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Resumo

Analise espectroscopica em alta resolugao de estrelas candidatas a estrelas

de Bario

por Ayslana Sonally da Silva Souza

As estrelas de bario sao estrelas do tipo G e K que apresentam, em suas atmosferas,
sobreabundancia dos elementos sintetizados pelo processo lento de captura de néutrons
(processo-s) e assinaturas espectrais caracteristicas das moléculas Cy, CH e CN. Esta
sobreabundancia chama atencao pelo fato das estrelas de bario nao possuirem condicoes
fisicas necesséarias para sintetizar elementos do processo-s em seus nucleos. Estes ele-
mentos, por sua vez, sao formados por estrelas do AGB e transportados para a superficie
destes objetos quando os mesmos estao na fase de pulsos térmicos, assumindo o cenario
de binaridade ja bem definido, a transferéncia dos elementos para a sua companheira
bindria, agora estrela de bario, ocorre por meio do mecanismo de transferéncia de massa.
Estrelas quimicamente peculiares tais como as estrelas de bario sao objetos de particular
interesse astrofisico. A isto, deve-se o fato de que as estrelas de quimica peculiar podem
fornecer importantes testes e restricoes aos modelos tedricos de nucleossintese através
dos perfis de abundancias exibidos em suas atmosferas; e somente uma andlise quimica
detalhada é capaz de fornecer padroes de abundancias cada vez mais completos. O
objetivo deste trabalho consiste na determinacao de abundéancias quimicas para 6 estre-
las candidatas a estrelas de bario e na verificacao da classificacdo destas estrelas como
sendo estrelas de quimica peculiar, como foram anteriormente reportadas na literatura.
Para isso, investigamos as abundéncias dos elementos: Sr, Y, Zr, Ce, Nd, Sm, Ni e
Rb. Os espectros de alta resolucao utilizados para as andlises foram obtidos por meio
do GRACES (do inglés, Gemini Remote Access to CFHT ESPaDOnS Spectrograph) e
o telescépio utilizado para a observacao foi o Gemini Norte, que possui 8 metros de
diametro. Como resultado, observamos sobreabundancia dos elementos do processo-s
em trés estrelas da nossa amostra, ao mesmo tempo que para outras trés, os padroes de

abundancia foram compativeis com os de estrelas gigantes do campo da Galéxia.
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Abstract

Analise espectroscéopica em alta resolucao de estrelas candidatas a estrelas

de Bario

by Ayslana Sonally da Silva Souza

Barium stars are G and K type stars that exhibit an overabundance of elements synthe-
sized through the slow neutron capture process (s-process) in their atmospheres, along
with characteristic spectral signatures of Co, CH, and CN molecules. This overabun-
dance is notable because barium stars do not have the necessary physical conditions to
synthesize s-process elements in their own cores. These elements, in turn, are formed
by asymptotic giant branch (AGB) stars and transported to the surface of these objects
during thermal pulses. Assuming the well-established binary scenario, the transfer of
these elements to their binary companion, now a barium star, occurs through the me-
chanism of mass transfer. Chemically peculiar stars, such as barium stars, are objects of
particular astrophysical interest. This is due to the fact that chemically peculiar stars
can provide important tests and constraints for theoretical models of nucleosynthesis,
through the abundance profiles exhibited in their atmospheres. Only a detailed chemical
analysis is capable of providing increasingly complete abundance patterns. The objec-
tive of this work is to determine chemical abundances for 6 candidate barium stars and
verify the classification of these stars as chemically peculiar stars, as previously repor-
ted in the literature. To achieve this, we investigated the abundances of the following
elements: Sr, Y, Zr, Ce, Nd, Sm, Ni, and Rb. High-resolution spectra used for the
analysis were obtained using GRACES (Gemini Remote Access to CFHT ESPaDOnS
Spectrograph), with observations conducted at the Gemini North telescope, which has an
8-meter diameter. As a result, we observed overabundance of s-process elements in three
stars of our sample, while for the other three, the abundance patterns were consistent

with those of field giant stars in the Galaxy.
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Capitulo 1

Estrelas de Bario

Tendo sido identificadas como um grupo distinto de estrelas de quimica peculiar,
as estrelas de bério sao gigantes do tipo espectral G/K, ou anas (e.g., Allen and Barbuy
2006). Suas temperaturas variam entre 4000 e 6000 K. Os primeiros a ressaltarem
as caracteristicas quimicas peculiares desse grupo estelar foram Bidelman and Keenan
(1951). Neste trabalho os autores analisaram estrelas gigantes G e K. Em seus espectros,
estes objetos exibiam linhas intensas dos elementos do processo-s, como as linhas de Ball
em 4554A e SrIl em 4077A. Os autores detectaram ainda assinaturas moleculares de CH,
CN e ().

A presenca de linhas atomicas de elementos pesados nos espectros dessas estrelas
chama atengao, pois, conforme a teoria de nucleossintese estelar, as estrelas de bario
nao possuem as condigoes fisicas interna necessarias para sintetizarem em seus nticleos
os elementos do processo-s que assinam os seus espectros. Por esse motivo, investigar
os espectros de estrelas de bario tornou-se um assunto de grande interesse para muitos
astrofisicos. O motivo destes objetos nao poderem sintetizar tais elementos em seu
interior é explicado considerando o estdgio evolutivo em que estas estrelas se encontram.
No Capitulo 2 veremos que a fonte de néutrons para a formagao de elementos pesados,
sintetizados pelo processo-s, é abrigado no interior das estrelas no ramo assintético das
gigantes (ABG, do inglés asymptotic giant branch). Estrelas AGB s@o detentoras de uma
magnitude bolométrica entre —6 < Mp,; < —5, contudo, para as estrelas de bario essa
grandeza assume o valor de Mp, > —3, indicando que estes objetos ainda nao estao na
fase do AGB. Dessa forma, as estrelas bério sdo objetos menos evoluidos do que os que
conseguem sintetizar elementos pesados em seus ntcleos. Consequentemente, conseguir
explicar a existéncia desses elementos nas atmosferas das estrelas de bario tornou-se
um curioso objeto de pesquisa, até que, McClure et al. (1980) observou, por meio de

um estudo de velocidades radiais, que tais objetos apresentavam variagoes de velocidade
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radial. Esse efeito ocorre devido ao movimento orbital dessas estrelas, efeito de sua
possivel natureza bindria. Desde entao, a natureza peculiar quimica das estrelas de
bério comegou a ser discutida com base neste novo cenario. O fato das estrelas de bario
terem origem em um cendrio de binaridade foi investigado e confirmado ao longo dos
anos. Estudos recentes, tendo como objeto de pesquisa a variacao da velocidade radial
para investigar a natureza bindria de estrelas de bario, tem exibido resultados positivos
para a natureza bindria desta classe de estrelas de quimica peculiar (e.g., Escorza et al.
2019).

Portanto, a afirmacao de que as estrelas de bario pertencem a um sistema binério
trouxe uma explicacdo de como ocorre o enriquecimento dos elementos do processo-s
nas atmosferas dessas estrelas. No contexto do sistema bindrio, a estrela inicialmente
mais massiva, quando no ramo assintético das gigantes, draga o material sintetizado
em seu interior para a sua superficie, por meio dos processos conhecidos como terceira
dragagem. O enriquecimento da atmosfera da estrela companheira ocorre por meio dos
ventos estelares (e.g., Escorza et al. 2020, Stancliffe 2021) ou “Roche lobe overflow”
(Boffin and Jorissen 1988), que trata-se de um evento onde a matéria da estrela em
expansao é atraida pela forca gravitacional para a sua companheira. Nestes dois possiveis
cendrios, a estrela mais massiva transfere parte desse material para a companheira menos

evoluida.

O objeto que recebe o material cedido de sua companheira, enriquecido extrinse-
camente, passa a ser uma estrela de bario (ver Figura 1.1). Enquanto isso, ao evoluir, a
estrela antes mais massiva passa a ser uma ana branca. Portanto, estima-se que as com-
panheiras bindrias das estrelas de bério sejam estrelas anas brancas (Kong et al. 2018,
Jorissen et al. 2019). Além de estrelas gigantes incorporarem essa amostra, existem
trabalhos onde foram investigadas as chamadas anas de bario e, atualmente, sabe-se que
as estrelas de bario podem ser encontradas na sequéncia principal, na fase subgigante
e na fase gigante (Escorza et al. 2020). Partindo do pressuposto que estrelas de bério
sao encontradas também na fase de sequéncia principal, as chamadas, ands de bério,
presume-se que exista uma evolucao das estrelas anas de bario resultando em gigantes
de bario. Alguns dos trabalhos que investigaram a composicao quimica destes objetos
(e.g., Allen and Barbuy 2006, Pereira 2005).

As atmosferas das estrelas AGBs sao dificeis de serem investigadas por seus espec-
tros apresentarem bandas moleculares intensas (Képpeler 2011). Diferente das AGBs,
os espectros das estrelas de bario s@o mais ficeis de analisar por estas estrelas serem
mais quentes. Desta forma, encontra-se nas atmosferas das estrelas de béario a oportuni-

dade de investigar acerca das condicoes fisicas de sua companheira binaria mais evoluida
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Main Sequence star Main Sequence star

Red Giant star Main Sequence star

Asymptotic Giant

Main Sequence star
Branch star

White Dwarf

Polluted Main Sequence star

White Dwarf = Polluted Red Giant star

Ficgura 1.1: Esquema que demonstra a evolugao das componentes de um sistema
bindrio. O objeto que estd na esquerda representa a componente mais massiva, en-
quanto o da direita, a componente menos massiva. A imagem ilustra a transferéncia de
massa que acorre no sistema bindrio e, como consequéncia disso, é possivel ver uma das
componentes com a atmosfera enriquecida. A imagem foi extraida de Jorissen (2019).

(Stancliffe 2021). Assim, estes objetos sdo um meio para acessar informagoes a respeito

da nucleossiintese das estrelas do AGB.

