg B, ao ires do Sol, fixando os pametros da componente B.
Os padmetros atmosficos resultantes foram os mesmos encontrados usandooor8olre-
feréncia, mas com erros menores para@(E 7 K) e v (= 0.01 km.s?). Na Figurd 217 30
mostradas as abuadcias de Fel de A-B em fug do potencial de excitag e a largura equiv-
alente reduzida.

Com isso, a diferenca na metalicidade entre 16 Cyg A@ed@A[Fe/H] = 0.047+ 0.005
dex, confirmando gue realmente a componente ais rica em metais, em sintonia com 0s
resultados de Raimez et al.|(2011).

Os paémetros atmosficos encontrados neste trabalho témkmostram um acordo muito
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Figura 2.17Abundancias diferenciais de Fe | (16 Cyg A - B) em fénglo potencial de excitag (painel superior)
e largura equivalente reduzida (painel inferior).

bom com os pametros de Rairez et al.|(2011). A I e logg encontrados por Ranez et al.
(2011) €0 17+21 K e 0.02+0.03 dex mais baixos para o caso de 16 Cyg A,#22 K e 0.03
+0.03 dex para 16 Cyg B. A diferenca relativa entre as componénge8 tem ainda um melhor
acordo, com un\T¢; 15 +26 K maior e umAlog g igual a 0.00£0.03 dex, quando comparado
com|/Ranirez et al.|(2011).

Foram tambm estimadas as temperaturas fobtncas atrags das calibrdies de Raimez
& Meléndez (2005). Foram estimadas 13 diferentes temperatasgadias em cores opticas
e infravermelhas para 16 Cyg A e B, nos sistemas fétaoos de Jhonson, Cousin, Vilnius,
Geneva, DDO, Tycho and 2MASS (Taylor, 1986; Mermilliod et aB97; Hag et al., 2000;
Cutri et al., 2003), para as correspondentegHFeCom base nestas temperaturas fatnoas,

foram estimadas; suasatiias, medianas e trEEdia, apresentadas na Tabglal2.2.

5 Trimédia vem da estitica robusta, que envolve élculo da nédia depois de discartar 25% do comeco e do
final da amostra, ordenada usando o valédim como sendo o valor central deste conjunto de dados.
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Tabela 2.2 Cores para 16 Cyg A e B em 13 sistemas fodtnicos e suas temperaturas efetivas estimadas usando
as calibrafes de Rarnez & Melendez|(2005).

Color 16Cyg A 16CygB

(B-V) 0.644  0.663
(b-y) 0.410  0.416
(Y-V) 0.569  0.575
(V-S) 0.557  0.569
(Bo-V4) 0.398  0.402
(B,-G) 0.109  0.117
(V-R) 0.357  0.363
(V-1) 0.698  0.706
(R-1) 0.341  0.343

C(@2-459  0.648  0.669
C@2-49 1671  1.698
(Br-Vy) 0.722  0.732
(Vr-K>) 1533  1.577

Tor o8 5726 5668
T median 5737 5659
T fimean 5734 5661
o 29 23

s.e 8 6
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Isto resultou em uma diferenga nas temperaturas fetiacas entre as componentes do sis-
temaAT‘;%E (A-B) = 58 + 10, 78+ 10 e 73+ 10 K para a radia, mediana e trigdia. Em
comparago com a diferenca em rekga temperatura espectragica (AT;SFp (A-B) =79 =
7 K), a mediana e a trigdia (que &o ferramentas de edtica robusta) edb em excelente
acordo com a diferenca na temperatura espedpisa entre as componentes. Comparando
com.Schuler et al. (2011), nosad¢s € logg sao maiores em-36 K e +0.03 dex, respectiva-
mente. Note que, de acordo com o tpgigononetrico de Rarirez et al.[(2011), @& logg deve
ser de 0.05 dex entre as componentes; valor este encontradosso trabalho e em Ramz et
al. (2011). Entretanto, Schuler et al. (2011) encontra ulorvie Alogg = 0.02 dex, apesar de
nossos resultados estarem de acordoicom Schulerlet al) @€itto dos limites de erro.

Como mostrado acima, nossosgaetros diferenciaidTes € Alogg sao confaveis. Ado-
tamos portanto como pametros atmosficos finais para 16 Cyg A e B, aqueles obtidos com as
linhas de Fel e Fell. Com esses @awetros foram eab calculadas as abumkcias para todos
os outros elementos das amostra. Na Tdbeladg3mostradas as abunttias diferenciais dos
18 elementos, com seus respectivos erros, usando coménetein Sol, e na Tabela 2.4®
mostradas as abuadcias obtidas usando como réfecia 16 Cyg B. Note que os erros totais
obtidos para as abuadcias usando 16 Cyg B como réfacia §0 bem menores do que 0s en-
contrados usando o Sol. Por completeZa, siostradas as abuamtias de 16 Cyg A - Sol e 16
Cyg B - Sol em fungo do rumero abmico Z nas Figuras Z.18[e 2]19.ablé notada nenhuma
anomalia, exceto por uma diferenca entre elementdseisle refratrios. As abunancias das
componentes A e B (menos o Sol) em fanga temperatura de conderésac®o mostradas na
Figura2.20.
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Tabela 2.3 Abundincias diferenciais de 16 Cyg A e B e seus respectivos eramgla Sol como reféncia.

Element 16Cyg A 16CygB ATes¢ Alogg Av;  A[FeH] paran? ob® totaF
+11K +0.02dex +0.02kms! +0.01 dex
(dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

C 0.048 0.018 -0.005 0.003 0.000 0.000 0.006 0.015 0.016
O 0.102 0.060 -0.007 0.002 0.001 0.002 0.008 0.008 0.011
Na 0.108 0.074 0.004 -0.001 0.001 0.000 0.004 0.005 0.006
Mg 0.140 0.084 0.005 -0.001 0.003 0.000 0.006 0.011 0.012
Al 0.151 0.110 0.003 -0.001 0.001 0.000 0.004 0.004 0.005
Si 0.116 0.072 0.002 0.001 0.001 0.001 0.002 0.004 0.004
S 0.048 0.020 -0.005 0.003 0.001 0.001 0.005 0.009 0.011
Ca 0.105 0.060 0.005 -0.001 0.004 0.000 0.007 0.006 0.009
Sc 0.148 0.090 0.007 0.000 0.000 -0.001 0.007 0.004 0.008
Ti 0.141 0.092 0.008 0.000 0.003 0.000 0.008 0.003 0.009
\% 0.110 0.054 0.008 0.001 0.018 0.000 0.019 0.006 0.020
Cr 0.098 0.057 0.006 -0.001 0.004 0.000 0.007 0.004 0.008
Mn 0.117 0.075 0.008 -0.001 -0.047 0.000 0.048 0.007 0.048
Fe 0.101 0.054 0.006 -0.001 0.005 0.000 0.007 0.002 0.008
Co 0.126 0.094 0.008 0.001 -0.064 0.000 0.065 0.006 0.065
Ni 0.120 0.072 0.004 0.000 0.004 0.001 0.006 0.004 0.007
Cu 0.129 0.088 0.008 0.001 -0.035 0.001 0.035 0.008 0.036
Zn 0.069 0.050 0.001 0.001 0.006 0.002 0.006 0.043 0.043

derros provenientes dos janetros estelares

berros observacionais

®soma quaditica dos erros observacionas e dosptros estelares
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Tabela 2.4 Abundancias diferenciais de 16 Cyg A - B e seus respectivos erros.

Elemento LTE ATe¢t Alogg Av  A[FeH] paranf® ob® totaF
+7K  +0.02 dex +0.01kms? +0.01 dex
(dex)  (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

C 0.030 -0.004 0.003 0.000 0.000 0.005 0.007 0.008
@) 0.042 -0.006 0.002 -0.001 0.002 0.006 0.005 0.008
Na 0.034 0.003 -0.001 0.000 0.000 0.003 0.004 0.005
Mg 0.056 0.004 -0.001 -0.001 0.000 0.004 0.006 0.007
Al 0.042 0.003 -0.001 0.000 0.000 0.003 0.004 0.005
Si 0.044 0.001 0.001 -0.001 0.001 0.002 0.002 0.003
S 0.029 -0.004 0.003 0.000 0.001 0.005 0.016 0.017
Ca 0.045 0.004 -0.001 -0.002 0.000 0.004 0.004 0.006
Sc 0.059 0.005 0.000 -0.001 -0.001 0.005 0.003 0.006
Ti 0.049 0.006 0.000 -0.002 0.000 0.006 0.003 0.006
\% 0.055 0.006 0.001 0.000 0.000 0.006 0.003 0.007
Cr 0.040 0.004 -0.001 -0.002 0.000 0.005 0.002 0.005
Mn 0.043 0.005 -0.001 -0.003 0.000 0.005 0.005 0.007
Fe 0.047 0.004 -0.001 -0.002 0.000 0.005 0.001 0.005
Co 0.040 0.004 0.001 0.000 0.000 0.004 0.004 0.006
Ni 0.048 0.003 0.000 -0.002 0.001 0.004 0.003 0.005
Cu 0.041 0.003 0.001 -0.002 0.001 0.004 0.006 0.007
Zn 0.018 0.000 0.001 -0.003 0.002 0.004 0.015 0.015

8erros provenientes dos jdanetros estelares

berros observacionais

€soma quadttica dos erros observacionas e dosipatros estelares
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Figura 2.18 Abundancias de 16 Cyg A em relag ao Sol em furo do rumero abmico Z.

2.4.3 Resultados

Na Figurd 2.2Z0 &0 mostradas as abuantias diferenciais relativas ao Sol. Ambas as estrelas
mostram um evidente pdity de abunancias, similar ao que foi encontrado por Raan et al.
(2011), como visto na Figufa 2]10. A Figdra 2.20 t@&mbmostra um certo acordo com 0s
resultados de Méhdez et al. (2009) (Figufa 2.3). A linhalisla na Figurd 2.20 representa a
média do padio de abund@incias de 11 gmeas solares, depois de um deslocamento vertical,
para que a curva seja corresponderg@bunéncias de 16 Cyg A e B.

De modo similar a Raimez et al.|(2011), encontramos que O apresenta uma abaiadum
pouco maior que C, e que Znmaior que S. Com isso, as vabag entre 0s elementos &teis
se mostram bem consistentes, entre ambos os estudos.

Na popria Figurd 2.20§ € possivel notar uma diferenca nas atamgias de 16 Cyg A e B,
com praticamente todos os elementos analisados mostramalonaior abun@incia em 16 Cyg
A. Isto & melhor representado na Figlra 2.21, oréife mostradas as abunttias diferenciais
entre 16 Cyg A e B.
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Figura 2.19Abundancias de 16 Cyg B em refag ao Sol em furéipp do rumero abmico Z.

Fica en&o evidente a diferenca no padrde abund@incia entre 16 Cyg A e B ao coatio do
que foi reportado por Schuler et al. (2011), gé@e encontraram nenhuma diferenca no cotte
guimico entre estas estrelas, por notar que as barras de errolde Schuler let al. (2Gd) s
maiores que em nosso trabalho, que usa dados com maiorga@as@spectral. Os erros totais
reportados na Tab. 1 de Schuler et lal. (20189 de 0.01 a 0.07 dex, com um erfpito para
uma medida de 0.04 dexa &m nosso trabalho o erro to@atipicamente inferior a 0.01 (Tabela
2.4).

Tamkem estipulamos p-valueatra\es do CH, que estima a probabilidade de nosso resul-
tado ser diferente d&(A — B) = 0.0 por um mero acaso, como sendople 1072°. Esta baixa
probabilidade se deveéin apenass nossas pequenas barras de erro (que fazem o resultado sig-
nificante para a grande maioria de elementos), maséangorquee muito improwavel ter todos
0s resultados por mero acaso.

E encontrada uma diferenca aproximadamente constant®8eléx na aburi&hcia difer-
encial de A - B para os elementos &t®is, enquanto os elementos redrais mostram maiores

diferencas com uma teédcia com a temperatura de conde@sagepresentada pela linhaisia
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Figura 2.20:Abundancias diferenciais de 16 Cyg A - Sol (painel superior) e 1§ By Sol (painel inferior) em
funcao da temperatura de conder@ac As linhas 8lidas representa o padr nedio encontrado por Méhdez

et al. (2009) para 1l@&neas solares comparadas ao Sol. Um deslocamento vediidaltd para que a curva
correspondessis abunéncias das estrelas do sistema 16 Cygni.

(@)
o)
(@)
(@)

azul na Figuréa 2.21). Laws & Gonzalez (2001) encontraram temdencia similiar a partir da
aralise da abur@hcia de 13 elementos em fé@gda temperatura de conder@accom uma
inclinacio de 14 + 0.5 x 10°° dex.K™! (como mencionado em uma nateded in proof porém
sem maiores detalhes). Apesar @@ terem encontrado uma diferenca no codéegumico no
par birario, Schuler et all (2011) tarelm encontram uma relag entre a aburéhcia dos ele-
mentos refrairios com a temperatura de conde@agcom uma inclingio de 14 + 2.8 x 107,

mas devida grande incerteza relativa de seu ajuste linear esténeradrdo fica evidente.
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Figura 2.21 Abundancias diferenciais de 16 Cyg A - 16 Cyg B em fangla temperatura de conderéacA linha
tracejadeé a nedia dos elementos \vatkis e a linha@ida representa o pailn de abunéincias para os elementos
refrat@arios. A linha pontilhada e tracejaézo padao de abun@incia encontrado por Mehdez et al. (2009) depois
de um deslocamento vertical para que haja corresparid com as abu@dicias dos elementos refiabs em A-B.

Neste trabalhé@ encontrado uma teadcia em fungo da temperatura de conder@apara 0s
elementos refrarios com uma inclingp de 188+ 0.79x 107° dex.K™. Note que as diferencas
nas abundancias no sistema 16 Cygabem diferente do pad@o de abuna@incias encontrado por
Meléndez et al. (2009), como mostrado na Figural2.21.

A deficiéncia de 16 Cyg B, quando comparada com 16 Cyg A, pode estaoreda com
a forma@o de seu planeta gigante (16 Cyg Bb), na qual teriam sido "s%aslelementos re-

fratarios do disco proto-plar@tio "faltantes’em sua fotosfera. A relag entre as abu@dcias
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dos elementos refratios com a temperatura de conde@agodem efdto representar a acas

do nicleo rochoso deste planeta gigante.

2.5 Estimativa de massa dacieo rochoso do planeta gigante gasoso 16 Cyg

Bb

Nesta sego é detalhado como foi feita a estimativa dacteo rochoso do planeta gigante
gasoso que orbita a estrela 16 Cyg B. Como esta e&tiataa @mea solar, osatculos a seguir
sa0 baseados na abunttia solar e nas abugwdcias da Terra e dos meteoritos condritos do nosso
Sistema Solar, seguindo o procedimento de Chambers (2010).

O passo inicial foi a atribuigp de uma massa para as alamaas de cada elemento contido
na fotosfera solar. Para isso foram utilizadas as admeids de Asplund et al. (2009) e suas
respectivas massasaticasA. Foram usadas para Li, Be e B suas aldumias metedticas,
assim como para elementos quErpossuem uma abunacia fotosérica atribida. De modo

que:

m = Ax 10, (2.4)

ondeAb & a abundncia glimica logartmica (como definda na Eq. 1.17).

Por exemplo para o carbono temos que = 120107 x 10%*3, sendo que a abuadcia
dada por Asplund et al. (200®)dada na forma logamica. Depois disso para cada elemento
estimamos a propoap de massa de cada um destes elementos na zona convectiva:

/’

Conv _ ﬂ
m - MConVZn,}, ) (2-5)

ondeMcony € @ massa da zona convectiva da estrdlaf,em da Eq[ 214 Em’ € o0 somatrio
dem para todos os elementos usados.

Um passo dtico nesta etapé a estimativa da massa da zona convectiva da estrela no mo-
mento da forma@o do rucleo rochoso. No caso do Sol, como discutido endess@nteriores,
a zona convectiva do Sol se estabiliza em menos de 10 Myrs(diatelissipago do disco de
acre@o) e sua massade~ 2% de sua massa total.

O proximo passcé determinar como a aci&g de materiah zona convectiva afeta a sua

composi@o gumica. Para iss@ preciso estipular que tipo de materi@ ser adicionado. No
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calculo do rucleo rochoso utilizaremos uma mistura de material com amae®mposigo da
Terra e de meteoritos CM condritos. A massa associada a cagermb gimico (em massas
terrestres) nesta mistueaestimada de forma atogaa Eq. [2.5. Desde modo, a vardade

abundincia para cada elementoinnico, devido a ad&o deste materiag iguala:

onv Mat
AAb = |og(mcmc—+0£‘), (2.6)

ondema' & a massa atritida ao material rochoso para um determinado elementoici.

Na Figura[2.2Pé mostrado o resultado da a@ligde uma mistura contenddM} com a
composi@o gumica da Terra e M, de composio CM condritos a uma zona convectiva de
0.023M,, similara zona convectiva do Sol.

Note que com a adip desta mistura rica em elementos réifiiats, podemos reproduzir,
qualitativamente, a inclin@p do padiio de abun@incia dos elementos refaaios refrahrios em
16 Cyg B. Com base em Chambers (2010) eéMdez et all (2009), assumimos que este perfil de
abundncias de elementos refasibs corresponda assinatura espectral de forraaglo rucleo
rochoso de 16 Cyg Bb, com massa~d@M,, se o tamanho da zona de convzglurante sua
formag@oé de~ 2% da massa total da estrela.

Entretanto, esté apenas uma massamma do ricleo rochoso. Se assumirmos uma zona
convectiva de M, durante sua forma@p, temos que a massa docteo rochoso (usando a
mesma composi#p gumica da mistura descrita acima) seria<dd®M; € com uma zona con-
vectiva de (M, teriamos um acleo dex 30M,, (Figura 2.28).

Estes resultados @&t com umgffsetde +0.03 dex para que haja correspéndia com as
abundincias de 16 Cyg (A-B) dos elementosateis, que provavelmente foram capturados pelo
planeta gigante gasoso, formando assim sua densa atmadifiesanelhor representag distoe
dada pela Figuria 2.24, aonéenostrada a variap de abun@incias elementais de 16 Cyg (A-B)
em fun@o da temperatura de conder@acque foram "usadas”’para a forraacdo rucleo de

acre@o e do envelope gasoso do planeta 16 Cyg Bb.

2.6 Considerages finais

Existem alguns estudos na literatura com expbescalternativas que discartam a igfigia

da formago planeiria na compos#p qumica da estrelas (e.gQnehag et al., 2011; Adibekyan
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Figura 2.22:Estimativa da variggo da compos#p gqumica na zona convectiva ( 0.09,) da estrela 16 Cyg
B (usando-se abu@dcias solares) depois da dtlicde uma mistura contendd/}, de material com composiQ
guimica terrestre e, de material com a composig qumica dos CM condritos.

et al., 2014), para os pdilrs de aburithcias que encontramos observacionalmente para o sis-
tema birario 16 Cyg.

EmiOnehag et al| (2018 sugerido que a presenca de estrelas quentes na viziithadiata
do Sol e do aglomerado aberto M67 poderiam ter alterado a @sigAp final destas estrelas
devido a infl&ncia de sua radiag. Nos rio podemos provar que este efeifmnenha alterado o
padi&o de abun@incia no Sol e em M67, mas entretanto, est@geparece um tanto improvav

para o sistema 16 Cyg, pois as duas componétesraiito pbximas, com uma separag de
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Figura 2.23Estimativa da quantidade de material que seria nadegsara reproduzir o paélo de abunéincias de
16 Cyg B para zonas convectivas cor@ZBM,, 0.1M e 05M,,.

apenas 73 AU. Para que a poeira seja ejetada radiativameajgedas uma estrela do sistema
(no caso 16 Cyg B), enquanto a outra estrela se mantem inaferath estrela massiva tem
que estar perto de apenas 16 Cyg B (como argumentado pdrdzaghal.|(2015) para o caso de
X0-2). Ou seja, a poeira ser repelida pela ra@ltage uma estrela massivaomconsegue explicar
a diferenca de abu@adcias em um sistema lano.

JalAdibekyan et &l.| (2014) argumentam que a fside nascimento de uma estrela, em
relagio ao centro Gatico, pode explicar a correlag do padiio de abun@incias com a temper-

atura de condensag. Estes autores encontram que em estrelas que migraragidsrnternas
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Figura 2.24:Figura representando a var@agdas aburithcias elementais de 16 Cyg B que foram usadas para a
formago do envelope gasoso e dacteo rochoso do planeta 16 Cyg B.

do disco tem uma menor raaz entre elementos refeatos para elementos \aikis. Entretanto,
este ceario rao é capaz de explicar porque existe uma disgnefa no contiedo refrario da
estrela 16 Cyg B quando comparada com 16 Cyg A, partindo da gsamue elas se formaram
da mesma nuvem molecular. Ou seja, a ificia da pos#&o destas estrelas na @sb rio pode
explicar a inclinago do ajuste linear das abunttias dos elementos refiabs em uma alise
espectral 16 Cyg (A-B). Complementar a isso,lem Spina et al6jZ0tostrado que, depois de
subtrados os efeitos de evolag qumica da Gaxia, ainda &0 encontradoslopesem [X/H]
em fun@o da temperatura de conder@acIsto indica que outros processosmlda evolugo
guimica pode afetar a correlag entre a aburihcia e a temperatura de conde@sac

Existem outros estudos de sistemasahivs que encontram resultados similares aos nossos.
Eml|Teske et all (2015), os autores analisam o sistenaaibiO-2, onde ambas as componentes
(XO-2S e XO-2N) possuem um mesmo tipo espectral (G@neplanetas gigantes detectados,
de massas diferentes entre si. Neste sistéinaeacontradas diferencas no cawte gumico
de uma estrela para outra, em especial nos elementosarifsaFe, Si e Ni. Este resultado

confirmado por Biazzo et al. (2015) que encontram que todokeo®eatos por eles analisados
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mostram uma abuhcia nédia maior en+0.067+ 0.032 dex em XO-2N quando comparada
com XO-2S (ver tamém/Ranirez et al., 2015).

Em|Mack et al.|(2014), os autores fazem umalese de abur@hcias nas estrelas firas
HD 2078281, onde ambas£in planetas detectados e, encontram uma diferenca easrelel
0.04+ 0.07 dex. Embora, com esta barra de err@s seja possel dizer que as estrelas tem
diferentes metalicidades, os autores encons@lpegositivos entre o contelo de elementos re-
fratarios em funéo da temperatura de condeBacUm outro resultado negativo (sem diferencas
na composigo qumica) é para o sistema bimio HAT-P-1, onde a secuada tem planetas e a
primaria rao (Liu et al.; 2014).

No recente trabalho de fa et al. (2016), o aralisadas as abuadcias atra&s do modo
diferencial do sistema bamio /* — /2 Ret, onde a componengétem um disco de detritos. Neste
trabalhoé que a component¢ Reté levemente mais rica em metais po0.02 dex do que?
Ret. No @lculo diferencial, usandé? Ret como estrela de refancia,é encontrado uma maior
abundincia de elementos refeatos em relago aos vdteis, e unslopepositivo em um ajuste
linear das aburtthcias dos elementos refagibs em fungo da temperatura de conderssac

Os resultados destes estudos apresentados acitaa,desacordo com o que encontramos
para o sistema 16 Cygni que apontam que as peculiaridadesterdas na comparag do
contdido qumico de sistemas bamios esho ligadas com a formag planéearia.

Os resultados apresentados nestétobpfizeram parte de umpress releaserganizado pelo
CFHT, com o ftulo: Fingerprinting the formation of giant planﬁque pode ser encontrado em
anexo. O artigo teve ateag da nidia internacional com a publicag de matrias comoDistant
Stellar Atmospheres Shed Light on how Jupiter-Like Plafoeta’].

Tamkem foi publicada uma méatia sobre a descoberta noﬁrnal Folha de Baulo, entitu-

lado: Cientistas da USP investigam estrelas em busca de plahetas

6 httpy/cfht.hawaii.edferynewg16CygAR/
"httpy/  www.universetoday.coft13314distant-stellar-atmospheres-shed-light-on-how-giplike-planets-

formy
8 httpy/m.folha.uol.com.btiencig2014091510581-cientistas-da-usp-investigam-estrelas-esoebde-

planetas.shtml
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Captulo 3

Processos de Mistura no Interior Estelar Inferidas

atraves das Abun@incias de Bélio

A abundincia solar de béio fotosférico tem sido alvo de muita disc@ss com \arios au-
tores encontrando diferentes valores. Trabalhos angsrismgerem que o Be depletado na
atmosfera solar quando comparado com meteoritos (Chmidlewal., 1975). Em estrelas do
tipo solar, o contedo de Be 8 pode ser estimado até@w das linhas do dubleto de Bell em
313 nm, em uma regb muito populada por linhas de outros elementdsagos eblendsde
diferentes esgries.

Neste Capulo mostraremos a dificuldade da determémagias aburéthcias de Be assim
como os diversos processos que podemémitiar a queima de Be em estrelas do tipo solar (nas
Se@es de 3.1 - 3.3). Na S&g 3.4é& mostrada a metodologia e os resultados daénfga do
contdido de béitio em gémeas solares, publicados em Tucci Maia et al. (2015). Nmdige E

€ tratado o processo de nucléosss primordial.

3.1 Abundincias de Li e Be relacionadagona convectiva

Em estrelas mais quentes, como as do tipo A, ondegdfdftemente ionizado, a zona con-
vectiva, quee localizada logo abaixo da atmosfera est@dem rasa. Em estrelas de tipo tardio,
como as de tipo F e G, a convégcacontece em rdggs mais profundas; em estrelas ainda mais
frias, como as de tipo K e M, as zonas de con&ecge tornaméo grandes que o envelope con-
vectivo domina quase toda a estrutura da estrela. O traesp®material no interior das estrelas
é afetado pelo tamanho da zona convectiva e isso influendigi@neia da mistura nesta régi,
levando material para maiores profundidades e com temyasatais altas.

Este efeito pode ser um dos motivos para a d@aele Li e Be ser mais intensa em estrelas
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do tipo tardio com temperaturas (massas) menores, comeovaldsepor_Santos et al. (2004).
Eles reportam undip nas abunéncias de Li e Be cujo um pico aparece em torrgil00 K para
ambos os casos, coneamostrado na Figuta 3.1. Para temperaturas menoreb gug000 K e

T > 6200 K ocorre uma diminu@p gradual do contelo destes elementos leves em estrelas do
tipo solar (a@s e sub-gigantes), segundo Santos let al. (2004).digstamkem é reportado em
Boesgaard & Krugler Hollek (2009).
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Figura 3.1:Abundincias de Be em fu@p da temperatura efetiva (painel superior) para a amost&adtos et al.
(2004). Os @culos preenchidosa® 6 estrelas sub-gigantes. O painel infegéigimilar ao de cima, mas em refag
ao Li. Retirado de Santos et al. (2004).

Note que as maiores abuanttias de Be se encontram na &gperto de 5800-6000 K,

com menores abu@dcias para estrelas com temperatura efetiva menoresditsese que esta
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deple@o em estrelas com temperaturas efetivas menores de apdaimente 5800 K aconteca
devido ao aumento da profundidade da zona convectiva paetassle baixa massa (mais frias),
permitindo que os processos extras de mistura atuem conefi@@ncia, como descrito acima.
Entretanto, isto @oé capaz de explicar o porque da deplede Be para temperaturas mais altas
(Ters > 6300 K), como visto na Figufa_3.1. Boesgaard & Krugler Hol28Q09) encontram na
regiao de 6300-6500 K urdip de Li e Be. Estalip de Li e Beé encontrado em estrelas com
temperaturas efetivas maiores que 6100 K, quando compamsrabunancias destes elementos
com estrelas de temperaturas menores. Aega qual elé encontrado pode ter uma pequena
varia@o, dependendo da amostra analisada. Por exemplo, Boeg€g@apicco (1986) encon-
tram que ddip es& em T ~ 6300— 6800 K para Hyades e que a largura deste pode ser maior
para estrelas mais velhas, como encontrado por Michaud)198

Uma possrel explica@o para o baixo confelo de Li e Be em estrelas mais quentes pode
ser a difufo abmica. | Michaud|(1986) relatata que para estrelas mais duas6400 K, a di-
fusdo rio teria tempo o suficiente para agir no cuie qumico destas estrelas devid@rande
profundidade relativa da zona convectiva. Como a zona deecgiw diminui rapidamente con-
forme a temperatura efetiggaumentanda, os efeitos da ddose tornariam mais efetivos e isso
levaria a uma maior efigncia na queima de Li e Be.

Smiljanic et al.[(2011), ao analisarem o carde de Li e Be de estrelas do tipo G e K nos
aglomerados jovens @isegéncia principal IC 2391 e IC 2602, encontram que a abooih
de Be se ma®@im constante, dentro de seus limites de erros, durante fo@daseg@éncia inde-
pendente de suagf (Figura3.2). Com isso, a depkeg deste elemento deve comecar logo no
inicio da seq@éncia principal._Smiljanic et al. (2011) relatam t&nbque quando satisfeitas as
condi@des para a queima de Be, esta queima pode acontecer rapidgraenéstrelas mais frias.

Entretantog importante ressaltar que para concluir se ocorreaoudeple@o de Li e Be em
um determinado grupo de estrelasge extrema necessidade dar bastante @aeag intervalo
de massa e de metalicidade para a amostra estudada. Comoiiéy a massé o paametro
fundamental para determinar a profundidade da zona coveelst uma estrela e, consequente-
mente, tem grande infuncia nos processos de mistura.eml disso, a metalicidade taén
afeta a profundidade da zona de con@x¢Em Xiong & Dengl(2007¢ mostrado que a zona
convectiva fica mais profunda com o aumento da metalicidadestrelas de populag do tipo
I. Essa correlago se deve ao fato que a metalicidade influencia na opacidadetp maior a

metalicidade maior a quantidade de absorvedores no meiwmj tdaior opacidade causa um
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Figura 3.2:Abunddncia de Be em furfp da temperatura efetiva de estrelas em IC 2391 (quadrbdass), e IC
2602 (drculos abertos) de idades 50 Myr e 46 Myr, respectivaméBmiljanic et al.|(2011).

maior gradiente de temperatura no interior da estrela e ssmfaz com que essa ragifique
mais propensa a convemg e, Com iSSo, uUm aumento na zona convectiva. Por iSso,essger
cuidado ao se comparar estrelas, mesmo estas sendo dep@otralsbem parecidos, mas com
metalicidades significativamente diferentes. Levando tssb em conta, estrelaémeas solares
sao0 ideais para este tipo dedise, pois por definio estas estrelag@ muito similires ao Sol e
consequentemente entre elas mesmas.

Deve-se notar tan@m que na astrgdica estelar a zona convectigausualmente modelada
usando a teoria de comprimento de mistura, onde a tré&msfier de energi& feita atraves
de elementos macraggicos no flido. No cemrio de comprimento de mistura, o elemento
macrosopico viaja com velocidade v em uma distia L aé que esse elemengodissipado no
meio. Apesar de ser uma aproxiraacgrosseira, esta teoria permite queias propriedades

sejam reproduzidas. Entretando, esta tedmdiz nada sobre a estrutura da zona convectiva ou
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sobre suas condies de contorno, como descrito em Mongall& Schatzman (2000). Com isso
existem fe@menos (como material da zona convectiva ultrapassar egte s eovershooting

convectivo) que &o podem ser descritos por essa teoria.

3.2 Queima de Li e Be no interior estelar

Os elementos leves como litio e B&r podem dizer muito sobre a estrutura das estrelas,
assim como os efeitos de mistura e transporte de materiatesirsteriores. 1tio e beilio sao
destridos em temperaturas relativamente baixas,x2HPK e 3.5 x 10°K, respectivamente,
atraes de reafes p e, como mostrado na Equag{3.1, quando materiallevado para reges
mais profundas e mais quentes no interior estelar, abaixaa convectiva, como mostra a
Figura3.8. Entretanto, 0 mecanismo (ou mecanismos) qoedeem a deplép desses elemen-
tos aindaé tema de discués. Os modelos propostos para recriar a déuletestes elementos
recorrem para fenomenos como: r@agmistura induzida por ondas gravitacionais internas,

difusdo microsopica eovershootingsonvectivo. Esses modelos &erdescritos mais adiante.

p+5Li —/ Be
IBe+e —lLi+v (3.1)
p+%Li -5 Be
8Be — 2;He + energia

Anteriormente @rios astbnomos (e.gl, Goldberg et/al., 1960; Mutschlecner, 1968xt@am
obter a abun@incia de Be, #io somente a partir das linhas de dubleto ressonante em 3138sA
tamkem atraes de uma outra linha em 3321 A (atfitda a duas linhas de tripleto de B&#°-
339). Entretanto essa linha se mostrava ser um tanto quanttepé@tica pois, quando usada nos
calculos, apresentava uma diferenca na A(Be) deaatima ordem de magnitude maior quando
comparadas com o valor encontrado utilizando-se as linbhdsloleto. Entretant@& descrito em
Chmielewski et al. (1975), que a linha de Bel em 332&1i\ais ionizada que o esperado em LTE,
e isso resultaria em linhas mais fracas e quase indetst coma confirmado pelo espectro
solar, portanto esta linh&o & uma op@o viavel para a determinag de Be na fotosfera solar.
Ou seja, as duas linhas camfeis o bastante para o estudo do Be, que podem ser obsedeadas

solo, €0 as do dubleto ressamte de Bell em 3130 A.
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Figura 3.3:Modelo solar padio mostrando a variag da temperatura e fluxo convectivo em famgla press. A
temperatura de queima de Li (2A0° K) e Be (3.5x1(P K) esto indicadas (Takeda et al., 2011).

A observad@o desses elementos pode ser um desafio a parte. A linha déd7 £ esé
na parte vermelha do espectro (de maisilfobservago, poem a linhaé muito fraca no Sol,
requerendo alto /8l) enquanto as unicas linhas posis de Be para observar do sofosas
linhas de ressd@ncia do Bell (3130.420A e 3131.065A), quedesho UV e perto do corte da
atmosfera. Ou seja, o observador deve tomar bastante owedadio observar a altas massas de
ar, pois a atmosfera absorve muito nessea@dtntretanto, a determiriagda abuna@ncia de Be
usando o dubleto de BelBwé trivial. Essa linhasg muito blendadas por outros perturbadores
como CH, OH, Zrl, Mnl, Fel, Fell e Crll.(Primas et'al., 1997; Chustiet al., 1999; Ashwell et
al.,[2005).

Chmielewski et al.|(1975) tan@n detectaram um problema na opacidade doicoatna
regiao do UV. Segundo esse trabalho, existe uma fonte adici@analgpopacidade do céntio
nessa re@o que afeta a determiréag da abunancia do Be. Isso porque, ao se levar em conta
uma opacidade adicional, para compensar a opacidadetéaétanUV, a abun@hcia de Be vai

aumentar, pois se existe uma falta de opacidade noncamtuma maior aburdhcia de Be vai se
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tornar neceswia para produzir o perfil de linhas observado. [Em Chmieleetsél. (1975) foi
determinada uma abuadcia de Be de 1.1% 0.20 dex, e argumentam que, levando em conta
a abundncia normalizada de Be de 1.30 encontrada por Buseck (197fedeoros condritos,
dentro do limite de erro estipulado o bi&r ndo esh necesariamente depletado na atmosfera
solar.

Investigando mais a fundo aéi do corihuo faltante em UV, Balachandran & Bell (1998),
em uma tentativa de quantifica-lo, usaram uma aproXamagnpirica na qual os autores deter-
minaram a aburthcia de oxi@nio a partir de moleculas de OH. Para isso eles partiraméi id
de que as trandbgs eletdnicas A - X no UV para a métula de OH devem fornecer a mesma
abundincia de oxignio dada pelas tran§ies vibracional-rotacional da mesma égmila no in-
fravermelho. Sendo estas trarf®@s no infravermelho consideradas uma das maisia@ié
para a determin@p da abun@incia de Ol(Grevesse et al., 1984), e com valores para asforc
do oscilador (logf) bem conhecidos (com valore®te&os e experimentais concordando dentro
de 10% |(Bauschlicher et al. , 1987)), el@® sisadas para se obter abamcias muito precisas
para o oxig¢nio no Sol. Com isso Balachandran & Bell (1998) encontraramagopacidade
no coninuo do UV deveria ser aumentanda com um fator de £.60L5 acima do valor usual
ate endo utilizado. Levando em conta a coi@edeita atrags da opacidade faltante, os autores
encontraram uma abuadcia de Be 1.40+ 0.09 dex, qué& comparavel com a abuédcia de
Be encontrada em meteoros condritos, guide 1.41 dex em Lodders (2003) ou 1.32 dex em
Lodders et al. (2009). Issoforte evi@&ncia de que o Be solainé depletado. Conclégs simi-
lares em rela@o ao contédo de Be no Sol foram obtidas por Asplund (2004) gpomodelando
as linhas de OH no UV e infravermelho usando um modelo de &msosm 3D.

Embora o seja objeto deste estuéamportante salientar que o boraae depletado no Sol
(Cunha & Smith, 1999). Isté esperado se 0 Be no S@mfor depletado, pois o Bdestrido a

T = 5x 10° K, ou seja, a temperaturas maiores que o Be.

3.2.1 Modelos de depléao de itio e beflio

Nesta sego sedo discutidos alguns dos pdasis processos extras de mistura, respues
pela destruigo de Li (e talvez de Be) no interior de estrelas similares &4oE3ta mistura extra
nao € definida por apenas um processo isolado, mas provavelpelateompetigo entre eles.
Entretanto, como dito na s&g anterior, podemos inferir@atue profundidade a mistura da zona

convectiva pode alcancar atés/da abur@hcia dos elementos leves Li e Be, gée gueimados
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em temperaturas diferentes, e com isso fornerguwos para a cri@p de modelos de estrutura

estelar capazes de reproduzir a aldmuia destes elementos.

3.2.1.1 Rotago

Em uma estrela com velocidade de r@@a@s superties equipotenciais de gravidadaon
sao eséricas, devid@ presenca da for¢a ceifilga. Isto induz uma circul@p de materia entre
as regbes polares e equatoriais chamada de cir@aaneridional (Zahn, 1992). Estagmria
circulag@o induz o transporte de momento angular, e com isso criaisdthamen&@aque se
tornam inshveis na dirego horizontal, enquando o cisalhamento vertiastabilizado pelo
gradiente de densidade da estrela (Richard et al.| 1996).nistimento turbulento na dirag
horizontal na zona convectiva da estrela pode jogar elameapimicos, que subiriam para as
camadas mais externas da estrela junto com o fluxo ascendiemtateria, para o fluxo de
material descendente e com isso atingir@egimais profundas na estrela (Richard et al.,|1996).

Os modelos de Pinsonneault et al. (1989), dae regidos pela rotap estelar, descrevem
uma grande depl@p de Be para o caso solar. A rdaacagiria has camadas mais externas,
levando material para reggs mais profundas, de modoadogo ao descrito acima, € com iSso
proporcionando a queima de Li e Be.

Os autores tan#hm argumentam que 0 momento angular iniéalma propriedadddica
fundamental que varia de estrela para estrela. Com issoualgrenistura induzida por rotag
seria proporcional ao transporte de momento angular gadefpara camadas mais externas
(com essas camadas exibindo baixas velocidades deaoothferencial e um icleo central
rotacionando em alta velocidade), o que segundo Pinsolmtal (1989) explicaria o porque
estrelas da mesma massa, comiusi¢ idade apresentam diferentes aldumeias de Li e Be.
Além disso, a determinag das aburi&hcias de Li e Be tan@m poderiam ser usadas para res-
gatar informages sobre o momento angular inicial de uma determinaddaestre

Na Figura 3.4é mostrada a variap da abun@ncia de itio e beflio no Sol em fun@o da
idade para os modelos de Pinsonneault et al. (1989). Depdod® momento angular inicial
queé adotado, @ apresentadas diferentes vabies na aburhcia de Li e Be.E importante

ressaltar que nestes modelos a varade Be com a idade bem menor do que a varig do

1 O cisalhamento ou te&e de corte podem ocorrer quando quando forgas com mesitidoserdire@o agem
em um determinado material. No caso apresentado, o cisaittarhorizontal em estrelas acontece deaddeitos

de velocidade diferencial em fuag da profundidade na zona convectiva.
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Li na mesma escala de tempo, entretanto, a daplelg beitio nestes modelog bem mais

acentuada do queencontrado neste trabalho (Figura8.14).
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Figura 3.4:Abundancia de Li e Be em furdp do tempo para&s modelos diferentes apenas em seus momentos
angulares iniciaisly. O conjunto superior de linhas (comegando em 3.3) rept@seas abur@hcias d€/Li. O
conjunto de linhas inferior (comegando em 2.0) represeraa abunéncias d€ Be. A linha $lida & o modelo
solar de refe@ncia, comJy = 5x 10*° g cn?s™L. A linha tracejada long& um modelo condy = 1.63x 10°° g
cn?s™L. E finalmente, a linha tracejada cuétaim modelo condy = 5 x 10°° g cn?s™. Retirado de Pinsonneault
et al. (1980).