Para realizar uma analise que permita inferir conclusoes a respeito dos mecanismos
de nucleossintese e, que permita que possamos impor restrigoes aos modelos teéricos, é
necessario um estudo a respeito da abundancia quimica dos elementos produzidos pelo
processo de captura lenta de néutrons. As estrelas gigantes de bario podem ser exce-
lentes laboratoérios, sendo esta a maior amostra de estrelas quimicamente peculiares,
que apresentam sobreabundancia dos elementos sintetizados pelo processo-s em relacao
ao Sol (Sneden et al. 2008, Pereira et al. 2011). A vantagem em analisar objetos bem
conhecidos estd fundamentada no fato de existir uma maior facilidade em fornecer da-
dos estatisticos comparativos para os parametros que se pretende investigar (Pereira
and Drake 2009; Drake and Pereira 2008). Neste trabalho, realizamos um estudo em
espectroscopia de alta resolugao na regiao do éptico para 6 estrelas gigantes vermelhas,
extraidas do survey de Norfolk et al. (2019), onde os autores realizaram um estudo a
respeito da composicao quimica destas estrelas e as classificaram como sendo candidatas
a estrelas de bario. Com a analise destas estrelas temos o intuito de investigar a sua

composicao quimica e um possivel enriquecimento em elementos do processo-s.

O trabalho estd estruturado da seguinte forma: Capitulo 2 descreve a formacao
dos elementos pesados; o Capitulo 3 descreve como foi feita a selecao da amostra e quais
instrumentos foram utilizados para a obtencéo dos espectros; o Capitulo 4 descreve a

obtencao dos parametros atmosféricos; o Capitulo 5 descreve como foram obtidas as
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massas e luminosidades para as estrelas da amostra; o Capitulo 6 descreve a metodolo-
gia utilizada para a obtencao das abundancias dos elementos analisados; o Capitulo 7
mostra os resultados e discussoes a respeito das abundancias observadas para as estrelas
da amostra; e, por fim, o Capitulo 8 contém as conclusoes e perspectivas futuras do

trabalho.



Capitulo 2

Formacao de Elementos Pesados:

O Processo-s

2.1 Visao Geral da Nucleossintese estelar: Uma breve pers-

pectiva historica

No decorrer do processo de evolugao do Universo foram criados cendrios que pro-
porcionaram as condi¢oes fundamentais para a nucleossintese dos elementos quimicos.
As pesquisas nesse ramo foram impulsionadas gragas aos seguintes trabalhos: em meados
da década de 40 Hoyle (1946) apresentou seu trabalho, durante a Royal Astronomical
Society, com o intuito de mostrar a sua teoria a respeito da formagao dos elementos no
interior das estrelas. Neste trabalho, ele sugeria que a formacao dos elementos além do
hidrogénio se dava no interior estelar. Contudo, em 1948 Alpher et al. (1948) sugeriu
a existéncia de um inicio para o universo e trouxe a ideia de nucleossintese primordial.
Essa ideia ficou posteriormente conhecida como: nucleossintese primordial de George
Gamow. Nesse cendrio, os elementos quimicos teriam sido gerados instantes apds o

nascimento do Universo.

Como resposta aos estudos nessa area, descobriu-se que, no cenario da nucle-
ossintese primordial de Gamow somente elementos leves, com baixos valores para ntimero
atomico (A < 12), poderiam ser formados. Exemplos desses elementos sao: litio, boro e
berilio. Somando isso & observagao do tecnécio (Z = 43) em estrelas S, feita por Merrill
(1952), as davidas sobre a veracidade da teoria apresentada por Hoyle iam se esvaindo.
Pois, considerando a meia vida do tecnécio e juntando ao fato dele poder ser observado

em estrelas, isso certamente indicava que as estrelas tinham o produzido em seu interior.
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Um artigo publicado em 1957, tendo como tema central a determinacao de abundancias
de objetos do sistema solar, foi o que veio trazer a confirmacao da teoria de nucleossintese
estelar. O trabalho de Burbidge et al. (1957), que ficou conhecido como B?F H trouxe,
ao todo, oito processos que acontecem no interior estelar para formar os elementos
quimicos. Sendo esses processos de suma importancia pelo fato de expor, de forma
tedrica, as abundancias quimicas do Universo e também do Sistema Solar. Contudo,
somente por meio de testes de falseabilidade é que uma teoria pode se provar veridica ou
nao. Nesse contexto, o estudo de abundéancias quimicas das estrelas é o que comprova a

teoria dos processos das reagoes nucleares que ocorrem no interior estelar.

Um bom exemplo sao os objetos de estudo do presente trabalho. Aqui, investiga-
remos a natureza peculiar quimica de estrelas conhecidas como estrelas de bario, estas
sao enriquecidas por elementos de nimero atomico maior que o ferro. Tais elementos
sao formados por meio do processo de captura de néutrons lenta, o processo-s, um dos
descritos por B2F H. Dessa forma, existe a oportunidade de investigar quais elementos
quimicos podem ser formados por esse processo e ainda os sitios astrofisicos de formagao

desses elementos.

Por fim, cabe dizer que a maioria das espécies quimicas presentes na tabela
periddica passaram a existir somente apds a formacao estelar. Isso porque os interio-
res das estrelas sao ambientes que proporcionam mecanismos que nao poderiam ocorrer
em outros sitios astrofisicos. Como consequéncia disso, hé processos que permitem que
nicleos mais leves se transformem em elementos quimicos novos. As estrelas, ao pas-
sarem por uma determinada fase evolutiva, ejetam parte do material formado em seu
interior para o meio interestelar, desta forma, o meio é enriquecido por novos elemen-
tos que irdo compor futuras geracbes de estrelas. As fases evolutivas pelas quais uma
estrela passa sao determinadas principalmente por sua massa inicial e, em menor grau,
pela metalicidade. Sabendo que o interior de uma estrela funciona como um laboratério
astrofisico, cabe dizer que, os elementos produzidos no interior estelar e liberados para
0 meio, estao diretamente ligados a massa estelar e composicao estelar. Concluindo,
podemos dizer que, de acordo com esse ciclo, as estrelas sao responsaveis pela evolucao

quimica do Universo.

2.2 Reacoes Nucleares

O nicleo de um determinado &tomo é composto por néutrons e protons, sendo
uma regiao muito densa do dtomo. A é um nimero inteiro e tem valor mais semelhante
do peso atdémico do atomo que contem um determinado nicleo. Para o calculo de A pode

ser utilizada a relacdo de soma dada por A = Z + N e assim é possivel obter o nimero
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de massa que representa a quantidade de nicleons que constituem o nticleo (Eisberg
et al. 1975). Z é o ntmero atéomico de um determinado elemento, a quantidade de
prétons que compoe o ntcleo. Esta grandeza pode ser utilizada para o cédlculo da carga
de um nicleo por meio da relagdo Z vezes a carga de um préton. O niimero atéomico é
ainda responséavel pela disposi¢ao dos elementos na tabela periédica de elementos, onde
se utiliza a seguinte notacao QX, ou simplesmente 4X. Existem ainda os chamados
isotopos, descobertos por Thomson por meio de um experimento que utilizou o primeiro
espectrometro de massa. Estes, sdo espécies quimicamente indistinguiveis de atomos de
um mesmo elemento, diferenciados apenas porque tém diferentes massas, por exemplo,

20Ne, ?!Ne e ?2Ne.

Existem diferentes tipos de interacoes nucleares. Quando um nicleo incidente a
interage com um ntcleo alvo A e como produto dessa interagao existem dois ntcleos
idénticos, diz-se que essa interacao é um espalhamento. Dentro dessa classificacao exis-
tem dois possiveis cendrios: o espalhamento inelastico, quando a energia (ou velocidade)
dos nucleos sao modificados. E ainda héa o espalhamento elastico. Para esse cendrio nao
ocorre uma modificacdo nas energias respectivas de cada nucleo. Existem ainda os casos
nos quais os nucleos sao modificados devido a interagao, a estes chamamos de interacoes
nucleares. De forma geral, podemos descrever a reacao nuclear como um ntcleo incidente
e mais pesado a, interagindo com o nicleo alvo A e como produto dessa interacio passa
a existir um nucleo residual B e um nicleo ejetado b. A interagdo pode ser expressa da

seguinte forma: a + A — B+b .

O processo de fusao nuclear pode ser descrito, de forma breve, na formagao de um
ntcleo mais estével a partir da unido entre dois nicleos possuindo baixos valores de A.
O fato da maior estabilidade ocorre, pois o valor de A do nicleo recém formado esta
mais proximo de A ~ 60, esse é o ponto em que a energia de ligacdo por nicleon tem o

seu ponto maximo. O ponto em que se tem A ~ 60 pode ser visto na Figura 2.1.

Um importante detalhe a respeito das reacoes nucleares é que elas absorvem ou
liberam energia. Para qualquer dtomo, sabe-se que a sua massa sempre serd menor
que a soma das partes que o constituem. A essa diferenca da-se o nome de defeito de
massa (para mais detalhes ver Eisberg et al. 1975). Quando nicleons livres formam
um ntcleo ocorre um decréscimo AFE na energia total do sistema. Segundo a teoria da
relatividade, isto ocorre junto a um decréscimo em sua massa. Dessa forma, temos que:
AMc* = AE. Se tomarmos como exemplo um ntcleo com massa atdémica A, ntmero

atomico Z e massa M4, teremos a seguinte expressao:

1

1 (&M, + (A= Z)My — My)c?.
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Figura 2.1: O eixo Y do gréfico representa a energia média de ligagdo por nicleon,
enquanto que o eixo X é referente a massa atomica. Figura retirada de Eisberg et al.
(1975).

Esta equacao representa a energia média de ligacdo por ntcleon mais o nuimero de
néutrons e prétons. Nesse caso, A é a massa atomica, M, a massa de um préton, Z o
numero atomico, My a massa de um néutron, M 4 a massa de um ntcleo e ¢ a velocidade

da luz.

Uma caracteristica de suma importancia de um nicleo é a energia média de ligacao
por nucleon %. Esta grandeza pode ser descrita como a energia de ligacao do nicleo di-
vidida pela quantidade de ntcleons existentes. Contudo, sabendo que as forgas nucleares
sao de curto alcance, isso contribui, em parte, para nao haver uma relacao de propor-

cionalidade entre % e A. Portanto, quanto mais alto o valor para % mais compacto

serd o ntcleo em questao. E possivel ver na Figura 2.1 que o méximo para % ocorre
quando A ~ 60. Nesse ponto vemos o elemento Fe, sendo assim, podemos concluir que,

o ferro apresenta o nicleo mais ligado, portanto, o mais pesado.

Ainda da Figura 2.1, vemos que % de inicio, aumenta com rapidez, a medida que
ocorre o aumento de A, mas, ao chegar em (A > 26) essa curva de crescimento fica mais
estavel. Com base nisso, podemos inferir que ha nas fusdes nucleares para elementos
mais leves (A < 12) uma quantidade maior de energia liberada, o que nao acontece
para o caso dos elementos mais pesados. Na nucleossintese estelar, como produto desse
fato, o tempo que uma estrela leva para finalizar a queima de hidrogénio, primeira fase
de fusao nuclear, é maior em relacao as demais fases, como a segunda, que se trata da

queima de hélio.

Citamos anteriormente que as reacoes nucleares absorvem ou liberam energia. Os

processos de absorcao ou emissao de energia causados pela fusao nuclear por sintetizar os
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elementos mais leves que o %9Fe se ddo de duas formas. Quando estas liberam radiacéo
eletromagnética sao chamadas de exoenergéticas e, para o caso de quando formam ele-
mentos mais pesados temos as chamadas endoenergéticas. Para um reacao do tipo da
citada anteriormente a + A — B + b, a energia absorvida ou liberada pela fusdo pode
ser quantificada por meio da equagdao: Q = Bp + By, — B4 — B,, onde B é a energia
de ligagao. Para o caso de reagoes endotérmicas tem-se o Q negativo, em contrapar-
tida, para o caso em que Q é positivo acontecem as reacoes exotérmicas. As reacoes
exotérmicas (ex.: a transformacao de hidrogénio em hélio na sequéncia principal) sdo as
responsaveis por gerar a pressao de radiacao presente no interior estelar, tal pressao se

contrapoe a gravidade.

A probabilidade de interacao entre dois niicleos é determinada por uma érea efetiva
que o nucleo incide e entra para poder interagir com o nicleo alvo. Essa grandeza pode
ser definida como a probabilidade de interacao entre dois nicleos, ou, se¢do de choque,
expressa em dimensao de area. Sendo assim, quanto maior for a se¢do de choque, maior
serd a probabilidade de ocorrer uma reacao nuclear. Matematicamente, a seg¢ao de

choque é escrita da seguinte forma (Maeder 2008) :

numero de reag¢oes/ nicleo A/ unidade de tempo

g

nimero de particulas incidentes / unidade de superficie / unidade de tempo

esta grandeza fisica estd associada a densidade de particulas e também a energia dos

nucleons interagentes, sendo essa na forma de velocidade relativa do par interagente.

Em um dado momento, a cadeia de fusao entre dois nticleos carregados fica dificil
de acontecer, culminando a quase inexisténcia de fusdo entre elementos que estao além
do pico do ferro %Ni. A repulsdo columbina, uma forca elétrica de natureza repulsiva,
advém da repulsao das cargas positivas dos niicleos e estes, no que lhe concerne, sao
carregados positivamente devido aos prétons que os constituem. Sendo assim, os nticleos
interagentes que possuem alto valor para o niimero atéomico, tem, por consequéncia, uma
menor probabilidade para ocorrer o fenéomeno de fusdo nuclear. Como efeito disso, a
formacao dos elementos mais pesados que o pico do ferro nao pode ser explicada pela

fusao nuclear (Kippenhahn et al. 2012) (Figura 2.2).

Em contrapartida, para o caso de formacao de elementos por captura de néutrons
pelo nicleo nao hé a interferéncia do efeito Coulomb, isso porque os néutrons nao pos-
suem cargas e hé a possibilidade de serem capturados em sitios de baixas energias (Clay-
ton 1983). Sendo assim, a formagao dos elementos a partir do pico do ferro é explicada
por meio de sucessivas capturas de néutrons e decaimento beta (Eisberg et al. 1975).
Em ambientes com temperaturas mais elevadas que 108 K hé a possibilidade de que

ocorram reacoes capazes de produzirem néutrons por nao precisarem vencer a barreira
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FIGURA 2.2: Padrao de abundéncia solar com a normalizacdo para 106. Figura retirada
de Kippenhahn et al. (2012).

columbina, estes, podem ser capturados por diferentes niicleos mesmo em circunstancias
de mais baixas energias, como resultado disso, esses nicleos adquirem um peso atémico

maior formando elementos gradativamente mais pesados (Maciel 1999; Clayton 1983).

2.3 Mecanismo de captura de néutrons

Margaret Burbidge, Geoffrey Burbidge, William Fowler e Fred Hoyle (Burbidge
et al. 1957) produziram um trabalho referente aos processos que poderiam reproduzir a
configuracao observada no padrao das abundancias quimicas do universo. Neste trabalho
foram listados oito processos capazes de explicarem a abundancia césmica, dentre os
processos por eles citados estao o processo-r e o processo-s. Estes, formam elementos por
meio de captura de néutrons e, como citado no item anterior, por ser uma particula com
carga neutra, pode ser capturada em ambientes de baixa energia por nao ser necessario
vencer a barreira coulombiana. E desde que existam condi¢Oes necessédrias de fluxo de

néutrons, os nuclideos passam a capturar tais particulas.

Na tabela de nuclideos estao dispostas as informagoes a respeito dos nuclideos co-
nhecidos atualmente (Figura 2.3). Desta tabela, é possivel extrair informagoes a respeito
dos processos de fusao, decaimento radioativo, meia vida, fracao isotopica, isétopos de
cada nuclideo e outros. A tabela de nuclideos! dispde, no eixo das ordenadas, do ntmero

de prétons, enquanto no eixo das abcissas estd o niimero de néutrons. Por tudo que foi

1A carta de nuclideos atualizada elaborada pelo Servico de Dados Nucleares da Agéncia Internacio-
nal de Energia Atomica (AIEA) pode ser vista em (https://www-nds.iaea.org/relnsd/vcharthtml/
VChartHTML. html).


https://www-nds.iaea.org/relnsd/vcharthtml/VChartHTML.html
https://www-nds.iaea.org/relnsd/vcharthtml/VChartHTML.html
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citado, a quantidade de informacoes que é possivel extrair dela é maior do que quando
se utiliza a tabela periddica. E possivel observar no diagrama que ha uma configuracao
onde os nuclideos com ntumero de prétons par possuem os maiores nimeros de isotopos
estaveis. Podemos citar o caso do Sn (Z = 50), que na figura apresenta o maior nimero
de is6topos estaveis. Essa relacao é diretamente ligada ao fato de que os néutrons que
constituem os nuclideos, tem um comportamento como o dos prétons, possuindo dois
possiveis estados de spin (Audouze and Vauclair 2012), isso torna o nticleo mais estavel.
Isso nos leva aos nimeros méagicos, sendo esses, valores que Z e N podem assumir e

correspondem & ntcleos estdveis. A captura de néutrons pode ter como produto os

::g I’PL"J ‘&"2, 134?5_.@
X 1337
:; | ﬂ@@{ﬁm 73 "
s52Te h27]
51Sb) 12273 174 [1Z5]176]
Sn 1123]
ig In "‘,4 ﬂsnse 1171111;[1191120 122) ﬂ
cd AL B
48A :8 E—[m 12[113[114
4779 109
46 Pd 105[106 108] 110)

60 65 70 75 80

N —

F1GuraA 2.3: Fragmento da tabela de nuclideos. A letra S indica os nuclideos formados
pelo processo de captura de lenta de néutrons (processo s), a letra R representa os
elementos formados pela captura rdpida de néutrons (processo r) e a letra P representa
os elementos formados pelo processo de captura de prétons (processo P). Figura extraida
de Audouze and Vauclair (2012).

isétopos, tendo inicio a partir do ntcleo de °6Fe um ntcleo que antecede a primeira
captura. Estes nuclideos se tornam mais pesados apds a captura de néutrons, podendo
ser ou nao estaveis, isto muda a medida que mais néutrons sao adicionados. A principal
caracteristica dos isotopos ¢é o fato destes serem quimicamente indistinguiveis do nicleo
atomico pré-existente, ou seja, o nimero de prétons (Z) é o mesmo. O que diverge é
apenas a massa atomica (A), portanto, o numero de néutrons. Esse processo se repete
até que chega ao momento que ocorre o decaimento beta 5. O decaimento 8 ocorre
para nuclideos instdveis quando o tempo de meia vida desses isotopos chega ao fim. No
decaimento 3, néutrons sao capturados e transformados em prétons (Sneden et al. 2008)
e, como resultado disso, nesta reagao ocorre a emissao de um antineutrino e um elétron.

A reacdo mencionada neste paragrafo pode ser escrita da seguinte forma:
(Z,A)+n— (Z,A+1)+~

(Z,A4+1) > (Z+1,A+1)+i4e .
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O tempo de decaimento beta pode levar milhdes de anos ou minutos, isso esta direta-
mente ligado as condigoes de captura (Kippenhahn et al. 2012) e, para o caso em que
se tem um ntcleo estavel, o que acontecerd é posteriormente regido pela intensidade do
fluxo de néutrons. Quando o fluxo de néutrons ¢é fraco, o tempo entre duas absorcoes de
néutrons pelo nicleo instavel serd maior que o tempo de vida desse ntcleo, entao, nesse
cendrio, acontece o decaimento S~. A medida que o nimero de néutrons capturados
aumenta, o tempo para ocorrer o decaimento beta e formar um novo elemento, diminui
(Sneden and Cowan 2003). Os ntcleos sintetizados pelo processo-s seguem uma cadeia

de nucleos estaveis.