Na Figura 3.5 &0 mostradas as prediss dos modelos de Richard etal. (1996) para adcids
de Lie Be para o Sol, com idades variando entre 0.22 @# & Gyr (aidade atual do Sol). Estes
modelos levam em conta os efeitos da difusnicrosépica e uma mistura induzida por rofag
Note que estes modelos descrevem uma daplde Li compdtel com os valores solares atuais
(com uma depledp de aproximadamente 150 vezes menor do git®arieteottico), mas como

no modelo de Pinsonneault et al. (1989) queima muito Be, emsiggmaos resultados deste
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Figura 3.5:Abundancias deitio (painel superior) e de bdip (painel inferior) em fun@o da idade dos modelos de

Richard et al.[(1996).
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Observages de aburi@hcias de Li e rotaép estelar no aglomerados jovenier, feitas por
Balachandran et al. (1988), indicam uma corrétaentre a aburihcia deitio e rota@o (Figura
[3.8). Entretanto, Montain & Schatzman (2000) questionam esta corémlazargumentam que
nenhum mecanismo proveniente da raa(descritos em Zahn (1992)) consegue prever uma alta
abundincia de Li em estrelas jovens e com alta velocidade deaotagem disso, na Figufa 3.6
e posével notar que tamdm existem estrelas com menor r@a@presentando um alto cointi®
de Li.

log € (Li)
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Figura 3.6:Abundancias de Li em furfip da temperatura efetiva para o aglomer@éer. O tamanho dosrculos
representa a velocidade de r@acRetirado de Balachandran et al. (1988).
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3.2.1.2 Ondas internas e diiGsmicrosépica

Ondas internasa® formadas nos limites da base da zona convectiva em esietgo solar.
A mistura seria efdo induzida por uma propadag rio adiabatica na re@p onde estas ondas
sao geradas (Montalim & Schatzman, 2000). Deste modo, o transporte convecatiia por
meio de plumas (Figufa_3.7), e criariam uma assimetria enfltexo de material ascendente e o

descendente, causando uma tughala nos limites da zona convectiva.

| atmosphere

convective zone

penetration region

S o

radiative zone

Figura 3.7:Representdip de uma pluma na zona convectiva. Retirado de Mamta#hSchatzmar (2000)

Montalban & Schatzman (2000) tarelm sugerem que a mistugainfluenciada pela dif@®
micros®pica (ou segregap elemental), que consiste na sepaoate diferentes egpies de el-
ementos gumicos devido aos gradientes de densidade, temperatues@@da estrela. Quando
a difusso em um mei@ baixa, o material fica mais concentrado em uma determiragieore,
guando ocorre o transporte de material da zona convectigaupaa regao mais profunda, uma
maior concentréip deste materia levado e, como efeito disso, uma mais eficiente queima de
Li. A Figura[3.8 mostra as abuadcia de Li preditas pela difae nos modelos de Montalh &
Schatzman (2000).

3.2.1.3 Overshootingconvectivo
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Figura 3.8:Evolucio das abur@hcias de Li entre foyrs aé 45 Gyrs para massas de 0.7, 0.8,0.9,1.0,1.1e 1.2
Mo. Retirado de Montallin & Schatzman (2000)

Xiong & Deng (2007) desenvolveram modelos paralzglo das depldies de Li e Be com
base naovershootingconvectivo. Overshootingconvectivoe um ferdbmeno de conve@p que
carrega material para&h de uma zona instel da atmosfera estelar para umadegesavel.

Este fedmenoé causado pelo momento que o material convectivo carregaopairas redies,
comoé sugerida pela queima do Li, quzencontra temperaturas altas o suficientes (para o caso
do Sol) abaixo da base da zona convecti&ag zona de radiag.

A Figura[3.9 mostra as predss do modelo para estrelas de diferentes massas e@ofung
da idade. Para estrelas de 1 massa solar, ocorre uma liggiegb de Li enquanto Beao
apresenta nenhuma queima.

A seguir detalhamos o nosso estudo de Be em estrélasa@s do Sol de idades diferentes,

que traz importantesinculos sobre a mistura no interior solar.

3.3 Determina&o da abunahncia de Be

Como p descrito anteriormente, foram adotadas as linhas detdutdsonante de Be |l
3130.420 A e 3131.065 A, porquasasiinicas linhas po$egeis de serem observadas do solo.

Existem outras linhas de Bell por todo o espectro estelalyimo regbes mais no UV {
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Figura 3.9:Abundancias de Li (a) e Be (b) como fuaig da idade estelar para modelos evoluaias de diferentes
massas. A linhadida e pontilhada@o para [FAH]=0 e 0.10 dex respectivamente. Retirado de Xiong & Deng
(2007).

250 nm, abaixo do corte atm@sico) e regbes no vermelho~( 600 nm), segundo VALH)
Entretanto, todas elas possuem um potencial de e&oitagm alto{ 15 eV, como por exemplo
as linhas de Bell em 5410 A e 6276 A), fazendo com que seja pragiote impossel a sua
observago e medigo.

Como dito na Seégp 3.2.2, acreditava-se anteriormente que existia uma tiefabsoi@o do
beilio em 3321 A, mas Grevesse (1968) e Hauge & Engvold (1968}at&iram que era um
erro na identificago de um perfil de absdg do Sol nesta rego. Isso faz com que as linhas de
Be 11 3130.420 A e 3131.065 A sejam as mais importantes paréeandi@ago de abunéincia
de betlio.

Como estas linhas €gi ha redao do ultravioleta e blendadas por uma grande quantidade de
diferentes eggries abmicas e moleculares (Figura_3.10),a deternfweage abun@incia precisa
ser feita atra@s de mtese espectral. As mulas que mais afetam a linha de Be 313(BA s
CH e OH, com perturbadores nos ambos os lados dasasas (Chskiedgval., 1975). Foi
utilizada inicialmente a lista de linhas de Ashwell et aDd2), na qual os valores de lag
foram sutilmente modificados para alcancar uma boa coanoia entre o espectro satico do
Sol e seu espectro observado, como mostrado na Higura 3désaAda linha de Be 3130 A
ser a mais forte, ela a mais afetada pdnlends(fortes linhas de V Il e OH), fazendo com que

a linha em 3131 A seja a mais cdnfel para a determinzg da abund@incia de Be. A linha de

2 httpy/vald.astro.uu.ge
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3130 A foi usada apenas para verifigag
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Figura 3.10Comparago entre o espectro observado (pontos pretos) e &@ismtlinha corinua vermelha) para a
gémea solar HIP 102152 na régido Be Il (painel superior). No painel inferiermostrada a rego das linhas de
Be ampliada. A linha tracejada azul representa a linha deBessinfluréncia doslends

Para auxiliar na calibr@p do espectro siatico solar foi utilizada a estrela HIP 10725 (Schir-

bel et al.) 2015), uma estrela extremamente depletada erwoségido de Be, com um limite

para sua aburéhcia de [BgH] < —-1.2 dex (Figura 3.11; mais detalhes podem ser encontrados

na Se@o 6.3). Devida essa acentuada dediotia, foi postvel melhor estimar a infincia dos

blends da regio da linha de Bell, como por exemplo a linha de Mnl em 3130.438 I5ta final

completa, usada nargese espectral, pode ser encontrada nenéiice F.
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Figura 3.11Comparago entre o espectro de HIP 10725 e o Sol. No painel sup&domestradas as linhas de Bell
na regao de 313 nm. Note a extrema deglegle Be comparado com o coini® deste elemento no Sol. No Painel
inferior @ mostrado um excesso de Nd em HIP 10725; o elenteptoduzido por captura déuatrons. Retirado de
Schirbel et al.[(2015).

No calculo da sntese espectral usamos o driggnthda ver§o de Fevereiro de 2014 do
codigo LTE MOOG. Foi adotado A(Be)L.38 dex como a abu@dcia de bélio padi&o para o
Sol (Asplund et all, 2009). Os modelos de atmosferas foréenpolados das grades de Kurucz
dos modelos de atmosfera ATLAS9 (Castelli & Kurucz, 2004) dam log g, [Fe/H] e micro-
turbulencia determinada por Monroe et al. (2013) e &telez et al. (2014a). Asplund (2005) e
Takeda & Tajitsu!(2009a) concluem que as linhas de Bé&d #o senbreis a efeitos fora do
equlbrio termodiramico local (non-LTE) no Sol.

Se tratando do alargamento de linhas, primeiramente féizada o Sol, adotandesini =
1.9kms (Bruning, 1984, Saar & Osten, 1997), paraZanter estimada sua macroturdotia
atra\es dos perfis de linha das linhas de Fe | 6027.050 A, 6151.65465.360 A, 6705.102
A e 6767.772 A. O valor encontrado foi de Bofs™ (Tabela[3.11). Para ameas solares
a macroturbw@ncia foi estimada seguindo Meldez et al.[(2012), atras da nedia das suas

equafes E.2 e E.3:
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Vmacrostar = Vmacr@ + (Teff - 5777)/486 (3-2)

ondeVmace = 3.6kms. Finalmente, com a macroturlguicia fixa,vsinifoi estimada para
as gemeas solares da amostra adsdos perfis das linhas descritas acima, como pode ser visto
na Figurd 3.12. A macroturb@cia evsinipara toda a amostra pode ser encontrados na Tabela
3.1.

Para a determin@p dos erros consideramos incertezas observacionaiseenatgtas. O
erro observaciond devido a incertezas na localizacdo corihuo e o 9N\. Para as incertezas
sistematicas foram levados em conta os erros do&metros estelares. Ambos os erros, obser-

vacional e siste@tico, foram somados em quadratura para se obter o erro total

3.3.1 Determinago de idades

A determina@o das idades para a amostra @éengas solares foi feita at@wv de &cnicas
paddes que usam @ronas. Como a determiriag dos pametros atmosficos alcanca uma
alta precido, possreis dificuldades na estimativa da idade, como a vagarosg&a dos paametros
estelares com a idade (que ocorre na &aqia principal), 80 superados pois seus @@retros
fundamentais@o muito bem conhecidos.

As idades foram determinadas poailvRanirez, onde foi empregado o algoritimo de determamac
de idade atra&@s de isocronas g2 (Ciaplo 1, se@o 1.10) descritos em Ramirez et al. (2013a),
gue usa as isocronas de Yonsei-Yale (Yi etlal., 2001; Kim.eP@D2). Em vez de se adotar a
magnitude absoluta das estrelas para determinar a idadegpgmeas solaresmais adequado
usar o logg medido espectroscopicamente, pois 0s erros das parataxesifo altos. Com isso,
para cada estrela, foi computada um distriboide probabilidade para a idadeé Probability
Distribuition, APD) atraes da compar&@p da localizago dos pametrosT ¢, log g, [Fe/H] das
estrelas com os valores previstos pela teoria, como maspreld Figura 3.13.

O pico da APD mostra a idade mais pavel enquanto que os limites de incertezar)1
superior e inferior 80 equivalentes a 68.2% do pico da APD. Idades calculadas desneira
foram validadas por Raimez et al.|(2014), que demonstraram que essas idades produna
forte correla@o entre idade com a atividade estelar para estrelas de & swas

Entretando, mesmo com uma alta pracisos pametros estelares, a determiaagle idade

para gmeas solares com idades menores que 1 Gyr ainda possiumaaitaza.
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Figura 3.12Comparago da fntese espectral e o espectro observads apjuste dgsini para a @mea solar HIP
77883, usando a linha de Fe 1 6027.050 A.

3.3.2 Depleéo de béifio em gémeas solares em fudag da idade estelar

No modelo padio do Sol a deplép de elementos leves someitesperada abaixo da
zona convectiva, onde a temperatéralta o suficiente para queimar estes elementos. Santos
et al. (2004) correlacionam a temperatura efetiyacbm a abun@ncia de Be, mostrando que a
deple@o deste elementomais efetiva em estrelas mais frias. Comgpdsh relacionada com a
massa, quanto mais fria e menos massiggestrela, mais profunéesua zona convectiva e mais
propensé a destrui@o de Be.

No Sol, seguindo o modelo p&tr, a temperatura para a queimaitie (2.5 x 1¢ K) somente
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Figura 3.13: Exemplo da distribui@o de probabilidade usado para a estimativa de idade paganaagsolar
HIP30502.

é alcancada abaixo da base da zona de coawe@&tix, 2002), como visto na FiguraB.3. Com
isso devem existir processos de mistura respegis pelo transporte de materiad &ista regio.
Evidéncia dissce a deplego de Li com a idade como mostrado por Baumann et al. (2010),
Monroe et al.|(2013) e Méhdez et al. (2014a). Em contrastemostrado na Figufa_3]14 que
beiilio ndo mostra variggo com a idade emégneas solares, e com isso foi gessinferir que os
processos de mistura respamsis pela queima do Liao atingem uma profundidade suficiente
para a queima do Be 8x 1(FK).

Neste trabalha (Tucci Maia etlal., 2015) (ce primeiro estudo focado somente na aldunoib
de beflio em gemeas solare®€) mostrado que podén ocorrer deplém de Be no Sol e tandin
em gémeas solares, como pode ser visto na Figura 3.14 e na TabelakBeda & Tajitsu (2009a)
analisaram 3@meas solares e somente inferiram que estas estrelas tuadncia de bélio
similaresa do Sol atra@és de inspedo visual de seus espectros. Posteriormente, Takeda et al.
(2011), analisando uma amostra de 118lagas solares, encontraram uma dispede 0.2 dex,
enquanto as encontramos uma dispaessignificantemente menor, de apenas 0.04 dex. Gomo
mostrado na Figufa 3.114an existe uma forte correlag entre o contelo de Be a idade estelar.

Um ajuste linear em nossos dados, usando os erros totaia ade e para as abuantias de
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Be, nos @& uma inclinago de-8.09x 1073 + 4.17 x 10~ de¥Gyr. Esta inclina@o para o ajuste

linear nos sugere uma fraca t&mtia com a idade, na melhor dasdigses.
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Figura 3.14Abundancias de Be (painel superior) e Li (painel inferior) em famda idade estelar. Para os modelos
de depledo do beilio foi adotada uma abundancia inicial mefidion de 1.45 dex (ver texto). Os modelos de
deple@o do Li foram normalizados na abumttia solar deifio. A linha verde corihua representa o modelo de
Pinsonneault et al. (1989); a linha vermelha pontilhada detede do Nascimento etlal. (2009), a linha tracejada
azul o modelo de do Nascimento et al. (2009) modificado (w0o}ee a linha roxa tracejada longacsas previges
delXiong & Deng (2009). A linha pontilhada e tracejada da eat {no painel superio® o mesmo modelo de
deple@o de beitio deldo Nascimento et al. (2009) modificado, mas com umadémncia inicial de 1.50 dex (ver
texto) (Tucci Maia et all, 2015).

No painel inferior da Figura 3.14 tarain .0 mostradas as abuantias de Li para a mesma

amostra. A depleio de itio & claramente maisgrime do que a do biio, com uma inclinago
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de—0.23+0.01 dexGyr, evidenciando que os processos de mistura regpeisspela queima do
Li alcancam redgdes mais profundas, pam rao o suficiente para a queima simultanea de uma
guantidade significante de Be.

No modelo padko de evolugo e estrutura do Sol (FiguraB.3), a queima de Be e Li somente
deveria acontecer abaixo da zona convectiva e com isso aaiia gimica observada na fo-
tosfera solar deveria se manter constante com o passar go;tengue @o condiz com o que
é observado para o Li (Monroe et al., 2013). Como dito nasé&¢l, somenté esperado uma
grande deplego de Be em furiip da idade para estrelas de menores massas, cuja zona-convec
tiva € mais profunda, permitindo que a zona convectiva alcanie fa@mente a temperatura
suficiente para sua queima (Santos et al., 2004).

Comoé evidenciado pela abuadcia de Li, devem haver processos extras capazes de levar
material da fotosfera para baixo da zona convectiva e tapaaterial depletado devolta para a
fotosfera, onde as linhas de abswgao formadas. Quatro modelos que levam em conta estes
processos extras de mistuéplotados na Figufa 3]J14. O prime&@ modelo de Pinsonneault
et al. (1980) (linha &lida verde) que considera uma mistura induzida pela @otatrazendo
material de re@ies mais profundas e quentes para a superfEste modelo reproduz razoavel-
mente bem a depléo de Li, poém depleta Be demais para condizer com nosso resultado. A
linha vermelha pontilhada representa o modelo de do Nastingt al. (2009) que inclui mis-
tura extra devido a diféo (incluindo assentamento gravitacional) e ratacNeste modelo a
deple@o de Lié bem representada, mas em contrapartida, a queima &emgouco maior do
gue observado. Este modelo foi alterado para calibrar alag@o meridional, e com isso manter
uma maior deplegp de Li poem com uma menor queima de Be. A circ@agneridional teve
sua eficencia diminida para assim destruir menositiere Li enquanto o coeficiente de difus
da tacoclina (re@io de transi@o entre a zona radiativa, que rotaciona como um carfdcs e
a zona convectiva) para destruir mdttol sem afetar o contelo de beitio. O resultado desta
altera@oé mostrado pela linha azul tracejada. Bibimo, sao plotados os modelos de Xiong &
Deng (20017, 2009) (linha roxa com tracos longos) que levant@nta ocovershootingconvec-
tivo assim como o0 assentamento gravitacional, que repemdidzqueima de Li masao depleta
Be.

Para a constri@m de modelos capazes de reproduzir a déplele Be observadé,necesaio
conhecer a abuhcia inicial de Be. Para isso assumimos que ela seja igual@oweteoitico.

O valor da abun@incia metedtica de Be foi determinada nos condritos caideos do tipo CV
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e CM (Lodders| 2003) que levou a um valor de CI condritos de +.4108 dex (atra@s da
comparago da proporg@o da abunaincia de elementos reféatos entre outros diferentes tipos
carbonaceos). Tarem, Lodders|(2003) ressalta que a conceawade condritos CM e CV foi
baseada em apenas poucas determdggmcUm valor revisado de 1.320.03 dex foi sugerido
poriLodders et al. (2009).

Uma vez que a escala de abandia absoluta para meteoritos foi definida ao forcar que o
Si meteottico e fotosérico sejam iguais (Asplund etlal., 2009) e que todos os eltraenais
pesados que 0 H passaram por um assentamento gravitaco®al,um valor mais apropriado
para a abur@hcia inicial de bélio deveria ser eido 0.04 dex mais alta do que as abamclas
recomendadas por Lodders (2003) e Lodders let al. (2009).elsbrroborado pelo resultado
deste trabalho que sugere uma maior abned inicial de Be. Partindo disto, foi adicionado
0.04 dex ao valor indicado por Lodders (2003), usando ptrtam valor para aburghcia inicial
de 1.45 dex.

Os dados tam#im sugerem que o Sol tem um cdmde de Be mais depletado para sua
idade ¢0.05 dex) quando comparado com outr&ngas solares. Como EBeum elemento
refratario (com temperatura de conderdad 452 Ki(Lodders, 2003)), pode estar ligado a uma
poss$vel assinatura dmica de formago planeiria, como sugerem os resultados de éielez
et al. (2009). Entretant@® necesario uma maior quantidade de dados para que se possa fazer
gualquer afirma@o sobre isso. Mas, se considerarmos que @ 8dtivamente deficiente em Be
e assumirmos uma abugutcia inicial de Be de 1.50 dex para @eas solares, o modelo mod-
ificado de do Nascimento et/al. (2009) consegue reproduztorham a queima deste elemento

nas gmeas solares.

3.3.3 Considerdies finais

Esteé o primeiro estudo detalhado sobre a aldumuia de Be em uma amostra exclusivamente
de ¢¢meas solares, cobrindo idades de 06&&®P Gyr. Nesta alise foi revelado que o Be
mostra ser relativamente constante no intervalo de idadedado E encontrada uma dispés
de apenas 0.04 dex e uma suave &b com a idade, masao forte o suficiente para se
identificar uma queima significante de tier Este resultado contrasta com a forte deptedo
litio com a idade em@&meas solares (Monroe et al.. 2013; 8felez et al., 2014a; Baumann et
al.,[2010).

Com isso, fica evidente que os processos de mistura intermaenmr de estrelas parecidas



Sedo 3.3. Determinaip da abunéincia de Be 111

Tabela 3.1 Abundancia de Be para as &meas solares e 0 Sol, seguido de suas respectivivas nrhat@teia,
vsini, erros e idade.

Star Vmacro (km3s) vsini (kms?) A(Be) (dex) pararhi ob® totaf Age(Gyr)
HD20630 3.5 4.2 1.44 0.03 0.03 0.04 .5092
HD202628 3.7 2.4 151 0.01 0.04 0.04 .9@8:28
HIP30502 3.5 1.6 1.44 -0.01 -0.03 0.03.06748
HIP73815 3.6 1.7 1.49 -0.01 -0.03 0.03 .8@8:33
HIP77883 3.4 1.8 1.42 0.01 0.02 0.02 .5(7_*8:2%
HIP89650 3.8 1.7 1.46 0.01 0.02 0.02 .ZQg:ig
18Sco 3.7 2.0 1.52 0.01 0.03 0.03 .9@%:38
HIP102152 3.5 1.8 1.41 0.01 0.04 0.04 .2(8_*8:28
Sun 3.6 1.9 1.38 - 0.01 0.01 4.6

2 erros devido aos pametros estelares.
b erros observacionais
¢ soma quaditica dos erros observacionais e dosipatros estelares.

com o Sol, 8o eficientes o bastante para a queima do Li, rdasatcancam profundidades com
temperaturas altas o suficiente para a queima de Be. Est@de®ipro@m novos inculos para
os modelos de mistura extra qu&ovakm da teoria de comprimento de mistura.

O proximo passcé a obtengo de uma maior quantidade de dados, com a mesma quali-
dade dos espectros UVES, para que possamos melhor investige fato existe deplag de
Be no Sol e em@meas solares (apesar de pequena) ou se cucintkeste elemento se mant
constante por todo o tempo de perr@acia destas estrelas na Sexcia Principal. Para isso pre-
cisamos conhecer mehor o caide de Li e Be, em especial para estrelas jovens e extremamente
velhas.

Um outro aspecto interessante a ser investigadoe o Sol aparentemente se mostra relati-
vamente deficiente em Be, quando comparado com owrasgs solares, como mostra a Figura
[3.14. Sendo Be um elemento bastante rafrat isto pode indicar uma pdssl relagio com a
assinatura espectral relacionadéorma@o de planetas rochosos (como abordado ndtap
2).

Aparentemente a abuadcia de idade zero do Bedgro age abundangeque atualmente
é utilizada nos modelos de deecde béitio pode estar subestimada (Figlira_3.14). Como
mostrado, o modelo de do Nascimento et al. (2009), com eagtibs na efi@&ncia da circula@o
meridional e um aumento no coeficiente de difmsurbulenta da tacoclina, consegue predizer

muito bem as aburéahcias de Be se seu valor inicial for 0.04 dex maior do que ortagpo
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porlLodders|(2003). Com issé,reiterado a extrema imparicia do estudo deégneas solares
jovens.

Recentemente, em Janeiro de 2016, foi publicado umariaata edigo 239 da revista
FAPESIQ sobre este trabalho, com uio: "Investigacao Solar: Pesquisadores tentam com-
preender as reacdes que ocorrem no interior de estrelasoco Sdl, divulgando o nosso tra-

balho para o pblico.

3 A reportagem pode ser lida em hitpevistapesquisa.fapesp201601/12/folheie-a-edicao-239



Catulo 4

Evoluggo Qumica da Galxia

No Captulo 3, tratamos da nucledssese primordial e da nucledstese interestelar. O
primeiro destes processos sintetiza essencialmenterosmties leves D’He, “He e parte déLi
nos primeiros instantes do Universo, enquantdtiono & responavel pela produgo de Be, B e
pelo incremento na abuadcia de Li, como observado pela alta atAmza de Li em metedos.

Neste cafiulo trataremos a nucledssese estelar, atras dos processos de agstermonu-
clear (resporsvel pela produo de elementos @to pico do ferrg e de captura de&utrons
(Apéndice G). O processo de s de nuclear consiste na &sde ricleos leves para sinteti-
zar um rucleo mais pesado. Conforme elementos mais pesatgsreduzidos,@® neceswias
temperaturas e densidades mais altas para queao fimtinue. Com isso, a queima de ele-
mentos como carbono e o®gio somente acontece em estrelas mais massivas que olapo so
(tipicamente pardl > 8M,), atingindo temperaturas maiores qué KO

Conforme o ficleo dos elementos sintetizados vai ganhando massagtamdtonrre um au-
mento nas forcas Coulombianas que gradualmente dificultsha tle micleos. Com isso existe
um limite de massa para o&cleos formados atrég do processo de queima nuclear. Este limite
acontece na prodéag de elementos dpico do ferrg onde as redies de fugo se tornam en-
dotérmicas, e "desligando”a nucledste do riicleo estelar, dandoiicio a fase final da evol@p
estelar.

Elementos mais pesados que o fe&o formados atras de processos de captura datnons,
chamados de processdslow) e processa-(rapid). Este nome eétassociada escala de tempo
da captura de&utrons quando comparado ao tempo de deeatos.

Nas primeiras Sds (4.1 - 4.5% contextualizada a pesquisa relacionaésolu@o gumica
da Gahxia e a partir da S@p 4.6é descrito o trabalho realizado, a ser publicado em TuccaMai
et al. (2015).
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4.1 Nucleomtese &m do Fe

Com os processos de queima nuckeposs$vel produzir elementos @bpico do ferro(como
visto no Aendicé G), pois aistese de aicleos mais pesados atéesda fudo nuclear se tornaum
processo endétmico, com a repud eletrositica crescendo com 0 aumento da massa@a.
Com isso, elementos mais pesados que o férogsoduzidos atras do processo de captura de
néutrons livres.

Como reutrons 8o partculas muito insiveis e facilmente capturadas por outroslaos,
para que o processo de captura oc@raecesaria apenas uma fonte constante @eitrons
livres. Entretanto, levando em conta as fes;de fugo termonucleares descritas nagsean-
terior, a liberagdo de @utrons @o & algo tpico. As duas principais fontes dé&utrons 8o
13C(a, N)'%0, queé uma das cadeias de réas relacionada& queima do carbono, e a outra
sendo?®Nega, n)*>Mg, que ocorre a temperaturas de 40° K, que podem ser encontradas du-
rante a queima de He em estrelas massivas, onde a presadegdde produzir elementos-s.

A adicao de rutrons inicialmente cria umasopo mais pesado do mesmo elemento (que
vai se tornar mais indvel conforme mais&utrons 8o capturados), onde finalmente ocorre o
decamentops (queé a emisdo de um dtron pelo ficleo), em escalas de tempo que podem
variar desde minutos @tmilhdes de anos. Como a massa detrein € uma pequena frag
de uma unidade de mass@mica, a massa dalcleo que sofre decaimengoé praticamente
inalterada. Como oirtleo rao coném ektrons, o étron emitido no decaimengcorresponde
na verdade transmuta@o de um Butron em um mton, dentro do aicleo. Com o decaimento
€ criado um novo elemento, com mesma massa e domero de prains acrescido em uma
unidade.

A seqencia geral de re@esé dada por:

ZA+n-> (ZA+1)+y
ZA+1) > (Z+1LA+1)+¢€. (4.1)

Se 0 processo de captura deutrons ocorrer em uma escala de tempo maior do que para o
decaimentg, este processo recebe 0 nomedmesso-¢de slow neutron-capture procesdDe
modo alogo, se o tempo de captura deutrons for menor do que o tempo do devantog,
este processe chamado dprocesso-i(rapid neutron-capture procexs

O processo-s requer um baixo fluxo daitrons, com a criép de novos elementos seguindo
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o vale de estabilidadg, enquanto para o processo-r existe um grande fluxcédéans, per-
mitindo a cria@o de elementos fora do vale de estabilidade (Battistini & Bgr2015).
Na Figurd 4.1 mostrado como exemplo o caminipico para as re@dgs do processo-s na

regiao de Cs e Ba.

134 n n 136 n 137 n 138
ﬁ -
5 3
B B

133 134 135 136

@5 n Cs n Cs n @5
— —_—
2,06y 2.3 Mill. y. 13.15d

Figura 4.1:Caminho fpico para as re@gs do processo-s na ragido Cs e BaE dado tambm o tempo de meia
vida em labordirio para os istopos de Cs. Retirado de Kippenhahn et al. (2012).

E importante notar que a maioria dos elementos formadoséatra captura detutrons &80
produzidos atra®&s de uma mistura de processao® —s, somente em poucos casos Um processo
€ o principal resporavel pela produ@o. Exemplosipicos disto &0 Ba e Eu: enquantchbo é
produzido atrags da contribuigo de 85% do processo-s e 15% do processo-r, somente 6% de
Eu é sintetizado pelo processo-s (Bisterzo ef al., 2014).

Com isso, a comparag entre as abu@adcias de Ba e Eu podem ajudar na identifawage
sitios onde ocorre determinado processo de capturédEon.E sabido que em estrelas pobres
em metaise encontrada uma alta ab@mtia relativa de Eu, indicando uma maior iéfhcia
do processo-r na prodag de elementos em relag ao processo-s nos pondios da Galxia
(Battistini & Bensby, 2015).

Os stios de produgo para o processo ainda rao $.0 muito bem entendidos e atualmente
existem tés poskeis cemrios.i) O cerario classico para prod@ag de elementosé atraes da
produ@o por ventos induzidos de neutrinos em supernovas tipdNlllY §Woosley & Weaver,
1995). Neutrinos extremamente er&tigos §io formados durante o colapso de SNII e interagem
com o material denso que cai para acleo da estrela.i) Merging de estrelas deé&utrons
ou de uma estrela deentron com um buraco negro (Freiburghaus et al., 1999; Suenal.,
2008). Este ceamrio seria capaz de produzir elementos om 130. iii) Jatos polares de SNII
produzidos por expld@ges magneto-hidrodinamicas poderiam ter as c@edipecessias para a

nucleos@tese do processo:r (Nishimura et al., 2006).
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Em contraste, ositsos de produgo do processo-s8 mais conhecidos. Sabe-se que pode
ocorrer em estrelas massivas, em degi de queima de He, e em camadas convectivas onde
ocorre a queima do C (Pignatari et al., 2010) e especialnentestrelas AGB de massa baixa
e intermedaria (Fishlock et al., 2014), qué&as respordveis por aproximadamente metade da

abundincia de elementos pesadosmaldo Fel(Gallino et al., 1998).

4.2 Nucleomtese em AGBs

Estrelas AGB &o as grandes resp@wis pela nucleogsese de elementos-s &sum dos
principais agentes da evolg qumica da Gaxia, produzindo aistese desde o Zr@to Pb
e de parte do carbono (Gallino et al., 1998). Estas estrefasotenvelope progressivamente
espelido devido a ventos severos e com isso poluem o meresigtar. Esta sépée baseada em
Kippenhahn et al. (2012), Fishlock et al. (2014) e Gallinale{1998).

O ramo das gigantes assimptoticas ou AGBelltimo esfgio de queima termonuclear de
estrelas de massa inicial entre 0.8 B18. Nesta fase, a queima de He niacteo terminou for-
mando uma re@io de ektrons degenerados e composto em grande parte de C e O. Rmdeand
este ricleo existem duas camadas onde ainda ocorremdesate queima nuclear; uma camada
gueimando He, qué termicamente inavel, e a outra queimando H. Entre estas duas camadas
existe uma re@io que @o coneém H suficiente para sua queima e t@mbro alcanca temper-
aturas altas o suficiente para iniciar a qgueima de He. Estaoregtre camadas constitida
de 75% dée'He, 22% de*’C e 2% de'®0 (Battistini & Benshy| 2015). Envolvendo todas estas
estruturas existe um extenso envelope convectivo. Na pode ser vista um esquema
representando a estrutura interna de uma AGB.

O processo-s de captura deutrons acontece na camada que separa aesede queima
de He e H, onde a abuadcia de*He & alta, permintido que reées que liberam &utrons

acontecam. Existem duas principais @ss;que progem reutrons:

BC+*He->®0+n
22Ne+* He -2 Mg +n. (4.2)

Os reutrons livres liberados por estas r@eg o capturados poiitleos dé€°Fe, que tamém

& abundnte nesta regb. O ricleo de’®Feé chamado de semente péis partir deste material

1 Imagem retirada de htiffourro.cwru.edtacademiggstr22/LifeCycle/agb.html.
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-
H, He envelope @D

H burning shell

He burning shell
CO core

Figura 4.2:Representaép da estrutura interna de uma estrela AGB. Envolvendacten de CO degenerado &st

a camada onde ocorre a queima do He e logo acima aaelgi queima de H. Separando estas duas camadas est
uma regdo constitida de elementos provenientes da queima parcial do He. Emdi tudo isto existe um grande
envelope convectivo.

queeé iniciado a todo o processo de captura @etrons-s, com sua abuamtia inicial regendo a
guantidade final de elementos-s criados.

A nucleosintese do processo-s termina com a criagao de Pb e Bigguessiicleos pesados
mais eshveis que podem ser produzidos com o baixo fluxo de neutrasterte em estrelas

AGB. O final das redies acontece quando:

209Bj 1 n 210 Bj 4+ y
21Bj »21%po+ e + v (4.3)
210pg 4,206 pjy 14 He

206ppy 4 3n —20° pp
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2%Ph 5P Bi+ e +v,

com?%Pp sofrendo um dedeentog, criando assim®Bi e com isso reiniciando o ciclo.

Em certo ponto de sua evobug, as estrelas AGBs passam porigdicos pulsosérmicos
(que ocorrem dentro de 46- 10° anos), que & causados devidd instabilidade da camada
aonde acontece a queima de He. Devido a esta liberd€ energia, as camadas que circundam
o nlcleo degenerado de CO se expandem de tal maneira que inperrotemporariamente a
gueima de H. Este efeit® capaz de levar material rico em He, C e elementos-s (dacregitre
camadas), proveniente do interior da estrela AGB para d@reeonvectivo, sua camada mais
externa. Este f@imenoé conhecido comterceira dragagente material ouhird dredge-up e
a sua exignciaé comprovada pela obseréa;de estrelas de carbono, qé@e gstrelas AGB que
tem araao GO > 1 (Gallino et al., 1998). Modelos onde 0s processos de maistibaseiam no
critério de Schwarzschild e no comprimento de mistura,geavque dhird dredge-upomente
ocorre em estrelas de baixa massa e metalicidade muitosbakatretanto, isto@o esh de
acordo com as obsen@es, que encontram modifiées na composip qumica de estrelas
mais massivas e ricas em metais. Isto somente pode seragptievido athird dredge-upe a
processos extras de mistura (Kippenhahn et al.,|2012).

Como dito acima, existem dois principais processos de (Berae @utrons (Eq.[4]2).

O processo envolvenddinleos de??Ne é ativado em temperaturds > 300x 10° K, o que

é alcancado na ref convectiva durante o pulsérinico em estrelas de massa interraedi

M > 3M, (em estrelas de baixa massa este proceds@ muito eficiente), enquanto que a
primeira rea@o da Eq[4J2 pode ocorrer em temperaturas menores, da oel8oxdL(° K e
com isso podendo ser ativadas em estrelas de baixa massa.

Devido aos processos extras de mistura que ocorrem duranitel dredge-up protons §o
capturados pot?C, formando erito regbes com alta concentrag de'C na regéo entre ca-
madas. Atra@s disto, os aicleos de”*C 30 queimados (da forma mostrada nalEqgl 4.2) em um
intervalo de tempo entre os pulsos termais, liberareéldrons.

Na Figura[4.B 30 esquematizados os ggifos de mistura que ocorrem entre 0s pulsos
termicos. Nesta figuré representada a régi entre camadas (entre a @gide queima de He

e H) e o fundo da rego convectiva exterior (OCZ). No tempg o pulso termal da camada de

2 Todos os processos de dragagem devido ao pusosdos em AGBs#o definidos como terceira dragagem,
sendo que a primeira dragagéinndregde-upocorre no ramo das gigantes vermelhas, e a segunda dragagend

dregde-upocorre durante a fase de E-AG8afly AGB.
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He comeca e produz uma bolha de con@éecentre as camadas (ISCZ) que cresce em massa e
alcanca a camada de H d@gn Com essa expaase radial da re@io entre camadas, a camada de
H deixa de existir.

Quando o pulso termal termina, ocorre uma ré&tcaga regho entre camadas, permitindo que
a OCZ alcance reges mais profundas etpe com isso promovendo tanto a mistura detqns
guanto carbono. Devido a isso, ocorre um enriquecimentmdesl@e convectivo superior.

Com a retrago da redao entre camadas, a queima deeHeiniciada. Com a reigrip
do hidrognio, a regho entre camadas (agora enriquecida coatgms)é aquecida, iniciando
novamente a captura degpons por ficleos de*?C, voltando a criar boBes de'*C. Emt,
0 proximo pulso érmico se inicia, levando a unredge-upde elementos-s e carbono para a

superfcie da estrela AGB. Isto marca o ciclo de nucléotese do processo-s em AGBs.

Mass

Figura 4.3: Esquema representando os processos de mistura no interiona estrela AGB entre seus pulsos
térmicos (ver texto). Retirado de Kippenhahn et al. (2012).

E posével identificar duas componentes da nucléuese pelo processo-s: uma principal
e outra fraca. A componente principal dependetd® para a fonte de@&utrons, enquanto a
componente fraca usa a sementetie com a fonte de @utrons vindo dé?Ne, que ocorre a
temperaturas mais altas (Fishlock etlal., 2014).

Na Figurd 4.4 80 mostradas as abuntias superficiais finais (relativas ao Fe) para elemen-
tos mais pesados que o Mn. Note que segundo estes modelesjenéd Yé mais efetivamente
produzido em estrelas AGB conM{,, enquanto a maior prodag de Beé atriblida a AGBs de
2.25M,, (Fishlock et al., 2014).
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Co Cu Ga As Br Rb Y Nb Tc Rh Ag Im Sb I Cs La Pr Pm Eu Th Ho Tm Lu Ta Re Ir Au Tl Bi
Element

Figura 4.4: Abundancias superficiais finais relativas ao Fe para elementos pesiados que o Mn. No painel
superior 80 mostrados os resultados para modelos AGBs de baixa nea®psnto que no painel inferiods
mostrados os modelos de massa interiégali Os elementos &gt ordenados em fuhg da massaamica. Retirado
de Fishlock et all(2014).

4.3 Supernovas

Exploges supernovase eventos astnomicos que marcam o final da vida de estrelas mas-
sivas e influenciam a evolag gqumica da Gaxia. A Figurd 4.6 mostra os diferentes finais do

caminho evolutivo para estrelas de diferentes massas.

intermediate
low mass stars mass stars Super-AGB-stars massive stars

- > » >

| .
dear | Hle c |c—o—s

fate planetary nebulae e capture SN SN I, lbc

-
-

remnant | He WD CO white dwarf QNe neutron star neutron star
white dwarf or black hole

0.08 0.47 2.30 7-9 9-11 10-12 M/ M,

M, M Mo M, My,
Mooe= 1.37 M,

He

Figura 4.5:Caminhos evolutivos para estrelas de diferentes maddasMue, Myp, M, € Mgy correspondem a
massa estelar inicial imima para a ignigo do hidro@nio, telio e carbono, a form@p de uma estrela déutrons,
e para estrelas no processo de exgdoge SNII. Retirado ce Kippenhahn et al. (2012)
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Como mencionado na S&g 4.2, supernovas do Tipo &gé o cerario classico de prod@p
de elementosr, e 10 respordveis tambm pela formago de elementog como o Mg. Por
outro lado, &0 atribidasas supernovas do Tipo la (SNe) dois ter¢os do Fe do discatiGal

(Kobayashi et all, 2006), influenciando a abaincia de [MgFe] com o passar do tempo.

4.3.1 Supernovas tipo la

Este tipo de supernov@associada arés brancas constitlas de CO qued® membros de
um sistema biario. Neste sistema, a estrela mais massiva tem uma @elugis acelerada
gue sua parceira, saindo da Seacia Principal e entrando no regime de gigantes vermelhas e
posteriormente no ramo das AGBs. Na fase de AGB, a estrelagegetaalmente suas camadas
mais externas devido aos puls@snhicos que ocorrem em seu interior (como mencionado na
Se@o 4.3). O resultado distwa cria@o de uma albranca qué basicamente ditleo da AGB
(composto de carbono e o®igio) que ejetou suas camadas mais exteriores. Eventualmen
a outra componente menos massiva deste sistema contingaaugio chegando tan@m ao
estigio de AGB no qual tarém inicia o processo de expatsde material.

Neste ceario, se a aa branca (WD, do in@lswhite dwarj acreta material de sua compan-
heira em quantidade suficiente para que este possa ser oadgpg aquecido, eventualmente
ocorre a sua explé® em supernova.

Entretanto, a taxa de acéegde material influencia como essa exptosa ocorrer. Segundo
Kippenhahn et al. (2012), se Heacretado em relativamente baixas taxas{(d€8M,/yr), vai
ocorrer a ignigo de um flash de He em uma camada de alta densidade. O reqdtieiser
uma explodo com dupla onda, com uma onda seguindo em @irexterior da estrela e outra
indo para o interior. Isto pode ocasionar a des#oitptal da WD.

Em contra partida, se ocorre aciecde materia de maneira ma#&pida o material pode
manter-se na supécfe da WD, simplesmente aumentando sua massa. Quando adqdant
de massa acretada atinge o limite de Chandrasekhar, @&présssttrons degeneradofioé
suficiente para sustentar o peso do material acretado. Conaidensidade e a temperatura
se tornamdo grandes que a queima dec@niciada e isso resulta em flash de carbono, dando
inicio a uma expld&o que pode desfiucompletamente a WD, como no caso anterior. Ambas
as possibilidades &gt associadas a expimes de supernovas do Tipo la.

Logo no pringpio da explogo da SNe la, seu espectro mostra linhas Gaeadribudas a

linhas de elementos (O, Mg, Si, S e Ca) em estado neutro ou éstenonizados, com uma
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pequena contribuép de elementos do pico do ferro (Fe, Co) Filippenko (1997).

Depois de um intervalo de tempo tle 2 semanas, a contritgio de elementos do grupo do
ferro aumenta rapidamente, com o espectro sendo dominadimipas de Fell e apresentando
linhas de Sill |(Filippenka, 1997).

Explosbes em supernova do Tipo | taérh podem ser classificas como Tipo |Ib (quando o
espectro &o coném Sill e mostra a presenca de Hel) e como Tipo Ic (quadddia a presenca
de Sill e nem de Hel).

Segunda Kobayashi et lal. (2006), as SNeda sesporé@veis por aproximadament#32do
contdido de ferro do disco Gatico. Alem de produzir muito pouco Mg, este tipo de superr@va
responavel pelo de@scimo de [MgFe] em fun@o da idade estelar devido ao aumento de SNe
Tipo la em relagoa SNe Tipo Il (que acredita-se que tenha tido uma maior dningdio nos

primordios da Galxia), atraes do aumento na abumitia do Fe (e.d., Nissen, 2015).

4.3.2 Supernovas tipo Il

Supernovas do Tipo Il (SNe Il) ést associadas a colapsos nucleares de estrelas com mas-
sas superiores a 10-12, (como mostrado na Figufa 4.5). Estas estrelas massivasiajzess
finais de sua evol@p, apresentam uma estrutura de "cebola’com diferenteseeat®s sendo
gueimados em diferentes camadas, como mostra a Figlra 4.6.

Quando o acleo destas estrelaxomposto em sua grande maioria de Fe e Ni (proveniente da
gueima de Si), a fu# termonuclear nolrtleoé encerrada e a condig de equibrio hidrosético
€ quebrada, ocorrendo assim o seu colapso, resultando erexpiogio SNe Il. Na Figura 417
€ mostrado um esquema doateo colapsante de uma estrela muito eldadle de alta massa.

Antes do colapso, neutrino&® produzidos atrés das redies de fudo nuclear (descritas
nas seg@es anteriores), mas durante o colapso a pr@alde neutrinoé dominada pelo processo
de neutroniza@o. Quando a densidade atinge valores muito altos, da orderms d 02 g cn3,
eletrons &o forcados a se juntar comgpons (ocorrendo um deicaento inverso) e com iSso
enriquecendo o (rcleo com @utrons |(Kippenhahn et lal., 2012). Durante esta neutrgiiza
ocorre uma grande liberag de neutrinos.

Conforme o colapso caimua, a densidade daicleo vai se tornand@o grande qué for-
mada uma re@io queé opaca &, definida na Figura 4.7 comotrapping surface.

Abaixo desta re@io, ocorre uma forte interag dev com a matria; acima dela eles se

propagam atrads de difugo aé uma camada chamada de neutrinosfera. A partir desoreqgi
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Figura 4.6.Esquema mostrando a estrutura de "cebola’no interior deastnala massiva muito evdtia. Retirado
delKippenhahn et al. (2012).

0s neutrinos saem daioleo sem quase nenhuma inté&@gom o material (Kippenhahn et al.,
2012).

Devido a este processo de neutrongza@ produgo de neutrinos, material extremamente
enriquecido com@&utronse ejetado. Com iss@, iniciada a produ#o de ricleos pesados atres
da captura de&utrons em uma escala de tempo mudipida (em torno de 20 sequndos; Woosley
& Weaver (1995)), caracterizando com isso a nucledsse do processo em uma expla&o
SNe Il
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v trapping
surface

Figura 4.7:Esquema de umirtleo colapsante de estrelas massivas. As setas pequpresergam o sentido de
movimento do campo de velocidade. Taéntbé mostrada uma neutrinosfera, aonde neutriiogsesos. Retirado

delKippenhahn et al. (2012).

4.4 Populages do disco Gatico

As trés principais populdgs estelares da Viaaktea na vizinhanca sola@& o disco fino,

o disco espesso e 0 halo. Estas popigactem propriedades iguicas e ciner@ticas distintas.

Nesta tese estudamos as popa&s;do disco Gatico. A distin@o entre as componentes do

disco fino e disco espesso foi propostalpor Gilmore & Reid (},98% anos 80, que analizaram

a distribui@o de densidade populacional em faagla disincia do plano Gatico.

Em

Adibekyan et &

(20

3), os autores ressaltam diferax@ggios que tentam explicar a

formagdo do disco espesso como: a aéede @s em altosed-shiftse estrelas formadas situ,

e a migra@o radial de orbitas estelares.

Em geral, a popula&p do disco espessoformada de estrelas relativamente velhas (com

idades maiores que 8 Gyr), enriquecidas em elementese pobres em metais, enquanto o
inversoé observado para o disco fino (e.g., Adibekyan et al.,|2011stBeet al., 2005; Haywood
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et al.|2013; Rafnez et al., 2013c).
A separago vista em¢/Fe] (ondex € a nedia entre as abuadcias de Si, Mg e Ti) destacada

na Figura4.B, mostra o enriquecimento de elemeantiisdisco espesso em refaxao disco fino.
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Figura 4.8:Grafico de f/Fe] vs. [Fé¢H]. Estrelas do disco espessaiosrepresentadas por circulos preenchidos,
enquanto estrelas do disco firflosrepresentadas pdraulos vazios. Retirado de Haywood et al. (2013).

EmIAdibekyan et &l. (2011& mostrada a sepai@g entre estas popufdgs em diferentes
intervalos de metalicidade, como mostra a Fidura 4.9. Paegiao com [F¢H] > 0.25 (rao
mostrada no @fico) estes autores ta@n fazem uma distidp entre estrelas pobres e ricas
em elementos. Entretanto, em Trevisan et/al. (2011) os autor&s aencontram uma clara
separago entre populdies (relativo ao conteloa) em uma amostra de estrelas velhas ricas em
metais (com [FAH] > 0.2), poém note-se que a chance de ter uma estrela rica em metais e rica
em elementog € baixa (Sego 4.6.4).

Dentro do grupo de estrelas ricas em elemeattzmtemé feita a distingo entre dois sub-
grupos: estrelas ricas em elementa@ssim como ricas em metaisffnr), e ricas em elementos
a porem pobres em metais. Enquantolem Adibekyan et al. (2011 }re¢assicas em elementos
a e pobres em metai§is definidas como integrantes do disco espessayras fariam parte de
uma populago ppria de estrelas,ao pertencendo nem ao disco fino e nem ao disco espesso

(como mostrado mais claramente na Figural4.10), mas mdstaopriedades cinemticas de
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Figura 4.9:Histogramas de sepaiag de estrelas pobres e ricas em elemeatoRetirado de Adibekyan et al.
(2011).

ambos. Adibekyan et al. (2013) sugerem que as estretas teriam migrado de reges mais
internas da Galxia. Entretanto, Haywood etlal. (2013mconsideram asamr como sendo
uma populago distinta, e propoem quasintegrantes do disco espesso.

As populades tambm podem ser identificadas cinematicamente, como desoriRemsby
et al. (2003) e exemplificado na Figura 4.11. Entretanto,eatificag@o de popula@es do
disco Gahtico baseada em abuanttias estelares tem se mostrado uetado superior do que a
separago cinenatica. (e.g., Navarro etal., 2011; Adibekyan et al., 2012p porque o contelo
guimicoé uma propriedade relativamente maisest de uma estrela do que sua pasiespacial
e sua velocidade cineatica (Adibekyan et all., 2013).

Em|Haywood et &l. (2013 destacada a relag entre idade enfFe], separando estrelas
do disco fino como sendo mais jovens do que 8 Gyr enquantdassinais velhas como sendo
do disco espesso, nodjico de fr/Fe] em fun@o da idade estelar (Figura 4.12). Este resul-
tado tamém evidencia uma correlag entre as abuadcias ded/Fe] com a idade, em comum

acordo com Bensby et lal. (2014) e Nissen (2015). Note que esoni@balho tamé&m confir-
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Figura 4.10:Grafico de f/Fe] vs. [Fe¢H]. Os asteriscos representam o halo, pontos representdst fiho,
quadrados o disco espesso, angulos representam estrelasir. Retirado de Adibekyan etlal. (2013).

mamos a separagQ entre o disco fino e o disco espessotemnd Gyr (como descrito na Sag
4.6.4).

Dados de alta resoléap e $N em estrelas do tipo solagm trazido importante informag
sobre as populégs estelares do disco @ato. As abunéncias de alssima precido que po-
dem ser obtidas comegneas solares podem nos trazer infordescadicionais sobre a evoag;
guimica da Gaxia, como detalhado a seguir no estudo feito nesta tese saemento Mg e

elementos de captura déutrons.
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Figura 4.11Diagrama Toomre, usado para identifigagle diferentes populaes estelares na amostra de Benshy et
al. (2003). As linhas pontilhadas indicam espacos cotesate velocidade em intervacos de 50 ki Estrelas do
disco fino esdo representados pairculos vazios e as estrelas do disco espessoipmlas preenchidos. Retirado
delBensby et all (2003).

4.5 O rebgio de [YMg]

Nesta Sego apresentaremos os resultados ddisenda abur@hcia dos elementos Y e Mg e
sua correlago com a idade estelar (como mostrado por Nissen (2015)) engtemde amostra
de 88 estrelas@meas solares. Tardimé explorada a implicd@p deste resultado na identifiéag
de diferentes populégs do disco Galico e na evolugo qumica da Gaxia. Este trabalhé
base de um artigo submetido ao A&A qiese encontra no processo final para sua puldimac

recebendo parecer favawel.
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Figura 4.12:Grafico de fy/Fe] em fun@o da idade. A linha comua separa as populagoes do disco fino das do
disco espesso. Retirado/de Haywood et al. (2013).

4.5.1 Observdges

As observages das 88 estrelas da nossa amostr&deegs solares foram feitas no tefigso
Clay Magellan de 6.5 m no obseréab de Las Campanas, no Chile, usando o espectrografo
MIKE (veja Se@o 1.6.3). Estas midss ocorreram entre Janeiro de 2011 e Maio de 2012. Mais
informag@es sobre as obsend®s e 0 processo de reéacpode ser encontradas em Rian et
al. (2014).

O mesmo setup instrumental foi usado para a obsaovde todas as estrelas da amostra,
alcancando um /8l de pelo menos 400 em torno da @gido vermelho (600 nm). O poder
resolvente alcancad®R= 83 000 na parte azul e 65 000 no vermelho. O espectro do Sol, que
serviu como refé@ncia para a adlise diferencial, foi obtido atr@s da observap dos astéides
Iris e Vesta (usando a mesma instrumeatado resto da amostra). Neste trabalho somente foi
usado o espectro solar refletido em Iris como nosso espextefeEncia.

As ordens foram extidas com o CarnagiePython, o pipelinégio para reduio do MIK%.

A normaliza@o e a correggo doppler foi feita usando o IRAF. As obseryiag e redugo dos

dados foram feitas principalmente pelo Dr. afv Ramirez (University of Texas at Austin),

3 httpy/code.obs.carnegiescience.dike
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pesquisador principal dos dados obtidos com o MIKE.

4.5.2 Determinago dos pametros estelares

Os paametros atmosticos superficiais foram determinados|por Remet al.|(2011) atras
do modo usual, que consiste no didpio de ioniza@o e excitago a partir das abuadcias de
Fel e Fell, usando o Sol como redacia (vide Sego 1.8). As abur@hcias foram determinadas
pelo netodo diferencial, linha-por-linha, de modo similar ao guaescrito na Sé&p 2.4.2. O
autor da tese foi respoaeel pela medi@o das larguras equivalentes do Sol e em parte da amostra
de gemeas solares (mais detalhes nad®eg.4).

As abunéncias de ferro e os anetros estelares de Ragz et al.|(2011), foram determi-
nados usando a vérs de 2014 doa@digo MOOG (Sneden, 1973), adotando a grade de modelos
atmoséricos em 1D de MARCS (Gustafsson, 2008). As alaumihas de Y e Mg foram e&b
determinadas usando os modelos ati@iashs ODFNEW de Kurucz (Castelli & Kurucz, 2004),
gue foram gerados usando osgraetros atmosgficos previamente obtidos por Ragz et al.
(2014). E importante notar que apesar das atiumias de Fe terem sido determinadas usando
modelos de MARCS e as abuamtias de Y e Mg com os modelos de Kurucz, istorele-
vante para aburdthcias diferenciais, como mostrado por R&net al.|(2015) e Méhdez et al.
(2012), pois as abuscias diferenciais obtidas por diferentes grades de osdie atmosfera
tém um acordo de 0.001 dex.

Neste trabalho foi empregado odigo ¢f escrito em python (Rairez et al., 2014), que de-
scrito na Sego 1.10. Na estimativa de erra@gossomados em quadratura 0s erros observacionais
(devidoa medi@o das larguras equivalentes) e os erros sitieos (devida incerteza prove-
niente da determin@g dos paametros estelares e a degenérmia entre esses @anetros).

A massa e a idade para as estrelas foram determinadas usacrdoas de Yonsei-Yale (Vi
et al.,[2001), como descrito em Ramirez et lal. (2013a); iRanet al. [(2014). Devida alta
precisio alcancada com a alise diferenciak possivel encontrar boas idades relativas, pois
comparada a localizag da estrela em um espaco dejpaetros (com base nagl log g e
[Fe/H]) com a fun@o de probabilidade de massa e idade, previstas pelo corjarncronas,
como descrito na Sag 1.9.

De modo parecido ao que foi dito para a deternfiwage abuna@ncias, as idades ta@in
podem ter uma boa preéis quee quase independente da escolha dos modelos tsstseguido

ao forcar que diferentes grades decionas reproduzam exatamente osap@tros solares, ou
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seja determinando idades diferenciais.

Na Figurd 4.1 se mostra a localizagdo Sol no plano degf-logg com iocronas de 4.6 Gyr
de Yonsei-Yale e 4.5 Gyr de Darmouth (Dotter etlal., 2008)jagkglades@® as mais f@ximas
da idade solar encontradas em cada conjunto @@adsas. As linhasdidas representam as
isbcronas de composg solar ([FgH] = 0.00 dex) para cada caso. Como pode ser visto, inicial-
mente as iscronas Ao atingem os valores solares. &uor, afps de um pequeno deslocamento em
[Fe/H] de -0.04 dex e-0.08 dex nas @@cronas de Yonsei-Yale (linha tracejada) e Darmouth (pon-
tilhada e tracejada), respectivamente, asrgnas ficam em excelente acordo com ofmetros
solares nag bem conhecida idade solar (Sackmann et al.,/1993). Esie®foram aplicados
em ambas grades deédigonas antes de serem usadas para a dete@oinacmassa e da idade.
E importante ressaltar que em Riaez et al.|(2014) o ajuste de -0.04 dex enyHdoi aplicado
nas i®cronas de Yonsei-Yale depois de selecionar os pontos eara sisados nosatculos de
densidade de probabilidade. Isto levou a um pequeno desérta nas idades derivadas (-@.1
0.2 Gyr) com respeito ao caso mais preciso onde os valordxd has i$cronas foram todos
deslocados antes da sélegde pontos para o uso naaaulos da densidade de probabilidade.
Esta pequena mudanca faz com que as idades déré&ast al. (2014) estejam ligeiramente
diferentes daquelas encontradas nesta tese, mas estasaediferencasae fio pequenas que
sao praticamente irrelevantes.

Comoé mostrado na Figufa 4]14, apesar dos dados de nossa aneagtnaghs solares terem
uma pequena distriblap dos paametros I e logg, € suficiente para encontrar idades entre 0
att 10 Gyr. Nesta figura tarem €50 mostradas as@Gsronas de Yonsei-Yale (linha tracejada) e
Darmouth (linha pontilhada e tracejada) depois dos aj@steg-¢H] mencionados acima.

E importante notar o excelente acordo entre os dois corgutéoi$icronas para idades
menores que 6 Gyr. Para idades maiores, @wamas de Darmouth apresentam um desloca-
mento para maioresgf, 0 que implica em determinag de idades maiores quando comparadas
com aquelas determinadas usando asrianas de Yonsei-Yale.

Na Figurd 4.15 30 mostradas com mais clareza as diferencas entré@sigs de Yonsei-
Yale e Darmouth encontradas para a amostra dee8&gs solares. A diferenceedia entre as
idades (DM-YY)é de+0.2 + 0.5 Gyr, que sugere um com acordo dentro dos erros. Entetant
existe um pequeno deslocamento para as estrelas mais gelBas: 0.2 Gyr.

Se os deslocamentos em metalicida@d® fossem aplicados nasb@onas, as idades de

Yonsei-Yale e Darmouth estariam sistematicamente detdscam 1 Gyr na idade solar eat
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Figura 4.131s6cronas de Yonsei-Yale de 4.6 Gyr (linha tracejada) e de Daitmde 4.5 Gyr (linha pontilhada e
tracejada) deslocadas em [Agpor -0.04 dex e+0.08 dex, respectivamente. As linhélidas mostram as@sronas
originais. Note o bom acordo com o Sol depois da mudanca.
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Figura 4.14:Distribuicao de idades da nossa amostra usandabasosas de Yonsei-Yale (linha tracejada) e Dar-
mouth (linha pontilhada e tracejada).

2 Gyr para as estrelas mais velhas. Em contra partida, questde corrdges §o aplicadas nas
isbcronas, o ponténcora 80 0s paiimetros solares, 0 que nos permite ter idades relativamente
precisas. Note que para o par de estrelas do sisteraadi6 Cygni os metodos utilizados neste

trabalho indicam uma idade del®333 Gyr (atraes das distribuies de idade combinadas de



Sedo 4.5. O rddgio de [YYMg] 133

Yonsei-Yale age (Gyr)

YY—-DM age (Gyr)

0 2 4 6 8 10
Darmouth age (Gyr)

Figura 4.15:No painel superior a compai@g de idades para asionas de Yonsei-Yale e Darmouth para a
amostra de @meas solares. No painel inferiemostrada a diferenca entre as idades dasdsas de Yonsei-Yale
e Darmouth.

Ranirez et al. ((2011)), endtimo acordo com a idade determinadaaegs de astrosismologia

(com uma nédia de 0 + 0.1 Gyr;lvan Saders et al. (2016)).
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Tabela 4.1 Paémetros revisados para HIP 108158, HIP 55409 and HIP 68468.

Star Teft log g [FeH] Mass Age
HIP (K) (dex) (dex) (M) (Gyr)
108158 56886 4.29:0.02 0.06%0.008 0993 9.0°%;
55409 57126 4.410.02 -0.06@0.006 0962%! 6.9i8:;

0.95

68468 585%#8 4.32:0.02 0.0650.007 105;3% 5.9'0%

Apesar do erroipico de ambos conjuntos déigonas ser de 0.6 Gyr, preferimos adotar
as idades de Yonsei-Yale, porque essa gradebdeasas tem uma amostragem constante, o que
faz com que a determinag de idade seja menos sueet a sofrer problemas de interpofex

Como dito acima, os pametros estelares superficiais e as abuonths de [F#] para a
maioria das estrelas foram determinados em iRezret al.|(2014). Entretando, as estrelas HIP
108158, HIP 55409, HIP72043 e HIP69468 foram identificadasooutliersno plot de [YMg]
em fun@o da idade (Figura 4.22) e por conta disso, seusnpairos foram verificados aties
de uma nova medip da largura equivalente das linhas de Fel e Fell para edtatas. Para
HIP 108158, HIP 55409 e HIP 68468 foram encontradas idadesedies das apresentadas
por Ranrez et al. |(2014), como mostrado na Talleld 4.1. Para aa&siitel 72043 &o foi
encontrada nenhuma diferenca, o que significa que estdagstim verdadeiro outlier no plot
de [Y/Mg] versus idade. Existem outros outliers no plot da FiguP@ 4mas estes pontos podem
ser explicados pela binaridade destas estrelas.

Tamkem foram atualizadas as idades de HIP 109110 e HIP 29525¢edtratas bem jovens,
para as quais idades mais precisas foram determinadassaties péodos rotacionais por Bau-
mann et al.|(2010)E importante ressaltar que mesmo usando a idade isocrom#Pd29525
no ajuste linear de [fMg]-idade (a idade HIP 10911Go foi usada no ajuste, pois ela foi iden-
tificada como sendo bamia), este ajusteao é alterado, pois a barra de emorelativamente
grande para esta estrela, tendo pouco peso no ajuste. [®awon Barnes (2007) o erro na
determinago de idades atré&g da girocronologia de 15% nas idades de&aogas solares, que
e significantemente menor do que as encontradas poir&ast al. |(2014) para estas estrelas,
queé em torno de 40-70%. Como visto na Figura 4.15 a deterramde idade isocronal tem
maiores erros para estrelas mais jovensnAisso, as idades rotacionais tem melhor acordo

com as abur@hcias de [YMg] no plot da Figur&a 4.22.
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4.5.3 Aralise de abur@hcias

As linhas usadas na determifiagdas abur@ihcias detrio s&o as linhas de YII 485.48 nm,
488.3 nm, 520.04 nm and 540.27 nm. As alumdlas de Y foram corrigidas devidoestrutura
hiperfina (Sego 1.6), adotando os dados/de Bralez et al. (2012). Na Figura 4l&6nostrada
a linha de 488.3 nm da HIP 10175 (1.8 Gyr) com a sobrepogig HIP 14501 (9.9 Gyr). Note

a diferenca na profundidade da linha entre as duas estrelas

Relative Flux

0.5 — —

0.4 | | | |
488.3 488.3 488.4 488.4

Wavelength (nm)

Figura 4.16:Linha de Yl em 488.3 nm da estrela HIP 10175 (linha owr) com a sobrepo$io de HIP 14501
(linha tracejada).

Para o magesio foram usadas as linhas de 454.11 nm, 473.00 nm, 571.1631n87 nm
and 631.92 nm, tomando muito cuidado conuikisnas duas linhas devidoinfluéncia de linhas
teluricas nesta regb, como mostrado na Figura 4.17. Note que a separagtre estas duas

linhasé de 0.74 A e a r&m entre as linhas 1.05.
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Depois que a determinag inicial de abun@incias foi feita, verificamos a presencga de outliers
nas abundncias destes elementos; caso fosse nadesas larguras equivalentes destas linhas

foram medidas novamente e ddeulos de aburhcias foram refeitos.
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Figura 4.17:Linhas de Mgl em torno de 631.9 nm mostrando as linhadsitals desta regb. Nesta figura foram
usados os espectros de HIP 64713 (pontos) e HIP 89650 (linha)

4.5.4 Resultados

Na Figurd 4.18 mostrada uma clara correfaentre [YFe] e [MgFe] com a idade, para
a amostra de 88 estrelaérgeas solares. Isto asie acordo com os resultados publicados por
Nissen|(2015), baseado em uma amostra menor de 21 estreleaslo@®s das abuadcias de Y e
Mg, assim como seus respectivosgraetros atmosgticos, podem ser encontrados nceAgice
H.
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Figura 4.181Y /Fe] (painel superior), [Mgdre] (painel do meio) e [Fel] (painel inferior) em funéo da idade. Os
circulos abertos vermelho&a biririas espectroépicas e os téingulos verdesa® birarias visuais.

O comportamento de ¥ devido ao aumento da contribaa de elementos do processo-s

provenientes de estrelas AGB de massas baixas e intémaedfiFishlock et al., 2014; Karakas

& Lattanzio, 2014), cuja prod@p se foi se tornando cada vez mais importante com o passar do

tempo, no contexto da evolag gumica da Gaxia (Travaglio et all, 2004; Nissen, 2015).

Em contraste, a correlag entre [MgFe] com a idadé um efeito de um crescentémero de

SNe la € responavel por grande parte do Fe no disco &ilo) em relago ao rimero de SNe |l
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(que acredita-se era maior imicio da Gahxia, ocorrendo uma gradual re@cde sua taxa de
incidéncia com o passar do tempo) que produz maiormente elermen@smplementar a isto,

€ mostrado na Figufa 4]18 quamexiste uma correlag de [F¢H] com a idade estelar na nossa
amostra. Isto sugere que, em um determinado momento, aagma mistura de material pobre
em metais com o disco Galco seguida de uma uma forndacestelar, antes que esses processos
de mistura deixassem essa mistura de material no disco lemmeag Esta mistura de material
contribuiria principalmente com H, produzindo um decnescem [F¢H] mas deixando a r&o
[Mg/Fe] intacta (Edvardsson etlal., 1993; Nissen, 2015).

Tamkem na Figura 4.1 mostrado ungap em torno de 8.5 Gyr, que pode ser usado para
distinguir diferentes populégs. Ogap mostrado no dgafico de [MgFe] em fun@o da idade
estelar foi usado para identificar 10 estrelas mostrandoalmabundncia de elementosy;
gue de acordo com Haywood et al. (2013) podem pertempepulago do disco espesso.

Em contrapartida, Adibekyan et/al. (2011) classifica esttrelas com uma alta abunacia
de elementosr e ricas em metais gmr) como pertencentes a uma popaadistinta. As
estrelas iamr mostram propriedades tanto do disco fino, como do disoessspe poderian ter
migrado de partes mais internas da &, segundo Adibekyan etlal. (2013). Entretanto, o
estudo detalhado de Haywood et al. (2013) indicam que eldsnpder sido formadas no final
do disco espesso.

Usando o criério de_ Adibekyan et al. (2013), nove estrelas da nossa earfosam identifi-
cadas como sendaimr, como pode ser visto na Figura 4.19, em contraste coomeero de dez
estrelas identificadas usando a idade estelar neste traltaliretanto, as nove estrelasr us-
ando o criérido de Adibekyan et al. (2012) coincidem com as estrelawrtidentificadas usando
a idade, com exc@p de HIP 109821.

Adotando uma distribuéo bimodal (e.g., Bevington, 1969) a od@mncia de estrelasimr na
nossa amostra de 114 + 3.4 %, queé consistente com os valores de3l4 7.6 % encontrado
poriNissenl(2015) e 18+ 1.7 % de Adibekyan et al. (2012) (usando o limite de metalicédda
nossa amostra).

Na Figura 4.2l mostrado o diagrama Toomre da amostra &@®aeaps solares, destacando
as estrelasdmr (circulos abertos). O grupo das estrelasin nao parecem ser particularmente
separadas do resto do grupo, e suas propriedades atineamesio de acordo com o que
encontrado par Adibekyan et/al. (2011, 2013) e Benshy et @1.4P

Os drculos abertos vermelhos nas Figuras 4.8 el &ap2b@rarias, identificadas atras de
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Figura 4.19:[Mg/Fe] vs. [Fe¢H] proveniente dos dados de Adibekyan et al. (2012hk®los preenchidos) no
correspondente limite de metalicidade do nosso trabalbwtds vazios). Osirculos representam estrelas do disco
fino e os trangulos estrelasamr.

mudancas na velocidade radial. A maioria das estrelas ssarmmostra MIKE se sobi@p
com o programa de busca de exoplanetas émeas solares do HARPS do grupo do Prof.
Jorge Meéndez ((Rarnmez et al.] 2014; Bedell et al., 2015), com uma amostra de 66las
gémas solares. As estrelas identificadas comartzia esdio indicadas no Agndicd H.1L. Atrags
de nossa insp@p visual, todas as kamias espectro$picas &0 de linhadinicas éingle lined
binarieg. Isto tamleémé aparente na afise da abur@hcia de ferro, pois as larguras equivalentes

nao aparentam estar contaminadas de nenhuma maneira sigjeific
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Figura 4.20Diagrama Toomre para a nossa amostra. i@sllos abertosao estrelasdmr.

E importante ressaltar tar@in que, no dafico de [YFe] em fun@o da idade, todos asut-
liers sao birarias espectrodpicas (@rculos vermelhos abertos). A pravel causa disse uma
pos$vel transfeéncia de massa da companheira (carregando Y produzido agicede AGB)
para a estrela priaria. Com isso, a rel@p entre [YFe] em fun@o da idade aparenta ser um
bom nétodo de identificegp de sistemas iftiplos onde ocorreu transfamcia de massa. En-
trentanto, isto somente possvel com determinggo de idades precisas. Note tanbque as
estrelas HIP 77052, HIP 74432 e HIP 83276, que taomkio outliersno grafico de [YFe], 0
identificadas como barias espectrogpicas [(Tokovinin, 2014).

Mostramos na Figura 4.P1 o histograma de idades de toda aramds linha vermelha
confinua mostra as estrelas do disco fino, enquanto a linhadadeegzul mostra as estrelas que
foram identificadas como pertencenéegopulago hemr. Nesta figur@ possével distinguir um
clarogapem torno da idade de 8.0 Gyr, separando as distintas pdmsac

As estrelas amr mostram uma dispes em idades, de estrela para estrela, de apenas 0.3
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Gyr, indicando que as estrelas desta pofadase formaram rapidamente.

100 ‘HHHH\ TTTTTTT T I T T T I T T T T T T T T T T T T T T T T T T [ T T T T T [T T T T T T T T T T T T T T T T ITTTTTT

9.0 —

8.0 —

7.0 —

6.0 —

5.0 —

. E

3.0 — — —

Number of Stars

2.0 —

TTTTTITTTTITT

1.0 —

0.0 \mmm\mm\H\mmm\\mmu\\mum\\mHm\um\m\\mHm\\mm%mﬁu il

0.00 1.00 2.00 3.00 4.00 5.00 6.00 7.00 8.00 9.00 10.00
Age(Gyr)

I
|

LU L

Figura 4.21:Histograma de idade de toda a mostra evidenciando doisdipa®pulades estelares: o disco fino
(linha contnua vermelha) e a populag hvmr (linha tracejada azul) queprovavelmente do disco espesso.

Na Figural4.22 apresentado finalmente cafico de [YMg] em fun@o da idade estelar.
Um ajuste linear foi feito (excluindo estrelas &airas), resultando na seguinte rélagusando as
idades de YY):

[Y/Mg] = 0.188+ 0.008— 0.042+ 0.001ldade (4.4)

Este ajuste&® 0 mesmo (dentro deo) que o encontrado por Nissen (2015), mas com uma
melhor precido e uma dispe&® de 0.037 dex. Tandm foi encontrado um inorel level de
significancia de 4@ para o ajuste e um coeficiente de Spearmansde —0.96 (correlago
quase perfeita) e uma probabilidade desse resultado tgdsymor puro acaso de 1%9.

E importante notar tan@m que as estrelassmr ndo foram exclidas do ajuste, significando

que a relago de [YMg] em fun@o da idade tarmémé valida para essa popukag.
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Figura 4.22:[Y /Mg] em fun@o da idade estelar para a amostra de &8eapns solares. O$rculos abertos&o
binarias espectro$picas, os tAngulos verdesa® birarias visuais.

—-0.35

A relacgo da idade (Gyr) em fu@d© de [YMg] € dada por:

ldade= 4.51 + 0.09 - 2392+ 0.65.[Y/Mg] (4.5)

A disper&o neste ajuste de 0.9 Gyr, qué maior do que a Bdia dos erros na determirgax
de idade isocronal, que de 0.6 Gyr. Subtiado estes erroé encontranda uma incerteza
intrinseca de 0.7 Gyr para a determidaagle idade. Este valor para a incertezamsgca deve
ser adicionada ao erro da determiaacle idade da EQ. 4.4.

O erro nedio de [YMg] da nossa amost&ade 0.017 dex, quetraduzido em um errdgico



Segdio 4.6. Explorando o coritdo de Ba e Eu 143

para a determin@p de idade de 0.4 Gyr. Com isso0, 0 erro total esperado parméegidoé de

~ 0.8 Gyr, usando dados com uma précisimiliara encontrada neste trabalho.

4.6 Explorando o contelo de Ba e Eu

Complemerdrio ao trabalho da relag entre as abuadcias de [YMg] em fun@o da idade
estelar, foi determinado o cofido de Ba e Eu emé&mneas solares da uma amostra mista
contendo espectros estelares do UVES e uma subamostra d, diveniente das mesmas
amostras utilizadas nos dagos anteriores (Cafulo 3 UVES e Cajiulo 4 MIKE).

A abundancia de Brio (Tabeld_4.2) foi obtida atréé do nétodo de largura equivalente,
usando o ratodo diferencial e tendo o0 Sol como estrela de &feia. As linhas usadas para o
Ba foram as de Ball em 649.6 nm, 585.3 nm e 614.1 nm. Depoiéldaladas, as abuadcias
de Ba foram corrigidas devido ao efeito de HFS.

Na Figurd 4.21# mostrado o contelo de Ba em furfpo da idade. Aparentemente as alamudas
de Ba com a idadedmé uma relago linear, apresentando tkneeque pode indicar um momento
em que produ@o deste elemento tornou-se mais importante na edolggmica da Gaxia.
Isto provavelmente se deve a AGBs de baixa massa\l)2jue evoluem mais devagar, mas em
compensago produzem muitodrio, como visto na Figuia 4.4 (Fishlock et al., 2014).

Ja as abuné@incias de Eu (Tabela 4.2) foram obtidas a&sado @lculo de stese espectral,
com base nalinha de Eull 664.5 nraJ¢vando em considerag a HFS durante apria Sntese.
As abund@ncias de ed@pio 90 mostradas na Figura 4124.

Ao contiario do Ba, as abur@hcias de Eu @ esbocam uma relag o evidente com a
idade, apesar de ser posd ver um pequeno crescimento para estrelas mais jovah&zlisso
aconteca porque, como apenas 6% deefuoduzido atra&s do processes, grande parte do
contdido de Eu tenha se formado logo n@io da forma&o da Gaxia, quando a nucledstese
era dominada por SN Il. Com o passar do tempo, e com a subsequatta no iimero de SN
II, o contaudo qumico de Eu se estabilizou, e a ligeira subida em &ienga idade vista na Figura

[4.22 talvez seja apenas devido a sua pequena fodm AGBs.

4.7 Considerages finais

Com este trabalho de tese confirmamos a forte @elale [YYMg] em fun@o da idade, ini-

cialmente encontrada por Nissen (2015). A rataapresentada na Eq. 14.4 aparenta poder ser
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Tabela 4.2 Abundancias de [B&l], [Eu/H] e idade junto com seus respectivos erros para uma amas28 d
gémeas solares.

Star [BaH] (dex) erro [EuH] (dex) erro Idade (Gyr) erro

HIP 10175 0.06 0.01 0.01 0.05 2.0 0.8
HIP 105184 0.19 0.01 0.04 0.05 0.9 0.5
HIP 117367 -0.06 0.02 -0.02 0.06 5.9 0.4

HIP 11915 -0.01 0.01 0.02 0.05 4.0 0.6
HIP 15457 0.24 0.01 -0.06 0.05 0.5 0.2
HIP 15527 -0.14 0.01 -0.06 0.05 7.8 0.3
HIP 18844 -0.09 0.01 0.13 0.05 7.3 0.4
HIP 29525 0.11 0.02 -0.04 0.05 2.9 11
HIP 30344 0.12 0.03 0.07 0.06 1.2 0.8
HIP 41317 -0.16 0.02 -0.03 0.05 8.0 0.5
HIP 44997 -0.05 0.02 -0.04 0.05 3.7 1.0
HIP 49756 -0.03 0.01 -0.04 0.05 4.6 0.5
HIP 55409 -0.12 0.02 -0.04 0.05 7.9 0.7
HIP 68468 0.02 0.01 -0.01 0.05 5.9 0.5
HIP 79672 0.11 0.01 -0.07 0.05 2.9 11
HIP102152 -0.05 0.01 0.04 0.05 8.2 0.4
HIP30502 -0.02 0.02 0.11 0.05 6.0 0.5
HIP73815 -0.01 0.01 0.02 0.12 6.8 0.3
HIP77883 -0.01 0.01 -0.02 0.05 7.5 0.3

HIP89650 -0.02 0.01 0.03 0.20 4.2 0.4
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Figura 4.23:Abundancias diferenciais de [Bd] em fung@o da idade estelar.
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aplicada inclusive para estrelas da popatago disco espesso.

Apesar de usarmos uma diferente amostra e maior do que a peedissen|(2015), en-
contramos uma rel@p praticamente identica, dentro do limite de erro @ed.que $ reforca a
importancia desta rel&p no contexto da evol&g qumica da Gaxia.

A incerteza rédia para a idade, esperada para dados com aoesiipilara encontrada nesta
tese,e de~ 0.8 Gyr. Masé importante ressaltar quémé necesario uma determina@p de
abundncias com preci® extremamente alta para conseguir uma boa estimativadesdPor
exemplo, com uma pre@se de 0.05 dex em [¥Ig], aindaé posével ter uma prec&o de 1.4

Gyr em idade.
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Figura 4.24Abundancias diferenciais de [d] em funao da idade estelar.

Foram feitos testes para verificar se existe algumaaelde deperihcia desta rel@p com
a metalicidade. Para isso a amostra foi dividida entre $tifee/H] > O dex) em metais e
"pobres”’([F¢H] < 0 dex) em metais, apesar da pouca disgperesm [F¢H] dos nossos dados
(-0.14< [Fe/H] < 0.14 dex). Entretanto, nenhuma réacsignificante com a metalicidade foi
encontrada, como mostra a Fighra 4.25.

Embora tenhamos encontrado uma forte coréelagom a idade, um estudo mais aprofun-
dado deve ser feito para verificar a aplicabilidade da estiende idade usando [¥ig] para es-
trelas em um intervalo diferente de metalicidade€rmHdisso, a correl@p mostrada na Figura

4.22 pode ser mais complexa do que apenas um ajuste linelengo apresentar ukneede
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Figura 4.25Abundancias diferenciais de [¥g] separadas em dois grupos: pobres em metais-coi# >[Fe/H]
< 0 dex (drculos vazios) e ricas em metais com[Fre/H] < 0.14 dex (¢rculos preenchidos).

modo semelhante ao encontrado para giBas. idade, como mostrado na &ecanterior.

Acima de tudo, no que diz respe#is g@meas e analogas solares, d@wmde [YMg] se mostra
um promissor novo ktodo confavel de estimativa de idade, que pode ser usado em conjunto
com outrasécnicas para aprimorar a determidagle idades.

E para completar, nosso trabalho gEkamportantes mculos observacionais para as taxas de

produ@o do processes em estrelas AGBs.
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Caftulo 5

Colaborages em outros trabalhos

Nas pbximas se@es seflo mostrados brevemente outros trabalhos nos quais ceiahor
rante meu doutorado. Todas essas colali@sgesultaram em artigos publicados no A&A e no

Astrophysical Journal

5.1 2MASS J18082002-5104378: The Brightest{\1.9) Ultra Metal-Poor
Star (Meéndez et al\, 2016)

O estudo de estrelas ultra pobres em metaigl{Jre -4 dex,ultra metal poor UMP) & de ex-
trema impor&ncia na Astronomia pois&@h de inferir as aburéhcias de Li daicleosmtese pri-
mordial, podemos tan@m analisar a infiéncia dos produtos da nucleogsse provenientes das
primeiras estrelas da Gadia, que devido a sua alta massa evalm muito rapidamente, pam
a assinatura dmica deixada por essas estrelas deve estar presente saqseiies geraes de
estrelas (Frebel et al., 2015).

Em estrelas pobres em metais as linhas espec#aifis fracas que dificultam umaaise
de abundncias detalhada. Por causa disto, o foco deste trab@athassestrelas UMP brilhantes
(V < 14), que facilitam uma dise espectral em alta reschu;

Neste trabalho identificamos a estrela 2MASS J18082002&)com magnitude ¥ 11.9
e [FgH] = -4.07 dex, sendo esta a estrela ultra pobre em metais miiartia p detectada éat
hoje, como mostrado na Figuralb.1.

Esta detec@o ocorreu gracas a um noveéetado de escolha de candidatas a UMP, onde se
correlaciona a &, o tipo espectral e a metacilidade. Um exemplo digto as estrelas HD
19445 e HD 140283, queas estrelas classificadas como tipo A, mas entretanto, etssipm

temperaturas muito mais frias do que a esperada para edieste tipo espectral. Isto ocorre
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devido a sua baixa metalicidade de/fFe~ -2 dex (Nissen et al., 2007; Ramirez et al., 2013b).
As observages para destas candidatas a UMP foram feitas usando orégpafti EFOSC?2
no observdirio de La Silla do ESO, no Obser@aio do Pico dos Dias no Brasil (OPD) e no
observabrio McDonald nos EUA. Eu tive a sorte de ser o astmo que observou a estrela
2MASS J18082002-5104378 em uma das fessem La Silla. Am das observages no ESO,

eu tami@m realizei observégs no OPD para o projeto.
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Figura 5.1:Magnitudes V para estrelas pobres em metais cortj~e —3. A estrela 2MASS J1808-51@&la mais
brilhante UMP. Figura de Méhdez et &l. (2016).

5.2 HIP 10725: the first solar twianalogue field blue straggler (Schirbel et
al.,|2015)
Neste trabalh@ identificada a primeiragmedaraloga solablue straggler Esta estrela

pode ser classificada comémea solar se a metalicidade for caracterizada usandorsreles

volateis (C, N, O) ou uma a@hoga solar, se for usado um elemento réifiatcomo o Fe.
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Blue stragglerssao tradicionalmente estrelas da Sexgeia Principal qued® identificadas
por serem mais azuis que as outras componentes de sua @ap(Ry@n et all, 2001). Isto faz
com que esse tipo de estrela seja mais facilmente observada@lemerados globulares. Em
contra partida, ablue stragglerde campo (que pertenceram a um aglomerado &nss {lisper-
saram pela Gakia) f.0 significativamente mais dificeis de identificar porgumeais complicado
estipular quais estrelaérh uma origem em comum. Entretanto, existem outras pisteadaes,
que esdo ligadas ao seu processo de foramgue podem ajudar na sua identifioag

As estreladblue stragglerssao birérias enriquecidas em elementos do processo-s, provavel-
mente devido a transfencia de massa de uma estrela AGB, que contaminou a atmosfera d
companheira com estes elementos e tamkransferiu momento angular (McCrea, 1964). Elas
tém alta atividade cromasfica e alta velocidade de rotas; devidoa transéncia de momento
angular de sua parceira, e com isso aparentam ser mais jdugmsnann & Bernkopi, 1999).
Apesar de parecerem jovens, estas estrelas temictintie Li muito depletado, o que indica
uma idaded avancada (Monroe etlal., 2013; Metlez et al., 2014a).

Além do enriquecimento de elementos de processo-sgrandiio previstas anomalias no
contdido de elementos leves (Li e Be) durante a tragsigia de massa de uma AGB para sua
companheira (Desidera et al., 2007). Apesar da preserstasderopriedades isoladadmser
um indicativo do status delue straggler a combinago destas fortemente sugere o estatus de
blue straggler§Rocha-Pinto et al., 2002).

Em se tratando deégneas e analogas solares, uma alta daplele Be (associada a um
enriquecimento de elementos -s) pode dar ainda mais &wgdirmades acima. Isto porque
nao & esperado uma grande deglegle béitio para estrelas@meas e a@logas solares, como
relatado em_Tucci Maia et al. (2015). Enquanto uma pequeria da Be depletadé pela
transfeéncia de material pobre em Be da companheira AGB,a maior parepledo estaria
associada a transfanrcia de momento angular, que aceleraria 0s processos dgtraistura.

Na Figurd 5.2 mostrado como Be éstlepletado em relag ao contédo solar, assim como
um enriquecimento em elementos-s (ver tamba Figurd 5]3). A minha colaboig neste
trabalho foi a determin@p de um limite superior para a abé@mtia de bélio em HIP 10725 de
[Be/H] < -1.2 dex.
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Figura 5.2:Comparago entre o espectro de HIP 10725 com o Sol. No painel supéionmmstradas as linhas
de Bell na redgio de 313 nm. Note a extrema deflege Be comparado com o coini® deste elemento no Sol.
No painel inferioré mostrado um excesso de Nd em HIP 10725, um elemento prodeaiccaptura de&utrons.
Retirado de Schirbel et al. (2015).

5.3 The solar twin planet search. Il. A Jupiter twin around a solar twin

(Bedell et al., 2015)

Devidoa base temporal longa em velocidade radial estamos alwadmgaloninio de detecgo
de planetas de longos pedos orbitais. Isto permitiu a detéag pioneira de um planeta com a
massa detpiter com um péodo orbital de 3800 dias (compauel ao periodo orbital ddipiter
que é de~ 4300 dias) ao redor deégea solar HIP 11915. Apesar da velocidade radial ser
afetada pelo ciclo de atividade estelar, a interpaiage que este sinal seja de um plareeta
mais plaus/el baseado na afise conjunta da velocidade radial e noigelde atividade estelar
(Bedell et al., 2015).