Quando o tempo de captura de néutrons for pequeno, se comparado ao tempo
de decaimento beta, esse processo de captura é chamado de processo rdpido de captura
de néutrons, ou, processo-r. O mecanismo de captura rapida de néutrons exige uma
fonte de néutrons muito intensa, o que sugere que este mecanismo ocorra em ambientes.
Os ambientes em que ocorre o processo-r ainda é uma questao em aberto, contudo, se
presume que os ambientes mais provaveis sejam explosivos, como supernovas tipo II.Para
o caso de quando o tempo de captura néutrons for alto em relacao ao decaimento beta,
a este, chamamos de processo de captura de néutrons lento, ou, processo-s (Kippenhahn
et al. 2012; Maeder 2008; Sneden and Cowan 2003; Sneden et al. 2008). Nesse trabalho
iremos discorrer a respeito do processo-s. Para mais detalhes sobre o processo-r é possivel

consultar, além das referéncias citadas acima, Pagel (2009).

2.4 O processo-s

O processo de captura lenta de néutrons é responsavel por produzir os elementos
pesados que estao além do pico do ferro, contemplando assim, aproximadamente metade
da abundancia césmica observada desses elementos. Definido como slow em funcao da
sua taxa de captura de néutrons ser lenta em relacdo ao decaimento beta (7, > 73),
variando entre centenas a milhares de anos (Sneden et al. 2008). Este processo evolui
préximo ao vale de estabilidade 8, o que proporciona uma maior facilidade ao analisar

as propriedades destes nuclideos de forma experimental.

O decaimento beta acontece antes que ocorra a captura de um novo néutron pelo
nuclideo, assim, podemos expressar matematicamente a condicao (7, > 73), a partir da

defini¢do da taxa de captura de néutrons, dada por:
An = @0 (2.1)

onde ¢ corresponde ao fluxo de néutrons, definido por:
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¢ = npuy (2.2)

vt € a velocidade térmica do néutron, dada por: v = (QkBT/un)1/2, no qual u, é a massa
reduzida do sistema néutron-nucleo, T a temperatura do sistema e kp a constante de
Boltzman(Clayton 1983). A definicio para a taxa de decaimento 8 é \g = In2/t; s,
nesse caso, t1/o € o tempo de meia vida de um nuclideo X qualquer. Para os casos onde
sao formados nuclideos instaveis, o termo Ag deve ser considerado. Vimos anteriormente
que os nuclideos, ao decorrer do caminho do processo s, sao estaveis, portanto, a condicao

(Tn > 73), € observada.

O parametro essencial para determinar a abundancia dos elementos formados via
processo-s é dado pela forma como o processo-s evolui com o tempo, chamado de ex-
posi¢ao de néutrons (Clayton 1983), 7, que irradia nucleos sementes. Essa grandeza

pode ser expressa matematicamente da seguinte forma (Meyer 1994):
T = /Nn'UTdt, (2.3)

no qual, N,, é a densidade numérica de néutrons do meio e v; = (2kgT/ un)l/ 2 ¢ a
velocidade térmica do sistema. Por se tratar da integral do fluxo ao longo do tempo,
faz-se apropriado para a evolugao do processo-s. O modelo cldssico para descrever este

processo de captura de néutrons, pode ser obtido de conforme os seguintes passos:

dN 4

i (0a) Na+ (0a-1) Na_1, (2.4)

que expressa a taxa de variacdo de um ntcleo de massa A. Na Equacao 2.4 temos o
parametro (o4) que é a média Maxwelliana da segdo de choque de captura de néutrons.
Para o caso estacionario, % — 0, por consequéncia, (o4) Ng = cte. Entao, Seeger
et al. (1965) e Clayton et al. (1961), assumiram que os nucleos sementes estivessem

expostos a uma distribuicao exponencial de néutrons, com a seguinte configuragao:

- %exp(—l), (2.5)

70 70

p(T)

3

f se trata da fracao de nucleos de ferro que estao sendo irradiados no sistema, Nl@e é
a abundancia solar de *°Fe e 7y é a exposicio média de néutrons. Entdo, por fim, a

expressao para o produto entre (c4) N4 é dado, de acordo como modelo classico, por:

o A -1
<UA>NA:fNFeH [1+ . ] (2.6)

0 56 {oi) 70
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Onde os parametros f e 79 podem ser ajustados conforme as observacoes, lembrando
que a Equacao 2.6 foi obtida de forma empirica e, é o resultado do modelo classico para
0 processo-s, no qual é considerado que os nucleos de ferro sdo emitidos por um fluxo
de néutrons com distribuicao exponencial. O modelo classico do processo-s possibilitou
realizar um bom ajuste com a distribuicao de abundéncia da fotosfera solar sendo sub-
dividido em trés componentes. Em primeiro lugar, a componente principal do processo
s, sendo esta responsavel pela formacao de nuclideos no intervalo de: 90 < A < 209
e, como resultado disso, essa componente produz picos préximos a A = 90,138 e 208.
A componente principal ocorre em AGB’s de massa baixa ou intermediaria (Lugaro
et al. 2003) A segunda: componente fraca do processo-s, produzido em estrelas massivas
(Pignatari et al. 2010), é responséavel por criar nuclideos no intervalo de massa atomica
23 < A < 90 (Lamb et al. 1977). E por ultimo, a componente forte do processo-s,
ocorre em estrelas AGB’s de baixa metalicidade e foi postulada visando reproduzir a
abundancia do chumbo na regiao da curva sigma o Ny, sendo responsavel por sintetizar
elementos até Pb-208 (Kappeler et al. 1989; Gallino et al. 1998).
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FIGURA 2.4: Curva de 0 Ng para o sistema solar versus A. Normalizada para A(S7) = 6.
Figura extraida de Clayton (1983).

O gréfico da Figura 2.4 pode ser visto como uma prova empirica de que o processo-s
ocorre como previsto. Neste grafico, podemos ver algumas quedas abruptas em deter-
minadas regioes, enquanto em outras vemos uma curva quase constante. Este compor-
tamento se d4 em razao dos numeros magicos de néutrons. Isto advém da teoria de
que o nucleo de um atomo funciona de forma analoga as camadas de valéncia onde os
elétrons ficam dispostos. Entao, os nimeros mégicos correspondem a uma camada com
o numero total de atomos atingido e, nesses casos, o nucleo se torna mais compacto,
dificultando ainda mais a possibilidade de captura de néutrons pelo niicleo. Como resul-

tado disso, a secao de choque para nicleos com essa configuragdo é muito pequena e isso
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dificulta a continuagao do processo-s. Nuclideos com esse tipo de configuracao tendem a
se acumular ao decorrer do caminho do processo-s e é por esse motivo que, ao observar
um grafico de abundancia césmica, podemos notar alguns picos. O primeiro deles, para
A = 88, regido onde estao os elementos: Sr, Y e Zr, conhecidos como os elementos
leves do processo-s. Os trés elementos citados foram analisados no presente trabalho.
Ja o segundo pico ocorre em A =~ 137, proximo ao Ba, La, Ce, Pr e Nd, estes s&o os
chamados elementos pesados do processo-s; o terceiro pico acontece quando A = 207,
na vizinhanca do Pb e Bi. De acordo com Clayton (1983) sao necessérios varios niveis
de irradiacao de néutrons para a producao da abundancia solar dos ntcleos formados

pelo processo-s.

2.5 Sitios astrofisicos do processo-s

A trajetéria evolutiva de uma estrela é regida, em primeiro lugar, pela sua massa
inicial, sendo a composi¢ao quimica um segundo parametro (Maciel 1999). As estrelas
passam em torno de 90% de suas vidas na sequéncia principal onde, em seus nucleos,
fundem H em He. Estrelas com massas no intervalo de ~ 0.9 e 10M, nos estagios
finais de suas trajetérias evolutivas ascendem ao ramo assintético das gigantes (Asymp-
totic Giant Brabch; AGB; Herwig 2005)(Figura 2.5). Esta fase é caracterizada por
processos dinamicos que acontecem na estrutura desses objetos e também por periodos
de instabilidade térmica. Contudo, para estrelas de massa intermedidria, os processos
de nucleossintese mais importantes, quando sao formados os elementos do processo-s,
acontecem quando estas estrelas estao passando pelos ramos das gigantes (Karakas and
Lattanzio 2014). Quando no AGB, as estrelas apresentam uma grande mudanga em sua
composicao superficial, isso ocorre, pois, nesta fase elas abrigam as condicoes necessarias
para sintetizarem os elementos mais pesados que o ferro, que acontece por meio do pro-
cesso de captura lenta de néutrons. Isso ocorre, pois, as principais fontes de néutrons
para o processo-s ocorrem durante a queima do He na fase de AGB, sendo assim, estes

s80 0s maiores sitios astrofisicos para o processo-s.

Nesta fase, a estrutura do interior estelar apresenta a configuracao representada
na Figura 2.6. Existe um ntcleo de elétrons degenerados, rico em carbono e oxigénio,
acima dele, ha a regiao de queima de hélio e posteriormente a regiao entre as camadas
de queima de hélio e hidrogénio, essa regiao, intershell, é rica em hélio. Logo apds, é
possivel ver a regiao de queima de hidrogénio e por tltimo, o envelope convectivo. Para
as estrelas mais massivas (~ 7 e 10g), os elementos de composi¢ao do nicleo mudam,
passando a ser O e Ne, devido a queima de C em seus nicleos. Durante esta fase, as

fontes de energia das estrelas sao a queima do H e He. Estas queimas acontecem em
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FIGura 2.5: Diagrama Hertzsprung-Russell (H-R). Figura extraida de de Castro
(2010).

duas camadas internas, sendo estas, ativadas de forma alternada. Elas estao localizadas
entre o nucleo estelar e a base do envoltério convectivo, como é possivel ver na Figura
2.6. A camada intershell, citada anteriormente, que separa as camadas, é também o

local onde o processo-s ocorre.
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FIGURA 2.6: Estrutura interna de uma estrela no AGB (fora de escala). Figura extraida
de Karakas and Lattanzio (2014).
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A evolugao de uma estrela quando na fase do AGB é regida pela alternada ativacao
das camadas de queima de hidrogénio e hélio. A queima do hidrogénio, na camada
abaixo do envoltdrio convectivo, fica ativa durante a maior parte do tempo em que a
estrela estd nessa fase. Em contrapartida, a queima do hélio é um evento que ocorre
de forma episddica devido a sucessivos eventos de instabilidade térmica, sendo estes, os
chamados pulsos térmicos, que podem durar aproximadamente 50 anos, quanto a queima
de hidrogénio, responsével pela producio do hélio pode durar 10* anos (Cseh et al. 2018;
Reifarth et al. 2014). O estdgio final de um objeto que estd no AGB, (Thermal Pulse
Asymptotic Giant Branch - TP-AGB), é marcado por sucessivos episédios de pulsos

térmicos.