As observages para esta estrela foram feitas usando o espectrogra®®8A0 telesupio
de 3.6 m do ESO em La Silla e processadas cqpelinecriado para o @prio instrumento.

Na Figura[5.4é mostrada a melhor sofg orbital e na Tabela 3.1 os pametros com suas
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Figura 5.3:Abundancia diferencial de HIP 10725 em redacao Sol. Os elementos de captura @etrons (&culos
cheios) @€m bom acordo com o modelo de tranéfesia de massa de uma AGB de 2 ffinha lida). Retirado de
Schirbel et al.[(2015).

respectivas incertezas para o planeta HIP 11915b. A minbkh@@@o para esta pesquisa foi

determinago da velocidade de rot@agvsini da estrela.

5.4 The solar twin planet search I. Fundamental parameters of the stellar

sample|(Rarez et al., 2014)

Neste trabalho apresentamos a maior amostraédeegs solares obtidas usando a mesma
configura@o com alta resol#p e alto ¥\ para todas elas, com o intuito de proporcionar novos
estudos envolvendo a compdsicqumica estelar e a conar planedria, explorando as vanta-
gens oferecidas pelaggeas solares, proporcionando umalige de abur@hcias com aissima
precifo.

Pa@metros atmosficos [Teft, l0gg, [FE/H] e ) muito precisos, empregando &chica de
determinago de abun@ncias diferenciais, foram obtidos usando os espectro8 derBeas so-

lares provenientes de obser@iag com o espedgrafo MIKE. O espectro de refemcia, como
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Figura 5.4:Melhor ajuste orbital para o planeta HIP 11915b. RetiradBefgell et al.|(2015).

de costumeé o Sol refletido em asteides (Iris e Vesta). A determinag dos pametros foi
feita de modo independente, onde os diferentes colab@adesste artigo (onde eu me incluio)
mediram as larguras equivalente de linhas de Fe, para urteagmamostra total de estrelas.
Todos os colaboradores mediram as linhas &amhos espectros solares disp@is, mostrando
bom acordo.

Os paametros atmosficos obtidos foram validados atés/do uso de temperaturas efetivas
provenientes do fluxo infravermelho a taemb de ajustes do perfil da linha deeHenquanto a
gravidade superficial espectrégica foi validada com o log determinado usando os valores
de paralaxe delipparcos As determinages dos pametros feitas com @todos independentes
mostram um acordo excelente com estes diferentdedons, mostrando que a melhor préois
alcancad# atraes dos processos de éirio espectrosapico (excita@o e ionizago) de modo
diferencial, com erros menores que 10 K para a temperatora,puecifo de 002 dex para a
gravidade superficial, e uma pre@mssmelhor do que 0.01 dex para [R¢

Através da determin@p de paiimetros bastante precisos, tambem foi pe$sestimar a
idade e a massa at@w do neétodo de ajuste dedsronas (como descrito no Aago 1). Com

iSSo apresentamos para a amostra de 88 estrelas, idadaadeagntre 0.5 - 10 Gyr) e massas
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Tabela 5.1 Paémetros para a melhor soluge suas respectivas incertezas para o planeta HIP 119¢ Bedel|
et al. (2015).

Parameter Value Uncertainty
P [days] 3830 150
K [ms™!] 12.9 0.8
e 0.10 0.07
w + My [rad] 3.0 1.3
w - My [rad] 2.4 0.1
@ [ms~! (unit Spx)~ '] 160 60
C [ms~!] -11.0 1.3
oy [ms™) 1.8 0.4
my sin())  [Myyp] 0.99 0.06
a [AU] 4.8 0.1
RMS [ms~'] 2.9

(dentro de 5% da massa solar) canéis.
Devido a estas idades precisas, este artigo foi intensanugitizado no trabalho descrito
no Captulo 4, para a investigap da infléncia da evolu#o qumica da Gaxia em estrelas da

Sequéncia Principal.

5.5 18 Sco: a solar twin rich in refractory and neutron-capture elements.

Implications for chemical tagging (M@hdez et all, 2014)

Neste artigae apresentado o trabalho mais preciso e completo sobre déatmia qimica
da primeira @mea solar detectada, a estrela 18 Sco. Sendo esta estraig larithante dentre
as g¢meas solares, foi pdssl a obtengo de seu espectro em uma alta residu¢- 110000)
e um alto &\ (~ 800), determinados com o especti@figrUVES do VLT-ESO, o que permitiu
alcancar uma pre@® de~ 0.005 dex para as abuduacias, usando uma abordagem estritamente
diferencial. Consequentemente, ta@mbforam determinados ganetros atmosgficos bastante
precisos. Também foram obtidos dados de velocidade radial usando o esgeafo HARPS,
mas sem nenhuma det@ocgde planetas.

O pad&o de abun@incias de 18 Sco mostra sinais de enriquecimento de elesreftarios,



156 Captulo 5. Colaborages em outros trabalhos

alem de excesso de elementos-s e -r, em &lap Sol. Ist@& mostrado na Figufa .5.

A minha colaborago foi a medi@o independente das larguras equivalentes, para verificar a
precisio atingida. A diferenca de abunttias diferenciais obtidas com as minhas mediddes
0.002 dex ¢ = 0.004dex, mostrando que usando usando dados de excelente qualoidel®os

atingir uma precigo de~ 0.005 dex.
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Figura 5.5.0s drculos preenchidosae as ra@es [X/H] em 18 Sco depois de terem sido sutitess pelo pado de
temperatura de condengag Elementos com Z 30 apresentam uma i@z de abund@incia perto de zero, enquanto
os elementos de captura déutrons egto enriquecidos. Os &mgulos representam o padrde enriquecimento
devido a contaminap por uma estrela AGB. Retiradolde [Eetlez et all (2014b).
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5.6 High precision abundances of the old solar twin HIP 102152: Insights on
Li depletion from the oldest Sun (Monroe et al., 2013)

Apresentamos neste trabalho um estudo detatalho da@a@rabun@incias da estrela HIP
102152, uma gmea solar extremamente velha, com idade de 8 Gyr.

Neste estudo determinamos as alamuas diferenciais de 21 elementos em @bego Sol,
com preci§o de~ 0.004 dex, usando espectros de alta rega;alto AN obtidos com o UVES
no VLT (S/N ~ 1000 na redio da linha deitio). Esta estrela se mostrou como sendo 54 K mais
fria que o Sol e com uma gravidade superficial de 0.09 dex mgun®i solar. A metalicidade
encontrada foi [F#l] = -0.013+ 0.004 dex.

Uma particularidade encontrada para esta estralde seu paépo de abun@ncias ser muito
parecido com o solar, como mostrado pela Figurh 5.6, o queaimgie esta estreauma forte
candidataa ser hospedeira de planetas rochosos como o encontradstem&iSolar.

Tamkem determinamos a abuimkia de Li para HIP 102152, sendo este o menor valor re-
portado a& agora para umaégnea solar, o0 que mostra uma forte ratago contado de Li em
funcao da idade emégneas solares, como mostra a Fiqura 5.7.

A minha contribui@o para o estudo foi a determidacdas aburéghcias dos elementos de
captura de @autrons, resultando em uma ab&éndia do processg similar ao Sol, pcgm as
abundncias de elementes eram menores que no Sol, o gaéeesperado pela idade de HIP
102152 (8 Gyr), devida baixa contribuigo das estrelas AGBs.

Tambkem ajudei na divulga@p desta descoberta paraldhpco, dando uma entrevista ao vivo

para o program®apo de Padocda TV Cultura, em 03 de Setembro de 2013.

5.7 The UBV(RI)C colors of the Sun (Rarez et al., 2012)

Através da combinagip de dados fotogtricos e espectrodpicos de alta qualidade para uma
amostra de 80 estrelagmeas solares, foi pdssl obter dados foto#tricos emUBV(RI)c de
extrema qualidade, sem a necessidade da obgerdagta do Sol.

Derivamos as cored BV(RI)c do Sol atraes de varias regresses lineares entre as cores e
0s paémetros atmosgficosTe¢, l0gg, e [F&H] que foram espectroépicamente determinados.
Através dessas relées inferimos as cores do Sol como send®=(V), = 0.653+ 0.005,

(U — B), = 0.166+ 0.022, - R), = 0.352+ 0.007 e R— 1), = 0.702+ 0.010.
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Figura 5.6:Abuncancias diferenciais para a HIP 10215%dualos preenchidos) e para 18 Scor¢alos vazios) em
funcao da temperatura de conder@ac®o tam@m mostrados ajustes lineares para ambas as estrelasdRelir
Monroe et al.|(2013).

Na Figura[5.B 80 mostradas as refdégs da temperatura efetiva em féncdas cores fo-
tomeétricas de nossa amostra dageas solares.
A minha colaborago se deu atrés da obterfip de dados fotoétricos de candidatas a

gémeas solares usando o FOTRAP, no obseriatio Pico dos Dias.
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abertos representam metalicidades erfI®5 < [Fe/H] < +0.05. Os trangulos invertidos e ingulos normais
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Captulo 6

Conclu®es e perspectivas futuras

Todo o trabalho de doutorado foi centrado no estudo de d@nais gqimicas em alssima
precisfio em estrelaséneas solares. Para isso, usamosétodp estritamente diferencial de
determinago de abunancias, tirando proveito da similaridade entre estaslasteso Sol. Us-
ando estaédcnica, conseguimos alcancar excelentes resultados, cmstrado nos Céulos 2
e 4. Tamligm utilizamos o ratodo de Btese espectral para estimar a atimuia de Be, cujas
linhas se encontram em uma r&gicom muitodlendsno UV (Captulo 3).

No Captulo 2 exploramos o confelo qumico do sistema bario 16 Cyg A e B. A compo-
nente B possui um planeta gigante com massama de 1.5M;,,, enquanto nenhum planeta
tem sido detectado na componente A, sendo este @riceitleal para a investigag de uma
assinatura espectral deixada na fotosfera de uma esttalBopeag@o de um planeta gigante.

Apbs a determinao dos paametros atmosficos de ambas as componentes (em excelente
acordo com Raimez et al.[(2011)) encontramos que a metalicidade de 16 Gy§.847+ 0.005
dex mais alta do que a de 16 Cyg B.éai disso, todos os 18 elementos analisados mostraram
uma diferenca de abuadcia entre as componentes, com uma diferengdiande~ 0.03 dex
para os vateis e uma crescente diferenca no padie abuna@ncias em furgio da temperatura
de condensdp para os elementos refisibs. Estimamos tan@in a quantidade de material (em
massas terrestres) que foi "sequestrado’da zona coraetdiplaneta 16 Cyg B, supondo que
esse material foi utilizado na fornmig do rucleo rochoso do planeta 16 Cyg Bb.

No Captulo 3 determinamos a abugudcia de bélio para uma amostra de &meas solares
com idades entre 0.5 a 8.2 Gyr, para as quais a a@nai@de Li & havia sido previamente deter-
minada, o que nos permitiu estudar a evalugecular das abuadcias destes elementos leves e
explorar os efeitos dos processos extras de mistura neointer Sol. Para isso, determinamos

as abunéncias de Be atré&s de stese espectral usando espectros de alta résmluglista de
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linhas utilizada neste processo foi modificadagie puéssemos reproduzir o espectro solar na
regiao do beilio, para enio ser usada nargdese espectral dagimeas solares.

Encontramos que abuadcia de Be &o mostra nenhuma depégsignificante em furdo da
idade, em contraste ao coat® de Li ques cerca de 150 vezes menor do que a sua d@mnaial
meteottica. Este resultado evidencia que os processos de mesttress levam material da zona
convectiva para profundidades no interior estelar com &atpra suficiente para a dest@aoc
de litio, mas 1@o a de bélio, trazendo novosinculos para modelos de estrutra estelar.

No Captulo 4 analisamos detalhadamente o cadtequmico dos elementos Y e Mg em
funcao da idade para uma grande amostra de&@8ags solares, cujos panetros atmosgficos
foram diferencialmente determinados em trabalhos amésrifRanirez et al., 2014). Como
sugerido por Nissen (2015), estes elementogoekirtemente correlacionados com a idade e
mostramos que de fato a Bz [Y/Mg] pode ser usada na determiBacde idades estelares.
Analisamos também o comportamento de Ba e Eu com a idade.

Neste trabalho tan@m exploramos o efeito da evolg qumica da Gaxia, evi@ncias de
transfeéncia de massa em sistemasibios, e a identificaép de diferentes populaes do disco.

Durante o trabalho de doutorado, abordamos temas pedsdasda forma@o de elemen-
tos leves &t a cria@o de elementos pesados por captura&drons. Tamém mostramos que
estrelas biarias gmeas 30 importantes para o estudo da assinatura de planetas pasigio
guimica de estrelas. Isto ressalta as difereatess nas quais as estrel@sngas solares podem
ser empregadas para responder importantes@pgeda Astrdbica.

O proximo pass@ aumentar a amostra de estrelamgas solares nas quais temos uma boa
determinago do contédo de béitio, para podermos estudar se realmente ocorre a deptiste
elemento no Sol e emégeas solares,&@h de responder outras quist como uma prawel
maior abundéncia de "idade zero”do Be.

Outro passo importante na pesquéesa adlise detalhada de [Ke] em fun@o da idade
estelar, pela qual podemos adquirir grande conhecimet@ s processos que dominaram
a forma@o e evolugo da Gaxia. Atraes desta relap poderemos ser capazes de encontrar
significantes inculos para o histico de SNe e sua infauncia no contedo qumico Gahtico,
assim como para taxas de prodage elementess em AGBs, entre outras quésis de grande
pertirencia na Astrdkica.

Para continuar a pesquisa acima, o autor foi o pesquisaihoigal de um pedido de tempo

aprovado para obter mais dados de alta refal@calto N em gemeas solares.
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Caftulo A

Solu@o de transporte radiativo

A.0.1 Formaéo do espectro

Praticamente tudo que conhecemos sobre as estrelas (erraesfi#ol), aids brancas e out-
ros objetos celestes foi inferido atés/da informa@o de ondas eletromagficas, sejam elas
no comprimento de onda daptico, do infravermelho, dcadio ou a& mesmo em altas ener-
gias (como raios-x) (isto ata recente dete@o de ondas gravitacionais). Comaonpodemos
"alcancar’estes objetos distantes, tudo que observamamiverso se baseia no entendimento
da forma@o destas ondas eletromagjnas.

Para obtermos informag sobre a composig qumica superficial de estrelaspreciso anal-
isar os perfis de linhas de absdocque 80 obtidos atrads de seu fluxo de radiag eletro-
magretica em alta resol@p espectral. E para isso precisamos entender os mecamsavoba-
dos no transporte de energia em forma de radiagssim como o meio onde estas linhas de
absor@o f.0 formadas.

A equa@o de transporte radiativo monocratico (Gray , 2005§ dado por:

dl,{ = —K,lpl/lds-l- j/[pds (Al)

Esta equago descreve a variag da intensidade espéca de luz perdida dada pejpl dse
pelos ganhos descritos pppdsem uma diregodse em uma camada com densidade de massa
p. Temos que;, € o coeficiente de abs@s ej, € o coeficiente de emids. A intensidade local
deve ser calculada integrando-se esta eguag todos os comprimentos de onda.

Um conceito importanté o de profundidadéptica quee definido da forma:

T/l:f/qus (A.2)
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Isto diz respeito a uma d@tciads (profundidadedptica georgtrica) que umdton emitido
percorre & ser absorvido.

A razao entre a emig® e a abso#ép é definida como a furdp fonte:

s, =4 (A.3)

Ka

Se a EqCAL for divida podr, = «pods (Eq[A.2), tem-se:

d,
dT,l

Queé a defini@o diferencial da equag de transporte radiativo. Em coordenadaéresds

= —l/l + S,l. (A4)

esta equadp tam@m pode ser definida (Figura’A.1), como:

P
»

Figura A.1:Representd@p das coordenadas estas. Retirado de Gray (2005).

ol ,cosd _ ol,sing
ork,p 00k, pr

= —|/1+S,1. (A5)
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Como a profundidade gedatrica da fotosfera, para a maioria das estréasauito pequena
guando comparada com seu raio, podemos usar uma apré@dirpmno-paralela, de modo que

6 nao depende de com isso a Ed._Al5 pode ser escrita:

dl
cosg—= = 1,—-S,. (A.6)
dT,l

Com t escrito na geometria plana pojdx, ondedx = —dr. A solugao desta equap é
dada por (Equap 7.8 de Gray| (2005)):

T
I, =— f S,(ty)e IS seqdt,, (A.7)
C

onde os limites de integrag dec dependem do sentido da rachagcomy > 90 para radia@o
entrando & < 90 para a radidp saindo, ¢ & uma varvel relacionada profundidadéptica.
O fluxo na supeitie da estrel@ dado pela equag 7.15 de Gray| (2005), assumindo nen-

huma depenghcia azimutal paraig:

F\(fiambaa= 0) = 21 fo S (r)Exlr)dra, (A.8)

onde Ex(r;) &€ uma integral exponencial que pode ser calculada usandwpabs (ver
equa@es 7.18 a 7.20 de Gray (2005)).

A atmosfera de uma estrela pode ser aproximada por um cogpo se considerarmos suas
camadas como emissores @¢ohs permeando seu interior com radiacNa base da fotosfera
estelar a profundidadatica é suficiente alta fazendo com que cadth emitido seja logo ab-
sorvido e tambm cada processasfco € balanceado pelo seu inverso. Com igsassumido
um equilbrio termodiramico local (LTE,Local Thermodynamic Equilibriujrpara uma deter-
minada camada e somente uma parte desmleda energia total da estreédaemitida (em forma
de radia@o), o que correspon@s camadas mais superiores da atmosfera estelar; uraa esgi
completo desequbrio termodiramico. Deste modo, a fug fonteS, pode ser substitda pela

funcao de corpo negro de PlanBk na Eq[A.9:

F\(Tlambaa= 0) = 21 fo " By(T)Ex(ry)dra. (A.9)

A Eq. [A.9 pode ser escrita em fuig dero, queé uma profundidadéptica de refégncia,
tipicamente 5000 A:
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F,l(T/l = O) = 271']0‘00 BA(T)Ez(T,l) (g—:_g) dTo. (A].O)

O coeficiente de absdig esh associado aos coeficientes de alfoa linha £, ;) € do
confnuo (conty) (como detalhado no Céplo 8 de Gray [(2005)), de modo que a Eqg."A.10 se

transforma em:

0 T dlogTt
Fura=0)=2r f B.(T)Ex(7)(Kin.1 + Keonto)- ( 0 ) 970 (A.11)
0 Kcont0 |09 e
Onder, € calculado atraas de:
10970 Kiin,a + Kconta d |09 to
= . t A.12
o (TO) [w Kcont ° |09 e ( )

O coeficiente de absdig de linha, ; (abordado no Capulo 11 de Gray [(2005)) pode ser

obtido para uma linha @mica como descrito em Mehdez |(2001):

ne? H(a, u)
Kina = —=A50 fapnl/ZA/lD

MeC?
Ondea € a abunéncia do elemento do qual a linBgroveniente, emimero de partulas

(1 — e h/AKTy, (A.13)

por atomo de H;1p, € comprimento de onda central da lintgpf € o peso estadtico (do nvel
inferior "I”) g multiplicado pela forca do osciladdr, H(a, u)) & a fun@o de Hijertings (Gray
,12005); P & a populago do estado inferior divido pelo peso esato. No LTE, a populgo
de estadog dada pelas equags de Boltzmann (Eq._A.ll4) e Saha (Eg._A.15). A egoade
Boltzmanné dada por:

:—': - %w%c, (A.14)

ondeN;; &€ o rimero deatomos no fvel de excitagoi e no estado de ionizag j; N; € o
numero total d&atomos da mesma exge no estado de ionizagj, U(T) & a fun@o de partigo
na temperaturd, g; € o peso estadtico do riveli; § = 5040/T; e yexc € 0 potencial de excitap

do rivel inferior. A equago de Sahé dada por:

Nj+1 _ 2(271')3/2 (kT)S/Z Uj+1(T) e—'j,j+1/kT'
N; h3 Pe  Ui(T)

OndeP. é a presgo de ektrons | j,1 € a energia nece&sa para elevar o nivel de ionizZag

(A.15)

dej paraj + 1, eh & a constante de Planck.
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A largura Dopple 1 da linha (da Eq_A.113% dada por:

A [2KT
A/ID = E F + Vtz. (A16)

Ondem & a massa datomo ev; € a velocidade de microturléricia.

E posével encontrar mais detalhes em Metlez [(2001) e Barbuy (1982).
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Catulo B

Codigo MOOG e determin@p de paaimetros

atmosericos

B.1 MOOG

MOOGeé um aédigo escrito em FORTRAN capaz de realizarigas tarefas para a determifiac
de abundncias gimicas em LTE e &lculo de fntese espectral. Diferentes viges desteadigo
foram utilizadas na realizag dos trabalhos que $er descritos nos pximos caftulos. Mais
informagdes sobre as equaEs [asicas para osatculos podem ser encontradas na literatura, por
exemplo no livro texto de Gray. (2005) e na tese de doutoraddnéelen (1973). Um manual
sobre o édigoé includo na distribicao do MOOG.

Para a utilizago desde program@ essencial que o ugto tenha instalado em seu com-
putador o pacote para criag de gaficosSuperMONGOO pacote da ved® mais recente do
MOOG (neste trabalho foram usadas as @essde 2002 e 2014), assim como inshegpara a

instala@o, podem ser obitidos ates da internet.

B.1.1 Arquivos de pa@metro

Ao se executar o MOOG, primeirameréesolicitado um arquivo de pametros parameter
file). Este arquivee fundamental, pois informa ao programa qiidver seid usado para desen-
volver determinada tarefa, como processar os dados, comearas arquivos de &k, entre
varias outras ogies. Resumindo, este arquivo contralgrande parte da alise. Dependendo
do driver utilizado, o programa requeairdeterminados arquivos de entrada, mas 0s arquivos

essenciais que o MOOG sempre pre@spara rodar&o: um arquivo contendo o modelo at-

1 httpy/www.as.utexas.edehrigmoog.html
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moskrico para a estrela analisada e uma lista contendo as kspastrais para cada elemento
a ser analisado. Estes arquivosssedetalhados posteriormente.

O arquivo de pametro R0 precisa ter um nome esffie@. POEM no N0OSSO grupo usamos
.par, pois assine possével melhor identifi@-lo entre outros arquivo& recomendvel um nome
simples (por exemplinput.pan pois pode ser necemso rodar \arias vezes o MOOG, e um
nome de arquivo simples pode agilizar o trabalho.

A primeira linha do arquivo de pametroé odriver que o MOOG i& usar. Oglriversmais

importantes &o:

synth

Usado paraalculo de espectro sigtico com variago das abur@hcias elementares.

isotop

Usado para@culo de espectro si@tico com variago das abur&hcias isdipicas.

plotit

Plot de espectros que foram criados em uma exa@cpassada.

abfind

Determina a abur&hcia de uma linh&nica usando como base a sua largura equivalente.

blends
Determina a aburéhcia de um conjunto de linhas de mesmaeesp(por exempldhlend

de componentes de estrutura hiperfina) usando como baspiealaquivalente total.

cog

Criacao de curva de crescimento para linhas individuais.

cogsyn

Criacao de curva de crescimento para pdrfendados

ewfind

Calculo da largura equivalente para linhas individuais.

doflux

Grafico da curva de fluxo total para o modelo de atmosfera.
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Nos trabalhos que s&p descritos nos primos cajfitulos foram usados adrivers abfind
blendse synth O usiario pode tamém detalhar os arquivos deida e entrada, como exempli-

ficado na Figura BI1.

synth
standard_out 1i_long.16CygA
summary_out abun_11i.16CygA
smoothed out 1i_smooth_out.16CygA
model_in 16cyghA . mod
lines_in "Lisun.moog’
observed_in '16cygALi.txt’
iraf 1
iraf_out '"iraf_syn.16CygA’
atmosphere 1
molecules 1
terminal '
lines 1
flux/int 0]
damping 0]
freeform 1
plot 2
abundances 1
3 -2.14
6 -0.13
7 -0.13
14 +0.
20 +0.
21 +0.
22 +0.
23 +0.
24 +0.
25 +0.
26 -0.
44 +0.
58 +0.
62 +0.
isotopes 2 1
3.007 1.000
3.006 1000
synlimits
6690.0 6710 0.01 2.0
obspectrum 5
plotpars 1
6701.0 6710 0.7 1.006
0.0 0.0 0.003 1.0
r 0.081 ©.0 0.6 4.9 0.0

[==]

OO0 R OO0 000Q

Figura B.1:Exemplo de um arquivo de gimetros utilizado noaiculo de stese espectral para a linha de Li na
estrela 16 Cyg A.

Abaixo esdo listados os arquivos de entrada e ddague podem ser previamente especifi-
cados.E importante ressaltar que 0 MOOG solicitar nome de determinado arquivo caso este
nao tenha sido informado no arquivo de graetros, Ao sendo essencial @otdar todas estas

informagdes.

stand.out
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O nome do arquivo de &a padao.

summary_out
O nome do arquivo com o suario das larguras equivalentes ou, no casduliese espec-

tral, o arquivo de dda sem alterdies.

smoothedout
Arquivo contendo as colunas de comprimento de onda e fluxittaeses daistese espec-

tral.

modelin

O modelo de atmosfera estelar a ser utilizado pelo MOOG.

lines.in

A lista de linhas espectrais a ser utilizada.

observedin

Usado namtese espectral. Arquivo em formato ASCII contendo o espettservado.

iraf _out
O arquivo de s@a do espectro siatico que pode ser convertido pafités usando a tarefa
rtextdo IRAF.

O usuwario deve estabelecer valores para osapeatros listados a seguir. O controle dos
patametros se @ atraes de uma "palavra-chave”ou unimero inteiro. Para garantir que seu
comando seja corretamente inserido, recomenda-se quegatmicado entre aspas simples (7).
Os paametros descritos abaixodcsos que foram usados para a detern@inade abunancias
diferenciais e a@lculo de #ntese espectral nos trabalhos dos iaps 2, 3 e 4. Para mais
informag@es sobre os pametros ao descritos aqui, e sobre ooprio cddigo MOOG,é re-
comendada a leitura do arquipmstscript(WRITEMOOG.psque esi incluido no pacote de

instalag@o.

iraf Faz com que seja criado um arquivo que pode ser convertidotem
0: Nenhum arquivo séargerado; 1: gera um arquivo que pode ser convertido fitsa

usando a tarefa do IRAfext



Segio B.1. MOOG 187

atmosphere Controla o modo que o modelo atmés€to sed mostrado no arquivo dgandout
0: Nao cria um arquivo de s&a; 1: Cria 0 arquivo sobre o modelo de atmosfera 2: Cria

um arquivo com mais detalhes sobre a atmosfera (opacidade, e

molecules Edita o controle para osatculos de equibrio molecular.
0: Nao realiza o equiibrio molecular; 1: Realiza osatculos de equibrio molecular mas
nao grava os resultados; 2: Realiza afcalos de equibrio molecular e grava os resulta-

dos.

terminal Estabelece com qual terminal o MOOG@ mperar.
0: MOOG ira perguntar qual tipo de terminahiwtilizar; x11: Sun OpenWindows ou
qualquer X11; xterm: xterm tektronix window; sunview: Suew window; graphon:
graphon GO-250.

lines Controla o arquivo de $da da lista de linhas.
0: Nao cria arquivo de $da; 1: Cria um arquivo de &a com informages padbes sobre a
lista de linhas; 2: Pravopacidades de linha para o centro das linhas; 3:éRrdgrma@o

sobre a profundidade @&dia da formago da linha; 4: Informeip sobre as furies de

particdo.

flux/int Calculo do fluxo intregrado ou de intensidade central.

0: Fluxo integrado; 1: Intensidade central.

damping Pa@metro usando para o alargamento colisional.
0: Usa a aproximap Unsold. Entretanto se um fatedido da lista de linhas para uma
linha individual e se esse valérmaior que 10'°, a aproximag@o Unsold (ver Sép 1.5)
€ multiplicada pelo fator. De modo coatio o valor de Unsol@ substitido pelo fator; 1:
Usa a aproximago Unsold multiplicada por 6.3; 2: Usa a aproxitaa¢nsold multipli-

cada por um fator recomendado pelo grupo de Blackwell (Blattlewal!, 1972).

freeform Opgdes sobre a leitura da lista de linha.
0: Lé a lista no formato antigo (7e10.3). Espacos em braacdidos como zeros; 1:&
a lista de linhas sem nenhum formato e$fiez. Entretanto todos os valores devem ser

explicitamente descritos.
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plot Opgdes sobre os plots durante atse do MOOG.
0: Nao faz o plot; 1E£ plotado somente o espectro §itito (somente paradriver synth;
2: E plotado o espectro sitico e o gafico observado (somente pararver synth; n:

nimero mnimo de espcies para ser gerado um plot (somente patever abfing

abundances Abundancias para sobrepor aguelas usadas no input do modelo oefatan Esta
opgaoé usada somente pafatese espectral.
E necesario especificar quantos elementosiestendo modificados e émero de iteses
a serem realizadas @rimo de 5), como mostrado na FiglralB.1. Para especificar as
esfecies a serem alteradagpreciso detalhar omero abmico (Z) e a abur@hcia dese-

jada.

isotopes Lista de i®topos e rades isobpicas a serem usadas. Estadpe usada naistese
espectral.
Os valores neceasos €10 0 rumero de rag@es isobpicas sendo usadas e onmero de
sinteses a serem realizadas.
Em seguida devem ser especificados 0®j30s e suas respectivivas @as isobpicas, de
modo quei) O numero abmico do elemento segui por um ponto (".”) e 6tispo e€xemplo
3.006 pardLi); ii) a raAo isobpica como a re& entre o total (100%) e a porcentagem

do isbtopo. Isto pode ser visto na FiglraB.1.

synlimits Estipula os limites para drgese espectral, com 4 ganetros na seguinte ordem:
i) comprimento de onda iniciall) comprimento de onda findli) passo daistese espec-
tral, iv) +A de um ponto do espectro para contril@age opacidade.
A unidade do comprimento de onda deve ser consistente comi@ades do espectro

observado.

obspectrum Indica o tipo danputdo espectro observado.
0: Nenhumnputde espectro observado; 1:iiputdeve ser um arquivdits, 5: O espectro
observado deve estar em formato ASCII, com inforatage comprimento de onda (eixo

x) e fluxo (eixo y)

plotpars Edita os paimetros do plot do espectro stito.

0: Usa os parmetrosdefaultpara a criago dos plots; 1: Usa os [@anetros para criép
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dos plots, seguindo o queespecificado nas@imas tés linhas.

1. A primeira linha deve conter o comprimento de onda inieifshal e tamem os lim-

ites inferiores e superiores para o fluxo a ser plotado.

2. A segunda linha deve contel): 0 deslocamento em velocidade a ser aplicado ao
espectro observadd) o deslocamento em comprimento de onda a ser aplicado ao
espectro observaddij) deslocamento vertical aditivo a ser aplicadiv)edesloca-

mento vertical multiplicativo a ser aplicado.

3. A terceira linha deve conter) um caracter especificando o tipo sieoothing(g:
Gaussiano, I: Lorentziano, v: rotacional, m: macrotugbala, p: Gaussiano vasiel,
r: usando em conjunto #v+q); ii) a largura a meia altura (FWHM) do perfil gaus-
siano;iii) a velocidadevsini para o alargamento devido a rdagemkms?) ; iv) o
coeficiente de escurecimento de bongeg FWHM do alargamento devido a macro-

turbulencia (emkms?) evi) a FWHM para um perfil Lorentziano.

B.1.2 Lista de linhas

O arquivo de lista de linhas deve conter todas as linhas gageque s&to utilizadas nos
calculos do MOOG, incluindoi) o comprimento de onda (em Aj)) a identificago abmica
ou molecular (o eégio de ionizago deve ser colocado depois do ponid), o potencial de
excitag@o (em eV)jv) o gf oulog gf (recomenda-se ushkoy gf, apesar do programa ser capaz de
identificar qual caso)) o pa@metro de amortecimento colisior@y; vi) energia de dissociag
para a madcula (somente usado para perfis de linhas moleculares)médinvi) a EW em

mA.Um exemplo de um arquivo de lista de linhas para 0 MOOG pedeisto na Figura Bl2.

B.1.3 Modelos atmosgficos

Seria ideal se puassemos obter toda a inforndacda estrutura interna e condigs fsicas da
atmosfera de uma estrela ateavde observégs astronomicas. Em vez disgsasado um modelo

atmoserico constrido com base em obsené&s e nas leidgicas conhecidas (Gray , 2005).
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16cygA

4365.896 26.0 2.990 -2.250 0.445E-31 0.0 56.7 Fel H
4445.471 26.0 0.087 -5.441 2.8 9.0 45.8 Fel H
4602.001 26.0 1.608 -3.154 0.301E-31 0.0 75.8 Fel H
4779.439 26.0 3.415 -2.020 ©.358E-31 0.0 44.5 Fel I
4788.757 26.0 3.237 -1.763 ©.175E-31 0.0 63.8 Fel I
4950.106 26.0 3.417 -1.56 ©0.459E-30 0.0 78.9 Fel H+U
4994.129 26.0 ©0.915 -3.080 0.190E-31 0.0 187.7 Fel H+U
5044.211 26.0 2.8512 -2.058 0.271E-30 0.0 76.8 Fel H+U+M
5054.642 26.0 3.640 -1.921 0.468E-31 0.0 39.7 Fel I
5127.359 26.0 ©.915 -3.307 0.184E-31 0.0 98.6 Fel H+U
5127.679 26.0 ©.852 -6.125 ©.12E-31 0.0 21.0 Fel H+U
5198.711 26.0 2.223 -2.135 0.461E-31 0.0 100.9 Fel H+U
5225.525 26.0 ©.1101 -4.789 0.123E-31 0.0 75.5 Fel H+U+M
5242.491 26.0 3.634 -0.967 ©.495E-31 0.0 89.3 Fel H+U
5247.050 26.0 ©.0872 -4.946 ©.122E-31 0.0 70.5 Fel H+U+M

Figura B.2:Exemplo de uma lista de linhas, arquivo de entradafuign MOOG.

Os modelos atmoéficos usados pelo MOOG cé@mh paémetros em furigppo da profundi-
dadeética. No modelo usado como exemplo na Fidura B.3, cada ligha fepresenta uma
determinada camada da atmosfera estelareconglores para a densidade em famgle uma
variavel dependente da profundidamjgica, temperatura, préssdo @s e densidade elétrica.
Neste caso o0 MOOG arcalcular a opacidade e profundidautecea em cada comprimento de
onda.

MOOG aceita diferentes tipos de modelos atragebs. Para mais informées recomenda-

se a leitura dgostscript WRITEMOOG.p® pacote de instalag.

B.2 Determina&@o de Pametros Atmosricos

Os paBmetros atmosficos superficiais de uma estrela dizem respgtsuas caractsticas
fisicas que &0 essenciais na constawcde um modelo atmasfico. S0 eles: temperatura efe-
tiva, gravidade superficial (usualmente empregado erg)lcg metalicidade [F&l] e a veloci-
dade de microturb@hcia (em km.3").

A temperatura efetivle € definida em termos da luminosidadédefinida como a energia

total por unidade de tempo) emitida por uma estrela deR&®ray ,[2005), de modo que:

L = 4xR0 TS, (B.1)

ondeco € a constante de Stefan-Boltzmann.

A gravidade superficiaj & definida como:
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KURTYPE
5751./ 4.35/
72

5000.0
.58835846E -
.77066914E-
.97988336E-
.12175563E-
.14868189E-
.17905262E -
.21328026E-
.25268103E-
.29924066E -
.35435814E-
.41940958E -
.49597904E-

.5896754
. 7700616
.9657020
.1800444
.4165375
.06798213
.9734628
.3037075
0.90

NATOMS i)

NMOL 28
101.0 106.0
606.0 607.0
707.0 708.0
808.0 812.0
10108.0 10820.0
6.1 7.1

a3
03
03
02
02
02
02
02
02
02
02
02

P - BN -N-N-B-N-N-N-R-N N

.05 mic = ©.90
3612.9 1.384E+01 2.475E+09
3638.3 1.810E+01 3.180E+09
3665.4 2.294E+01 3.985E+09
3694.5 2.838E+01 4.903E+09
3724.5 3.453E+01 5.948E+09
3754.2 4.145E+01 7.130E+09
3783.3 4.922E+01 8.464E+09
3810.0 5.822E+01 9.991E+09
3835.5 6.884E+01 1.177E+10
3860.0 8.142E+01 1.385E+10
3884.0 9.616E+01 1.626E+10
3907.7 1.135E+02 1.908E+10
8798.6 1.521E+05 1.894E+15
8980.9 1.565E+05 2.310E+15
9154.0 1.613E+05 2.770E+15
9325.5 1.665E+05 3.300E+15
9493.6 1.723E+05 3.897E+15
9657.6 1.787E+05 4.570E+15
9829.3 1.859E+05 5.369E+15
9988.5 1.938E+05 6.224E+15
.05
107.0 108.0 112.0 126.0
608.0
822.0 823.0 840.0
60808.0
8.1 12.1 26.1 22.1 23.1 26.1 48.1

Figura B.3:Exemplo de um arquivo de modelo atm@sto de tipo Kurucz.

M
g= gO@’ (BZ)

ondeg, € a gravidade superficial do Sol ga@740x 10* cnys®> e M e R $10 a massa e o raio

em unidades solares.

A metalicidade [FgH] diz respeito ao contalo de ferro em reld&p ao hidrognio de uma

estrela quando comparada ao Sol, como mencioando @@ 3et

E finalmente, a microturb@hciaé associada a movimentos de massa, onde as dd@e®ns

do material

Gray! ,[200

que se movés pequenas quando comparadasidade de profundidad®ptica

). A impo#dncia da microturb@nciaé o seu uso nos processos de traésfeia de

radia@o, influenciando na velocidade termal no coeficiente derebs@bmico dos modelos

atmoséricos e com isso impactando no alargamento das linhastespecDevido a isso, a
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microturbuénciaé levada em conta na determifiagde abunaincias.

A determina@o dos pa&ametros atmosficos atra@s de espectroscopgausualmente feita
usando-se as abuswdcias de Fel e Fell. A prifgio podemos usar outros elementos (como por
exemplo, Til e Till), mas devida grande incidncia de linhas de Fe por todo o espectro solar,
podemos ter uma grande amostra de linhas de Fe @i§’, que edto na redao de cresci-
mento linear da curva de crescimento (&pde linhas fracas), pgm algumas linhas mais fortes
tamkEm [0 necesawias para determinar a microturbotia.

Podemos determinar a temperatura superficial de uma eatraelas da imposigo de um
equilibrio do potencial de excitap em fun@o das abur@hcias de Fel. Isto porque, como visto
na Eq[1.D, existe uma depémtia da energia de exciteggcom a temperatura na determidac
da abundncia de um determinado elemei@m uma dada linha

Como oion de Fellé fortemente dependente da gravidade estelar (Gray | 2068%-
mos estimar a gravidade superficial aéawda imposigo do equibrio de ionizago, onde as
abundncias determinadas para o ferro neutro devem ser as meerfesadionizado, de modo

que:

(Areli) = (Areni) = 0. (B.3)

Na Figurd B.#é mostrada a sensibilidade da curva de crescimento comaga@da gravi-
dade superficial.

A velocidade de microturb&hciaé determinada atrég da @o depenéncia da abur&hcia
guimica em relago ao logatmo da largura equivalente reduzida, pois as linhas feitesnuito
sengveisa microturbuéncia. De modo que, quando relacionamos a acid de ferro em um
grafico em fun@o de sua largura equivalente reduzida, deve-se encomtainclina@o zero
para o ajuste linear dos pontos. Na Figura 8.mostrada a variap da curva de crescimento

(na regéo de saturap) com a varia@o da velocidade microturbulenta.

B.2.1 Exemplo de determinag de paimetros

Nesta sego sead dada uma breve explicag do processo de determidacde abunaincias

diferenciais.
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Fell
Solar Tgg

log WiA

5 =«— Jlogg

al 2 3 4 |
//// dlogA/dlogg =~ 0.4

=12 =5 -10 -9 -8 =7 -6

logA

Fliura B.4:Curva de crescimento para linhas Fell mostrando a serlsitidi com a gravidade. Retirado@ray

).
-3 T T T T
4 =1
E 2
= O
s Ll -~ ]
o €
o
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-10 -9 -8 -7 —6 -5 -4
log A

Figura B.5:Curva de crescimento mostrando a sensibilidade com a mibud@ncia para 0, 2 e 5 knts Retirado

delGray l(2005).

Primeiramente, devemos obter um modelo de atmosfera. Commade gle modelos at-
moskricos tem um espacamento fi¥onecesario fazer uma interpol@&p para os pametros
de interesse. Por exemplo, as grades de modelos d@rivosf de Kurucz edb em intervalos
de: 250 K pardl ¢, de 0.5 dex para log, e 0.5 dex para [FEl]. Existem \arios programas que

fazem a interpolégo de grades de modelos atnégfos, mas como utilizamos os modelos de
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ODFNEW de Kurucz/(Castelli & Kurucz, 2004) utilizamos o prag‘ramakekuruczZOlgél

Apesar ded conhecermos os pnetros atmosfticos do Sol Tess = 5777 K, logg = 4.44
dex e [F¢H] = 0 dex), ainda nos falta o valor da microturdatia, pois esta pode mudar de um
trabalho para outro. Um bom valor inicial para a microtugégia solae 1kms?!. Com as
medidas das larguras equivalentes das linhas de ferro e coodelo solar em @&os, executa-se
0 cddigo MOOG para obter as abuanttias de Fel. Oadigo apresenta um gfico, como mostra
a Figura B.B. lterativamente pode ser modificada a microtérnwia aé obter umslopezero.

Neste caso, encontramos que a microtéhaia do Soév, =0.86kms™.

log (EW/lambda}

Figura B.6:Exemplo de gifico de abungincia de Fe em fui@p da largura equivalente reduzida para a determinacao
da velocidade de microturl@ricia no Sol. Neste caso, o valor encontradaifei 0.86kms?.

Com isso, temos todos os panetros atmosficos do Sol determinados. As abandias de
Fel e Fell obtidas atrés deste modelo sy nossas abuadcias de ref@ncia utilizadas para a
determinago das abur@thcias diferenciais das outras estrelas da amostra, €sitlawariago
diferencial nas aburéhcias das linhas de ferro podemos determinar dnpetros atmosficos
diferenciais.

O proximo passa@ criar um modelo atmosfico para a estrela a ser analisada. Como inicial-
mente Ao sabemos seus valores e como geralmente trabalhamosomagsolares, um bom
modelo inicialé o do pbprio Sol. Aps calculadas as abumkcias de ferro usando este mod-
elo inicial, subtramos destas abuadcias as abuidhcias de ref@ncia (solar), linha por linha.
Obtendo as abuahcias diferenciais para cada linha da estrela podemosansé o valor da
temperatura, log e microturbuéncia usados no modelo @stde bom acordo com o eqitio
diferencial.

Na Figura B.Y 8o mostrados os gficos da aburthcia de Fe de 16 Cyg A em fuixg do

2 Programa de interpolag em fortran adaptado de uma \@rsescrita por A. McWilliam, para modelos de

Kurucz mais antigos.
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potencial de excitép (para determinar a temperatura) e da largura equivaledizida (para
determinar a microturb@hcia), usando o modelo solar. Note que nem os valores d&tatua

e nem da microturb@&hcia correspondem aos paretros atmosficos ideais para esta estrela.
Entretanto, os valores de A(Fe) nos doiafgros indicam que o [FFEl] da estrela analisada ést

em torno de 0.1 dex.

0.14 , ,

T T

2 012 —+ + @, ‘"ratios.dat" using 2:4 + -
@ 0.1 + + + + + + o4 +*;'ﬁt1,d\at” -
Z 008 5 - E’* e+ :#tinPtthﬂsl,dat" o
s 006 + ' Tk .
5 004 + + . + + _
w002 | ® _
< 0 | 1 L2} | 1 1

0 1 2 3 4 5 6

Exc. Potential (eV)

= 0.14 T T I I T L T I
w012 e, 4 "ratlos,griat';usmg 34 +
T 01f too+ e ta o+ + "fit2.dat" 4
= + + + ++-!- n. "
I 008 — e ++41u;+ ERE ‘plijers2.dat’. o
' 0.06+ o o+ g + o+ T -
*_ i T ++ + 4+ -|++ +
= 004 4 . -
L 002 | ) =
< 0 ! ! L ! L ! ! 1 2 |

-5.6 -5.5 -5.4 -5.3 -5.2 -5.1 -5 -4.9 -4.8 -4.7 -4.6
log (EW/lambda)

Figura B.7: Graficos de A(Fe) (calculados usando o modelo solar) para 16AC¢m fung@o do potencial de
excita@o (painel superior) e largura equivalente reduzida (paifierior). Note que nem a temperatura e nem a
microturbukncia do Sol correspondem aos valores desteésetros atmosficos para esta estrela.

Apbs essa primeira iteraQ ja é possvel examinar o®utliers ou seja, pontos que ficaram
muito afastados do comportamentédin. Essesutlierssao medidos novamente ou descartados
se houver alguma rap \alida (como por exempldylendcom uma linha télrica que @o foi
reconhecida inicialmente).

Depois da revigo dosoutliers o proximo passce fazer seguidas iterées, mudando os
valores dos p@metros atmosficos aé que as conddgs de eqiibrio sejam satisfeitas. Este
passo pode ser um tanto trabalhoso pois uma mudanca, poplexena temperatura, tar@in
influencia na rela@o entre A(Fe) em furdp da largura equivalente reduzida, usada para se obter
a microturbuéncia, e tamém pode afetar o eqilirio de ionizago.

Na FiguralB.8 mostramos os plots para os valores aos quaisr@sg@os convergiram.
Com isso, para 16 Cyg A encontramos duer = 5830 K, logg = 4.30 dex,v; = 0.98 km st e
[Fe/H] = 0.1 dex. O criério usado para conve¥gciag, abm do slope do ajuste linear ser o mais

proximo de zero possgel, o slope tem que ser inferior ao seu erro. Dentro doipelssteramos
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ate que cslopeseja 3 vezes menor que seu erro.
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Figura B.8:Plots de A(Fe) para 16 Cyg A (usando as alanuilas do Sol como reféncia) em fun@o do potencial
de excitag@o e da largura equivalente reduzida usando o modelo &nsteT:; = 5830 K, logg = 4.30 dex,
v = 0.98 km s e [FgH] = 0.1 dex.

B.2.2 Erros

O erro total para a abuadcia diferenciaé determinado atr&s da soma em quadratura dos
erros observacionais e sistaticos para cada elemento.

O erro observaciona& definido como sendo standard erroH atribuiido a um dado con-
junto de linhas para cada elementdmico analisado. & o erro sister@tico diz respeito ao erro
de cada pametro atmogfrico, queé calculado inferindo o quanto a incerteza dosapeatros
atmoséricos podem influenciar nos valores das alumeihs diferenciais.

De modo que o erro totad{.a) € estimado como:

_ 2[ 2 2 2 2 2
Ttotal = \/O_Observacional—i- Ot T Tlogg + O Fe/H] T Oy (B'4)

ondeo?, . acionaf O €170 devid@s medidas de largura equivalenté; o erro na aburéhcia
devidoa incerteza da temperatura superficial da estmﬂ@é o0 erro na abur@hcia devida in-
certeza da gravidade superficial da estrefa, ., 0 erro devido a incerteza da metalicidade; e

o2 o erro na aburi@ihcia devida incerteza da microturhécia.

3 Standard erroré dado pos.e. = o/ VN, ondeN & o rimero de linhas.
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Criterio de instabilidade da zona convectiva

C.1 Zona Convectiva

A zona convectiva de uma estr@alefinida pela regb onde o transporte de energifeito
por convecgo (que consiste em movimentos de @nat em larga escala), em contrapartida
regiao radiativa onde o transporte dominaatpor radiago. O processo dominante em deter-
minada recdho & aquele que se mostra mais eficiente para o transporte dodéugoergia. O
critério usado para descrever se umadegsh sujeita ao transporte radiativo ou convec#vo
conhecido como ciério de instabilidade de Schwarzschild.

O critério de instabilidade de Schwarzschild segundo Mihalag(()L8iz respeito a quando
um elemento de materi@lmovido de sua posap atual e sofre forcas nas quais fazem com que
ele possa continuar a se distanciar de sua posigcial. Se o meio permite que isso aconteca,
este meice instavel em reld@o ao movimento de massa, e portanto vai ocorrer coaeecge
nao, 0S movimentos convectivoaw ser amortecidos e com issa ocorrer a predomancia do
transporte radiativo.

Consideramos um pequeno elemento ds queé perturbando de sua poda; original,
fazendo com que este se mova para uma posigpais externa da estrela, percorrendo uma
distanciadr. Sue-se que tal movimento aconteca bem devagar de modo qeenerdb de
material se mantenha em élijorio hidrostitico com o0 meio. Ou seja, a prassinterna deste
elementce exatamente igual a préssexterna. Am disso, este elementamtroca energia com
o meio, fazendo com que o0 seu movimento seja adiiet. Com isso, quando este elemento de
material sobe dentro da estrela, ocorre uma diméwiga pres#, fazendo com que cag se

expanda e que a densidade interna decresga de modo:
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(Ap)e = (%) AT, (€.
A

ondeE se refere ao elemento de materia eefere-se ao processo adédico. Se na nova
posi@o a densidade do eleme@onenor do que a densidade do meio, este vai sofrer uma forca

de empuxo e vai continuar a se mover. Com isso, uma instadéidanvectiva & ocorrer se:

(Ap)e = (%)Adr < (Ap) = (%)Rdr, (C.2)

ondeR quer dizer radiativo e a derivaddo(/dr)g descreve o gradiente de densidade em um
meio radiativo. Como a densidade decresce para cima, asdasiacimado negativas. Com

iSS0, a conved@p ira ocorrer se:

do

do
drls” |ar

g (C.3)

R

Esta equa@o pode ser escrita de outra forma, Em uma exjpaiaslialatica a presso P &

proporcional a uma péhcia da densidad® (x p”), 0 que pode ser escrito como:

INP=ylnp+C. (C.4)
De modo que:
(dlnp) zg(dInP) . (C.5)
dr /o y\ dr J,

Ondey = c,/c,, sendoc, o calor espéico a presdo constante e, o calor espedico a
volume constante. De forma@onga, podemos escrevelp(dr)r para o material que envolve o

elemento adiadtico, usando a equag de estado para unagjperfeito P « pT)na forma:

INnP=Inp+InT +C. (C.6)
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De modo que:

dinp) _(dInP dinT
&)= (), (), €

Mihalas (1970) desenvolve essas e@@s;(Sego 6.5) e encontra que a cordicde insta-

bilidade convectiva (ver tameém Se&o 3.3.3 de LeBlanc¢ (2010)):
dinT v-1 dinT
(dln P)R>( Y )_(dln P)A' ©8)

Como pode-se escrever que- (dInT/dIn p), o criterio enfio se @ da seguinte maneira:

VR > VA (C.9

Considerando que nas atmosferas estelareaso@p € perfeito por conta dos efeitos de

pres§io de radiag@o e ionizago, a relago de instabilidadé comumente escrita como:

(dlnT) >F2—1' (C]_O)
R

dinP I

Ondel'; = ¥ € um dos expoentes adairos de Chandrasekhar.

Para um gs perfeito e monoatomico (cop= 5/3) tem-se que o valor da Eq. 3.8@.4. Para
pres§o de radiago pural’, € igual 43, e com isso a Eg. 3.1®igual a 0.25, sendo este aat
o valor citico para o gradiente radiativo. Em régs onde o hidragnioé fortemente ionizado o
valor del’, pode chegar ét1.1 e o valor dtico devR pode ertio chegar &0.1, como discutido
em (Mihalas| 1970). Este resultado associa aesgde conve@p as regbes onde ocorre a

ionizag@o de hidro@nio.



200 Captulo C. Criterio de instabilidade da zona convectiva




Cagtulo D

Lista de linhas para 16 Cygni



202

Captulo D. Lista de linhas para 16 Cygni

Tabela D.1 Lista de linhas usada na determiaagle abun@ncias do sistema knio 16 Cyg, como usado no MOOG.

Wavelenght A Z  E.Excité#go(eV) loggf Damping E.Dis.(€V) EWkcygaMA EWigcygsMA EWse mA
4365.896 26.0 2.990 -2.250 0.445E-31 0.0 56.7 55.9 52.7
4445.471 26.0 0.087 -5.441 2.8 0.0 45.8 46.9 42.8
4602.001 26.0 1.608 -3.154 0.301E-31 0.0 75.0 75.9 70.9
4779.439 26.0 3.415 -2.020 0.358E-31 0.0 445 443 41.7
4788.757 26.0 3.237 -1.763 0.175E-31 0.0 63.8 63.0 60.7
4950.106 26.0 3.417 -1.56 0.459E-30 0.0 78.9 78.8 73.1
4994.129 26.0 0.915 -3.080 0.190E-31 0.0 107.7 108.9 104.¢
5044.211 26.0 2.8512 -2.058 0.271E-30 0.0 76.8 76.4 72.8
5054.642 26.0 3.640 -1.921 0.468E-31 0.0 39.7 39.4 34.6
5127.359 26.0 0.915 -3.307 0.184E-31 0.0 98.6 98.3 96.4
5127.679 26.0 0.052 -6.125 0.12E-31 0.0 21.0 21.7 18.4
5198.711 26.0 2.223 -2.135 0.461E-31 0.0 100.9 102.1 96.5
5225.525 26.0 0.1101 -4.789 0.123E-31 0.0 75.5 77.1 71.0
5242.491 26.0 3.634 -0.967 0.495E-31 0.0 89.3 89.2 87.6
5247.050 26.0 0.0872 -4.946 0.122E-31 0.0 70.5 71.2 67.0
5250.208 26.0 0.1212 -4.938 0.123E-31 0.0 69.0 69.9 64.5
5295.312 26.0 4.415 -1.49 0.654E-30 0.0 32.2 324 29.0
5322.041 26.0 2.279 -2.80 0.429E-31 0.0 62.9 64.4 58.9
5373.709 26.0 4,473 -0.77 0.704E-30 0.0 64.8 65.7 60.2
5379.574 26.0 3.694 -1.514 0.502E-31 0.0 64.8 65.2 61.2
5386.334 26.0 4.154 -1.74 0.527E-30 0.0 37.9 38.1 33.7
5466.396 26.0 4.371 -0.565 0.440E-30 0.0 79.7 79.6 76.4
5466.987 26.0 3.573 -2.23 2.8 0.0 40.4 38.7 34.6
5522.446 26.0 4.209 -1.31  0.302E-30 0.0 46.1 46.0 43.5
5546.506 26.0 4,371 -1.18 0.391E-30 0.0 53.1 53.9 51.1
5560.211 26.0 4.434 -1.16 0.479E-30 0.0 53.6 53.7 48.8
5618.633 26.0 4.209 -1.276 0.290E-30 0.0 54.5 54.3 51.7
5636.696 26.0 3.640 -2.56 0.519E-31 0.0 21.1 21.2 18.8
5638.262 26.0 4.220 -0.81 0.288E-30 0.0 82.0 81.9 76.4
5649.987 26.0 5.0995 -0.8  0.277E-30 0.0 39.2 38.0 34.6
5651.469 26.0 4,473 -1.75 0.483E-30 0.0 19.9 194 16.5
5661.348 26.0 4.2843 -1.756  0.324E-30 0.0 26.4 26.1 23.0
5679.023 26.0 4.652 -0.75 0.813E-30 0.0 61.8 59.6 58.4
5696.089 26.0 4.548 -1.78 0.578E-30 0.0 14.3 13.8 12.7
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Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (eV) EWscygamMA EWigcygsMA  EWse mA
5701.544 26.0 2.559 -2.216 0.495E-31 0.0 84.3 84.7 80.5
5705.464 26.0 4.301 -1.355 0.302E-30 0.0 42.0 41.8 38.3
5778.453 26.0 2.588 -3.430 0.495E-31 0.0 23.8 24.8 21.4
5784.658 26.0 3.396 -2.532 0.357E-30 0.0 28.7 28.8 26.0
5793.914 26.0 4.220 -1.619 0.272E-30 0.0 37.5 37.1 33.9
5809.218 26.0 3.883 -1.609 0.565E-30 0.0 54.1 54.6 51.6
5852.219 26.0 4.548 -1.17 0.480E-30 0.0 447 45.1 41.1
5855.076 26.0 4.6075 -1.478 0.574E-30 0.0 25.7 25.4 225
5905.672 26.0 4.652 -0.69 0.623E-30 0.0 61.5 61.3 56.7
5927.789 26.0 4.652 -1.04 0.607E-30 0.0 45.9 45.8 43.3
5934.655 26.0 3.928 -1.07 0.569E-30 0.0 78.4 77.4 75.1
5956.694 26.0 0.8589 -4.605 0.155E-31 0.0 52.6 53.5 48.8
5987.065 26.0 4.795 -0.212 0.155E-31 0.0 72.1 71.9 68.3
6003.012 26.0 3.881 -1.06 0.483E-30 0.0 87.2 87.3 85.9
6005.541 26.0 2.588 -3.43 2.8 0.0 23.6 24.2 21.9
6024.058 26.0 4.548 -0.02 0.388E-30 0.0 112.9 113.1 108.7
6027.050 26.0 4.0758 -1.09 2.8 0.0 68.3 67.4 63.2
6079.009 26.0 4.652 -1.10 0.513E-30 0.0 48.6 47.8 44.4
6082.711 26.0 2.223 -3.573 0.327E-31 0.0 38.6 38.2 34.7
6093.644 26.0 4.607 -1.30 0.441E-30 0.0 34.3 33.6 311
6096.665 26.0 3.9841 -1.81 0.575E-30 0.0 41.4 41.3 37.6
6151.618 26.0 2.1759 -3.299 0.255E-31 0.0 53.8 53.4 49.5
6157.728 26.0 4.076 -1.22 2.8 0.0 67.1 65.8 62.7
6173.335 26.0 2.223 -2.880 0.265E-31 0.0 73.8 73.4 69.3
6187.990 26.0 3.943 -1.67 0.490E-30 0.0 50.5 50.3 47.6
6200.313 26.0 2.6085 -2.437 0.458E-31 0.0 76.3 75.7 73.1
6213.430 26.0 2.2227 -2.52 0.262E-31 0.0 85.6 85.7 81.1
6219.281 26.0 2.198 -2.433 0.258E-31 0.0 90.6 90.7 86.6
6226.736 26.0 3.883 -2.1  0.415E-30 0.0 35.0 354 30.3
6240.646 26.0 2.2227 -3.233 0.314E-31 0.0 53.1 54.7 48.5
6252.555 26.0 2.4040 -1.687 0.384E-31 0.0 122.8 123.8 118.3
6265.134 26.0 2.1759 -2.550 0.248E-31 0.0 88.7 89.0 84.5
6270.225 26.0 2.8580 -2.54 0.458E-31 0.0 55.9 55.6 50.3
6271.279 26.0 3.332 -2.703 0.278E-30 0.0 27.7 27.4 25.2
6380.743 26.0 4.186 -1.376 2.8 0.0 56.2 55.3 52.5
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Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (V) EWscygamMA EWigcygsMA EWse mA
6392.539 26.0 2.279 -4.03 0.338E-31 0.0 20.6 20.4 17.2
6498.939 26.0 0.9581 -4.699 0.153E-31 0.0 49.1 50.9 45.1
6593.871 26.0 2.4326 -2.422 0.369E-31 0.0 87.8 87.7 83.6
6597.561 26.0 4,795 -0.98 0.476E-30 0.0 49.1 48.5 447
6677.987 26.0 2.692 -1.418 0.346E-31 0.0 123.3 124.4 122.¢
6703.567 26.0 2.7585 -3.023 0.366E-31 0.0 39.8 394 35.3
6705.102 26.0 4.607 -0.98 2.8 0.0 50.5 49.8 47.2
6713.745 26.0 4,795 -1.40 0.430E-30 0.0 24.7 24.3 20.8
6725.357 26.0 4.103 -2.19 0.482E-30 0.0 17.9 17.6 15.3
6726.667 26.0 4.607 -1.03 0.482E-30 0.0 51.5 51.0 46.4
6733.151 26.0 4.638 -1.47 0.341E-30 0.0 28.5 28.4 25.8
6750.152 26.0 2.4241 -2.621 0.411E-31 0.0 75.5 75.2 72.6
6752.707 26.0 4.638 -1.204 0.337E-30 0.0 40.7 39.5 36.0
6806.845 26.0 2.727 -3.11 0.346E-31 0.0 37.0 37.8 34.3
6810.263 26.0 4.607 -0.986 0.450E-30 0.0 53.0 53.4 49.9
6837.006 26.0 4,593 -1.687 0.246E-31 0.0 19.2 18.6 16.0
6839.830 26.0 2.559 -3.35 0.395E-31 0.0 341 34.5 30.8
6843.656 26.0 4.548 -0.86 0.294E-30 0.0 64.1 63.7 60.5
6858.150 26.0 4.607 -0.930 0.324E-30 0.0 51.4 50.6 47.0
4508.288 26.1 2.8557 -2.44  0.956E-32 0.0 93.8 90.4 84.8
4520.224 26.1 2.8068 -2.65 0.857E-32 0.0 86.9 83.2 80.6
4576.340 26.1 2.8443 -2.95 0.943E-32 0.0 72.2 67.8 65.4
5197.577 26.1 3.2306 -2.22 0.869E-32 0.0 84.4 80.6 77.2
5234.625 26.1 3.2215 -2.18 0.869E-32 0.0 91.5 87.3 83.4
5264.812 26.1 3.2304 -3.13  0.943E-32 0.0 49.4 45.2 43.4
5325.553 26.1 3.2215 -3.16 0.857E-32 0.0 46.9 44.3 39.4
5414.073 26.1 3.2215 -3.58 0.930E-32 0.0 33.3 29.8 26.4
5425.257 26.1 3.1996 -3.22  0.845E-32 0.0 46.8 43.7 41.2
6084.111 26.1 3.1996 -3.79 0.787E-32 0.0 26.5 235 20.9
6149.258 26.1 3.8894 -2.69 0.943E-32 0.0 43.1 38.8 36.0
6247.557 26.1 3.8918 -2.30 0.943E-32 0.0 59.1 54.2 52.4
6369.462 26.1 2.8912 -4.11  0.742E-32 0.0 23.8 20.6 18.1
6416.919 26.1 3.8918 -2.64 0.930E-32 0.0 447 41.5 39.4
6432.680 26.1 2.8912 -3.57 0.742E-32 0.0 46.4 43.4 40.7
6456.383 26.1 3.9036 -2.05 0.930E-32 0.0 68.9 65.2 63.5
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Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (eV) EWscygamMA EWigcygsMA  EWse mA
5052.167 06.0 7.685 -1.24 2.8 0.0 39.1 35.9 36.2
5380.337 06.0 7.685 -1.57 2.8 0.0 25.8 22.6 204
7113.179 06.0 8.647 -0.76  0.297E-29 0.0 26.6 235 23.9
4218.723 106. 0.413 -1.008 2.8 3.465 76.0 78.7 78.2
4253.003 106. 0.523 -1.523 2.8 3.465 33.0 355 34.8
4253.209 106. 0.523 -1.486 2.8 3.465 34.8 38.9 37.9
7771.944 08.0 9.146 0.37 0.841E-31 0.0 82.2 74.1 71.6
7774.166 08.0 9.146 0.22 0.841E-31 0.0 70.7 64.0 60.4
7775.388 08.0 9.146 0.00 0.841E-31 0.0 56.4 50.2 48.9
8446.7 08.0 9.52 0.01 2.8 0.0 441 39.1 37.0
4751.822 11.0 2.1044 -2.078 2.8 0.0 22.2 22.2 18.7
5148.838 11.0 2.1023 -2.044 2.8 0.0 13.3 13.6 10.8
6154.225 11.0 2.1023 -1.547 2.8 0.0 395 40.1 35.4
6160.747 11.0 2.1044 -1.246 2.8 0.0 58.0 58.3 52.4
4571.095 12.0 0.000 -5.623 2.8 0.0 114.5 114.7 107.5
4730.040 12.0 4.340 -2.389 2.8 0.0 77.5 76.2 67.8
5711.088 12.0 4.345 -1.729 2.8 0.0 108.3 109.4 103.3
6318.717 12.0 5.108 -1.945 2.8 0.0 45.1 44.1 375
6319.236 12.0 5.108 -2.165 2.8 0.0 324 30.7 27.5
6696.018 13.0 3.143 -1.481 2.8 0.0 45.6 46.3 37.8
6698.667 13.0 3.143 -1.782 2.8 0.0 27.0 26.7 21.6
7835.309 13.0 4.021 -0.68 2.8 0.0 53.7 53.0 44.2
7836.134 13.0 4.021 -0.45 2.8 0.0 60.1 59.5 50.2
8772.866 13.0 4.0215 -0.38 0.971E-29 0.0 82.9 82.9 73.2
8773.896 13.0 4.0216 -0.22 0.971E-29 0.0 104.5 103.7 94.0
5488.983 14.0 5.614 -1.69 2.8 0.0 215 20.1 17.0
5517.540 14.0 5.080 -2.496 2.8 0.0 14.7 14.2 111
5645.611 14.0 4.929 -2.04 2.8 0.0 41.4 40.0 35.5
5665.554 14.0 4.920 -1.94 2.8 0.0 46.1 45.1 39.9
5684.484 14.0 4,953 -1.55 2.8 0.0 66.3 64.5 60.1
5690.425 14.0 4.929 -1.77 2.8 0.0 55.6 53.9 49.6
5701.104 14.0 4.930 -1.95 2.8 0.0 41.1 394 34.7
5793.073 14.0 4.929 -1.96 2.8 0.0 46.8 45.2 40.9
6125.021 14.0 5.614 -1.50 2.8 0.0 38.6 36.3 31.3
6145.015 14.0 5.616 -1.41 2.8 0.0 43.1 41.4 37.3
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Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (V) EWscygamMA EWigcygsMA EWse mA
6243.823 14.0 5.616 -1.27 2.8 0.0 535 52.2 48.3
6244.476 14.0 5.616 -1.32 2.8 0.0 52.0 50.1 45.3
6721.848 14.0 5.862 -1.12 2.8 0.0 52.0 49.9 44.6
6741.63 14.0 5.984 -1.65 2.8 0.0 19.8 17.9 15.8
6743.54 16.0 7.866 -0.6 2.8 0.0 119 10.5 10.0
6757.153 16.0 7.870 -0.15 2.8 0.0 235 19.7 20.9
8693.93 16.0 7.870 -0.44 0.151E-29 0.0 16.2 15.1 13.5
8694.62 16.0 7.870 0.1 0.151E-29 0.0 33.3 29.2 28.3
7698.974 19.0 0.000 -0.168 0.104E-30 0.0 166.1 165.1 159.
7698.974 19.0 0.000 -0.168 0.104E-30 0.0 165.2 164.2 159.
7698.974 19.0 0.000 -0.168 0.104E-30 0.0 166.3 165.4 160.¢
7698.974 19.0 0.000 -0.168 0.104E-30 0.0 163.9 163.1 158.:
7698.974 19.0 0.000 -0.168 0.104E-30 0.0 165.3 164.6 159.:
4512.268 20.0 2.526 -1.901 2.80 0.0 26.0 25.3 22.0
5260.387 20.0 2.521 -1.719 0.727E-31 0.0 35.3 34.9 29.7
5512.980 20.0 2.933 -0.464 2.8 0.0 85.5 86.2 81.9
5581.965 20.0 2.5229 -0.555 0.640E-31 0.0 99.5 99.7 96.9
5590.114 20.0 2.521 -0.571 0.636E-31 0.0 94.1 93.4 90.2
5867.562 20.0 2.933 -1.57 2.8 0.0 26.7 27.6 23.9
6166.439 20.0 2.521 -1.142 0.595E-30 0.0 72.5 72.6 68.5
6169.042 20.0 2.523 -0.797 0.595E-30 0.0 91.0 91.4 87.0
6455.598 20.0 2.523 -1.34 0.509E-31 0.0 62.1 62.2 56.6
6471.662 20.0 2.525 -0.686 0.509E-31 0.0 94.1 93.9 91.2
6499.650 20.0 2.523 -0.818 0.505E-31 0.0 89.6 90.3 86.2
4743.821 21.0 1.4478 0.35 0.597E-31 0.0 9.7 9.9 7.7
5081.57 21.0 1.4478 0.30 2.8 0.0 11.5 11.4 9.0
5520.497 21.0 1.8649 0.55 2.8 0.0 9.1 8.9 7.4
5671.821 21.0 1.4478 0.55 2.8 0.0 18.1 18.1 14.6
5526.820 21.1 1.770 0.140 2.8 0.0 84.1 80.8 74.3
5657.87 21.1 1.507 -0.30 2.8 0.0 76.1 72.3 66.6
5684.19 21.1 1.507 -0.95 2.8 0.0 46.5 43.2 36.4
6245.63 21.1 1.507 -1.030 2.8 0.0 44.1 41.0 35.7
6320.843 21.1 1.500 -1.85 2.8 0.0 11.8 10.8 8.4
6604.578 21.1 1.3569 -1.15 2.8 0.0 44.1 40.3 35.6
4465.802 22.0 1.7393 -0.163 0.398E-31 0.0 42.8 42.4 37.3
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Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (eV) EWscygamMA EWigcygsMA  EWse mA
4555.485 22.0 0.8484 -0.488 0.442E-31 0.0 65.2 64.6 61.2
4758.120 22.0 2.2492 0.425 0.384E-31 0.0 49.6 48.4 43.3
4759.272 22.0 2.2555 0.514 0.386E-31 0.0 51.6 51.5 47.1
4820.410 22.0 1.5024 -0.439 0.378E-31 0.0 47.7 48.2 41.3
4913.616 22.0 1.8731 0.161 0.386E-31 0.0 54.4 55.6 494
5022.871 22.0 0.8258 -0.434 0.358E-31 0.0 79.5 79.4 74.9
5113.448 22.0 1.4431 -0.783 0.306E-31 0.0 31.3 32.2 27.4
5147.479 22.0 0.0000 -2.012 0.208E-31 0.0 40.8 42.3 36.3
5219.700 22.0 0.0211 -2.236 0.208E-31 0.0 30.7 325 26.8
5295.774 22.0 1.0665 -1.633 0.258E-31 0.0 15.1 15.5 11.9
5490.150 22.0 1.4601 -0.933 0.541E-31 0.0 24.7 25.8 20.9
6091.174 22.0 2.2673 -0.423 0.389E-31 0.0 17.3 17.4 13.9
6126.217 22.0 1.066 -1.424 0.206E-31 0.0 25.2 26.5 21.3
6258.104 22.0 1.443 -0.355 0.481E-31 0.0 53.8 54.7 48.6
6261.101 22.0 1.429 -0.479 0.468E-31 0.0 52.7 54.0 47.2
4470.857 22.1 1.1649 -2.06 2.8 0.0 70.9 68.0 61.3
4544.028 22.1 1.2429 -2.53 2.8 0.0 47.1 44.6 38.4
4583.408 22.1 1.165 -2.87 2.8 0.0 37.8 34.6 29.8
4636.33 22.1 1.16 -3.152 2.8 0.0 24.5 22.8 18.9
4657.212 221 1.243 -2.47 2.8 0.0 57.4 54.5 47.9
4779.985 22.1 2.0477 -1.26 2.8 0.0 73.6 70.3 64.2
4865.611 22.1 1.116 -2.81 2.8 0.0 42.3 40.4 33.7
4874.014 22.1 3.095 -0.9 2.8 0.0 43.6 39.9 35.6
4911.193 22.1 3.123 -0.537 2.8 0.0 65.6 61.6 55.9
5211.54 22.1 2.59 -1.49 2.8 0.0 39.5 354 31.2
5336.778 22.1 1.582 -1.630 2.8 0.0 79.0 75.7 70.8
5381.015 221 1.565 -1.97 2.8 0.0 67.4 64.7 58.0
5418.767 22.1 1.582 -2.11 2.8 0.0 55.7 53.8 47.4
5670.85 23.0 1.080 -0.42 0.358E-31 0.0 225 23.6 20.1
6039.73 23.0 1.063 -0.65 0.398E-31 0.0 14.8 154 12.2
6081.44 23.0 1.051 -0.578 0.389E-31 0.0 17.2 175 14.8
6090.21 23.0 1.080 -0.062 0.398E-31 0.0 34.9 35.6 31.9
6119.528 23.0 1.064 -0.320 0.389E-31 0.0 24.8 254 214
6199.20 23.0 0.286 -1.28 0.196E-31 0.0 154 16.0 134
6251.82 23.0 0.286 -1.34 0.196E-31 0.0 16.3 17.4 14.8
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Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (V) EWscygamMA EWigcygsMA EWse mA

4801.047 24.0 3.1216 -0.130 0.452E-31 0.0
4936.335 24.0 3.1128 -0.25 0.432E-31 0.0
5214.140 24.0 3.3694 -0.74  0.206E-31 0.0
5238.964 24.0 2.709 -1.27 0.519E-31 0.0
5247.566 24.0 0.960 -1.59 0.392E-31 0.0
5272.007 24.0 3.449 -0.42 0.315E-30 0.0
5287.19 24.0 3.438 -0.87 0.309E-30 0.0
5296.691 24.0 0.983 -1.36  0.392E-31 0.0
5300.744 24.0 0.982 -2.13  0.392E-31 0.0
5345.801 24.0 1.0036 -0.95 0.392E-31 0.0
5348.312 24.0 1.0036 -1.21  0.392E-31 0.0
5783.08 24.0 3.3230 -0.43 0.802E-30 0.0
5783.87 24.0 3.3223 -0.295 0.798E-30 0.0
6661.08 24.0 4.1926 -0.19 0.467E-30 0.0
4588.199 24.1 4.071 -0.594 2.8 0.0
4592.049 24.1 4.073 -1.252 2.8 0.0
5237.328 241 4.073 -1.087 2.8 0.0
5246.767 24.1 3.714 -2.436 2.8 0.0
5305.870 24.1 3.827 -1.97 2.8 0.0
5308.41 24.1 4.0712 -1.846 2.8 0.0
5502.067 241 4.1682 -2.049 2.8 0.0
4082.939 25.0 2.1782 -0.354 0.255E-31 0.0
4709.712 25.0 2.8884 -0.339 0.341E-31 0.0
4739.10 25.0 2.9408 -0.490 0.352E-31 0.0
5004.891 25.0 2.9197 -1.63 0.314E-31 0.0
5399.470 25.0 3.85 -0.104 2.8 0.0
6013.49 25.0 3.073 -0.251 2.8 0.0
6016.64 25.0 3.073 -0.084 2.8 0.0
6021.79 25.0 3.076 +0.034 2.8 0.0

5212.691 27.0 3.5144 -0.11  0.339E-30 0.0
5247911 27.0 1.785 -2.08 0.327E-31 0.0
5301.039 27.0 1.710 -1.99 0.301E-31 0.0
5342.695 27.0 4.021 0.54 2.8 0.0
5483.352 27.0 1.7104 -1.49 0.289E-31 0.0
5530.774 27.0 1.710 -2.23 0.226E-31 0.0

53.1
49.1
20.1
17.7
81.7
26.6
13.5
93.0
61.4
114.7
103.2
33.8
46.8
15.0
74.5
55.3
59.2
20.2
30.6
30.6
20.7
94.1
74.1
66.0
17.0
43.8
92.5
100.0
98.0
22.2
19.0
23.1
33.9
55.8
19.8

52.9
48.5
19.7
18.3
81.8
27.1
13.7
93.7
62.2
115.6
105.0
34.4
47.8
14.9
71.0
51.9
56.0
18.3
27.5
27.9
18.8
94.3
73.0
65.8
17.7
45.3
93.1
100.9
98.4
22.9
20.1
23.3
34.6
57.2
20.8

50.0
445
17.5
16.0
76.9
245
12.3
89.8
57.1
112.
100.(
30.5
42.3
12.1
68.5
48.8
52.6
15.7
25.7
25.3
15.5
89.5
68.9
62.2
14.2
38.8
87.3
92.3
92.7
18.7
16.2
19.3
29.8
49.9
17.8
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Tabela D.1- Continua@o

Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (eV) EWscygamMA EWigcygsMA  EWse mA
5647.23 27.0 2.280 -1.56 0.414E-31 0.0 154 15.9 13.3
6189.00 27.0 1.710 -2.46  0.206E-31 0.0 12.7 134 10.8
6454.995 27.0 3.6320 -0.25 0.378E-30 0.0 17.8 18.0 14.2
4953.208 28.0 3.7397 -0.66 0.325E-30 0.0 61.3 60.6 56.1
5010.938 28.0 3.6353 -0.87 0.390E-30 0.0 53.7 53.1 48.8
5176.560 28.0 3.8982 -0.44  0.384E-30 0.0 57.0 56.2 52.2
5589.358 28.0 3.8982 -1.14  0.398E-30 0.0 30.7 30.7 26.3
5643.078 28.0 4.1646 -1.25 0.379E-30 0.0 17.8 17.4 15.1
5805.217 28.0 4.1672 -0.64 0.410E-30 0.0 45.5 44.6 41.2
6086.282 28.0 4.2661 -0.51 0.406E-30 0.0 47.6 46.8 435
6130.135 28.0 4.2661 -0.96 0.391E-30 0.0 24.7 245 20.4
6176.811 28.0 4.0881 -0.26  0.392E-30 0.0 67.8 66.2 62.3
6177.242 28.0 1.8261 -3.51 2.8 0.0 15.5 15.1 12.7
6186.711 28.0 4.1054 -0.96 2.8 0.0 36.4 35.1 30.3
6204.604 28.0 4.0881 -1.14 0.277E-30 0.0 24.5 24.7 20.1
6223.984 28.0 4.1054 -0.98 0.393E-30 0.0 32.0 31.7 27.7
6378.25 28.0 4.1535 -0.90 0.391E-30 0.0 36.4 35.3 321
6643.630 28.0 1.6764 -2.0 0.214E-31 0.0 101.3 100.6 92.9
6767.772 28.0 1.8261 -2.17 2.8 0.0 83.5 83.6 78.3
6772.315 28.0 3.6576 -0.99 0.356E-30 0.0 54.0 52.9 47.6
7727.624 28.0 3.6784 -0.4  0.343E-30 0.0 95.4 95.8 90.4
7797.586 28.0 3.89 -0.34 2.8 0.0 82.0 80.9 78.7
5105.541 29.0 1.39 -1.516 2.8 0.0 99.7 100.2 94.5
5218.197 29.0 3.816 0.476 2.8 0.0 55.2 54.8 49.1
5220.066 29.0 3.816 -0.448 2.8 0.0 20.2 194 15.8
7933.13 29.0 3.79 -0.368 2.8 0.0 30.8 31.1 26.4
4722.159 30.0 4.03 -0.38 2.8 0.0 78.6 76.8 71.6
4810.534 30.0 4.08 -0.16 2.8 0.0 73.8 74.3 73.9
6362.35 30.0 5.79 0.14 2.8 0.0 24.9 235 21.6
4607.338 38.0 0.00 0.283 6.557E-32 0.0 46.8 47.1 45.6
4607.338 38.0 0.00 0.283 6.557E-32 0.0 46.3 46.6 45.2
4607.338 38.0 0.00 0.283 6.557E-32 0.0 47.0 47.6 45.8
4607.338 38.0 0.00 0.283 6.557E-32 0.0 46.2 46.4 45.3
4607.338 38.0 0.00 0.283 6.557E-32 0.0 46.4 46.7 451
4854.867 39.1 0.9923 -0.38 2.8 0.0 49.8 475 45.8

Continua na pixima pagina
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Tabela D.1- Continua@o

Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (V) EWscygamMA EWigcygsMA EWse mA
4883.685 39.1 1.0841 0.07 2.8 0.0 64.7 61.0 59.3
4900.110 39.1 1.0326 -0.09 2.8 0.0 59.1 56.5 58.0
5087.420 39.1 1.0841 -0.17 2.8 0.0 51.3 48.2 47.6
5200.413 39.1 0.9923 -0.57 2.8 0.0 41.3 38.9 37.0
4050.320 40.1 0.713 -1.06 2.8 0.0 24.1 22.6 21.1
4442.992 40.1 1.486 -0.42 2.8 0.0 28.1 25.8 235
5853.67 56.1 0.604 -091 0.53E-31 0.0 68.8 65.7 63.8
6141.71 56.1 0.704 -0.08 0.53E-31 0.0 117.5 114.8 112.4
6496.90 56.1 0.604 -0.38  0.53E-31 0.0 104.7 101.6 100.2
4662.50 57.1 0.0000 -1.24 2.8 0.0 7.0 6.7 55
4748.73 57.1 0.9265 -0.54 2.8 0.0 4.8 4.6 4.5
5303.53 57.1 0.3213 -1.35 2.8 0.0 4.4 4.1 4.0
3942.151 58.1 0.000 -0.22 2.8 0.0 14.6 15.4 11.8
3999.237 58.1 0.295 0.06 2.8 0.0 18.7 18.0 15.3
4042.581 58.1 0.495 0.00 2.8 0.0 12.7 12.2 8.7
4073.474 58.1 0.477 0.21 2.8 0.0 24.6 24.0 22.3
4364.653 58.1 0.495 -0.17 2.8 0.0 15.8 16.0 15.3
4523.075 58.1 0.516 -0.08 2.8 0.0 17.0 15.7 13.5
4562.359 58.1 0.477 0.21 2.8 0.0 23.8 22.4 22.6
5274.229 58.1 1.044 0.13 2.8 0.0 6.7 6.1 4.7
5259.73 59.1 0.633 0.114 2.8 0.0 3.9 35 24
5259.73 59.1 0.633 0.114 2.8 0.0 2.4 2.3 24
5259.73 59.1 0.633 0.114 2.8 0.0 24 2.2 24
5259.73 59.1 0.633 0.114 2.8 0.0 2.2 2.2 2.6
5259.73 59.1 0.633 0.114 2.8 0.0 2.4 2.2 24
4021.33 60.1 0.320 -0.10 2.8 0.0 16.9 15.6 12.9
4059.95 60.1 0.204 -0.52 2.8 0.0 6.7 5.9 3.6
4446.38 60.1 0.204 -0.35 2.8 0.0 12.2 11.4 9.8
5293.16 60.1 0.822 0.10 2.8 0.0 11.9 11.0 9.6
5319.81 60.1 0.550 -0.14 2.8 0.0 14.6 14.3 111
4467.341 62.1 0.659 0.15 2.8 0.0 15.9 14.9 14.6
4519.630 62.1 0.543 -0.35 2.8 0.0 7.0 6.5 5.0
4676.902 62.1 0.040 -0.87 2.8 0.0 5.8 5.6 4.1
3819.67 63.1 0.000 0.51 2.8 0.0 38.0 35.5 31.9
3907.11 63.1 0.207 0.17 2.8 0.0 30.6 28.3 24.6

Continua na gixima pagina
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Tabela D.1- Continua@o

Wavelenght A Z  E.Excitéo (eV) loggf Damping E.Dis. (eV) EWscygamMA EWigcygsMA  EWse mA

4129.72 63.1 0.000 0.22 2.8 0.0 65.2 62.7 49.8
6645.10 63.1 1.379 0.12 2.8 0.0 6.7 6.0 4.2

4251.731 64.1 0.382 -0.22 2.8 0.0 15.9 15.1 12.1
4251.731 64.1 0.382 -0.22 2.8 0.0 18.0 15.3 12.8
4251.731 64.1 0.382 -0.22 2.8 0.0 17.7 15.8 12.5
4251.731 64.1 0.382 -0.22 2.8 0.0 17.7 15.6 12.8
4251.731 64.1 0.382 -0.22 2.8 0.0 17.9 15.5 12.5
4077.97 66.1 0.103 -0.04 2.8 0.0 37.1 34.1 37.1
4449.70 66.1 0.000 -1.03 2.8 0.0 9.8 8.5 6.0
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Cagtulo E

Forma@o dos elementos leves

E.0.1 Nucleomtese Primordial

Os diversos elementos iquicos que observamos no Universo foram formados por basicte tés grandes
processosi) anucleossintese primordiadjue se refere aos processos de @dege basicamente os elementos leves
H e He nos primeiros minutos do Big Barigj;anucleossintese estejajue diz respeito aos processos de forfwac
de elementos dmicos no interior das estrelas (e.g., capturarocesser e —s) eiii) anucleossintese interestejar
que ocorre devida colisio de raios @smicos com o meio interestelar, respgmred pela maior parte da abunttia
de Be observado. Nesta &ecse@o abordados os processos de nucietsse primordial e nucledssgese intereste-
lar. O processo de nucledstese estelae abordado no Céjulo 4. Esta Sefo foi escrita com base em Boesgaard
& Steigman|[(1985) e Maciel (2011).