O material sintetizado durante os eventos de queima de hélio e hidrogénio, como
carbono, fluor e os elementos pesados além do pico do ferro, sao levados para superficie
estelar durante o momento em que as camadas externas da estrela esfriam e expandem:
pulso térmico. Neste cendrio, apds sucessivos pulsos térmicos, o envoltério convectivo
pode penetrar além da regiao rica em hélio, dragando o material recém formado, na
camada de queima de hélio, para as camadas externas da estrela. E assim, acontecem
varios episédios de mistura dos elementos sintetizados pelas camadas em questao, esta
é a chamada (Thirt Dgredge-Up - TDU) terceira dragagem (Pols 2011).

Existem duas possiveis fontes de néutrons que proporcionam o acontecimento
do processo-s, a captura de particulas alfa pela reacio 3C(a,n)'®O e pela reacio
2Ne(a, n)*Mg.

Essas reagoes ocorrem na camada intershell durante o evento de terceira dragagem

(Lugaro et al. 2014), conforme visto em 2.7 e 2.8.

BC +1He — %0 4 n (2.7)

22Ne + “He — Mg + n. (2.8)

a reacao representada pela Equacao 2.7 acontece em estrelas de baixa massa, entre uma
e trés massas solares. Presume-se que a regiao onde ocorre a reagao, entre as camadas de
queima, deve ter temperaturas de T ~ 9 x 107K (Lugaro et al. 2014), para ser possivel
que ocorra a reacao. Como resultado disso, tem-se uma fonte de néutrons capaz de
incidir estas particulas durante milhares de anos. Portanto, acredita-se que existe uma
camada fina de C na intershell responséavel por criar uma fonte de néutrons N,, ~ 107
neutrons/cm?® (Frebel and Norris 2011). Para as estrelas de massa intermediaria a
Equagao 2.8 descreve a principal fonte de néutrons para o processo-s (Lugaro et al.
2014).






Capitulo 3

Selecao e observacao da amostra

Nesse capitulo descrevemos como foi realizada a selecao da amostra das estrelas
utilizadas nesse trabalho, explicamos como tivemos acesso aos dados para a andlise,
quais ferramentas foram utilizadas para essa tarefa e, quais motivos nos levaram a es-
tabelecermos os requisitos utilizados para selecionar os objetos que constituem a nossa

amostra.

3.1 Identificacao de estrelas candidatas a estrelas de Bario

O trabalho realizado por Norfolk et al. (2019) (de agora em diante, N2019) apre-
senta um levantamento de dados a respeito de estrelas candidatas a serem enriquecidas
em elementos do processo de captura lenta de néutrons (processo-s). Este trabalho
usou dados do levantamento Large Sky Area Multi-Object Fibre Spectroscopic Teles-
cope (LAMOST). Assim, combinando espectroscopia de baixa resolugao (R ~ 1800) com
a técnica de aprendizado de maquina, N2019 identificaram uma amostra de 895 novas
candidatas a estrelas de bario, sendo uma das maiores amostras ja realizadas. Alguns dos
ultimos trabalhos identificando varias candidatas a estrelas de bario foram: MacConnell
et al. (1972), e Lu et al. (1983), sendo MacConnell et al. (1972) o primeiro publicado
identificando uma amostra com 205 estrelas de bario. E Lu et al. (1983) criaram um

catalogo com 221 estrelas.

Para a classificagao dos objetos como sendo candidatos a estrelas enriquecidas
em elementos do processo-s, N2019 utilizaram como critério a intensidade do fluxo das
linhas de Ball e SrlIl. Foram criadas trés subclasses distintas, estas, de acordo com as

linhas de absorcao de Ball e Srll observadas em cada espectro. Estas classes sao:

19
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e “Sr only”: para as estrelas classificadas candidatas a enriquecidas em elementos
do processo-s somente em funcio da intensidade das linhas de SrIl em 4077A e
4215A;

e “Ba only”: para estrelas classificadas como candidatas a estrelas de Bario pelas
linhas de Ball em 4554A, 4934A e 6934A;

e “Ba & Sr”: para os objetos classificados como candidatas a estrelas de Bario

segundo a intensidade do fluxo das linhas de Ball e Srll.

No survey realizado por N2019 foram determinadas também parametros atmosféricos
como temperatura efetiva, gravidade superficial e metalicidade. Os resultados dos
parametros atmosféricos que foram obtidos no presente trabalho podem ser visto na
Tabela 4.2. Visando identificar como se encontrava a distribuicao destes objetos em
relacdo a alguns parametros atmosféricos criamos um diagrama de Kiel (Figura 3.1)
com a amostra de N2019. Com o intuito de coletar informacoes a respeito da observagao
das estrelas e também para entender o comportamento da amostra com diferentes sub-
classificagoes, fizemos alguns histogramas. Os dados do trabalho citado anteriormente
estavam em formato “.fits”. Para termos acesso a estes dados foi necessario utilizarmos
o software TOPCAT ! (do inglés Tool for OPerations on Catalogues And Tables) e com
a funcao display column metadata foi possivel criar uma tabela com os dados em um
formato que pudesse ser lido pela biblioteca Pandas 2, utilizada na linguagem de pro-
gramacao Python. Os histogramas (ver Figura 3.2) mostram a distribui¢ao da amostra
em fungao da temperatura efetiva (Tf), metalicidade ([M/H]) e gravidade superficial
(log g). E possivel ver que as amostras das estrelas “Ba & Sr” e “Ba olny” apresentam
comportamentos semelhantes, que divergem da amostra referente as estrelas “Sr only”.
O mesmo se repete para os histogramas que apresentam a distribuicao da amostra em
fungao da ascensao reta (RA), declinacao (DEC) e magnitude aparente (V (mag)) (Fi-
gura 3.3). Para a andlise das amostras das estrelas classificadas como “Ba olny” e “Ba
& Sr” criamos um algoritmo de condicionamento. Neste algoritmo realizamos a con-
tagem das estrelas das duas classes citadas com V(mag) menor ou igual a 13.0, com
isso, tinhamos como objetivo saber quantas estrelas de cada subclasse havia com essa
caracteristica. Os resultados para esta condigdo foram: “Ba olny” = 49 objetos e “Ba
& Sr” = 88 objetos.

'Pode ser instalado em (http://www.star.bris.ac.uk/~mbt/topcat/).
“Python Data Analysis Library (https://pandas.pydata.org/).


http://www.star.bris.ac.uk/~mbt/topcat/
https://pandas.pydata.org/
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Figura 3.1: Diagrama de Kiel da amostra completa de N2019 para os objetos en-
riquecidos com os elementos s. No eixo Y do diagrama temos o logg , no eixo X a
temperatura. E possivel ainda ver a distribuicdo da amostra em funcdo das metalici-
dades em um mapa de cores.
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Ficura 3.2: d

as classificagoes da amostra.]Histogramas das distribuigoes de log g , Twr e [M/H] das
diferentes subclassificagoes da amostra do Norfolk et al. (2019). O grafico branco
contornado pela linha azul corresponde as 895 estrelas da amostra do trabalho citado.
O grafico azul em tom mais claro, representa os 659 objetos classificados como “Sr
only”. As barras em azul escuro tem os 187 objetos classificados como “Ba & Sr” e,
por fim, em preto, estao os 49 objetos classificados como “Ba only”.

3.2 Candidatas a estrelas de Bario

Nossa amostra é constituida por 6 estrelas candidatas a estrelas de Bario: Gaia
DR2 4013936491922914944, 2MASS J12052482-0102339, Gaia DR2 123875793784636
6848, Gaia DR2 1174588416320093696, 2MASS J14523537+3023319 ¢ TYC 2036-749-1.
Para a observagao no espectrografo GRACES as estrelas foram selecionadas com base

nos seguintes critérios:

i. Magnitude aparente menor que 13.0;
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F1GURA 3.3: Histogramas das distribuigoes de ascensédo reta (RA), declinagao (DEC)

e magnitude aparente V(mag) das diferentes classificagoes da amostra do Norfolk et al.
(2019).

ii. logg < 3.0;
iii. Ascensdo reta entre 12h-18h;

iv. Objetos classificados como candidatas a estrelas de bario contendo linhas fortes de

bario e bario e estroncio em sua analise: “Ba only” e “Ba & Sr”.

O primeiro critério foi imposto para que o tempo de exposi¢ao dos objetos nao
fossem tao altos, levando em consideragao que estrelas com magnitudes maiores requerem
um maior tempo de exposi¢ao, o que tornaria a observagao com os objetos que utilizamos
invidavel. J4 o segundo critério estd ligado a temperatura das estrelas, pois, definindo
um log g < 3.0 terfamos estrelas mais frias do que para o caso de valores mais altos de
log g. No caso de uma amostra com estrelas mais quentes algumas linhas fotosféricas dos
elementos do processo-s poderiam estar mais enfraquecidas. Além disso, este critério
estd fundamentado no trabalho de de Castro et al. (2016), que analisou neste trabalho
182 estrelas de Bario utilizando espectroscopia de alta resolugao. Neste trabalho os
autores determinaram que 90% das estrelas de bario da amostra apresentaram log g <
3.0. Ao observar o diagrama de Kiel (Figura 3.1) podemos concluir que o maior nimero
de estrelas estd acima de um log g < 3.0. A ascensao reta foi definida conforme a época
do ano em que as estrelas seriam observadas, levamos em conta que os espectros seriam
obtidos entre margo e setembro. O quarto critério nos traz uma possibilidade maior
de que os objetos analisados sejam estrelas de Bario. Com esses filtros, aumentamos
a possibilidade de um positivo para estrelas de bario, ao mesmo passo que realizar a
analise incluindo os objetos classificados como “Sr only” aumentaria a chance de um

falso positivo (Karinkuzhi et al. 2021).