Segundo o modelo cosn@@lico padao, os primeiros instantes do Big Barfgpscaracterizados por uma tem-
peratura e densidade extremamente altas. Devido a esserafiaratura¥ ~ 10'2 K), a radia@o era a forma
predominante de energia nos pardios do universo. Conforme o Universo foi se expandinédaainiem foi es-
friando, atraes do efeito da diluio da radia@o. Devido a este efeito, o Universo emite uma rabagquivalente
a um corpo negra uma temperatura de 2.7 K nos dias atuais, o que caracterdabagio d@smica de fundo em
microondas.

Uma das hipteses do modelo cosnaglico padaoé que o Universo observado, durante a fase de nudid¢ess
primordial, se expandiu de forma isopica. Com isso 0 espago-tempo pode ser descrito usandetrecande
Robertson-Walker, na qual envolve um fator de escala demadio tempa(t) e uma constantk medindo a
curvatura em 3D, chamadadice de curvatura (Boesgaard & Steigman, 1985). a&na hisbria de evolugo
deste modelo cosmingjico, que descreve nosso Universoaeasintida neste fator de escala dependente do tempo.
Boesgaard & Steigman (1985), desenvolvendoé&rice de Robertson-Walker nas eqbes de Einstein para os

primeiros instantes do universe:< tg, encontram que este fator de esdala
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H? ~ (8—”)Gpr, (E.1)

ondeH = H(t) o pa@metro de Hubbley = p(t) a densidade total de energidGea constante gravitacional

universal de Newton. Boesgaard & Steigiman (1985) integr&mua@o[E.1, de forma que:

321

(T)Gprtz =1 (E.2)

Sendo que para a rad@éga densidade de energiavaria comT#, segue da Equag[E.2 que:

T o t™V2, (E.3)

Ou seja, 0 universo se expande e esfria com o passar do teamaaurRa boa aproximag, quando o Universo

tinha~ 1 s, a temperatura de radéxfoi de~ 10'° K. Com isso, tem-se que:

-2

ondet, € a idade aproximada do Universo.
Conforme o Universo se expande ele atinge temperaturasesidimente baixas, permitindo a forraagde

pares paitulas e anti-paftulas, de modo que:

y+y—=p +p, (E.5)

com a formago do par partula-antipaficula obedecenda:

KT > 2mé, (E.6)

ondek €& a constante de Boltzmarifh,a temperatura en a massa da pacula gerada. Ou seja, a energia do

foton kT) deve ser maior do que a energia de repouso décpiate antipaitula (2nc).
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Com base na Eq._H.6 tem-se que a temperatura para a fiondag pdtons e antiprotons deve ser @ie>
2.2 x 1013 K; isto significa que a sua formag se deu erh ~ 1 x 10°® s depois do Big Bang (usando a EQ. ]E.4),
caracterizando eab aera hadronica Os ebtrons e psitrons se formaram durante o final €@ leptdnicacom
temperaturad > 1.2 x 10'° K, o que correspondeta~ 2 s (Maciel | 2011).

De modo geral, durante &oca de nucleosgese, o Universo se constituia em u@sdlilido de btons,
neutrinos, dtrons, potons, sitrons, @utrons e muons, ou seja, apenasidns e leptons a uma temperatura
T ~ 101K et ~ 102 s. Nesta etapa, a densidadeedee™ e neutrinos era compar@va densidade debfons,
estando estas pastilas em equiibrio estaltstico.

A nucleos@ntese dos primeiros elementos comecoutent(®® s eT ~ 10° K, com a produ@o de hidrognio
e helio, como mostrado na Figura.1. Junto cbite “He sio formados os @opos de de@étio (H), o tritio (°H)
e3He. Apbs a $ntese de H e Hes produzido o i6topo’Li e em menores quantidades oétispos®Li, °Be, 1°B e

llB.

T, (K)
3.0 .0 0.3 0.1

1072

1074

1078

Mass Fraction

1078

I O—lﬂ

Time (sec)

Figura E.1:Evolugdo das aburthcias dos elementos primordiais (com efedo H) no modelo pado para o
Big Bang. A linha pontilhada representdide, a linha élida o D, a linha tracejada e pontilhad&lde, a linha
tracejada longa éLi e a linha tracejada curta represefiBe (Boesgaard & Steigman, 1985).

O modelo padio de formago dos elementos da nuclegsse primordial depende essencialmente dadelag
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entre larions e btons.

E.0.2 Produgo de @utrons

Em temperatura¥ < 10'K (t > 1072 s) a rafo réutron-pbtoné mantida em seu valor de edhiio:

n -Amc

—=exp . (E.7)

p
Isto se deve atrds de intera@les carregadas fracas:

p+€ e n+ve

p+ve e N+e. (E.8)
E ocasionalmente devido ao daoantos assim como seu deicaento inverso:

nN—>€e +p+ve (E.9)

EmT =T, ~ 10°%K ~ 1MeVet ~ 1 s, as intera@es de corrente fraca se tornam muito lentas para manterem o
equilibrio néutron-proton. Abaixo d€&., a raéo de produgo de utrons e @itons efetivamente cessada (tandim

conhecida comépoca de congelamento) e a forfhagle pares™ e e” acontece rapidamente.

E.0.3 Produ@o de dewdrio

Deutrioé criadoa temperatura$ ~ 3x10°K (t ~ 10 s) atrags da rea&gon+ p <> D+7y. Entretanto, o deétio
& muito fracamente ligado e @shum meio com bastante radéac(da ordem de POfotons por Frion); assim
que criado el imediatamente fotodissociado (Boesgaard & Steigmarf)198 rapida dissociggo de deudrio
mang&m a sua aburéhcia muito baixa (como pode ser visto na Figura E.1), impamd gargalo para qualquer outra
nucleosttese. Em um p@rdo de 10 s depois do Big Bang, ainda nenhuma nudletese significante ocorreu.

Conforme o Universo vai se expandindo e esfriando,tem 10? s cada vez meno$tons §o capazes de
fotodissociar o deétio e com isso sua abufwdcia aumenta. Devido ao coatl crescente de B possvel a
produg@o de elementos mais pesados, e com isso a hutieess realmente comeca, permitindo que asbesma

seguir acontecam:

p+n—D+vy
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D+p—>He+y
D+D —*He+n
D+D—-°H+p (E.10)
SHe+n—*H+p
*H+D —>*He+n

*He+*He % He+2p+y

Note que o fitio (*H) e *He sA0 subprodutos destas réas.

E.0.4 Produgo aém do felio

Nao existem ficleos esiveis comA =5 e 8 e isso cria barreiras para que a nucliedsse primordial continue.
Mesmo que a falta destesicleos @o fosse um impedimento para a forfhagde elementos mais pesados, as
barreiras coulombianas que ficam maisadifs de vencer a medida que o Universo esfria, preveniriatase de
abundincias significantes de elementos mais pesados gékoo/Boesgaard & Steigman, 1985).

Pequenas quantidades de elementos mais pesados“éleesio produzidos, queas os i$topos de Li, Be
e B, em particular dLi. A nucleoss$ntese efetivamente termina depois da prédugdestes elementos a 10°s
(T < 4x 10 K). Devido a augncia de elementos com massanaicaA = 5 e tamt@m & barreira coulombiana, a
maior parte dos@&utrons &o usados para a prodigde*He.

Na Figurd E.P 8o representadas as abaindias preditas pelo modelo padrem fun@o da razo entre harions e
fotonsn. Os valores atualmente aceitos para Gpeatron (essencial para os produtos da nuclaasse no modelo
pad&o) €0 da ordem de 3 a61071° (Maciell,[2011).

Durante a nucleosstese o elementbLi pode ser criado de duas formas diferentes. Para valoigesbde

n < 3x 10719, sua produ&@o acontece pelas ress:

3H +"He—'Li+vy
Li+p—-*He+a. (E.11)

Mas, a medida quey aumenta, estétio & queimado, de modo que a abéindia de’ Li decresce. Entretanto,

quando a ra&o karion-fbton alcancga valores de> 3 x 1072, ocorrem as seguintes réms:

*He+*He ' Be+y
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Figura E.2:Abundancias preditas pelo modelo padrpara a nucleosgese em furiio da raao entre hrions e
fotons (eixo inferior) e tanfim em fun@o da densidade de massa (eixo superior), dividido pelodabemperatura
em unidades de 2.7 K. Os resultados de’Be e’Li sdo plotados em reldp ao H. Retirado de Boesgaard &
Steigmanl(1985).

"Be+e =’ Li+w (E.12)

Com litio sendo formado a partir d@e, a abunéncia de’Li volta a aumentar. Estes efeitos de dimiradg
novamente o aumento das abéndias de Li podem ser vistos na Figura E.2.

A maior parte doitio existente foi produzido durante o Big Bang, apesar debémn poder ser sintetizado
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em algumas fases da evolirgde estrelas de massa moderada e assim como no meio @léerastes de raios
cosmicos ¢pallation process(Steigman & Walker, 1992).

Em especial a abuédicia de’Li & de extrema impdinhcia para modelos cosnagicos do Big Bang, pois
atra\es desta abuahciaé inferida a razon de karions sobre fdtns. Em estrelas as do halo gdtico (que por
definicdo fi0 estrelas extremamente velhaglbservado Spite plateauEm| Spite & Spitel(1982% sugerido que a
abundincia deitio em estrelas do hald@e representativas da ab@mtia do material interestelar (e que foi muito
pouco alterado) do qual estas estrelas se originaram e spidaisiem implicaria na aburéhcia primordial de
Li, produzida durante o Big Bang. O valor encontrado|poregitSpite (1982) para este limite superior para a
abundncia de Lié 112 x 1071% Ny, onde Ny & a abunéncia de hidrognio. A abundncia de Li primordial mais
recenteé de 514 + 0.50 x 107%° Ny, equivalente a A(Li}~ 2.7 deX! (Coc, 2015) o restante diib observado em
meteoftos (A(Li) ~ 3.3 dex) se formou, em grande parte, pelo processo de e@pglac raios 6smicos Gdlticos
no meio interestelar em (Steigman & WalKer, 1992), formatde ’Li. Este processo tan@mé a principal fonte
das abundéncias dé€Be, °B e 1'B.

E sabido que a abuadcia de Li em estrelas do tipo solar chega a variar cerca @g ahdens de magnitude,
0 gueé muito maior do qué visto para as abufdcias de outros elementos (Reddy et al., 2003; Maciel &e;ost
2012). Quando comparada a abaéindia de Li solar (1.05% 0.10 dex) com a abuidhcia deste elemento medida
em meteoritos (3.2& 0.05 dex) ((Asplund et al., 2009, posével ver que oftio foi depletado cerca de 150 vezes
desde a formdp do Sistema Solar@bs dias de hoje. Essa discaepia no contiedo de Li sugere deplég no
interior das estrelas (Montadlh & Schatzman, 2000; Chabover et lal., 1995: Xiona & Denag2@6 Nascimento
et al./|2009), como sardiscutido nas sées posteriores.

A sintese do’Be assim como a dostigopos®Li, 1B e do!!B & dominada pela espakag de raios @smicos,
tambkem conhecida comarocesso xA espalago @smica consiste na formag de elementos a partir da fragmeaiag
de partculas energticas (pbtons, paiitulasa e nicleos de elementos pesados) que se chocam cémintgreste-
lar. Estes i6topos podem ser formados a partir da misle um pdton com alta energia com unticieo de CNO,
de acordo com suas relativas 8eg de chogue, que por sua vez dependem da energia idaljgae modo similar,

podem ocorrer reégs do tipol(Majmudar & Applegate, 1997):

a+a -8 Li, Li (E.13)
e
a+CNO-°Li°Be'B1B (E.14)

1 A diferenca entre o Li observado em estrelas do halo, A(12)-22.3, e o Li primordial, A(Li)~ 2.7,& o

problema cosmdigico do ftio (e.g., Meéndez et all, 2010).
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Nucleos de C, N, O, Mg, Si e Fe tagin podem colidir com elementos pesados @eigterestelar e formar Li,

Be e B (Reeves, 1970).
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Lista de linhas para drstese espectral do Be
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Tabela F.1 tista de linhas usada né@lculo do espectro siatico de Be, como usado no MOOG.

Wavelenght A Z E.Excite®go(eV) loggf Damping E. Dis.(eV)

3128.060 108.0 0.541 -2.575 0.0 4.39
3128.101 108.0 0.210 -3.003 0.0 4.39
3128.154 108.0 1.599 -3.996 0.0 4.39
3128.166 25.1 6.914 -2.721 2.8 0.0
3128.172 25.0 7.822 -3.642 2.8 0.0
3128.237 108.0 0.442 -3.323 0.0 4.39
3128.269 21.1 7.424 -0.171 2.8 0.0
3128.286 108.0 0.210 -2.183 0.0 4.39
3128.289 108.0 0.442 -3.138 0.0 4.39
3128.304 23.1 2.376 -0.873 2.8 0.0
3128.356 108.0 1.714 -2.811 0.0 4.39
3128.377 108.0 1.714 -3.678 0.0 4.39
3128.393 77.0 1.728 -0.959 2.8 0.0
3128.394 106.0 0.558 -1.136 0.0 3.46
3128.394 106.0 0.558 -1.097 0.0 3.46
3128.406 66.1 1.314 0.354 2.8 0.0
3128.488 22.1 7.867 0.179 2.8 0.0
3128.495 22.1 2.590 -5.042 2.8 0.0
3128.518 108.0 0.786 -2.088 0.0 4.39
3128.524 108.0 0.102 -3.301 0.0 4.39
3128.546 24.1 4.757 -2.066 2.8 0.0
3128.568 64.1 1.134 -0.104 2.8 0.0
3128.617 22.0 5.959 -3.182 2.8 0.0
3128.618 22.0 1.067 -3.054 2.8 0.0
3128.626 22.0 6.065 -0.192 2.8 0.0
3128.641 25.1 6.672 -1.146 2.8 0.0
3128.692 24.1 2.434 -1.120 2.8 0.0
3128.692 29.0 4.974 -0.710 2.8 0.0
3128.694 23.1 2.372 -0.367 2.8 0.0
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Tabela F.t Continua@o
Wavelenght A Z  E. Excitédo (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)
3128.728 28.0 1.951 -4.291 2.8 0.0
3128.737 39.1 3.376 0.810 2.8 0.0
3128.763 72.0 0.000 -1.770 2.8 0.0
3128.776 23.0 1.804 -1.900 2.8 0.0
3128.782 108.0 0.897 -1.991 0.0 4.39
3128.854 23.0 1.712 -3.688 2.8 0.0
3128.898 26.0 1.557 -2.952 2.8 0.0
3128.938 108.0 1.939 -3.595 0.0 4.39
3128.949 75.0 2.061 0.220 2.8 0.0
3128.954 25.0 2.920 -4.350 2.8 0.0
3128.975 108.0 1.939 -1.772 0.0 4.39
3129.005 27.0 0.514 -5.760 2.8 0.0
3129.009 26.1 3.967 -2.695 2.8 0.0
3129.017 107.0 0.740 -4.695 0.0 3.47
3129.063 107.0 1.401 -5.551 0.0 3.47
3129.070 22.0 6.078 0.026 2.8 0.0
3129.095 108.0 0.897 -1.841 0.0 4.39
3129.096 58.1 0.435 -3.030 2.8 0.0
3129.110 20.0 4.624 -2.732 2.8 0.0
3129.136 107.0 0.740 -6.545 0.0 3.47
3129.138 107.0 0.740 -4.676 0.0 3.47
3129.144 24.1 7.331 -1.303 2.8 0.0
3129.153 40.1 0.527 -0.320 2.8 0.0
3129.181 26.0 2.450 -4.308 2.8 0.0
3129.191 22.0 1.046 -2.852 2.8 0.0
3129.201 23.0 0.275 -6.835 2.8 0.0
3129.209 107.0 0.740 -4.652 0.0 3.47
3129.211 107.0 1.400 -3.244 0.0 3.47
3129.217 24.0 3.556 -1.310 2.8 0.0
3129.224 107.0 1.401 -5.562 0.0 3.47
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Tabela F.+ Continua@o

Wavelenght A Z  E. Excité@o (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)

3129.228 76.0 2.190 -0.270 2.8 0.0
3129.236 107.0 1.401 -3.265 0.0 3.47
3129.300 28.0 0.275 -3.210 2.8 0.0
3129.305 66.0 0.000 -1.870 2.8 0.0
3129.333 26.0 1.485 -2.931 2.8 0.0
3129.348 25.0 3.378 -3.711 2.8 0.0
3129.348 25.0 3.378 -4.310 2.8 0.0
3129.384 107.0 1.401 -5.546 0.0 3.47
3129.388 107.0 1.139 -2.860 0.0 3.47
3129.389 23.0 2.114 -3.009 2.8 0.0
3129.393 107.0 0.740 -6.518 0.0 3.47
3129.416 107.0 1.139 -4.725 0.0 3.47
3129.419 22.0 0.818 -5.576 2.8 0.0
3129.425 107.0 0.793 -5.810 0.0 3.47
3129.433 108.0 2.164 -4.060 0.0 4.39
3129.478 23.1 8.573 -0.819 2.8 0.0
3129.481 27.0 1.882 -1.629 2.8 0.0
3129.505 107.0 0.793 -5.122 0.0 3.47
3129.538 108.0 0.515 -2.665 0.0 4.39
3129.541 25.0 2.920 -5.485 2.8 0.0
3129.548 73.0 1.147 -0.970 2.8 0.0
3129.589 72.0 0.000 -1.870 2.8 0.0
3129.601 26.1 9.735 -4.258 2.8 0.0
3129.616 22.0 1.443 -1.855 2.8 0.0
3129.620 26.0 7.226 -4.503 2.8 0.0
3129.649 25.0 2.920 -5.446 2.8 0.0
3129.652 41.1 1.320 -0.940 2.8 0.0
3129.660 23.0 2.365 -4.535 2.8 0.0
3129.667 25.0 3.770 -1.509 2.8 0.0
3129.671 107.0 1.138 -4.702 0.0 3.47
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Tabela F.t Continua@o
Wavelenght A Z  E. Excitédo (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)
3129.681 25.0 2.920 -90.042 2.8 0.0
3129.694 25.0 2.920 -9.017 2.8 0.0
3129.707 26.1 9.010 0.278 2.8 0.0
3129.729 26.0 7.356 -8.176 2.8 0.0
3129.731 25.0 2.920 -9.237 2.8 0.0
3129.759 26.0 3.047 -8.239 2.8 0.0
3129.763 40.1 0.039 -0.873 2.8 0.0
3129.772 24.0 2.708 -0.604 2.8 0.0
3129.800 26.0 6.835 -4.199 2.8 0.0
3129.802 107.0 1.139 -4.723 0.0 3.47
3129.830 107.0 1.139 -3.075 0.0 3.47
3129.869 24.0 2.967 -1.682 2.8 0.0
3129.902 26.0 7.356 0.287 2.8 0.0
3129.902 26.0 7.356 -7.291 2.8 0.0
3129.934 39.1 3.413 0.900 2.8 0.0
3129.937 108.0 1.609 -2.062 0.0 4.39
3129.943 73.0 0.697 -1.140 2.8 0.0
3129.957 24.0 3.966 -4.049 2.8 0.0
3129.968 64.1 1.172 -0.203 2.8 0.0
3129.970 25.0 4.344 -0.570 2.8 0.0
3129.974 90.1 1.287 -0.764 2.8 0.0
3130.027 107.0 1.138 -1.449 0.0 3.47
3130.056 40.0 0.519 -0.700 2.8 0.0
3130.075 108.0 2.295 -2.035 0.0 4.39
3130.104 26.0 7.356 -7.371 2.8 0.0
3130.104 26.0 7.356 -6.792 2.8 0.0
3130.126 108.0 0.841 -2.258 0.0 4.39
3130.141 106.0 1.313 -5.414 0.0 3.46
3130.145 108.0 1.987 -2.249 0.0 4.39
3130.167 22.0 1.980 -0.325 2.8 0.0
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Tabela F.+ Continua@o

Wavelenght A Z  E. Excité@o (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)
3130.173 106.0 0.488 -6.931 0.0 3.46
3130.186 107.0 1.139 -4.698 0.0 3.47
3130.195 26.0 3.573 -2.308 2.8 0.0
3130.202 25.1 4.800 -3.714 2.8 0.0
3130.212 26.0 7.291 -2.840 2.8 0.0
3130.254 106.0 0.521 -1.180 0.0 3.46
3130.257 23.1 .348 1.290 2.8 0.0
3130.275 106.0 0.843 -7.085 0.0 3.46
3130.281 108.0 0.250 -2.098 0.0 4.39
3130.286 106.0 0.488 -6.883 0.0 3.46
3130.297 26.0 7.356 -6.548 2.8 0.0
3130.322 106.0 0.522 -7.090 0.0 3.46
3130.340 58.1 0.529 -0.152 2.8 0.0
3130.348 27.0 2.874 -6.745 2.8 0.0
3130.353 27.1 2.985 -1.248 2.8 0.0
3130.367 106.0 0.843 -7.103 0.0 3.46
3130.377 22.0 1.430 -0.812 2.8 0.0
3130.383 106.0 1.770 -7.523 0.0 3.46
3130.407 108.0 1.756 -3.490 0.0 4.39
3130.408 108.0 1.670 -3.988 0.0 4.39
3130.419 106.0 1.770 -2.464 0.0 3.46
3130.420 4.1 0.000 -0.738 0.335E-32 0.0
3130.433 108.0 1.756 -2.369 0.0 4.39
3130.439 25.0 3.771 -2.518 2.8 0.0
3130.473 108.0 1.609 -2.220 0.0 4.39
3130.476 106.0 1.770 -0.710 0.0 3.46
3130.503 106.0 0.488 -6.931 0.0 3.46
3130.549 251 6.493 1.703 2.8 0.0
3130.550 107.0 0.859 -3.586 0.0 3.47
3130.562 26.1 3.767 -5.213 2.8 0.0
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Tabela F.t Continua@o
Wavelenght A Z  E. Excitédo (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)
3130.569 24.1 5.329 -2.457 2.8 0.0
3130.570 108.0 0.683 -2.022 0.0 4.39
3130.575 23.0 1.218 -3.265 2.8 0.0
3130.577 73.0 1.394 0.070 2.8 0.0
3130.575 23.0 3.560 -1.968 2.8 0.0
3130.583 106.0 0.488 -6.883 0.0 3.46
3130.592 24.0 3.556 -1.968 2.8 0.0
3130.637 25.0 4.268 0.305 2.8 0.0
3130.648 106.0 0.034 -1.862 0.0 3.46
3130.668 106.0 0.034 -3.973 0.0 3.46
3130.705 26.0 2.880 -3.116 2.8 0.0
3130.746 21.0 5.902 -4.518 2.8 0.0
3130.765 25.0 4.270 0.869 2.8 0.0
3130.770 107.0 0.561 -6.104 0.0 3.47
3130.780 41.1 0.439 -1.700 2.8 0.0
3130.791 45.0 0.431 -2.110 2.8 0.0
3130.809 22.1 0.012 -2.366 2.8 0.0
3130.813 64.1 1.157 -0.083 2.8 0.0
3130.842 23.0 1.955 -2.924 2.8 0.0
3130.871 58.1 1.090 0.721 2.8 0.0
3130.905 26.1 7.486 -2.498 2.8 0.0
3130.928 106.0 0.002 -4.136 0.0 3.46
3130.928 108.0 1.907 -3.024 0.0 4.39
3130.933 108.0 0.683 -2.932 0.0 4.39
3130.997 108.0 1.569 -2.364 0.0 4.39
3131.015 25.1 6.111 -1.217 2.8 0.0
3131.017 25.0 3.772 -0.462 2.8 0.0
3131.059 25.1 6.670 -2.719 2.8 0.0
3131.063 23.1 4.244 -4.542 2.8 0.0
3131.065 4.1 0.000 -0.888 0.335E-32 0.0
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Tabela F.+ Continua@o

Wavelenght A Z  E. Excité@o (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)

3131.070 90.1 0.000 -1.559 2.8 0.0
3131.109 40.0 0.520 0.210 2.8 0.0
3131.110 26.0 3.047 -5.171 2.8 0.0
3131.116 76.0 1.841 0.050 2.8 0.0
3131.143 22.0 0.836 -2.020 2.8 0.0
3131.155 107.0 8.595 -4.522 0.0 3.47
3131.177 24.0 3.010 -7.708 2.8 0.0
3131.194 42.0 2.499 2.198 2.8 0.0
3131.198 107.0 0.860 -3.552 0.0 3.47
3131.207 24.0 3.113 -0.821 2.8 0.0
3131.243 26.0 2.176 -4.093 2.8 0.0
3131.255 69.1 0.000 0.399 2.8 0.0
3131.268 23.0 1.945 -4.838 2.8 0.0
3131.304 24.1 8.720 -3.576 2.8 0.0
3131.326 27.1 2.203 -4.088 2.8 0.0
3131.329 108.0 1.942 -2.038 0.0 4.39
3131.338 25.0 4.679 -1.931 2.8 0.0
3131.339 21.1 7.380 -2.430 2.8 0.0
3131.358 108.0 1.941 -1.347 0.0 4.39
3131.366 108.0 1.942 -3.602 0.0 4.39
3131.384 108.0 1.680 -3.219 0.0 4.39
3131.394 108.0 1.680 -3.292 0.0 4.39
3131.395 26.1 3.814 -3.656 2.8 0.0
3131.423 108.0 0.960 -2.410 0.0 4.39
3131.458 25.1 4.340 -4.532 2.8 0.0
3131.459 26.0 2.470 -3.095 2.8 0.0
3131.483 26.0 7.388 -3.089 2.8 0.0
3131.502 108.0 0.494 -2.913 0.0 4.39
3131.510 107.0 0.561 -7.358 0.0 3.47
3131.514 106.0 0.837 -4.073 0.0 3.46
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Tabela F.t Continua@o
Wavelenght A Z  E. Excitédo (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)
3131.522 26.0 3.274 -3.310 2.8 0.0
3131.525 28.0 7.151 -2.900 2.8 0.0
3131.533 24.1 4.168 -1.407 2.8 0.0
3131.545 80.0 4.886 -0.040 2.8 0.0
3131.548 24.1 4.177 -2.022 2.8 0.0
3131.548 107.0 0.561 -6.004 0.0 3.47
3131.583 25.1 6.594 -1.907 2.8 0.0
3131.607 27.0 2.786 -1.347 2.8 0.0
3131.626 25.1 6.185 -0.722 2.8 0.0
3131.656 107.0 0.787 -2.053 0.0 3.47
3131.687 108.0 1.736 -1.814 0.0 4.39
3131.702 28.0 3.310 -2.077 2.8 0.0
3131.711 108.0 1.736 -3.496 0.0 4.39
3131.724 26.1 4.080 -2.338 2.8 0.0
3131.754 108.0 0.960 -2.960 0.0 4.39
3131.798 106.0 0.845 -7.085 0.0 3.46
3131.812 72.0 1.306 0.420 2.8 0.0
3131.821 106.0 0.639 -6.922 0.0 3.46
3131.825 27.0 1.740 -1.791 2.8 0.0
3131.836 106.0 0.639 -6.952 0.0 3.46
3131.838 80.0 4.886 -0.040 2.8 0.0
3131.910 107.0 0.787 -1.423 0.0 3.47
3131.935 107.0 0.787 -3.829 0.0 3.47
3131.982 106.0 0.845 -7.103 0.0 3.46
3132.022 106.0 1.685 -0.688 0.0 3.46
3132.053 24.1 2.480 -0.151 2.8 0.0
3132.063 40.0 0.543 -0.020 2.8 0.0
3132.093 106.0 1.685 -5.529 0.0 3.46
3132.109 24.1 4.774 -4.192 2.8 0.0
3132.142 23.0 0.262 -5.230 2.8 0.0
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Tabela F.+ Continua@o

Wavelenght A Z  E. Excité@o (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)

3132.186 108.0 0.901 -2.439 0.0 4.39
3132.189 106.0 1.685 -0.703 0.0 3.46
3132.212 27.0 0.101 -2.706 2.8 0.0
3132.277 108.0 1.990 -3.554 0.0 4.39
3132.281 106.0 0.488 -1.128 0.0 3.46
3132.288 25.0 4.332 -0.500 2.8 0.0
3132.355 23.0 1.043 -0.607 2.8 0.0
3132.356 107.0 0.787 -5.388 0.0 3.47
3132.369 106.0 0.488 -7.034 0.0 3.47
3132.383 26.1 9.111 -3.576 2.8 0.0
3132.392 108.0 1.990 -3.882 0.0 4.39
3132.405 25.0 3.372 -1.037 2.8 0.0
3132.411 106.0 0.640 -6.922 0.0 3.46
3132.489 106.0 0.640 -6.952 0.0 3.46
3132.517 68.1 1.402 0.505 2.8 0.0
3132.518 26.0 3.210 -1.021 2.8 0.0
3132.532 24.1 6.804 -3.412 2.8 0.0
3132.579 26.1 7.494 -2.793 2.8 0.0
3132.583 108.0 1.612 -5.503 0.0 4.39
3132.591 58.1 0.295 -0.540 2.8 0.0
3132.594 42.0 0.000 0.374 2.8 0.0
3132.596 23.1 2.900 -1.066 2.8 0.0
3132.626 22.0 1.502 -6.573 2.8 0.0
3132.646 26.0 3.237 -1.710 2.8 0.0
3132.656 73.0 0.491 -0.960 2.8 0.0
3132.657 27.0 2.877 -4.619 2.8 0.0
3132.660 23.0 0.267 -7.431 2.8 0.0
3132.667 25.0 3.382 -4.890 2.8 0.0
3132.708 22.0 5.953 -0.780 2.8 0.0
3132.725 25.1 6.177 -2.667 2.8 0.0

Continua na grxima pagina



Cagtulo F. Lista de linhas para ardese espectral do Be

231

Tabela F.t Continua@o
Wavelenght A Z  E. Excitédo (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)
3132.730 108.0 1.990 -1.868 0.0 4.39
3132.788 25.0 4.270 -0.500 2.8 0.0
3132.809 23.1 2.510 -1.527 2.8 0.0
3132.816 108.0 1.947 -3.505 0.0 4.39
3132.822 24.0 3.120 -0.492 2.8 0.0
3132.845 108.0 1.947 -2.458 0.0 4.39
3132.864 28.1 2.865 -3.652 2.8 0.0
3132.865 108.0 0.686 -3.238 0.0 4.39
3132.878 44.0 1.317 -0.760 2.8 0.0
3132.894 24.0 3.013 -5.954 2.8 0.0
3132.900 23.0 2.358 0.246 2.8 0.0
3132.903 23.0 2.114 -4.062 2.8 0.0
3132.967 24.1 6.805 -0.427 2.8 0.0
3133.012 27.0 2.870 -8.250 2.8 0.0
3133.039 108.0 2.179 -1.975 0.0 4.39
3133.050 26.1 3.890 -1.833 2.8 0.0
3133.085 41.0 1.090 -0.480 2.8 0.0
3133.086 21.1 3.470 0.018 2.8 0.0
3133.088 77.0 0.720 -2.150 2.8 0.0
3133.090 64.1 0.000 -1.342 2.8 0.0
3133.102 26.0 2.480 -6.425 2.8 0.0
3133.121 23.0 0.280 -6.145 2.8 0.0
3133.138 22.0 2.090 -3.247 2.8 0.0
3133.168 48.0 3.800 -1.290 2.8 0.0
3133.186 22.0 2.090 -3.447 2.8 0.0
3133.194 24.1 6.790 -2.988 2.8 0.0
3133.202 108.0 2.153 -3.637 0.0 4.39
3133.212 23.0 0.260 -6.642 2.8 0.0
3133.228 108.0 0.686 -1.702 0.0 4.39
3133.273 24.1 9.400 -3.164 2.8 0.0

Continua na grxima pagina



232 Captulo F. Lista de linhas para &rdese espectral do Be

Tabela F.+ Continua@o

Wavelenght A Z  E. Excité@o (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)

3133.311 24.0 3.010 -6.898 2.8 0.0
3133.319 77.0 0.780 -0.160 2.8 0.0
3133.323 58.1 0.740 -0.046 2.8 0.0
3133.327 23.1 0.330 -0.462 2.8 0.0
3133.361 108.0 1.742 -2.133 0.0 4.39
3133.396 42.0 2.260 -1.478 2.8 0.0
3133.426 92.1 0.280 -1.108 2.8 0.0
3133.430 25.0 3.840 -2.752 2.8 0.0
3133.463 108.0 1.583 -3.787 0.0 4.39
3133.489 40.1 0.960 0.450 2.8 0.0
3133.509 72.1 5.180 0.510 2.8 0.0
3133.519 26.0 2.450 -3.486 2.8 0.0
3133.552 73.0 1.240 -1.090 2.8 0.0
3133.600 60.1 1.250 0.750 2.8 0.0
3133.620 90.1 1.190 -0.633 2.8 0.0
3133.625 23.1 2.520 -2.137 2.8 0.0
3133.665 26.1 9.060 1.432 2.8 0.0
3133.746 108.0 1.704 -1.651 0.0 4.39
3133.753 26.1 7.470 -2.809 2.8 0.0
3133.808 23.0 1.710 -5.666 2.8 0.0
3133.815 66.0 0.000 -1.468 2.8 0.0
3133.839 24.0 3.980 0.277 2.8 0.0
3133.848 26.1 9.050 -1.940 2.8 0.0
3133.858 64.1 1.100 0.409 2.8 0.0
3133.869 108.0 2.299 -1.564 0.0 4.39
3133.888 69.1 0.000 -0.255 2.8 0.0
3133.890 73.1 0.660 -0.440 2.8 0.0
3133.890 74.0 1.710 -0.180 2.8 0.0
3133.910 24.0 2.890 -0.455 2.8 0.0
3133.964 26.0 2.430 -2.793 2.8 0.0
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Tabela F.t Continua@o

Wavelenght A Z  E. Excitédo (eV) loggf Damping E. Dis. (eV)

3133.976 24.0 3.380 -0.328 2.8 0.0
3133.993 108.0 0.477 -1.784 0.0 4.39
3133.994 26.1 9.080 -2.718 2.8 0.0
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Captulo G

Nucleos@tese estelar

G.1 Queima & o Fe

As se@es a seguir, na qual tratamos a queima estelar e processos de captacdroles, foram
escritas com base no Gago 18 del Kippenhahn et al. (2012) e erarios artigos da literatura (e.g.,
Gallino et al.| 1998; Bisterzo etlal., 2014; Bensby et al., 2014; Battistini 8sBw, 2015).

A principal fonte de prodiu#io de energia nas estrelé@®sas reaes de fugo termonuclear. Este
processo consiste na fornda;de um fcleo pesado a partir da "juag’de nicleos de elementos mais
leves. Antesx fusio nuclear o somatio das massas individuais iniciais dagteos envolvidos na reag
tem um total d&€M. O produto dessa reag gera um acleo mais leve do quEM, com massaM’, de

modo que:

AM =3IM - M, (G.1)

onde a diferenca de masad & convertida em energia atéde:

E = AMc?. (G.2)

Esta energia liberada responavel pelo equibrio hidroshtico estelar que impede seu colapso. O
processo de f@ (ou queima) mais endticoé a queima de hidgenio, onde quatroitleos deH com
uma massa total de<l.0079n, (em unidades de mass@atica) $io transformados em uniidleo de*He
de 40026m,. Portanto, a diferengca das massas com quaittens de H e a massa doabeo resultante de
Heé deAM = 2.9x 1072m,. Isso equivale a uma energia, segundo dEq. G.2, de 27.0 Me\lp@orde
He produzido. Uma estrela entra na S&agia Princial quando ela comeca a queimar H em &elea.

A energia liberada pela reag de fuio nuclear depende @mergia de ligacaalos rucleos envolvi-

dos. Istoé definido como sendo a energia "gasta’ne@gagara que seja pdssl a separago de dois
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nicleos que se mait unidos atra&s das forgcas nucleares fortes e fracas. De maneira oposta, se dois
nicleos vindos do infinito (diahcias bem maiores que o tamanho deleo) §io "juntados”, ocorre
uma "libera@o”de energia, equivalenéesua energia de ligag, que tem valore$picos de 8 MeV, com
pequenas diferencas daateo para ficleo, mesmo que estes tenham mas<aniads bem diferentes.

Na Figurd G.lle mostrado um @fico simplificado de como varia a energia de l@@Eg com a massa
atbmicaA. Nesta figura, a energia de ligareé representada pdr = Eg/A, queé a energia de liga&p

média por ruicleo. Note que o pico desteaficoé em torno do ferro.

1

H
/ ! 1 I 1 l 1 I S
0 50 100 150 A

Figura G.1:Curva simplificada da energia de ligacEg em fun@o da massa@amicaA. Retirado de Kippenhahn
et al. (201R).

Conforme a massa@nica A do nicleo aumentaf tamkem aumenta rapidamente a partir do H.
Quandce atingido o Fe4 = 56), a energia de ligap comeca a decrescer vagarosamente com o aumento
deA. A diminuicao da energia de ligag para massastahicas maiores do que a do ferro ocorre porque
parfculas na supeigie de ricleo mais pesado sofrem uma menor forca de @tragiclear. Isto acontece
porque a supeidie de um ficleo aumenta mais devagar do que seu volume (se assumirmos acle® n
& aproximadamente uma esferéyaa cresce a uma taxardeenquanto o volume ent, onde a adigo de
mais pariculas provoca um aumento em seu raio) e conforme ocorre um aumetit@lgdaA, o nimero
de probnsZ tamkem aumenta. Este aumento de cargas positivas ndesagiais internas dainleo leva

a uma aumento das forcas de repolsoulombianas nas régis mais externas, causando o efeito visto na
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curva da FigurB Gl1 para> 56. Isto significa que as re@gs de fudo nuclear parairtleos mais pesados
que o Fe 8o endotrmicas, ou seja& necesario disponibilizar energia para que esta eeagconteca. Em
contrapartida, nas redes de fisdo nucleareséliberado de energia.

Com isso, a imtese do Fe& o ponto final natural para as réag termonucleares de uma estrela

massiva, fazendo com que esta chegfi@se final de sua vida.

G.1.1 Queima de hidr@mio

A queima de hidrognio consiste na fé@® de quatroiicleos dé¢H em um de*He. A energia produzida
neste processdde~ 27 MeV & mais energtica que a fuio de qualquer outro elemento.

Existem diferentes tipos de cadeias de teaque podem completar o processo daduto hidro@nio,
e geralmente elas ocorrem simultaneamente em uma estrela. As principais dedemo nuclearesa
as cadeiap-p (proton-pioton) e o ciclo CNO. Abaix@ representada a primeira rédagda cadeig-p,

onde dois pbtons formam um iicleo de dewrio, que erio reage com um outrodon produzindéHe:

H4'H 52H+e" +v
2H+'H 5% He+y. (G.3)

A cadeiap-p pode continuar atr@s de tés caminhos alternativos para sinteti#de, as cadeiagpl,
pp2e pp3nas quais todas comecam comizieo de’He, como mostrado na Figura G.2.

Cada cadeipp libera uma quantidade de energia diferente porleo de*He produzido:i) ppl =
26.50 MeViii) pp2 = 25.97 MeV ; e) pp3= 19.59 MeV. Isto acontece devidoforma@o de neutrinos
que carregam diferentes quantidades de energias. Aénegude cada uma das cadgigsdepende da
composi@o qumica, temperatura e densidade da estrela. AaeHg¢e-*He & mais serigel & temperatura
do que3He-3He, e com isso faz com que as réagpp2 e pp3 dominem em temperaturas maiores que
T ~ 10 K, se*He estiver dispoivel em quantidades suficientes.

A outra €rie de rea@ies da queima de Bl o ciclo CNO. Para essas réag terem iftio € necesaria
a presenca dosadsopos de C, N ou O, commmostrado na Figufa G.3:

O principal cicloé o CNO-I, que 8o as primeiras 6 linhas da Figlra1.3. Este ciclmompletado
quando 0?C (queé inicialmente consumidd reproduzido atra@s da rea@o °N +1 H, podendo efo
reiniciar o ciclo. Esta red@p pode desencadear um segundo ciclo, chamado CNO-IIgq@# vezes
menos proével que o primeiro ciclo), quand80 reage comtH e formal*N, que contribui com o ciclo

CNO-I.
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IH+ 'H—- 2Heet+ v
H+ 'H - *He +~

™

3He + *He —*He +2'H 3He + *He — "Be ++
(I)I,I) A
"Be+e” — "Li+v "Be+ 'H— *B++
Li+ 'H — *He + ‘He !B — Be+ et + v
————————— . 8 4 ayy.
(PPZ) Be — "He + "He

(pp3)

Figura G.2Rea@es da cadeipp. Retirado de Kippenhahn et|al. (2012).

G.1.2 Queima deédlio

A queima de Blio (queé subproduto da queima de H) consiste n&dude \arios rucleos de*He
para a produio de elementos mais pesados, em espEgat 0. O primeiro conjunto de redées se é

atraes da fuo de teés atomos déHe, como mostrado por:

‘He+* He «8 Be
8Be+*He 52 C +7. (G.4)

Este conjunto de reéesé chamada de tripla-e acontece em temperatufias- 10°K, bem superiores
atemperatura de queima de liidenio, devido a maiores barreiras coulombianas. Nestagédgrmado
8Be queé rapidamente usado na prodogie!’C.

Quandcé sintetizado suficient®C, um outro tipo de red&p de captura d&He é iniciada, chamado
de processa. Este processo consiste na foriaagle varios elementos em cascata, no entanto dagido

baixas taxas de reag este processo produz principalmente exig:

2C+*He>%0+y
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128 4 1 o BN 4~
13N——~a ]3C+C++U

13C+1H—+ 14N-i-'y

N +1H - 1504-7
50 - BN+et+v

Figura G.3:Ciclo CNO. Retirado de Kippenhahn e al. (2012).