Os espectros de alta resolucao foram obtidos por meio do GRACES (do inglés
Gemini Remote Access to CFHT ESPaDOnS Spectrograph) (Manset and Donati 2003),

que se trata de uma colaboracao entre o Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT),
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Gemini, e NRC-Herzberg (Canada). As redugoes foram realizadas de acordo com a
pipeline DRAGRACES?. O telescépio utilizado para a observacio foi o Gemini Norte,
que possui 8 metros de diametro. O espectrégrafo ESPaDOnS* é um echelle com poder
de resolucao de 65000 a 80000, operando do ultravioleta até o infravermelho préximo e
fica localizado na montanha Mauna Kea no Havai (Donati et al. 2006). O ESPaDOnS
traz uma possibilidade de operacao em trés diferentes modos, sendo estes: apenas objeto,
objeto e o céu e, modo polarimétrico. Para a obtencao dos espectros deste trabalho foi
utilizado o modo apenas objeto, no qual é utilizada uma tnica fibra para enviar a luz
captada ao espectrégrafo. Com este equipamento, conseguimos obter espectros no visivel
que vao de 4200 A & 10400 A, abrangendo quase todo o dominio do éptico. O detector é
um CCD que possui 2048 x4096 pixeis, 15um por pixel, capaz de observar de 3700 A &
10500 A. Informacdes a respeito da observacio da amostra podem ser vistas na Tabela
3.1. Com esta observagao, foi obtido também o espectro de uma estrela anteriormente
analisada por Pereira and Drake (2009), BD+04 2466, a fim de verificar a qualidade dos

espectros, incluindo o processo de redugao utilizado.

3P4gina com informagdes a respeito da redugio de dados (https://www.gemini.edu/
instrumentation/graces/data-reduction).

‘Pégina com detalhes e configuragdes do instrumento (http://www.ast.obs-mip.fr/projets/
espadons/espadons_new/configs.html).


https://www.gemini.edu/instrumentation/graces/data-reduction
https://www.gemini.edu/instrumentation/graces/data-reduction
http://www.ast.obs-mip.fr/projets/espadons/espadons_new/configs.html
http://www.ast.obs-mip.fr/projets/espadons/espadons_new/configs.html

Estrela RA DEC Data EXP V(mag)
(J2000)  (J2000) dd/mm/aa  (s) N2019
Gaia DR2 4013936491922914944  12:03:50 29:33:11 12 Mar 2022 3600  “Sr only” 12.84
Gaia DR2 1174588416320093696 14:45:51  10:01:48 16 Jun 2022 4200 “Ba & Sr” 13.50
Gaia DR2 1238757937846366848 14:28:41  18:33:55 23 Jun 2022 1800  “Sr only” 12.18
2MASS J14523537+43023319 14:52:35  30:23:31 23 Jun 2022 2400 “Ba & Sr” 12.47
2MASS J12052482-0102339 12:05:24 -01:02:33 23 Jun 2022 2400 “Ba & Sr” 12.56
TYC 2036-749-1 15:46:50  26:15:50 11 Mar 2022 700  “Ba only” 11.12

TABELA 3.1: Dados referentes as observagoes das estrelas. A penultima coluna representa a subclasse de cada objeto de acordo com N2019.
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Capitulo 4

Obtencao dos parametros

atmosféricos

A partir do espectro eletromagnético de um objeto é possivel obter importantes
informagoes acerca de suas propriedades fisicas. Para o caso das estrelas, temos como
exemplo: temperatura, gravidade, composicao quimica, velocidade de microturbuléncia,
entre outros. Isso é feito por meio da anélise detalhada de linhas de absorg¢ao, ou emissao.
Estes parametros estao diretamente ligados as condigoes fisicas da camada de atmosfera

de onde os fétons foram emitidos.

Para a determinagao dos parametros atmosféricos: temperatura efetiva (Tet), gra-
vidade superficial (log g), metalicidade [A/H] e velocidade de microturbuléncia (&) das
estrelas analisadas, utilizamos medidas de largura equivalente de varias linhas de ab-
sor¢ao presentes no espectro estelar para o ferro neutro (Fel) e o ferro ionizado (Fell).
A lista de linhas de Fel e Fell foi extraida de Lambert et al. (1996).

4.1 Largura equivalente

A largura equivalente (W) é a area dada pelo perfil de uma determinada linha
de absorcao (ou emissao) dividida pelo fluxo do continuo em um determinado intervalo
de comprimento de onda. Matematicamente pode ser expressa por meio da seguinte

integral:

LE — F\
WA—/ Y (4.1
0 Fc )

25
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Sendo F, o fluxo do continuo e F) o fluxo da linha de absorcao. Tomando F, =1,
ou seja, considerando o espectro normalizado, a largura equivalente pode ser dita como a
area delimitada pelas linhas de absorcao. A radiagdo emitida responsavel pela formagao
das linhas de absorcao, ou emissao, presentes no espectro eletromagnético, obedece aos
principios que regem o comportamento da constituicao das linhas espectrais, que advém
da mecanica quantica, sendo o principal deles, a quantizacao dos niveis de energia. Esta
quantizacao afirma, por exemplo, que em um dtomo os elétrons podem assumir somente
determinados estados de energia, sendo esses, os estados quanticos. Além disso, o nimero
quantico de um estado quéntico deve assumir somente multiplos inteiros de hv. Sendo

as energias totais equacionadas pela seguinte férmula:

€ = nhv n=0,1,23,. (4.2)

Em que, n é o nimero quantico do estado quantico, v a frequéncia da oscilacao
e h a contante universal de Planck. Em seu trabalho sobre a teoria quantica do efeito
fotoelétrico, Einstein afirma, sob uma perspectiva corpuscular, que, assumir multiplos
inteiros para hv resultaria na emissao de um pulso de radiacdo quando houvesse a
transigao de um estado de energia nhr para um estado de energia (n — 1)hv. E por
fim, ele supos que a energia do féton, quando relacionado com a frequéncia, dada pela
Equacao 2.2 de Eisberg et al. (1975):

E = hv, (4.3)
Sabemos que,
c
= _ 4.4
=2 (1.4

Portanto, quando em funcao do comprimento de onda, a equacao para a energia de um

féton pode ser escrita da seguinte forma:

c
E=h—. 4.5
: (45)

na qual, A é a constante de Planck, ¢ a velocidade da luz e A o comprimento de onda
do féton. Por fim, podemos dizer que cada transicdo acontece em um comprimento de
onda especifico. Sendo as linhas de emissao o resultado da transicdo de um nivel mais

excitado para um menos excitado e, as linhas de absor¢ao, o processo inverso.

Pela Equagao 4.3 espera-se que as linhas observadas nos espectros tenham um

comportamento de uma funcao delta com pico acentuado, contudo, o que é observado
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nos espectros é um alargamento das linhas de absor¢ao e emissao. Este acontecimento
se da devido a varios processos de alargamento das linhas. Os principais mecanismos de

alargamento das linhas sao:

(I) (alargamento natural): Partindo do pressuposto citado anteriormente a res-
peito do alargamento das linhas de absor¢ao (ou emissao), a absorgao (ou emissao) de
radiagdo de um determinado nivel de energia nao apresenta um perfil infinitamente fino
(ver ponto a da Figura 4.1). Os niveis de energia apresentam, de forma natural, quando
observados por meio de um espectro de radiacao, um nivel de incerteza. Esta incerteza
acontece devido o principio da incerteza de Heisenberg (e.g., Griffiths and Freitas 2011).
Sendo assim, o valor de AFE utilizado para obter a frequéncia de um determinado nivel,
pode assumir valores maiores ou menores, fazendo com que a linha ocupe frequéncias
menos provaveis, causando o alargamento desta e, formando as asas das linhas. (Maciel,
1991)
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Ficura 4.1: .

Figura extraida de Walter J. Maciel (1991) mostrando o efeito dos mecanismos de
alargamento das linhas de absorcao. O ponto a representa uma linha de absorcao sem
a contribuicao de radiagdo dos mecanismos de alargamento, a parte b mostra o perfil

da linha com alargamento e a parte ¢ mostra a medida de largura equivalente.

(1I) (alargamento Doppler): Os dtomos que contribuem para a formacao das linhas
espectrais possuem velocidades, estas velocidades variam em relagao a linha de visada
e, essa variagao ird produzir uma absorcao (ou emissao) deslocada por comprimentos
de onda diferentes. A velocidade radial de um &tomo é v,., portanto, a equacdo que

mensura o deslocamento devido o efeito doppler é a seguinte:

AN Av v,
= _ 4.6
A v c (4.6)
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A temperatura da estrela tem influéncia direta neste tipo de alargamento da linha, tendo
em vista que, a temperatura da regiao de emissao dos fotons é diretamente proporcional
a agitagado das particulas, que possuirao uma maior velocidade e, por consequéncia, a
contribuigao do deslocamento para o intervalo de comprimento de onda sera maior (para
mais detalhes, ver Gray 2021). Mais um parametro atmosférico que apresenta influencia
direta no alargamento doppler, é a velocidade de microturbuléncia. Esta, apesar de
nao ter um significado fisico bem definido, imagina-se que deve estar associada a micro-
células de conveccao (quando comparadas ao livre caminho médio percorrido pelo f6ton)

que o féton percorre na fotosfera estelar.

(III) (alargamento colisional ou alargamento por pressio): A proximidade dos
atomos, elétrons, ions e moléculas depende da gravidade da estrela, pois, quanto maior
for este parametro atmosférico, mais proximas estarao essas particulas, resultando em
uma interacao colisional. Quando o atomo transiciona entre dois niveis de energia as
particulas préximas produzem perturbacoes, estas perturbacoes sao capazes de alterar
a energia de transicao entre dois niveis, alterando o perfil das linhas de absorgao, (ou
emissao) contribuindo para a absorc¢ao (ou emissao) de radiagdo em frequéncias proximos

a regiao central.

Existem ainda outros fatores que contribuem para o alargamento das linhas de
absorgao (ou emissao), sendo alguns desses: rotagao da estrela, campo magnético e perfil
instrumental. O perfil da linha nao depende exclusivamente da abundancia dos atomos
que a formam e, vale ressaltar que, este é diretamente ligado aos parametros atmosféricos.
Isso fica claro pelo seguinte exemplo: as linhas mais fortes de um determinado espectro
sao consideradas saturadas. Estas linhas apresentam um determinado tipo de perfil
devido a contribuicao dos fatores de alargamento das linhas. Isto implica em resultados
nao satisfatorios para analises de abundancia feitas a partir desse tipo de linha, seja de
absorcao ou emissao. Em contrapartida, as linhas utilizadas para ter uma boa analise
de abundancia quimica dos elementos sdo as linhas de intensidade fraca a moderada,

que apresentam perfis gaussianos.