%0 +* He - Ne+y
2ONe+* He -2 Mg+ y
Mg +* He 5?8 Si+ y
2Ni+*He »¥S+y
25 1 He > Ar+y (G.5)
%6Ar +*He »*Ca+y
“Ca+*He M Ti+y
“UTi+*He - Cr+y
®BCr+*He > Fe+y

2Fe+*He 5% Ni+y
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A seqencia termina com®Ni pois esteé o riicleo mais esivel (ou seja, tem uma maior energia
de liga@o). Portanto, a prodéag de elementos mais pesados, por este processo, requer d@alore

energia.

G.1.3 Queima de carbono

A gqueima de carbono ocorre depois da queima&imhpara uma mistura constitla essencialmente
de'?C e %0, que tambm 0 produtos resultantes das @eg de fuio do He. Este processo s& em
estrelas massivasA > 8My) com temperaturasggicas maiores que 510 K.

As principais reaes da queima de carbor@os

12C +12C N Mg +y
12c+2Cc - Mg+n
Yc+”C - Na+p (G.6)
C+2C > Ne+a
Yc+2Cc >0+ 20

Sendo que a primeira liniaa reago que libera mais energia (13.931 MeV) mas tami a mais
improvavel. O mesmo pode ser dito para as éescda segundaidtima linha, sendo elas endwomicas.
As rea@es mais provaveisae as que produzefiNa+ p e °Ne + «, liberando 2.238 MeV e 4.616
MeV respectivamente. O n e « liberados i&o reagir imediatamente com outras marfias da mistura,
desencadeando diversas i@es secur@tias. A energia total liberada por cada @ade'’C +2C é de

aproximadamente 13 MeV, levando em conta todo o conjunto déesaygie acontecem posteriormente.

G.1.4 Queima de oxénio

Para a queima de oxégio 10 +16 O, as barreiras coulombiana@cséio altas que a temperatura
necesaria para sua ocdnciaé deT > 10° K. De maneira simila& queima de carbono, as réag

podem acontecer de diferentes formas:

160 +160 5325+
160 4+180 53 P4+ p

160+160 5314 n (G.7)
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160 4160 528 S+ o
160 +160 »24 Mg + 2a

A reagio mais frequenté a da segunda linha, sendo seguidas pela$esatas duas linhas finais.
Novamente, todos 0g, n e @ sao capturados imediatamente por outrasleos, dando origera varias
rea@es secunarias.

Para temperaturas maiores diie- 10° tamkeém deve-se levar em conta as i@eg defotodesinte-
gracaode ricleos que &o 0 muito fortemente ligados. Neste éeip existe um campo de radeg
contendo um amero significante dedfons (com energias na casa dos MeV) que podem ser absorvidos

por um rucleo e causar a sua quebra. Um exemplfotidesintegracaé a do Ne:

ONe+ vy S5%0+a
2°Ne+y -0 0+2* Mg + . (G.8)

Por defini@o, as reaies defotodesintegracasao endokrmicas, mas as pastilas ejetadas atras
dela §0 capturadas imediatamente, desencadeando processos dadilverapergia que podem superar

a energia usada riatodesintegracaoo balanco de energia total.
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Cartulo H

Abundancias de Y, Mg e pametros atmosticos para

a amostra de 88agneas solares.



244 Captulo H. Abundancias de Y, Mg e pametros atmogéficos para a amostra de 88meas solares.

Tabela H.1 Abundancias de [YH], [Mg/H], [Fe/H] e pa@metros estelares para a amostra de 88 estrelas. As

estrelas biarias esdo indicadas pat.

Star [YYH] error [Mg/H] error [FeH] error Te error logg error Age  error
HIP 10175 0.046 0.010 -0.048 0.005 -0.007 0.005 5738 7 451 0.01 1.81%2 0.6
HIP 101905 0.129 0.009 0.029 0.004 0.057 0.006 5890 6 4.47 0.02 1.5895 0.68
HIP 102040 -0.038 0.004 -0.104 0.013 -0.093 0.006 5838 6 4.48 0.02 20ZxR?2
5
4

HIP 102152 -0.083 0.020 -0.001 0.018 -0.020 0.005 5718 440 0.02 6.086B9

HIP 10303 0.118 0.015 0.128 0.022 0.106 0.004 5725 440 0.01 5477 0.561
HIP 103983* 0.032 0.015 -0.030 0.021 -0.048 0.008 5752 10 451 0.02 72.07859

HIP 104045 0.093 0.009 0.030 0.006 0.045 0.005 5831 ©6 447 0.02 2.2933 0.83
HIP 105184 0.113 0.013 -0.041 0.008 -0.002 0.009 5833 11 4.504 0.024 0.6@145

HIP 108158 0.014 0.017 0.205 0.032 0.067 0.008 5687 7 434 0.02 8.3647 0.47
HIP 108468 -0.240 0.012 -0.076 0.026 -0.111 0.006 5829 7 433 0.02 7.868H7

HIP 108996 0.145 0.010 -0.011 0.014 0.064 0.013 5847 17 4503 0.03 00780

HIP 109110* 0.197 0.019 -0.001 0.019 0.035 0.014 5787 17 450 0.04 23352

HIP 109821 -0.192 0.011 -0.039 0.011 -0.115 0.005 5746 7 431 0.02 9.6(O0
HIP 114615 -0.009 0.012 -0.109 0.006 -0.077 0.008 5816 9 452 0.02 1.05A0
HIP 115577 -0.062 0.020 0.157 0.012 0.036 0.008 5699 9 4.25 0.03 9.5082 0.3
HIP 116906 -0.055 0.016 0.056 0.009 0.010 0.005 5792 6 437 0.02 6.4631 0.4
HIP 117367 -0.018 0.002 0.036 0.009 0.044 0.007 5871 8 432 0.02 5.9435 0.3
HIP 118115 -0.153 0.006 -0.002 0.012 -0.017 0.006 5808 7 428 0.02 7.098r4
HIP 11915 -0.033 0.008 -0.076 0.011 -0.059 0.004 5760 4 446 0.01 4.15470
HIP 14501 -0.230 0.011 0.009 0.015 -0.133 0.005 5728 7 429 0.02 9.9264 0.3
HIP 14614 -0.097 0.009 -0.121 0.010 -0.099 0.008 5784 9 442 0.03 5.82H61
HIP 14623 0.151 0.014 0.065 0.014 0.106 0.01 5769 13 452 0.02 1137 0.642
HIP 15527 -0.206 0.012 -0.037 0.005 -0.051 0.005 5785 5 432 0.01 7.98P00

HIP 18844 -0.067 0.006 0.072 0.005 0.016 0.004 5736 5 436 0.02 7.4567 0.42
HIP 1954 -0.055 0.010 -0.093 0.008 -0.068 0.006 5717 5 446 0.02 48758509
HIP 19911* 0.047 0.036 -0.103 0.024 -0.070 0.011 5764 12 447 0.04 4.00466

HIP 21079 -0.012 0.016 -0.142 0.014 -0.070 0.008 5846 11 4.50 0.03 1.66%7

HIP 22263 0.114 0.015 -0.027 0.019 0.030 0.007 5840 8 450 0.02 1.0742 0.76
HIP 22395** 0.056 0.011 0.069 0.019 0.084 0.008 5789 8 443 0.02 3.934530.8

Continua na gxima pagina
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Tabela H.1- Continua@o

Star [Y/H] error [Mg/H] error [FgH] error Te error logg error [Age] error
HIP 25670 0.097 0.009 0.041 0.012 0.057 0.005 5771 5 444 0.02 4.120 0.768
HIP 28066 -0.240 0.001 0.026 0.007 -0.128 0.004 5733 5 429 0.01 9.85%95 0.2
HIP 29432 -0.125 0.007 -0.114 0.017 -0.096 0.005 5758 5 444 0.01 550800
HIP 29525 0.040 0.012 -0.079 0.020 -0.022 0.007 5737 7 449 0.02 2.82B6 1.0
HIP 30037 -0.010 0.014 0.016 0.016 -0.011 0.004 5668 5 442 0.01 6.9668r40
HIP 30158 0.004 0.020 0.045 0.007 0.003 0.006 5702 5 446 0.02 4570 0.981
HIP 30344 0.127 0.005 0.002 0.021 0.063 0.007 5750 9 450 0.02 1.924 0.826
HIP 30476 -0.140 0.004 0.076 0.010 -0.022 0.004 5710 5 426 0.01 9.6893 0.2
HIP 30502 -0.087 0.012 -0.054 0.009 -0.076 0.006 5721 6 441 0.02 7.06790
HIP 3203 -0.005 0.016 -0.152 0.014 -0.087 0.008 5850 10 4.52 0.02 0.98620
HIP 33094 -0.027 0.009 0.187 0.016 0.043 0.005 5662 7 416 0.02 10.095 0.2
HIP 34511 -0.058 0.003 -0.107 0.008 -0.103 0.006 5819 6 447 0.02 338890
HIP 36512 -0.157 0.005 -0.107 0.011 -0.117 0.004 5737 4 441 0.01 7.1&000
HIP 36515 0.045 0.010 -0.100 0.020 -0.021 0.009 5847 12 454 0.02 0.63%40
HIP 38072 0.089 0.018 0.034 0.009 0.058 0.007 5849 8 449 0.02 1.306 0.724
HIP 40133 0.091 0.017 0.161 0.012 0.128 0.004 5755 4 437 0.01 5.500 0.389
HIP 41317 -0.167 0.005 -0.041 0.006 -0.068 0.004 5700 5 438 0.01 8.224680
HIP 42333 0.212 0.005 0.055 0.006 0.138 0.008 5848 8 450 0.02 1.011 0.518
HIP 43297* 0.158 0.011 0.042 0.014 0.083 0.006 5702 5 446 0.01 3.84080.73
HIP 44713  -0.026 0.009 0.096 0.009 0.088 0.005 5768 6 4.28 0.01 7.5818 0.28
HIP 44935 0.003 0.012 0.067 0.012 0.058 0.005 5782 5 437 0.01 6.215 0.434
HIP 44997 0.030 0.015 -0.020 0.025 -0.023 0.005 5731 5 447 0.02 3.8749 0.9
HIP 4909 0.108 0.022 -0.066 0.010 0.028 0.008 5854 10 450 0.02 1.2320 0.77
HIP 49756 0.058 0.009 0.014 0.012 0.043 0.004 5795 4 442 0.01 4.618 0.573
HIP 5301 -0.098 0.008 -0.085 0.003 -0.064 0.004 5728 5 442 0.02 6.4880 0.6
HIP 54102* 0.092 0.007 -0.061 0.008 -0.014 0.007 5820 9 451 0.02 1.106980
HIP 54287 0.075 0.015 0.153 0.013 0.118 0.004 5727 4 436 0.01 6.340 0.398
HIP 54582* -0.216 0.012 -0.074 0.011 -0.080 0.005 5875 7 427 0.02 7.2(812
HIP 55409  -0.085 0.009 -0.074 0.013 -0.080 0.006 5700 6 4.40 0.02 7.6%500
HIP 62039* 0.043 0.015 0.122 0.011 0.088 0.005 5753 6 435 0.02 6.72510.44

Continua na grxima pagina
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Tabela H.1 Continua@o

Star [Y/H] error [Mg/H] error [FgH] error Te error logg error [Age] error
HIP 6407* -0.006 0.011 -0.116 0.009 -0.068 0.007 5764 8 452 0.01 1.488560
HIP 64150* 0.346 0.011 0.091 0.015 0.030 0.007 5747 6 439 0.02 6.4066 0.65
HIP 64673* -0.095 0.010 -0.014 0.010 -0.030 0.007 5918 8 435 0.02 5.22354
HIP 64713 -0.027 0.013 -0.070 0.015 -0.067 0.007 5767 8 446 0.02 4.26196 1
HIP 65708 -0.134 0.006 0.038 0.015 -0.066 0.006 5755 6 425 0.02 94134 0.2
HIP 67620* 0.031 0.018 -0.003 0.016 -0.018 0.009 5670 9 441 0.03 717771
HIP 68468 0.017 0.005 0.104 0.017 0.054 0.005 5845 6 437 0.02 5.334 0.467
HIP 69645 -0.036 0.020 -0.045 0.010 -0.045 0.006 5743 6 444 0.02 528520
HIP 72043* -0.154 0.013 0.022 0.016 -0.034 0.007 5842 8 435 0.02 6.414680
HIP 73241* 0.020 0.035 0.190 0.011 0.082 0.007 5669 8 427 0.02 9.38460.34
HIP 73815 -0.055 0.019 0.036 0.011 0.004 0.005 5788 6 4.37 0.02 6.5662 0.46
HIP 74389 0.128 0.003 0.059 0.015 0.077 0.004 5844 5 449 0.01 1.005 0.484
HIP 74432** 0.016 0.008 0.173 0.011 0.037 0.007 5684 8 425 0.02 9.768120.3
HIP 7585 0.128 0.008 0.087 0.006 0.095 0.005 5831 5 443 0.01 3.291 0.508
HIP 76114 -0.038 0.009 -0.032 0.011 -0.037 0.006 5733 6 442 0.02 6.18160
HIP 77052** 0.147 0.016 0.056 0.014 0.036 0.006 5683 5 448 0.02 3.665060.9
HIP 77883 -0.078 0.023 0.018 0.008 -0.006 0.006 5690 6 44 0.02 7.2408 0.67
HIP 79578* 0.072 0.008 0.043 0.012 0.057 0.005 5820 5 447 0.01 2.17080.77
HIP 79672 0.089 0.011 0.053 0.019 0.056 0.003 5814 3 445 0.01 3.090 0.391
HIP 79715 -0.127 0.005 -0.026 0.010 -0.041 0.005 5803 6 438 0.02 6.44620
HIP 81746* -0.175 0.012 -0.042 0.016 -0.086 0.004 5715 5 440 0.02 7.82682
HIP 83276** -0.250 0.004 -0.084 0.008 -0.089 0.006 5885 8 4.22 0.02 37.84267
HIP 85042 0.005 0.013 0.038 0.012 0.015 0.004 5694 5 441 0.02 6.662 0.617
HIP 8507 -0.054 0.006 -0.120 0.011 -0.096 0.006 5725 6 449 0.02 3.62%30.9
HIP 87769* 0.066 0.009 0.005 0.006 0.000 0.006 5807 6 440 0.02 5.1457 0.68
HIP 89650 -0.029 0.007 -0.058 0.014 0.000 0.005 5841 5 444 0.02 3.8245 0.7
HIP 9349 0.051 0.017 -0.044 0.015 0.009 0.007 5810 8 450 0.02 1.429 0.758
HIP 95962** 0.000 0.009 0.047 0.012 0.023 0.005 5806 5 444 0.02 3.820760.7
HIP 96160 0.019 0.005 -0.060 0.012 -0.053 0.007 5781 8 450 0.02 21659 0.7
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ABSTRACT

We study the stars of the binary system 16 Cygni to determine with high precision their chemical composition.
Knowing that the component B has a detected planet of at least 1.5 Jupiter masses, we investigate if there are
chemical peculiarities that could be attributed to planet formation around this star. We perform a differential
abundance analysis using high resolution (R = 81,000) and high S/N (~700) CFHT/ESPaDOnS spectra of the
16 Cygni stars and the Sun; the latter was obtained from light reflected of asteroids. We determine differential
abundances of the binary components relative to the Sun and between components A and B as well. We achieve a
precision of o < 0.005 dex and a total error ~0.01 dex for most elements. The effective temperatures and surface
gravities found for 16 Cyg A and B are T = 5830 £ 7K, log g =4.30 & 0.02dex, and Tt = 5751 £ 6 K, log g =
4.35 £ 0.02 dex, respectively. The component 16 Cyg A has a metallicity ([Fe/H]) higher by 0.047 & 0.005 dex than
16 Cyg B, as well as a microturbulence velocity higher by 0.08 kms~'. All elements show abundance differences
between the binary components, but while the volatile difference is about 0.03 dex, the refractories differ by more
and show a trend with condensation temperature, which could be interpreted as the signature of the rocky accretion
core of the giant planet 16 Cyg Bb. We estimate a mass of about 1.5-6 Mg, for this rocky core, in good agreement

doi:10.1088/2041-8205/790/2/1.25

with estimates of Jupiter’s core.

Key words: planetary systems — stars: abundances — Sun: abundances

Online-only material: color figures

1. INTRODUCTION

It is common to assume that stars of multiple stellar systems
have the same chemical composition, since they originated from
the same natal cloud. However, some studies indicate that in
binary systems, there may be small differences in the chemical
composition of their components (Gratton et al. 2001; Laws &
Gonzalez 2001; Desidera et al. 2004, 2006; Ramirez et al. 2011).
One explanation for these anomalies is planet formation (e.g.,
Laws & Gonzalez 2001; Ramirez et al. 2011).

The binary system 16 Cygni is known for having a detected
giant planet orbiting the B component, with a minimum mass of
1.5 My, (Cochram & Hatzes 1997) and a probable true mass of
about 2.4 My,;, (Pldvalovd & Solovaya 2013). Even though the
system has been monitored for small radial velocity variations
for over two decades, so far no planets have been detected
around the primary, which makes this system ideal to study the
formation of giant planets. However, the chemical signatures
of planet formation on the host star are expected to be very
small, of only a few 0.01 dex (Meléndez et al. 2009; Ramirez
et al. 2009; Chambers 2010), hence a high precision is needed
to detect these effects.

Although earlier analyses of the 16 Cyg system suggested
that 16 Cyg A is about 0.05 dex more metal-rich than 16 Cyg B
(e.g., Gonzalez 1998), the difference is so small that it could
be due to the relatively large abundance uncertainties of these
earlier studies. In a pioneer precise line-by-line differential study
of this binary, Laws & Gonzalez (2001) found a difference
(A — B) of +0.02540.009dex in the iron abundance of

* Based on observations obtained at the Canada—France—Hawaii Telescope
(CFHT) at the 3.6 m telescope at Mauna Kea.

both components. Seeking for potential additional signatures
of giant planet formation, Ramirez et al. (2011) performed
a differential abundance determination of 25 elements and
discovered significant differences among all chemical elements
that were analyzed, with component A being more metal-rich
by 0.04 + 0.01 dex than B. In contrast, in a study published at
about the same date, Schuler et al. (2011) found no difference in
the chemical composition of these two stars. The intent of this
work is to shed more light into this matter using better quality
spectra and discuss the possible chemical signature caused by
the formation of gas giant planets.

2. OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

Spectra of 16 Cyg A and B were obtained with the
Echelle SpectroPolarimetric Device for Observation of Stars
(ESPaDOnS) on the 3.6 m Canada—France—Hawaii Telescope
(CFHT) at Mauna Kea. The observations took place on 2013
June 6 on Queued Service Observing (QSO) mode. The ob-
servations were taken with the fiber only on the object (Spec-
troscopy, star o), that is the highest resolution (R = 81,000) on
the instrument. Note that our resolving power is significantly
higher than that used in the previous studies of Schuler et al.
(2011) and Ramirez et al. (2011), R = 45,000 and R = 60,000,
respectively.

The exposure times were 3 x 280 and 3 x 350 son 16 Cyg A
and B, respectively, with 16 Cyg B observed immediately after
16 Cyg A. We achieved a S/N ~ 700 around 600 nm for each
of the binary components. The asteroids Vesta and Ceres were
also observed with the same spectrograph setup to acquire the
solar spectrum that served as the reference in our differential
analysis. A similar S/N (~700) was achieved for both asteroids.
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Our S/N ratios are higher than those obtained by Ramirez et al.
(2011), S/N ~ 400, and about the same as that obtained by
Schuler et al. (2011) for 16 Cyg A (S/N = 750).

We used the pipeline reduced spectra provided by CFHT,
which passed through the usual reduction process including bias
subtraction, flat fielding, spectral order extractions, and wave-
length calibration. We performed the continuum normalization
of the spectra using IRAF.

3. ANALYSIS

We used the line-by-line differential method to obtain stellar
parameters and chemical abundances, as described in Meléndez
et al. (2012) and Monroe et al. (2013). The 2002 version of
the LTE code MOOG (Sneden 1973) was used with Kurucz
ODFNEW model atmospheres (Castelli & Kurucz 2004).

The adopted line list is an updated version of that presented
in Meléndez et al. (2012), with several dozen lines added. The
equivalent width (EW) measurements were made by hand with
the task splot in IRAF, using Gaussian profile fits. The local
continuum was carefully selected by overplotting the spectra of
both binary components and the solar spectrum for each line.

We obtained the abundance of 18 elements: C, O, Na,
Mg, Al, Si, S, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu, and
Zn. All abundances were differentially determined line-by-line
using the Sun as standard in a first approach and then using
16 Cyg B as reference to obtain the 16 Cyg A — B ratios.
The differential method minimizes errors due to uncertainties
in the line transition probabilities and shortcomings of model
atmospheres, allowing thus an improved determination of stellar
parameters and chemical abundances. The elements V, Mn, Co,
and Cu had their abundances corrected for hyperfine structure
(HFS). For this calculation the blends driver in MOOG was used
adopting the HFS data from Meléndez et al. (2012).

The atmospheric parameters for 16 Cyg A and B were
obtained by differential excitation equilibrium (for T,s) and
differential ionization equilibrium (for log g), using as reference
solar abundances for Fe1 and Fe1 lines. First, we determined
absolute abundances for the Sun using the solar atmospheric
parameters of 5777 K for T and 4.44 for log g, and adopting
an initial microturbulence velocity of v, = 0.9km s, Then,
we estimated v, by the usual method of requiring zero slope in
the absolute abundances of Fe1 lines versus reduced EW. We
obtained a final v, = 0.86 km s~ for the Sun, and computed our
reference solar abundances for each line.

The next step was the determination of stellar parameters
for the 16 Cygni stars. Initially, we used model atmospheres
with the parameters published in Ramirez et al. (2011): Ter =
5813K, logg = 4.28 and [Fe/H] = 0.10 for 16 Cyg A, and
Teir = 5749K, log g = 4.33 and [Fe/H] = 0.06 for 16 Cyg B.
Then, we iteratively changed the stellar parameters of 16 Cyg A
and B until we achieved the differential excitation and ionization
equilibrium, and also no trend in the differential Fe 1 abundances
with reduced EW (to obtain v,), changing the metallicity of the
models at each iteration until reaching convergence.

Our derived stellar parameters using the Sun as a stan-
dard are Ty = 5830 £+ 11K, logg = 4.30 £ 0.02, v, =
0.98 + 0.02kms~! and [Fe/H] = 0.101 4 0.008 dex for
16 Cyg A, and T = 5751 £ 11K, logg = 4.35 + 0.02,
v, = 0.90 £ 0.02kms~! and [Fe/H] = 0.054 & 0.008 dex for
16 Cyg B. These errors take into account the errors in the mea-
surements and the degeneracy of stellar parameters. A similar
procedure was repeated but using 16 Cyg B as the reference
star instead of the Sun to perform the differential spectroscopic
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Figure 1. Differential Fe1 abundances (16 Cyg A-16 Cyg B) as a function of
excitation potential (upper panel) and reduced EW (bottom panel).

(A color version of this figure is available in the online journal.)

equilibrium (Figure 1), and fixing the stellar parameters of the
B component to our results from the differential analysis rela-
tive to the Sun. The resulting atmospheric parameters for the A
component are the same as when the Sun is used as a reference,
but with smaller errors for Teg (£7 K) and v, (£0.01 kms™!).
The final A(Fe) difference for 16 Cyg A minus 16 Cyg B is
0.047 £ 0.005 dex, confirming that there is indeed a difference
in the metallicity between the two stars of this binary system.
Our stellar parameters are in very good agreement with
the ones determined by Ramirez et al. (2011). We obtain
somewhat higher both effective temperatures and log g by 17K
and 0.02 dex in the case of 16 Cyg A, and by 2 K and 0.03 dex
for 16 Cyg B. The relative difference between the components
A and B is in even better agreement, with our results showing
a AT higher by 15K than Ramirez et al. (2011), and the
difference in the Alog g is 0.00 dex. Using the photometric IRFM
calibrations of Ramirez & Meléndez (2005) for 13 different
optical and infrared colors (Table 1) from the Jhonson, Cousins,
Vilnius, Geneva, DDO, Tycho and 2MASS systems (Taylor
1986; Mermilliod et al. 1997; Hgg et al. 2000; Cutri et al. 2003),
with the corresponding [Fe/H] for each binary component, we
determined average, median and trimean? effective temperatures
(Table 1) for the binary pair, resulting in a temperature difference
of ATJ}?N (A—B) = 58 £ 10, 78 £ 10, 73 £ 10K, for the
difference of average, median and trimean temperatures. The
two robust indicators, median and trimean, are in excellent
agreement with our spectroscopic AT, (A—B) =79 £+ 7K,
and also in agreement with the results from Ramirez et al.
(2011), who found AT:flff’ec (A—B) = 64 £ 25K. Compared
to Schuler et al. (2011), our AT and Alogg are higher by
+36 K and +0.03 dex, respectively. Note that according to the
trigonometric logg (Ramirez et al. 2011), Alogg should be
0.05 dex between the components, that is the value found in
our work and by Ramirez et al. (2011), but Schuler et al. (2011)

3 The trimean is a robust estimate of central tendency. We define trimean
=(Q1 + 2 x median +Q3)/4), where Q1 and Q3 are the first and third quartiles.
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Table 1
Colors of 16 Cyg A and B on Different Photometric Systems,
and their Corresponding Mean Effective Temperatures using
the Calibrations of Ramirez & Meléndez (2005)

Color 16 Cyg A 16 Cyg B
(B—V) 0.644 0.663
(b—y) 0.410 0.416
(Y-V) 0.569 0.575
(V-S5) 0.557 0.569
(B2 — Vi) 0.398 0.402
(B2 —G) 0.109 0.117
(V—R)c 0.357 0.363
(V—IDc 0.698 0.706
(R—1I)c 0.341 0.343
C(42-45) 0.648 0.669
C(42-48) 1671 1.698
(Br—Vr) 0.722 0.732
(V—Kz) 1.533 1.577
T (K) 5726 5668
T median () 5737 5659
T trimean (K 5734 5661
o (K) 29 23
s.e. (K) 8 6

found a lower Alog g = 0.02dex, although our results are in
agreement with Schuler et al. (2011) within their error bars.

Once the stellar parameters of the 16 Cygni stars were set
using iron lines, we computed abundances for all remaining
elements. In Table 2 we present the final differential abundances
of 16 Cyg A relative to 16 Cyg B, and their respective errors,
while in Table 3 we present the abundances and errors for
16 Cyg A and B using the Sun as standard. We present both the
observational errors and systematic errors due to uncertainties
in the stellar parameters, as well as the total error obtained by
adding quadratically both errors.

Maia, MELENDEZ, & RAMIREZ

0.14 -16 Cyg A — Sun M Tt

0.12

@]
—o—
Z,
foi
=
{9
<
Che+
3y
Fe

0.08

0.06

A[X/H] (A—Sun) (dex)

0.04

0.02

0.10

0.08

0.06

0.04

0.02

Q \
—e—i |
[92]

A[X/H] (B—Sun) (dex)

0.00

I I I I
500 1000 1500

Tcond (K)
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(A color version of this figure is available in the online journal.)

4. RESULTS AND DISCUSSION

The differential abundances of the 16 Cyg pair relative
to the Sun are shown in Figure 2. Both 16 Cyg A and B
show abundances that have a clear trend with condensation
temperature, as already shown by Ramirez et al. (2011) and
Schuler et al. (2011). There is a reasonable agreement with the

Table 2
Differential Abundances of 16 Cyg A—16 Cyg B, and their Errors

Element LTE ATy Alog g

A[Fe/H] Param® Obs® Total®

+7K +0.02dex +0.01kms~' +0.01 dex

(dex)  (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)  (dex) (dex)
C 0.030 —0.004 0.003 0.000 0.000 0.005 0.007 0.008
(0] 0.042 —0.006 0.002 —0.001 0.002 0.006 0.005 0.008
Na 0.034 0.003  —0.001 0.000 0.000 0.003  0.004 0.005
Mg 0.056 0.004  —0.001 —0.001 0.000 0.004  0.006 0.007
Al 0.042 0.003 —0.001 0.000 0.000 0.003  0.004 0.005
Si 0.044 0.001 0.001 —0.001 0.001 0.002  0.002 0.003
S 0.029 —0.004 0.003 0.000 0.001 0.005 0.016 0.017
Ca 0.045 0.004  —0.001 —0.002 0.000 0.004  0.004 0.006
Sc 0.059 0.005 0.000 —0.001 —0.001 0.005 0.003 0.006
Ti 0.049 0.006 0.000 —0.002 0.000 0.006  0.003 0.006
\Y 0.055 0.006 0.001 0.000 0.000 0.006 0.003 0.007
Cr 0.040 0.004  —0.001 —0.002 0.000 0.005 0.002 0.005
Mn 0.043 0.005 —0.001 —0.003 0.000 0.005 0.005 0.007
Fe 0.047 0.004  —0.001 —0.002 0.000 0.005 0.001 0.005
Co 0.040 0.004 0.001 0.000 0.000 0.004  0.004 0.006
Ni 0.048 0.003 0.000 —0.002 0.001 0.004  0.003 0.005
Cu 0.041 0.003 0.001 —0.002 0.001 0.004  0.006 0.007
Zn 0.018 0.000 0.001 —0.003 0.002 0.004 0.015 0.015
Notes.

2 Errors due to stellar parameters.
b Observational errors.

¢ Quadric sum of the observational and stellar parameter uncertainties.
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Table 3
Differential Abundances of 16 Cyg A and B using the Sun as a Standard, and their Errors

Element 16CygA 16CygB ATt Alog g Av; A[Fe/H] Param® Obs®  Total®
+11K  +0.02dex +0.02kms~!  +0.01 dex

(dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)  (dex)
C 0.048 0.018 —0.005 0.003 0.000 0.000 0.006 0.015 0.016
(0] 0.102 0.060 —0.007 0.002 0.001 0.002 0.008 0.008 0.011
Na 0.108 0.074 0.004 —0.001 0.001 0.000 0.004  0.005 0.006
Mg 0.140 0.084 0.005 —0.001 0.003 0.000 0.006 0.011 0.012
Al 0.151 0.110 0.003 —0.001 0.001 0.000 0.004  0.004 0.005
Si 0.116 0.072 0.002 0.001 0.001 0.001 0.002  0.004 0.004
S 0.048 0.020 —0.005 0.003 0.001 0.001 0.005 0.009 0.011
Ca 0.105 0.060 0.005 —0.001 0.004 0.000 0.007  0.006 0.009
Sc 0.148 0.090 0.007 0.000 0.000 —0.001 0.007  0.004 0.008
Ti 0.141 0.092 0.008 0.000 0.003 0.000 0.008  0.003 0.009
\' 0.110 0.054 0.008 0.001 0.018 0.000 0.019  0.006 0.020
Cr 0.098 0.057 0.006 —0.001 0.004 0.000 0.007  0.004 0.008
Mn 0.117 0.075 0.008 —0.001 —0.047 0.000 0.048  0.007 0.048
Fe 0.101 0.054 0.006 —0.001 0.005 0.000 0.007  0.002 0.008
Co 0.126 0.094 0.008 0.001 —0.064 0.000 0.065  0.006 0.065
Ni 0.120 0.072 0.004 0.000 0.004 0.001 0.006  0.004 0.007
Cu 0.129 0.088 0.008 0.001 —0.035 0.001 0.035 0.008 0.036
Zn 0.069 0.050 0.001 0.001 0.006 0.002 0.006  0.043 0.043
Notes.

2 Errors due to stellar parameters.
b Observational errors.

¢ Quadric sum of the observational and stellar parameters uncertainties.

mean trend of 11 solar twins relative to the Sun by Meléndez
et al. (2009), shown by solid lines in Figure 2, after a vertical
shift is applied to match the refractory elements. Interestingly,
the same qualitative pattern as in Ramirez et al. (2011) is found
for individual volatile elements in both components, with O
somewhat higher than C, and Zn somewhat higher than S. Thus,
the variations among the volatile elements are likely real.

From Figure 2, it is already noticeable that there are abun-
dance differences between the two 16 Cygni components, with
16 Cyg A being more metal-rich. The differential abundances
of 16 Cyg A relative to 16 Cyg B, plotted in Figure 3, shows
this more clearly. As already found by Ramirez et al. (2011),
all elements seem enhanced in 16 Cyg A, but now this is more
evident due to our higher precision. This is contrary to the re-
sults obtained by Schuler et al. (2011), who found no chemical
difference in the binary pair. The differential analysis of Takeda
(2005) also showed both components to have the same iron
abundance, but the S/N of his spectra (S/N ~ 100) is too low
for a precise analysis.

Ramirez et al. (2011) found a roughly constant difference of
about 0.04 dex in the differential abundances (A — B) of volatiles
and refractories. However, while in our study the volatile ele-
ments show a difference of about 0.03 dex, the refractories show
larger differences and a trend with condensation temperature
(Figure 3). A similar trend has been reported in a short note
added in proof by Laws & Gonzalez (2001), where based on the
analysis of 13 elements, a correlation with condensation tem-
perature is found, with a slope of 1.4 & 0.5 x 107> dex K~ !,
however, no further details are given. Interestingly, the same
slope of A minus B (1.442.8 x 107°) is found by Schuler et al.
(2011). In this work, we obtain a slope for the refractories of
1.88 + 0.79 x 107> dex K~!, in reasonable agreement with
the results by Laws & Gonzalez (2001) and Schuler et al.
(2011). Note that the abundance difference that we find here
for 16 Cyg A — B, is very distinct from the mean trend for
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Figure 3. Differential abundances of 16 Cyg A-16 Cyg B vs. condensation
temperature. The dashed line is the average of the volatiles and the solid line
the trend of the refractories. The dot-dashed line is the mean trend obtained by
Meléndez et al. (2009) for 11 solar twins compared to the Sun, after a vertical
shift is applied to match the highly refractory elements in A — B.
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(A color version of this figure is available in the online journal.)

the 11 solar twins of Meléndez et al. (2009), shown by a dot-
dashed line in Figure 3 after a shift has been applied to fit highly
refractory elements.

The overall deficiency in the abundances of 16 Cyg B
(compared to 16 Cyg A), could be attributed to the formation
of its giant planet, as the metals missing in 16 Cyg B could
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have been taken from the proto-planet disk to form its gaseous
giant. More interestingly, for the refractories we seem to detect
a trend with condensation temperature, which may represent
the detection, for the first time, of a signature of the rocky
accretion core of a giant planet. In the core accretion model
(e.g., Papaloizou & Terquem 2006), first a rocky core forms
through coagulation of planetesimals until it is massive enough
for accretion of a gas envelope, to form a giant planet. The
higher deficiency of refractories in 16 Cyg B, means that the
giant planet 16 CygBb may have an excess of refractories, which
could be due to its rocky accretion core. Another important hint
is that the break in condensation temperature between volatiles
and refractories seem to occur around 7.ong ~ 500-700 K. This
means that most likely the rocky core was not formed in the inner
disk regions (equivalent to the Earth—Sun distance), but it was
formed at a larger distance, where giant planets are more likely
to form.

Following Chambers (2010), we estimate the mass of the
rocky core by adding a mixture of the composition of the
Earth and CM chondrites to the convective zone of 16 Cyg B.
Assuming a similar convection zone as in the Sun (0.023 M),
we can reproduce the trend of the refractories (Figure 3)
by adding about 1.5 Mg of rocky material with the above
composition. Notice that this is the minimum mass of the rocky
core because we do not know the exact size of the convection
zone at the time the giant planet was formed (see discussion
in Ramirez et al. 2011). Assuming a convection zone of about
0.1 M, at the time of the formation of the giant planet’s core, the
mass of the rocky core would be higher (6 Mg). Our estimates
(1.5-6 Mg,) are consistent with Jupiter’s core mass of ~5 +
5 Mg (Guillot 2005).

5. CONCLUSIONS

We found significant differences in the chemical abundances
of 16 Cyg A relative to 16 Cyg B, for all analyzed elements.
The abundance differences range from 0.03 dex for the volatiles
up to 0.06 dex for the refractories.

The 16 Cygni system is so far a unique case where high-
precision abundance analyses show a sharp distinction in the
chemical composition of the binary components. A recent
study of the binary pair HAT-P-1, where the secondary hosts a
giant planet of 0.53 My, (Bakos et al. 2007) but no planets have
been detected so far around the primary, reveals no abundance
contrast (Liu et al. 2014). One explanation for the lack of abun-
dance differences between the binary components of HAT-P-1
could be that the mass of the planet is much smaller than
the planet in the 16 Cygni system, which has about 2.4 My,
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(Plavalova & Solovaya 2013). Scaling by the mass of the plan-
ets, the observed difference of about 0.04 dex in the chemical
abundances of the 16 Cygni pair, would imply in a dissimi-
larity of only 0.009 dex for the HAT-P-1 binary, which would
be challenging to detect. Another recent study of a binary pair,
HD 20781/HD 20782, where HD 20782 has a Jupiter-mass
planet and HD 20781 hosts two Neptune-mass planets, show
zero abundance differences (0.04 4 0.07 dex) within the error
bars (Mack et al. 2014).

In any case, our findings could be interpreted as due to the
formation of the giant planet around 16 Cyg B. Within that
scenario, we have detected, for the first time, the signature of
the rocky accretion core of the giant planet 16 Cyg Bb, with
a mass of ~1.5-6 Mg. Our study opens new windows on the
study of the planet—star connection.

M.T.M. acknowledges support by CAPES. J.M. acknowl-
edges support by FAPESP (2012/24392-2) and CNPq (Bolsa
de produtividade).
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the first time, astronomers have detected evidence
of this rocky core, the first step in the formation of a : . : .
giant planet like our own Jupiter. e 500 1000 1500
The astronomers used the Canada-France-Hawaii L (K)

Telescope (CFHT) to analyze the starlight of the

binary stars 16 Cygni A and 16 Cygni B. The system Difference in chemical composition between the stars 16 Cyg A and
is a perfect laboratory to study the formation of 16 Cyg B, versus the condensation temperature of the elements in
giant planets because the stars were born together the proto-planetary nebula. If the stars had identical chemical

and are therefore very similar, and both resemble compositions then the difference (A-B) would be zero. The star 16

the Sun. However, observations during the last Cyg A is richer in all elements relative to star 16 Cyg B. In other
decades show that only one of the two stars, 16 words, star 16 Cyg B, the host star of a giant planet, is deficient in all
Cygni B, hosts a giant planet which is about 2.4 chemical elements, especially in the refractory elements (those with

times as massive as Jupiter. By decomposing the high condensation temperatures and that form dust grains more
light from the two stars into their basic components easily), suggesting evidence of a rocky core in the giant planet 16
and looking at the difference between the two stars, Cyg Bb. Credits: M. Tucci Maia, J. Meléndez, I. Ramirez.

the astronomers were able to detect signatures left

from the planet formation process on 16 Cygni B.

The fingerprints detected by the astronomers are twofold. First, they found that the star 16 Cygni A is enhanced in all
chemical elements relative to 16 Cygni B. This means that 16 Cygni B, the star that hosts a giant planet, is metal deficient.
As both stars were born from the same natal cloud, they should have exactly the same chemical composition. However,
planets and stars form at about the same time, hence the metals that are missing in 16 Cygni B (relative to 16 Cygni A) were
probably removed from its protoplanetary disk to form its giant planet, so that the remaining material that was falling into
16 Cygni B in the final phases of its formation was deficient in those metals.

The second fingerprint is that on top of an overall deficiency of all analyzed elements in 16 Cygni B, this star has a
systematic deficiency in the refractory elements such as iron, aluminum, nickel, magnesium, scandium, and silicon. This is
a remarkable discovery because the rocky core of a giant planet is expected to be rich in refractory elements. The
formation of the rocky core seems to rob refractory material from the proto-planetary disk, so that the star 16 Cygni B
ended up with a lower amount of refractories. This deficiency in the refractory elements can be explained by the formation
of a rocky core with a mass of about 1.5 - 6 Earth masses, which is similar to the estimate of Jupiter's core.

"Our results show that the formation of giant planets, as well as terrestrial planets like our own Earth, leaves subtle
signatures in stellar atmospheres”, says Marcelo Tucci Maia (Universidade de Sao Paulo), the lead author of the paper. "It
is fascinating that our differential technique can measure these subtle differences in chemical abundances; we achieve a
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precision that was unthinkable until now", adds team member Jorge Meléndez (Universidade de Sdo Paulo). lvan Ramirez
(University of Texas) concludes: "16 Cyg is a remarkable system, but certainly not unique. It is special because it is nearby;
however, there are many other binary stars with twin components on which this experiment could be performed. This could
help us find planet-host stars in binaries in a much more straightforward manner compared to all other planet-finding

techniques we have available today."

The team is composed of the PhD student Marcelo Tucci Maia, Prof. Dr. Jorge Meléndez (Universidade de Sao Paulo) and
Dr. Ivan Ramirez (University of Texas at Austin). This research will appear in the paper “High precision abundances in the
16 Cyg binary system: a signature of the rocky core in the giant planet”, by M. Tucci Maia, J. Meléndez and I. Ramirez, in

the Astrophysical Journal Letters.
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ABSTRACT

Context. Lithium and beryllium are destroyed at different temperatures in stellar interiors. As such, their relative abundances offer
excellent probes of the nature and extent of mixing processes within and below the convection zone.

Aims. We determine Be abundances for a sample of eight solar twins for which Li abundances have previously been determined. The
analyzed solar twins span a very wide range of age, 0.5-8.2 Gyr, which enables us to study secular evolution of Li and Be depletion.
Methods. We gathered high-quality UVES/VLT spectra and obtained Be abundances by spectral synthesis of the Be 11 313 nm dou-

blet.

Results. The derived beryllium abundances exhibit no significant variation with age. The more fragile Li, however, exhibits a mono-
tonically decreasing abundance with increasing age. Therefore, relatively shallow extra mixing below the convection zone is necessary
to simultaneously account for the observed Li and Be behavior in the Sun and solar twins.

Key words. Sun: abundances — Sun: atmosphere — Sun: evolution — Sun: interior — stars: abundances — stars: interiors

1. Introduction

The light elements lithium and beryllium are fragile, meaning
that they are destroyed at temperatures of about 2.5 x 10® K
and 3.5 x 10% K, respectively (through o and proton captures).
The observed abundances of Li and Be thus provide constraints
for the transport of material in stellar interiors. To decrease the
Li and Be abundances, the material has to be transported to
deeper and hotter regions within the star before returning to
the surface. In the Sun, lithium destruction requires tempera-
tures somewhat hotter than those achieved at the base of the
convective zone according to standard models of stellar evolu-
tion. The fact that the observed photospheric Li abundance is
some 150 times lower than the meteoritic value thus necessi-
tates extra mixing below the convection zone. The mechanism
(or mechanisms) for depleting the light elements is still debated.
Possible processes leading to extra mixing include rotation
(Pinsonneault et al. 1989), internal gravity waves (Charbonnel
& Talon 2005), microscopic diffusion and gravitational settling
(Michaud et al. 2004), and convective overshooting (Xiong &
Deng 2007). Because beryllium destruction requires greater tem-
peratures than Li, its abundance serves to constrain the extent of
this extra mixing.

The solar photospheric Be abundance has been a source
of contention. Early work suggested that Be was depleted in
the solar photosphere compared to meteorites (Chmielewski
et al. 1975). In solar-type stars, the Be abundances can only

* Based on observations obtained at the European Southern
Observatory (ESO) Very Large Telescope (VLT) at Paranal
Observatory, Chile (observing program 083.D-0871).

Article published by EDP Sciences

be estimated through the Be 1T doublet at 313 nm, a spectral re-
gion difficult to analyze because of blends and uncertain atomic
data. It has long been debated whether there is a substantial
amount of missing UV opacity (e.g., Magain 1987; Kurucz
1992; Allende Prieto & Lambert 2000). Balachandran & Bell
(1998) attempted to empirically calibrate the amount of miss-
ing continuous UV opacity by enforcing the same O abun-
dances from the OH A-X lines near the Be doublet and the
OH vibration-rotation lines in the infrared. They inferred a sub-
stantial amount of this missing opacity and also that the solar
Be abundance is the same as the meteoritic value within errors,
a conclusion which Asplund (2004) also reached using a more
sophisticated 3D hydrodynamical model atmosphere. Without
properly accounting for this additional continuous opacity, the
Be abundance becomes underestimated, which leads to erro-
neous conclusions whether there even is a solar Be depletion;
in fairness, we note, however, that Chmielewski et al. (1975)
concluded that the uncertainty in their Be abundance (1.15 +
0.20 dex) was too large to advocate any substantial Be deple-
tion. These suspicions about substantial missing UV continuous
opacity were subsequently confirmed by Bell et al. (2001) using
new calculations by the Iron Project for the bound-free opac-
ity of Fel. More recently, Takeda et al. (2011) studied a sample
of 118 solar analogs and suggested that Be depletion in the Sun
could be significant.

There have been several observational studies of Be in solar-
type stars (Santos et al. 2004; Boesgaard & Krugler Hollek 2009;
Randich 2010; Takeda et al. 2011), but none focused on solar
twins, except for the qualitative work by Takeda & Tajitsu (2009)
on three solar twins. The importance of solar twins is that as they
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have nearly solar mass and composition (Meléndez et al. 2014b),
their evolution is similar to that of the Sun. Hence, solar twins at
different evolutionary stages in the main sequence can be used
as proxies of the Sun at different ages. In this work, we obtain
Be abundances for solar twins in a broad age range to provide
constraints on Be depletion during the main sequence and thus
on the extent of any extra mixing below the convection zone.

2. Observations and data reduction

Spectra of eight solar twins and the Sun were obtained with the
UVES spectrograph on the 8.2m UT2 Very Large Telescope
at ESO Paranal, on 29-30 August 2009. We used the dichroic
mode, obtaining simultaneous UV and optical coverage in
two setups: i) with standard settings of 346 nm + 580 nm;
ii) with the standard 346 nm and a nonestandard setting cen-
tered at 830 nm. We achieved a high signal-to-noise ratio (S/N)
in the UV because the 346 nm setting (306-387 nm) was cov-
ered in both setups. The 580 nm standard setting covered the
optical (480-682 nm) region, and our 830 nm setting included
the red region (642—1020 nm). The UV setup was used to obtain
the Be abundance, the optical setup was used to obtain the stellar
parameters and Li abundances.

We achieved a resolving power R = 65000 at 306-387 nm
and R = 110000 for 480-1020 nm. The solar spectrum was also
obtained through the observation of the asteroid Juno with the
same spectrograph setup and served as the solar reference in
our differential analysis. The spectral orders were extracted and
wavelength calibrated using IRAF, with additional data process-
ing performed with IDL. The reduced spectra have S/N ~ 100
and 1000 near the Be and Li lines, respectively.

There are no spectral regions free from lines in the near
UV spectra of solar twins. Hence, we employed a dedicated con-
tinuum normalization technique, which is described in Ramirez
et al. (2008). We took advantage of the superb continuum nor-
malization of the solar spectrum reported by Kurucz et al.
(1984), which is used as a reference. Each order of the UVES
spectra was divided by its corresponding piece from the spec-
trum of Kurucz et al. after matching their spectral resolution,
correcting for radial velocity offsets, and rebinning to a common
wavelength sampling. In principle, the result should have been
a smooth function corresponding to the shape of the continuum
(the upper “envelope”) of the UVES spectra. However, because
of the finite S/N values and instrumental differences or small de-
fects, this envelope had to be smoothed out using a 100-pixel
wide (~0.16 nm) median filter. The UVES data were then di-
vided by this envelope in each order. In essence, this procedure
makes the UVES spectra inherit the continuum normalization of
the spectrum of Kurucz et al.

3. Analysis of the Be abundances

We used the doublet resonance lines of Be 1T at 313.0420 nm and
313.1065 nm to determine Be abundances; these are the only
Be lines available for observation from the ground in solar-type
stars. As the lines are in the UV region and blended by different
species of atoms and molecules, the abundance determination
was carried out by means of spectral synthesis.

Our initial line list was based on the list of Ashwell et al.
(2005) and was checked with the list by Primas et al. (1997),
which is the list used by Takeda et al. (2011). In some cases
we modified the log gf-values to achieve a good agreement
with the spectrum of the Sun and of a solar analog that is
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Fig. 1. Comparison between the observed (points) and synthetic (lines)
spectra of the solar twin HIP 102152 around the BeII lines. The best
fit is the central line, the other lines show changes in the Be abundance
by +0.05 and +0.10 dex.

severely depleted in Be (Schirbel et al., in prep.). As the Be-
poor solar analog does not show any Be lines, it was of great
help to better constrain the lines blending the Be features in
the Sun. We emphasize that both the Sun and the Be-depleted
solar analog were observed with the same UVES setup as the
solar twins and were reduced in the same way, allowing thus
a reliable differential abundance analysis between the Sun and
the solar twins'. In Fig. 1, we show the spectral synthesis for
the solar twin HIP 102152. The weaker Be1l 313.1 nm line
is less blended and offers more reliable abundances. Since the
stronger 313.0 nm line is heavily blended by CH and OH lines,
abundances were determined for comparison, but not used in the
final determination.

For the spectral synthesis we used the synth driver of the
February 2014 version of the 1D local thermodynamical equilib-
rium (LTE) code MOOG (Sneden 1973), which includes contin-
uum scattering. We adopted A(Be) = 1.38 dex as the standard so-
lar Be abundance (Asplund et al. 2009). The model atmospheres
were interpolated from the ATLASY9 Kurucz’s grid (Castelli &
Kurucz 2004) with the T.g, logg, [Fe/H] and microturbulence
determined by Monroe et al. (2013), Meléndez et al. (2014a),
and Monroe et al. (in prep.). Asplund (2005) and Takeda &
Tajitsu (2009) concluded that the BeII lines are insensitive to
non-LTE effects in the Sun. Considering the similarity in stellar
parameters among the solar twins and the differential nature of
the analysis, any differential non-LTE corrections would proba-
bly be vanishingly small (e.g., Meléndez et al. 2012), hence no
corrections were applied.

To determine the macroturbulence line broadening, we first
analyzed the line profiles of the Fe1602.7050 nm, 609.3644 nm,
615.1618 nm, 616.5360 nm, 670.5102 nm and NiI 676.7772 nm
lines in the Sun; the syntheses also included a rotational
broadening of vsini = 1.9 km g1 (Bruning 1984; Saar & Osten
1997), and the instrumental broadening. The macroturbulent

' Our modified log gf-values of the BeII lines are 0.6 dex lower than

those recommended by Fuhr & Wiese (2010), but we emphasize that
our values are only valid for our internal differential analysis. In other
words, they are only valid when using our set of reduced UVES spectra,
the 2014 version of MOOG, the set of solar abundances of Asplund
et al. (2009), and the adopted blends for the BeII region. Moreover,
our Be abundances are differential relative to the solar Be abundance of
Asplund et al. (2009).
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Table 1. Be abundances and errors for the eight solar twins and the Sun,
together with the inferred macroturbulence, vsin i, and ages of the stars.

Star Vinaero/vsini A(Be) Param? /obs” ftotal®  Age
(kms™)  (dex) (dex) (Gyr)
HD 20630 3.5/4.2 1.44 0.03/0.03/0.04  0.5707
HD 202628 3.7/2.4 1.51 0.01/0.04/0.04  0.9703
HIP 30502 3.5/1.6 1.43 0.01/0.03/0.03  6.0703
HIP 73815 3.6/1.7 1.49 0.01/0.03/0.03  6.8703
HIP 77883 3.4/1.8 1.42 0.01/0.02/0.02  7.5703
HIP 89650 3.8/1.7 1.47 0.01/0.02/0.02  4.2*03
18Sco 3.7/2.0 1.52 0.01/0.03/0.03  2.9*}4
HIP 102152 3.5/1.8 1.41 0.01/0.04/0.04  8.270%
Sun 3.6/1.9 1.38 0.00/0.01/0.01 4.6

Notes.  Errors due to stellar parameters. ’ Observational errors.
© Quadric sum of the observational and systematic errors.

velocity found for the Sun is Viacroe = 3.6 km s~L. For the so-
lar twins, we estimate the macroturbulence following Meléndez
et al. (2012; average of Egs. (E.2) and (E.3)): Viacrostar =
Vmacro,o + (Telf - 5777)/486

With the macroturbulence fixed, vsini was estimated for
the solar twins sample by fitting the profiles of the six lines
mentioned above, also including the instrumental broaden-
ing. Finally, the best-fitting Be abundances were estimated us-
ing a y2-procedure. The estimated macroturbulence, vsini and
Be abundances for the entire sample can be found in Table 1.

We estimated the errors considering both observational and
systematic uncertainties. The observational errors are due to un-
certainties of the continuum placement and S/N (the synthetic
spectra were shifted vertically within the allowed noise of the
observed spectrum; the abundance variation due to this shift was
adopted as the observational error). For the systematic errors
we considered the errors in the stellar parameters. Both obser-
vational and systematic errors were added in quadrature.

Thanks to the high internal precision of the atmospheric pa-
rameters derived in our solar twin stars, we were able to employ
standard isochrone techniques to measure reliable relative ages
for these objects. We adopted the ages previously derived by our
group (Monroe et al. 2013, 2015; Melendez et al. 2014a) using
the algorithm described in Ramirez et al. (Ramirez et al. 2013,
2014), which computes the age probability distribution function
by comparing the location of the star on the T.g,logg, [Fe/H]
parameter space with the values predicted by theory. For the two
youngest stars, we also used other age indicators, as described
in Monroe et al. (2015). In short, we adopted a rotational age
(0.5 £ 0.2 Gyr) for HD 20630, which excellently agrees with
Ribas et al. (2010), who obtained 0.6 + 0.2 Gyr using different
indicators. For HD 202826 a rotation period is not available to
estimate its age, hence we used its chromospheric activity, X-ray
luminosity, and isochrones. From the isochrones we derive an
average mass for the sample stars of 1.01 + 0.03 M, that is,
solar within the errors, reinforcing thus the use of solar twins as
proxies of the Sun at different ages. The estimated ages are given
in Table 1.

2 Note that our ages are differential and that our errors are only in-
ternal. We caution that the ages may turn out to be slightly older or
younger depending on the choice of isochrones, making the age range
covered by the sample slightly wider or narrower, but the relative ages
are reasonably well constrained, as shown for example in Fig. 5 of
Meléndez et al. (2014a), where the relative ages between the Sun and
the solar twin 18 Sco are consistent for two different sets of isochrones.

1.6

- >—§—<
T%E e Moot

1.5

+

w14
Q

|
!
|
[
1
|
1
|
1
'
i
'
|
)
'
!
f

13
U1.2
m

Tl

[N N PN R R T

1.0

T
Fin

0.9

0 1 2 3 4 5 6 7 8
Age (Gyr)

Fig. 2. Be (top) and Li (bottom) abundances vs. age. For the models of
Be depletion, we adopt an initial meteoritic A(Be) = 1.45 dex, which
is based on the value by Lodders (2003; 1.41 dex), plus the 0.04 dex
gravitational settling effect over 4.5 Gyr. The models of Li depletion
were normalized to the solar Li abundance. The green solid lines are
the models by Pinsonneault et al. (1989), the red dotted lines rep-
resent the models by do Nascimento et al. (2009), the blue dashed
lines are the modified models of do Nascimento et al. (2009; see text),
and the purple long-dashed lines are predictions of Be depletion by
Xiong & Deng (2007) and Li depletion by Xiong & Deng (2009). The
teal dotted-dashed line (top panel) is the same Be depletion model of
do Nascimento et al. (2009) shown by the red dotted lines, but with a
higher initial A(Be) = 1.50 dex (rather than A(Be) = 1.45 dex). The ad-
ditional 0.05 dex is to compensate for the refractory depletion of Be in
the Sun (see text).

4. Discussion

Figure 2 (top panel) shows the measured Be abundances in
our solar twins as a function of stellar age. The scatter in the
Be content is very small: 0.04 dex. This is significantly less
than in previous studies; for example, Takeda et al. (2011) an-
alyzed Be in a large sample of solar analogs and found a dis-
persion of 0.2 dex. A linear fit to our data using the error bars
in both age and Be abundances gives a slope of —8.09 x 1073 +
4.17x1073 dex/Gyr, which is a shallow trend at best. For compar-
ison, we show in the bottom panel the corresponding non-LTE
Li abundances for the same sample stars (Monroe et al. 2015). A
fit to the Li data gives a slope of —0.23 + 0.01 dex/Gyr. Clearly,
there is a steep Li depletion, but the mixing processes respon-
sible for the destruction of lithium must be relatively shallow
and cannot transport material to deeper regions where significant
Be destruction can occur.

In standard evolution models of the Sun, the depletion of
the light elements Be and Li is expected to occur only below
the convective zone and thus the surface abundances should re-
main unchanged, obviously in contrast to the observational evi-
dence in the case of Li. Only for less massive stars do standard
stellar models predict significant Be depletion as a result of the
deeper convective zone (Santos et al. 2004). Owing to the mono-
tonically increasing Li depletion with age (Monroe et al. 2013),
most Li destruction occurs on secular timescales during the main
sequence. Since standard models cannot predict this behavior,
there must be extra mixing below the convection zone that brings
material down to sufficiently large depths and temperatures, and
then back into the convection zone. In Fig. 2, four different pre-
dictions for Be and Li depletion are compared. The model by
Pinsonneault et al. (1989) considers rotationally induced mixing
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and depletes Li reasonably well, but depletes far too much Be
(green solid line). The model of do Nascimento et al. (2009)
includes extra mixing due to diffusion (including gravitational
settling) and rotation. It reproduces Li in solar twins well, but
Be depletion is somewhat larger than observed (red dotted lines).
We have modified this model to calibrate the amount of merid-
ional circulation, achieving a steep and a shallow Li and Be de-
pletion, respectively (blue dashed lines). The new model has
meridional circulation with a lower efficiency, hence destroying
less Be and Li, and we increased the turbulent diffusion coef-
ficient of the tachocline below the convective zone to destroy
more Li (without affecting Be). Finally, the models of Xiong &
Deng (2007, 2009) incorporate convective overshoot as well as
gravitational settling. They reproduce the Li depletion with age
but do not deplete Be (purple long-dashed line), unlike the ob-
servations, which seems to suggest a shallow depletion of Be.

The initial (zero-age) Be abundance for the model predic-
tions assumes them to be equal to the meteoritic values. For the
meteoritic abundance, Lodders (2003) recommended A(Be) =
1.41 + 0.08 dex, which was subsequently revised to A(Be) =
1.32+0.03 dex by Lodders et al. (2009). These are indirect mea-
surements, however, because Be is difficult to measure in car-
bonaceous chondrites of type CI, which are the least modified
meteorites and thus the preferred choice when inferring the pri-
mordial solar system abundances. Instead, the meteoritic value
was estimated from the relative abundances of refractory ele-
ments in CM and CV chondrites in which Be has been measured
in a couple of cases. The relatively large uncertainty for Be for
being meteorites reflects this indirect procedure.

Since the absolute abundance scales for meteorites are set
by enforcing that the photospheric and meteoritic Si abundances
are equal (Asplund 2000; Asplund et al. 2009) and all elements
heavier than hydrogen have experienced gravitational settling in
the Sun over the past 4.5 Gyr (see discussion in Asplund et al.
2009), a more appropriate initial Be value for these model pre-
dictions would thus be 0.04 dex higher than the abundances rec-
ommended by Lodders (2003) and Lodders et al. (2009). Our
solar twins data would seem to suggest that the higher mete-
oritic Be abundance (1.41 dex) is more appropriate. We thus
added 0.04 dex to this value, adopting A(Be) = 1.45 dex as
the initial Be abundance in Fig. 2. The Sun may be slightly
less abundant in Be by ~0.05 dex for its age compared with
other similar solar twins (Fig. 2), but a larger number of so-
lar twins would be required to confirm this impression. Perhaps
the somewhat lower solar Be abundance could arise simply be-
cause the Sun is poor in refractories (Meléndez et al. 2009); Be
has a condensation temperature of Tcong = 1452 K (Lodders
2003), which means that it is a refractory element. The Sun is
probably deficient in refractories as a result of the formation of
rocky planets in the solar system (Meléndez et al. 2009). For its
T.ond, We estimate that Be should be depleted in ~0.05 dex in
the Sun. Interestingly, if we consider an initial A(Be) = 1.5 dex
owing to the refractory depletion of Be, the modified model by
do Nascimento et al. (2009) reproduces the Be abundances of
most solar twins well (dotted-dashed line in Fig. 2).

Recently, Adibekyan et al. (2014) suggested that the deple-
tion of refractory elements in the Sun relative to solar twins
could be an age effect. If this interpretation is correct, and be-
cause Be is a refractory element, we should have found that
beryllium in solar twins older than the Sun (4.6 Gyr) is depleted
relative to the Sun, because Adibekyan et al. (2014) analyzed
their solar analogs relative to the Sun. However, this is not what
we observe in Fig. 2. Thus, our results seem to be in conflict with
the interpretation by Adibekyan et al. (2014).
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5. Conclusions

We presented the first detailed study of beryllium abundances in
solar twins covering a broad range of ages (0.5-8.2 Gyr). Our
analysis revealed that the Be abundance is relatively constant
with age, with a scatter of only 0.04 dex and a weak, if any,
trend with age. This is in contrast to the large observed deple-
tion of Li with age (Baumann et al. 2010; Monroe et al. 2013;
Meléndez et al. 2014b), showing that the transport mechanisms
are deep enough to reach the region where Li is burned, but not
deep enough to reach the higher temperatures needed to burn
Be. Our Li and Be results provide stringent constraints on stel-
lar models and nonstandard mixing processes beyond treating
convection through the mixing length theory.
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ABSTRACT

Context. Solar twins are stars with similar stellar (surface) parameters to the Sun which can have a wide range of ages. This gives us
the opportunity to analyze the variation of their chemical abundances with age. Nissen (2015) suggested recently that the abundances
of the s-process element Y and the a-element Mg could be used to estimate stellar ages.

Aims. To determine with high precision Y, Mg and Fe abundances for a sample of 88 solar twins spanning a broad age range (0.3 —
10.0 Gyr) and investigate their use to estimate ages.

Methods. We obtained high-quality MIKE Magellan spectra and determined Y and Mg abundances using equivalent widths and a
line-by-line differential method within a 1D LTE framework. Stellar parameters and iron abundances were measured in Paper I of this
series for all stars, but a few (3) required a small revision.

Results. The [Y/Mg] ratio shows a strong correlation with age. It has a slope of -0.042+0.001 dex/Gyr and a significance of 42 o
This is in excellent agreement with the relation first proposed by Nissen (2015). We have found some outliers which turned out to be
binaries where mass transfer may have enhanced the yttrium abundance. Given a precise measurement of [Y/Mg] with typical error

©ESO 2016

of 0.02 dex in solar twins, our formula can be used to determine a stellar age with ~0.8 Gyr precision in the O to 10 Gyr range.

Key words. Stars: abundance — evolution — Galaxy: evolution

1. Introduction

Solar twins are stars that have spectra very similar to the Sun,
with stellar (surface) parameters (temperature, surface gravity,
metallicity) around the solar values (T.g within +£100 K, log g
and [Fe/H] within + 0.1 dex, as arbitrarily defined in (Ramirez
etal. 2014))'. As they have about 1 My, and roughly solar chem-
ical composition, they follow a similar evolutionary path as the
Sun, from the zero age main sequence to the end of their lives.
The highly precise atmospheric parameters that one can derive
for these objects allows a reliable determination of their ages
using the traditional isochrone method (Ramirez et al. 2014;
Nissen 2015). Thus, we can take advantage of this very special
group of stars to better understand the nucleosynthesis of s- and
r-elements throughout the Galaxy (e.g. Mashonkina & Gehren
2000; Battistini & Bensby 2015).

Another important potential application of the heavy ele-
ments is their use for age dating. By investigating the abundances
of several elements using high precision differential abundances
for a sample of 21 solar twins, Nissen (2015) found a very tight
correlation of [Y/Mg] as a function of stellar age. There are also

* Based on observations obtained at the Clay Magellan Telescopes at
Las Campanas Observatory, Chile and at the 3.6m Telescope at the La
Silla ESO Observatory, Chile (program ID 188.C-0265).

! Notice that some stars in Ramirez et al. (2014) fall slightly outside
the solar twin definition. They are also included in this work because
they are close enough to the Sun for a high-precision abundance analy-
sis.

previous studies at standard precision indicating a correlation be-
tween the s-process elements, like Ba and Y, with stellar age
(Mashonkina & Gehren 2000; Bensby et al. 2005; D’Orazi et al.
2009). More recently, Maiorca et al. (2011) reinforced the above
results using open clusters in a broad age range.

The aim of this work is to analyze the abundances of the
heavy element yttrium and the a-element magnesium in a sam-
ple of 88 solar twins with ages covering 0.3 Gyr to 10.0 Gyr, hav-
ing thus important implications for astronomy, such as for dating
exoplanet host stars, studying stellar evolution effects, Galactic
chemical evolution and different studies of stellar populations.

2. Data and Analysis
2.1. Observations and data reduction

The observations for the 88 stars of our sample of solar twins
were carried out with the MIKE spectrograph (Bernstein et al.
2003) on the 6.5m Clay Magellan Telescope at Las Campanas
Observatory on 5 runs between January 2011 and May 2012.
We refer the reader to Ramirez et al. (2014) for a more detailed
description of our sample, the observations and data reduction.
The same instrumental setup was employed for all stars,
achieving a S/N ratio of at least 400 around 600 nm. The resolv-
ing power is R = 83000 in the blue and R = 65000 in the red.
The spectra of the Sun, which served as reference for the differ-
ential analysis, were obtained through observation of the aster-
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oids Iris and Vesta using the same instrumentation setup?. The
orders were extracted with the CarnegiePython MIKE pipeline’,
and Doppler correction and continuum normalization was per-
formed with IRAF.

2.2. Stellar parameters

Stellar parameters were obtained by Ramirez et al. (2014)
through differential excitation and ionization equilibrium using
the abundances of Fel and Fell, with the Sun as reference. The
abundances were determined using the line-by-line differential
method, employing EW that were measured by hand with the
task splot in IRAF. The Fe abundances and stellar parameters
from Ramirez et al. (2014), were determined with the 2014
version of the LTE code MOOG (Sneden 1973), adopting the
MARCS grid of 1D-LTE model atmospheres (Gustafsson et al.
2008). The Y and Mg abundances were determined with the Ku-
rucz ODFNEW model atmospheres (Castelli & Kurucz 2004),
which were created using the stellar parameters previously ob-
tained by Ramirez et al. (2014)*.

We also employed the recently introduced python q? code’
(Ramirez et al. 2014), which makes the abundance determina-
tion and analysis considerably more efficient, by calling MOOG
drivers and performing the line-by-line analysis, including cor-
rections by hyperfine structure (HFS) and also computing the
associated errors. Both observational and systematic uncertain-
ties were considered. Observational errors are due to uncertain-
ties in the measurements (standard error) while the systematic
errors are uncertainties coming from the stellar parameters, as
described in Ramirez et al. (2015). Observational and system-
atic errors were added in quadrature.

The age and mass for the sample were determined using
Yonsei-Yale isochrones (Yi et al. 2001), as described in Ramirez
etal. (2013, 2014). This method provides good relative ages, due
to the high precision of the atmospheric parameters, by compar-
ing the location of the star on the Teg, log g, [Fe/H] parameter
space, with the values predicted by the isochrones, computing
mass and age probability distribution functions. As shown be-
low, these ages can also be made accurate (i.e., almost insensi-
tive to the choice of models) by forcing different isochrone sets
to reproduce exactly the solar parameters.

Figure 1 shows the location of the Sun in the T.g-log g plane
along with 4.6 Gyr Yonsei-Yale (YY) and 4.5 Gyr Darmouth
(DM) isochrones (Dotter et al. 2008). These ages are the clos-
est to solar age found in each grid. Solid lines represent the
isochrones of solar composition in each case. Clearly, they do
not exactly pass through the solar location, but a minor shift
of the [Fe/H] of the isochrone sets by -0.04 in the case of YY
(dashed line) and +0.08 for DM (dot-dashed line) brings these
isochrones to excellent agreement with the solar parameters at
the well-known solar age (e.g., Sackmann et al. 1993). We ap-

2 In this work we only use the light reflected on Iris as our reference
spectrum for the differential analysis.

3 http://code.obs.carnegiescience.edu/mike

4 Notice that Ramirez et al. (2014) obtained the stellar parameters us-
ing MARCS model atmospheres. However, the exact grid of model at-
mospheres is irrelevant for differential abundances (Ramirez et al. 2015;
Meléndez et al. 2012).

3 https://github.com/astroChasqui/q2; there is a tutorial available on
that site, where the reader can find detailed information on the capa-
bilities of this code.
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Fig. 1. The 4.6 Gyr Yonsei-Yale (dashed line) and 4.5 Gyr Darmouth
(dot-dashed line) isochrones shifted in [Fe/H] by -0.04 dex and +0.08
dex, respectively. Note the agreement after the change.
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Fig. 2. Distribution of our sample with the 1 to 10 Gyr Yonsei-Yale
(dashed lines) and Darmouth (dot-dashed lines) isochrones.

plied these offsets to both isochrone grids before using them to
determine stellar parameters.®

As shown in Figure 2, our solar twin data set spans a nar-
row range of Ter and logg, but that is enough to cover the
very wide range of ages from 0 to 10 Gyr. YY (dashed lines)
and DM (dot-dashed lines) isochrones are also shown in this
plot. These isochrones have [Fe/H]= -0.04 for Yonsei-Yale and
[Fe/H]=+0.08 for DM, which, as explained above, pass through
the solar location at solar age. Note the excellent agreement
between these two sets of isochrones for ages younger than 6
Gyr. For older stars, the DM isochrones are shifted to some-
what higher effective temperatures, which implies that the ages
inferred from them will be somewhat older compared to those
obtained from the Yonsei-Yale set.

6 in R14, the -0.04 dex offset in the YY isochrone [Fe/H] values was
applied after selecting the isochrone points to use in the probability
density (PD) calculations. This led to a very minor offset (—0.1 + 0.2
Gyr) in the ages derived with respect to the more precise case where
the isochrone [Fe/H] values are all shifted before selecting the points to
use in the PD computation. This minor change makes the ages reported
in R14 slightly different from those employed in this work, but these
small differences do not affect the results presented in this paper in any
significant way.
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Fig. 3. On the upper panel there is a
comparison of ages estimated by Yonsei-Yale and Darmouth
isochrones for our solar twin sample. The lower panel shows
the differences between the YY and DM isochronal ages.

Indeed, Figure 2.2 compares the YY and DM isochrone ages
derived for our solar twin stars. On average, the mean difference
of most probable ages (DM-YY) is +0.2 £ 0.5 Gyr, which would
suggest good agreement within the errors. However, there is a
clear systematic offset at older ages, albeit small, of +0.4 + 0.2
Gyr.

If the [Fe/H] offsets to the isochrones are not applied, the YY
and DM isochrones are systematically off by 1 Gyr at solar age
and up to 2 Gyr for the oldest stars. On the other hand, when
these corrections are applied to the isochrones, the anchor point
are the solar parameters, which give us relative accurate ages.
Notice that for the pair of old solar twins 16 Cyg our method
gives an age of 7.1f8;é§ Gyr (from the combined age probability
distributions; Ramirez et al. (2011)), in excellent agreement with
the seismic ages recently determined for this pair (average of 7.0
+ 0.1 Gyr; van Saders et al. (2016)).

Even though the typical error for both isochronal ages set is
~ 0.6 Gyr, we decided to use the YY grid instead of DM because
the former has a more consistent sampling of the isochrones,
which makes the age determination less likely to suffer from sta-
tistical biases.

The stellar parameters and [Fe/H] abundances for most
of our sample stars, were determined in our previous work
(Ramirez et al. 2014), except for HIP 108158, HIP 55409, HIP
72043 and HIP 68468. As these stars were outliers in the [Y/Mg]

Table 1. Revised parameters for HIP 108158, HIP 55409 and HIP
68468.

Star T.ff logg [Fe/H] Mass Age
HIP (K) (dex) (dex) Mo) (Gyr)
108158 5688+6  4.29+0.02  0.067+0.008 099(‘)1851; 9.0f‘))_j1
55409 5712+6  4.41+0.02  -0.060+0.006 0.96{5%; 6.9j8:;
68468 5857+8 4.32+0.02  0.065+0.007 1.051:02 5.9f8;j

versus age plot (there are other outliers but they could be ex-
plained due to binarity), we decided to verify their parameters
by remeasuring the EW of Fel and Fell lines for those stars (the
reanalysis of HIP 68468 is presented in Meléndez et al. (2016)).
For HIP 72043 we didn’t find any difference, meaning that it is
a true outlier in the [Y/Mg]-age plane; for the other three stars,
their parameters were revised (Table 1).

We also updated the ages for HIP 109110 and HIP 29525,
two young solar twins, for which more precise ages deter-
mined through rotational periods, are available in Baumann et
al. (2010)". According to Barnes (2007) the errors from gy-
rochronology is 15% in the age of solar analogs, which is sig-
nificantly better than to what is found in Ramirez et al. (2014),
that is about 40-70% for these two young stars (isochrone ages
have larger error bars at younger age, as seen in Figure 2.2). No-
tice also that for those two stars the rotational ages agree better
with the [Y/Mg] ages.

2.3. Abundance analysis

Yttrium abundances were obtained using the 485.48nm,
520.04nm and 540.27nm Y1I lines and corrected for HFS adopt-
ing the HFS data from Meléndez et al. (2012).

For magnesium we used the 454.11nm, 473.00nm,
571.11nm, 631.87nm and 631.92nm lines, taking extra attention
for the latter two lines due to the influence of telluric features
in this region, as shown in Fig. 4. Notice that the separation be-
tween theses telluric lines is 0.74 A and their line ratio is 1.05.

Once the initial set of differential abundances was obtained,
we verified the presence of outliers, and when present, the EW
of those lines were verified and q> was executed again.

3. Results and discussions

As shown in Fig. 5 there is a clear correlation between both
[Y/Fe] and [Mg/Fe], and stellar age, for the sample of 88 stars,
confirming the result found by Nissen (2015) based on a smaller
sample. The behavior of yttrium is due to the increasing con-
tribution of s-process elements from low and intermediate mass
AGB stars, that most efficiently produce Y (Fishlock et al. 2014;
Karakas & Lattanzio 2014) and which slowly became more im-
portant with time (Travaglio et al. 2004; Nissen 2015).

On the other hand, the correlation of [Mg/Fe] with age is
an effect of the increasing number of Type Ia SNe in compar-
ison to the number of Type II SNe as discussed by Kobayashi
et al. (2006). This is because Type II SNe produces mainly a-
elements (O, Mg, Si, S, Ca, and Ti), enhancing the interstel-
lar medium with these species in the early Galaxy, while Type
Ia SNe produce yields with high Fe/a ratio. Complementary to

7 Notice that HIP 109110 is not used in the linear fit because it was
identified as a spectroscopic binary. For HIP 29525, even if we adopt
the more uncertain isochronal age the linear fit is not changed because
of the large error bar in age for this star.
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Fig. 5. [Y/Fe] (upper panel), [Mg/Fe] (middle panel) and [Fe/H] (lower
panel) as function of age. The red open circles are spectroscopic binary
stars and the green triangles are visual binaries. [Fe/H] vs. age do not
show any correlation with age. We also present the linear fit for [Y/Fe]
and [Mg/Fe] versus age.

this, we show with the [Fe/H] vs. age plot that there is no age-
metallicity correlation for the stars in our data, independently of
its population (Fig. 5).

In Fig. 5 there is a gap around 8.5 Gyrs that could be impor-
tant to distinguish different populations. This gap in the [Mg/Fe]
vs. age plot was used to identify 10 stars displaying a high-«

Article number, page 4 of 14page.14

0.25 T
020 [- . . . N
015 [ # PO N N -
:A . A, Pl 1
L N a S a re— .t 4
Fot . A IS N
010 - s <y e .
L o ® O ga 4 N . . L]
[ eqa908 . o ° el e® © i
\0.057 . :..O..l. * oo :.o .= ° &. ]
o N O. Oe o. .O.Q):. ! % *do
E ose8 lo"%ggi»io: 0..02 o 8 ° s
seoelicy ©é e geg8esy B g0,
S RPRL Pt T RS S R =0 P
L e ® 8 o' c.:O'@ OO'.C s
L o3 ¥, $o s8°9 8 ! . ]
ey eo *, 8 8 0% g of g
- s ooi LIS . o 4
r e * o8 ,° © ®ee . o 1
ool *° $ e ¢ o ]
e [ . . . b . i
. L] L] L] 4
L b . oo ¢ 1
L]
O T
-0.15 -0.1 -0.05 0 0.05 0.1 0.15
[Fe/H]

Fig. 6. [Mg/Fe] vs. [Fe/H] plot of the data from Adibekyan et al. (2012)
(filled symbols) matching the [Fe/H] range from our work (empty
points). The circles represents the thin disk stars and the triangles the
hamr stars.

abundance that according to Haywood et al. (2013) may belong
to the thick disk population. On the other hand, Adibekyan et
al. (2011) classify these high-a metal-rich stars (hamr) as been
a different population of stars, not belonging to neither the thin
nor the thick disk. These stars share some properties from both
thin and thick disks stars and might have migrate from the in-
ner parts of the Galaxy (Adibekyan et al. 2013). However the
detailed study of these stars by Haywood et al. (2013) indicates
that they may have formed at the end of the thick disk.

Using the Adibekyan et al. (2013) criteria, nine stars from
our sample are hamr (Fig. 6)%. With this method we identify the
same hamr stars as we did using the [Mg/Fe] vs. age plot (Fig.
5), with exception of HIP 109821. Adopting a binomial distribu-
tion (e.g., Bevington 1969, Chapter 3). the occurrence of hamr
in our sample is 10/88 (11.4+ 3.4%) which is consistent with the
3/21 (14.3+7.6%) from Nissen (2015) and 60/413 (14.5+1.7%)
from Adibekyan et al. (2012), using the same metallicity range
of our sample.

We also show the Toomre diagram for the sample (Fig. 7)
highlighting the hamr stars (open circles). The hamr group does
not seem to be particularly separated from the rest of the group,
and its kinematic properties are in agreement with the findings
by (Adibekyan et al. 2011, 2013), as well as Bensby et al. (2014).

The red open circles on the [Y/Fe] and [Mg/Fe] plots (and in
Fig. 9) are binaries, pinpointed through radial velocity changes.
The majority of the stars from our MIKE sample overlaps with
our HARPS Large Program (Ramirez et al. 2014), in which we
search for exoplanets in a sample of about 60 solar twins using
the HARPS spectrograph (Mayor et al. 2003). Thanks to the ra-
dial velocity data of our sample (and previous works), we iden-
tified some binary or multiple system stars (red open circles),

8 Using data from Adibekyan et al. (2012), that matches the range of
metallicities of our sample (-0.140 to 0.140 dex). Notice that we use
[Mg/Fe] rather than [e/Fe] (which is the average of Mg, Si and Ti).
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marked in our online Table .1. From our visual inspection all
spectroscopic binaries seem single-lined. Also, the single-lined
nature of the spectra is apparent in the iron abundance analy-
sis; the EWs do not appear to be contaminated in any significant
manner.

Also note that in the [Y/Fe] plot, all outliers are spectro-
scopic binaries (red open dots). This is probably because their
companion transfered Y material to what is now the primary
star. Thus, [Y/Fe] seems to be a good method to identify poten-
tial multiple star systems where mass transfer has taken place,
but this is possible only when precise ages are available. No-
tice that the stars HIP 77052, HIP 74432 and HIP 83276, that
seem outliers in the [Y/Fe] plot, are identified as visual binaries
(Tokovinin 2014).

Fig. 8 shows an age histogram of the whole sample. The red
solid curve shows the thin disk, while the blue dashed line rep-
resents the stars assigned to the hamr population. It is possible
to distinguish a clear age gap at 8.0 Gyrs, separating the thin
disk and the hamr stars. The hamr population show an star-to-
star scatter in age of only 0.3 Gyr, showing that this population
formed quickly. Nevertheless, the hamr stars cover an [Fe/H]
range similar to that of the younger thin disk stars, which formed
during the last 8 Gyr.

In Fig. 9 we present the [ Y/Mg] vs stellar age plot. A linear fit
to our data, excluding the spectroscopic and visual binary stars,
gives the following relation using the YY ages’:

[Y/Mg]= 0.188(0.008) — 0.042(£0.001).Age 1

This is practically the same fit found by Nissen (2015),
within 1o, but with better precision and a scatter of 0.037 dex.

 We have made tests using DM and YY ages with [Y/Mg] abundances
to identify which would have the better fit with age, but we found the
same scatter (0.038 dex in [Y/Mg]) and the same slope within 1 0. As
the differences in the age determination are small, they do not affect the
final result.

The Solar Twin Planet Search
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Fig. 8. Age histogram for the thin disk (red solid line) and hamr stars
(blue dashed line).

A remarkable significance level of about 420 is found for the
slope and a Spearman coefficient of rg = -0.96, with a probabil-
ity of 10733 of our results arising by pure chance, showing that
this behavior cannot occur randomly. Notice that the hamr stars
were not excluded from the fit, meaning that the [Y/Mg] relation
seems to be also valid for this population. The relation of age (in
Gyr) as function of [Y/Mg] is:

Age= 4.51(=0.09) — 23.92(+0.65).[Y/Mg] 2)

The scatter of this relation is 0.9 Gyr, which is larger then
the average error of the isochronal ages (0.6 Gyr). Subtracting
these errors we find an intrinsic uncertainty of 0.7 Gyr for the
age determination (this value should be added to the error in the
age determination from Eq. (1)). For [Y/Mg] we have a mean
error of 0.017 dex, which translates to a typical error in age of
0.4 Gyr. Thus, the total error expected is ~ 0.8 Gyr, for data with
quality similar to the one employed in this work.

The age - [Y/Mg] relation shown in Figure 9 and described
by Egs. 1 and 2 was determined using a sample of solar twins
for which highly precise Y and Mg abundances, as well as ages,
could be derived. Its origin is explained by nucleosynthesis and
the chemical evolution of the solar neighborhood. Thus, we do
not expect this relation to be restricted to solar twins. Since nu-
cleosynthetic yields can be metallicity dependent, it is possible
that this relation could be different for samples with non-solar
[Fe/H]. We tested this possibility by dividing our sample into
"metal-rich" and "metal-poor" groups, finding no significant dif-
ferences. Thus, it is possible that the metallicity dependency is
mild, if at all present. This means that, at least for the metallicity
interval of our sample, the [Fe/H] does not have an impact on the
age determination using Eq.2. However, more study is needed to
determine if this remain true to metallicities other than solar.The
[Y/Mg] abundance ratio can be measured with precision of about
0.05 dex in non-solar twin. Our Eq. 2 can be used on those stars
to determine their ages with a precision of 1.4 Gyr. With less
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precise [Y/Mg] measurements, for example assuming errors of
0.1 dex, one can still constrain the stellar age to 2.5 Gyr.

4. Conclusions

We confirm the tight relation of [Y/Mg] vs. age, first found by
Nissen (2015). This relation seems to apply even for the thick
disk population. Although we used a bigger sample of solar
twins the relation found is practically the same as Nissen’s, with
a slope of -0.0412 + 0.0011 dex/Gyr and a scatter in ages of o =
0.9 Gyr.

The mean uncertainty expected for data with precision sim-
ilar to ours is ~ 0.8 Gyr. This level of precision for the abun-
dances, stellar parameters and age determination as well, could
only be achieved through a strict differential analysis of solar
twin stars. It is important to notice that our careful work allowed
us to find a good correlation of [Y/Mg] abundances with stel-
lar age. However, extremely high precision abundances are not
necessary to have a satisfactory age determination. Even with a
[Y/Mg] ratio with error of 0.05 dex, it is possible to obtain an
age with a uncertainty of 1.4 Gyr.

Tests were made to verify if this relation has some depen-
dence with metallicity. For that we divided the group into metal
"poor" and metal "rich" stars, but no significant trend with [Fe/H]
was detected, meaning that the ages determination, at least in the
-0.14 < [Fe/H] < 0.14 dex interval, should not be metallicity cor-
related.

More investigation is needed to verify the applicability of the
[Y/Mg] clock relation to stars with metallicities different from
solar. Also, this correlation may be more complex than just a
simple linear fit. Nevertheless, regarding solar twins and solar
analogs, the [Y/Mg] ratio is a promising new metric to reliably
estimate relative ages, independent of isochrones, and could be
used alongside with other age determination methods.
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Our work provides important observational constrains to the
yields of s-process elements in models of low and intermediate-
mass AGB stars (e.g., Maiorca et al. 2012).
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