Antes de iniciar a andlise dos espectros foi feita a correcdo do desvio doppler.
Para isso, foram utilizados os valores de comprimento de onda de linhas conhecidas
em diferentes regides do espectro. As linhas utilizadas foram: Mgl em 4730A, HS em
4861A, Mgl em 5183A, Fel em 5232A, Fel em 5405A, Fel em 5658A, Ball em 5853A,
Fel em 6137A, Cal em 6471A, Ha em 6562A, Nil em 6772 e Call em 8662. Estas linhas
foram retiradas de Moore et al. (1966). Para obter as medidas de largura equivalente
utilizamos a funcao splot do pacote Image Reduction and Analysis Facility (IRAF)
(Figura 4.2). Dessa forma, foi possivel ajustar ao perfil da linha uma curva gaussiana na

regiao referente a linha atémica. Assim, de forma automatica, o IRAF realiza um cédlculo
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da largura equivalente a partir do intervalo de comprimento de onda definido pelo perfil

da linha. Para os casos mais complexos, onde temos contribuicoes de diferentes linhas

FiGurA 4.2: Medida de largura equivalente de uma linha de absorc¢ao.

de absorcao, utilizamos a funcao de-blend (Figura 4.3), que traga uma curva gaussiana

para cada linha tomando como parametro o continuo indicado.

F1GURA 4.3: Medida de largura equivalente utilizando a funcao de-blend.
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4.2 Parametros Atmosféricos

Com as medidas de larguras equivalentes das linhas de absorcdao de Fel e Fell
obtidas, o passo seguinte foi a obtencao dos pardmetros atmosféricos, sendo estes: tem-
peratura efetiva (T.¢), gravidade superficial (log ¢), metalicidade ([Fe/H]!) e velocidade
de microturbuléncia (§). Estes parametros sao fundamentais no processo de obtengao
da abundancia quimica da estrela. Utilizamos a biblioteca de modelos de atmosferas
Kurucz (1993) e um cédigo de interpolacao para obter modelos de atmosferas além dos
disponiveis. Nesse cédigo, inserimos os parametros do modelo atmosférico, os quais sdo
uma estimativa inicial, e temos como saida a lista com os resultados da interpolacao
(Figura 4.4). Nessa lista ha 72 linhas que correspondem as camadas de atmosfera. Para
cada camada tem-se os valores de temperatura (T), densidade eletronica (n.), pressao

do gés (P) e densidade de coluna de massa (pz).

1 KURTYPE
2 TEFF = 5220. LOG G = 3.5 [A/H] = -8.5
3 72 (1P,E15.8,0P,F9.1,1P,2E10.3)

4 2.33104802E-03  3305.7 7.371E+00 4.127E+08
5 3.06609180E-03 3326.9 9.696E+00 5.317E+08
6 3.94216273E-03  3350.2 1.247E+01 6.741E+08
7 4.98124305E-03  3374.6 1.575E+01 8.436E+08
8 6.20896416E-03  3399.6 1.963E+01 1.045E+09
9 7.65517540E-03  3424.9 2.421E+01 1.281E+09
10 9.35470778E-03  3450.7 2.958E+01 1.561E+09
11 1.13500264E-02  3477.3 3.589E+01 1.891E+09

FiGUrA 4.4: Modelo atmosférico para uma dada temperatura, gravidade superficial e
metalicidade.

E bastante complexa a tarefa de calcular um modelo atmosférico, por esse motivo,
sao utilizados algoritmos com grades de atmosferas pré-calculados e, com a interpolacao
dessas grades, é possivel gerar novos modelos especificos quando forem necessarios. Es-
tes modelos assumem as hipéteses de equilibrio termodinamico local (ETL), geometria
plano-paralela, equilibrio hidrostatico, auséncia de campo magnético, simetria esférica,

fluxo convectivo nulo e auséncia de rotacao.

Tendo os modelos de atmosferas interpolados com os parametros atmosféricos
inicias, o formato dos modelos foram editados para que assumissem a forma aceita pelo
cédigo MOOG? (Sneden, 1974). O cédigo MOOG é utilizado para realizar o cdlculo de
abundancias dos elementos quimicos por meio da largura equivalente das linhas e também
por sintese espectral. Na etapa de obtencao dos parametros atmosféricos utilizamos as
grades de modelos atmosféricos junto com as listas de largura equivalente das linhas de
Fel e Fell (ver Tabela A.1). Assim, para cada linha de absor¢ao, temos uma abundancia
e um valor de abundancia média também ¢é dada para o conjunto de linhas da lista dada

como input.

![Fe/H] = log(Nre/Nu)« — log(Nre/Nu)o
*https://www.as.utexas.edu/~chris/moog.html
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4.2.1 Temperatura efetiva

A temperatura efetiva de uma estrela pode ser estimada pela Equacao 4.7 (Takeda

et al. 2002):
el Tzf/Qe_(Xion_Xi)/(kTef) (4.7)

onde, €' é a abundancia absoluta de Fel, Ty a temperatura efetiva, Yion ¢ 0 potencial de
ionizagao do Fe (7.9 eV), x; potencial de excitagao dos niveis i e j e, por ultimo, k é a
constante de Boltzmann. A condicao para definir a temperatura efetiva de um objeto é o
equilibrio de excitacao, que significa obter a independéncia entre a abundancia quimica
de um elemento, neste caso, o Fel, por ter um grande nimero de linhas ja conhecidas,
e o seu potencial de excitacao. Em outras palavras, o coeficiente angular de uma reta
no grafico de abundancia do Fel wversus yex, deve ser préoximo a zero. Podemos ainda
dizer que, como a possibilidade de €' variar com T, é maior em cendrios onde Xex €
menor. Portanto, as linhas atomicas com valores de baixo potencial de excitagdo tem

uma contribuicdo maior na determinagao de T¢ (Takeda et al. 2002).

Ao fornecermos uma lista de linhas e um modelo de atmosfera estrelar, o cédigo
MOOG gera graficos de correlagdo entre a abundancia do elemento e o potencial de
excitacao em cada linha de absorgao (Figura 4.5). O cédigo MOOG também fornece va-
lores de coeficiente angular de inclinagao da reta (¢1) e (¢2), que serao descritos de forma
detalhada posteriormente, permitindo uma visao antecipada a respeito da correlagao en-
tre os parametros citados anteriormente. Assim, para o caso em que os graficos mostram
uma inclinacao que indique correlagao entre os parametros analisados, podemos concluir
que a determinacao inicial para a temperatura diverge do valor real. Ha situacoes que
o valor de Tgr pode resultar em uma inclinacao positiva para a reta, esta configuracao
permite interpretar que hd abundancias baixas, especialmente para o caso de linhas com
potencial de excitacao baixo. Entao, ajustes aos valores de temperaturas devem ser

feitos, para estarem consoantes com as larguras equivalentes das linhas analisadas.

4.2.2 Gravidade superficial

Simultaneamente a tentativa de encontrar o valor para a temperatura da atmos-
fera estrelar, precisamos encontrar valores para a gravidade superficial (logg) que nos
fornecam valores semelhantes de abundancias médias de Fel e Fell. Em outras palavras,
ao derivarmos a abundancia para o ferro ionizado em funcao da gravidade, devemos en-
contrar um valor tal que, ao realizarmos o calculo da diferenca entre as abundancias de
Fel e Fell obtenhamos um valor mais préximo a zero possivel ((A(Fe I))—(A(Fe II)) = 0).

Desse modo, a condigao utilizada para determinar a gravidade superficial (logg) é o
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FicuraA 4.5: Diagrama que representa a correlacao entre o logaritmo da abundancia
de Fel e o potencial de excitagdo (x) para a estrela GATA 1174588416320093696. Os
quadrados pretos sao as abundancias referentes as linhas de absorcao utilizadas. A
linha composta por tracos menores trata-se de um ajuste feito a partir do coeficiente
angular nulo e a linha composta por tragos maiores é referente ao ajuste com um valor
proximo a zero para o coeficiente angular e uma abundancia média de log cFe de =
6.76.

equilibrio de ionizacdo para o Fel e o Fell. O equilibrio de ionizagdo permite obter a
conclusao que a abundancia de determinado elemento, para uma dada temperatura efe-
tiva, serd a mesma para diferentes estados de ionizagao. Esta grandeza esta diretamente
ligada a pressao eletronica do gés, que, no que lhe concerne, esta relacionada a gravidade
superficial por meio da equagdo de equilibrio hidrostatico. O equilibrio hidrostatico é
a condicao na qual hd um balango entre a gravidade que tenta confinar o gés para o
centro da estrela e a pressao total do gas (Pr + Pg), que tenta expandir o gas no sentido

oposto ao nucleo, onde Pr é a pressao da radiagdo e Pg é a pressao do gas.

dP
o 4.8
o rg (4.8)

no qual, P é a pressao do gas, p é a densidade e g a gravidade.

4.2.3 Velocidade de microturbuléncia

O conceito de microturbuléncia foi utilizado pela primeira vez por Jager (1954).
Em seu trabalho, este parametro foi introduzido para explicar o alargamento de linhas de
hidrogénio no espectro solar. De acordo com Gray (1973), podemos afirmar que a micro-
turbuléncia classica é introduzida como uma convolucao entre uma suposta distribuicao
de velocidades e a gaussiana do coeficiente de absorcao térmico da linha. Mais tarde,
viu-se que a microturbuléncia esta associada com a conveccao em fotosferas estelares. O
conceito atual a respeito da microturbuléncia nos diz que esta grandeza representa uma
distribuicao de velocidades de células em pequena escala. No cenario de uma atmos-
fera em 1D, as dimensoes de uma célula convectiva sao maiores do que o livre caminho

médio que o féton tem para percorrer (Costa-Almeida 2022). O efeito de alargamento
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nas linhas de absorc¢ao, devido a velocidade de microtubuléncia, pode ser explicado pelo
seguinte sistema: ao ser absorvido por uma célula, um féton sofre um desvio Doppler
em relacdo ao comprimento de onda que o emitiu, isso ocorre, pois, os referenciais das
células ndo sdo os mesmos dos fétons. A velocidade de microturbuléncia é introduzida
ao desvio Doppler com o intuito de obter o alargamento térmico das linhas atomicas. A

equacao matematica que descreve esta relacao é:
Xo (2kT 1/2
ANp = 22 ( + §2> (4.9)
c m

onde, AAp é a variacdo do comprimento de onda, devido & componente térmica e a
velocidade de microturbulancia, Ag é o comprimento de onda da linha em repouso, c é a
velocidade da luz, k é a constante de Boltzmann, m a massa do dtomo e &2 a velocidade

de microturbuléncia.

Para obter esse parametro atmosférico foi necessario verificar a correlagao entre a
abundancia das linhas de Fel e a largura equivalente destas linhas. Para isso, analisamos
o grafico de saida do MOOG com o coeficiente angular de correlagdao entre o logaritmo
da abundancia de Fel e o logaritmo da largura equivalente reduzida (Figura 4.6), dada
pela seguinte equagao: R,, = —log(Wy/\). Caso encontrassemos uma velocidade de
microturbuléncia com valor mais alto do que o real, teriamos como consequéncia um

alargamento nas linhas de absorcao, o que resultaria em uma abundancia subestimada.

E caso contrario, teriamos uma abundancia superestimada.
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Fi1GURA 4.6: Gréfico que representa o comportamento da abundéancia do Fel em relagao
a largura equivalente reduzida para o objeto GAIA 1174588416320093696. Os quadra-
dos pretos sdo as abundancias referentes as linhas de absor¢do utilizadas. A linha
composta por tragos menores trata-se de um ajuste feito a partir do coeficiente angular
nulo e a linha composta por tragos maiores é referente ao ajuste com um valor préximo
a zero para o coeficiente angular e uma abundancia média de log e[Fe] = 6.76.

4.2.4 Metalicidade

Ao determinarmos todos os parametros citados anteriormente, por tultimo, in-

vestigamos a respeito da metalicidade das estrelas. A metalicidade dos objetos, neste
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trabalho, foi obtida em relacao a metalicidade solar de acordo com Grevesse and Sauval
(1998), onde utilizamos como indicador de metalicidade a abundancia de Fe. Primeiro,
obtivemos a abundancia média para o Fel obtida pelo cédigo MOOG. Como dito anteri-
ormente, o MOOG, considerando o equilibrio térmico local, gera uma abundancia para
cada linha da lista de larguras equivalentes dada e calcula também uma abundancia
média para aquele elemento. Posteriormente, realizamos o calculo para a metalicidade.

Para isso, utilizamos a seguinte equacao:
[Fe/H] = log(Nge/Nu)s — log(Nre/Nu)o (4.10)

no qual, Ng, é o respectivo nimero de particulas de ferro e Ny é a mesma grandeza,

porém, referente ao hidrogénio.

4.2.5 Determinando a solucao para os parametros atmosféricos

Todos os parametros atmosféricos citados até aqui foram obtidos de forma si-
multanea. Para uma melhor visualizagao a respeito dos resultados obtidos para os
parametros, construimos graficos para a visualizacao do comportamento dos coeficientes
angulares. Nestes graficos, dispomos os valores de coeficientes angulares de correlagao
entre o logaritmo da abundancia de Fel e o logaritmo do potencial de excitagao( coefici-
ente ¢1) no eixo y, e o logaritmo da abundéancia de Fel e logaritmo da largura equivalente
reduzida ( coeficiente ¢3) no eixo x. Fixamos os valores de log g e ([A/H]) enquanto va-
riamos os valores de temperatura efetiva e velocidade de microtubuléncia. Mudavamos
os valores e refaziamos as andlises até que fossem encontrados os valores para ¢; e ¢9
mais proximos de zero possivel, ao mesmo tempo que buscdvamos o mesmo para a di-
ferenga entre as abundéancias de Fel e Fell (Figura 4.7). Assim, esperdvamos que estes
assumissem valores de zero, contudo, algumas vezes precisamos adotar a solucao em que
os parametros estejam proximos de zero. Quando faziamos esta verificagao, tinhamos
como critério para adotar a solugao, o valor mais préximo possivel do ponto (0,0), que
neste caso, indica que as condigoes de equilibrio de excitacao e de independéncia en-
tre a abundancia e a largura equivalente, foram satisfeitas. Posteriormente, a diferenca
para os valores de abundancias de Fel e Fell eram feitas. Quando as condigoes de inde-
pendéncia entre a abundancia e a largura equivalente reduzida, condigoes de equilibrio de
excitacao e equilibrio de ionizagao eram satisfeitas, significava que haviamos encontrado
uma boa solugao para a temperatura efetiva (Ty), gravidade superficial (log g), veloci-
dade de microturbuléncia (§) e metalicidade ([Fe/H]) do objeto analisado. Realizamos
essa andlise para cada estrela da amostra. A Tabela 4.1 mostra também os valores dos

parametros atmosféricos obtidos por Norfolk et al. (2019) e por outros autores.
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Ficura 4.7: Gréfico utilizado para realizar andlise dos parametros atmosféricos de
uma forma simultanea para a estrela Gaia DR2 1174588416320093696. No eixo y estao
dispostos os valores de ¢; e no eixo x os valores para ¢5. As retas representam as
diferentes temperaturas, os pontos em destaque, os diferentes valores de velocidade de
microturbuléncia e os valores no grafico em cada ponto corresponde as abundancias
médias para o Fel e Fell (loge Fel e Fell). Neste caso, a gravidade superficial (logg) e
a metalicidade foram fixados em log g= 3.5 e [Fe/H]= -0.7. Os respectivos valores de
1 e P2 sao, -0.007 e 0.000. O resultado para os pardametros atmosféricos obtidos para
esta estrela podem ser vistos na tabela 4.1.

4.2.6 Incertezas nos parametros atmosféricos

Para estimarmos as incertezas nos parametros atmosféricos, utilizamos os valores
dos coeficientes angulares de correlacao entre potencial de excitagdo e abundéancia de
Fel (¢1) e a correlagdo entre largura equivalente reduzida e abundéncia de Fel (¢2).
Os valores ¢1 e ¢9 sao dados pelo cédigo MOOG, porém, para obtermos as incertezas
nestas grandezas, utilizamos um cddigo escrito em linguagem de programagcao fortran.
Este cédigo, com base nos valores de entrada para o potencial de excitacao das linhas
de absorgao e a abundancia de Fel (para o caso de incerteza na Ter), calcula, por meio
do método de minimos quadrados, e nos fornece os coeficientes que representam as

correlacoes entre os parametros citados e a incerteza associada aos coeficientes angulares.

Para obter a incerteza em log g, variamos o seu valor a partir do que foi encontrado
na solugdo. As varigbes foram feitas em um intervalo de 0.1 dex do valor obtido para
o referido parametro. Os resultados para as incertezas dos parametros atmosféricos das

estrelas estudadas podem ser vistos na tabela 4.1



Estrela Tet log g [Fel/H] [Fell/H] FelNy;, FellNy;, £ Ref
(K) (dex) (dex) (dex) (kms™1)
BD+04 2466 5150 =70 1.90 £ 0.20 -1.92 £ 0.08 -1.92 4+ 0.08 38 8 1.50 £+ 0.20 Este trabalho
5100 & 100 1.80 &£ 0.20 -1.92 + 0.08 -1.92 4+ 0.08 42 8 1.60 4+ 0.20 Pereira and Drake (2009)
Gaia DR2 4013 4700 +£50 2.10 +£0.20 -0.23 £ 0.10 -0.22 4+ 0.09 61 09 1.20 £+ 0.10 Este trabalho
4706 £ 14 2.65 £ 0.03  0.02 + 0.01 : ; . ; Norfolk et al. (2019)
Gaia DR2 1174 5240 + 35 3.50 +£0.20 -0.74 £ 0.06 -0.72 4+ 0.05 54 06 0.90 £ 0.10 Este trabalho
4950 £ 28 2.76 £ 0.05 -0.97 &£ 0.03 - - - - Norfolk et al. (2019)
Gaia DR2 1238 4080 =70 1.00 +£0.20 -0.62 £ 0.11 -0.62 = 0.07 47 09 1.20 £+ 0.10 Este trabalho
3975 £ 14 1.04 £0.03 -0.71 £ 0.02 - - - - Norfolk et al. (2019)
2MASS J1452 4900 £40 2.80 £ 0.20 -0.61 &£ 0.09 -0.61 = 0.07 76 12 0.80 £ 0.10 Este trabalho
4867 £ 15 2.8 £0.03 -0.63 £+ 0.01 - - - - Norfolk et al. (2019)
4847 + 7 2.75 £ 0.01 -0.54 + 0.01 - - - - Ness et al. (2016)
- 2.99 -0.54 - - - - Shetrone et al. (2019)
4869 + 6 2.76 £ 0.01 -0.58 + 0.01 - - - - Sit and Ness (2020)
2MASS J1205 4940 +£ 40 3.10 £ 0.20 -0.61 £0.09 -0.61 £ 0.07 80 10 0.70 £ 0.10 Este trabalho
4830 £ 27 3.00 £ 0.04 -0.68 £ 0.03 - - - - Norfolk et al. (2019)
4903 £ 7 3.08 £ 0.01 -0.51 £ 0.01 - - - - Ness et al. (2016)
- 3.29 -0.50 - - - - Shetrone et al. (2019)
4885 + 6 3.00 &£ 0.01 -0.54 £ 0.01 - - - - Sit and Ness (2020)
TYC 2036 4730 £ 70 3.10 £ 0.20 0.22 £ 0.10 +40.21 £+ 0.08 58 08 0.90+ 0.10 Este trabalho
4966 £ 47 2.95 £ 0.07 -1.01 £ 0.06 - - - - Norfolk et al. (2019)

TABELA 4.1: Resultados para os parametros atmosféricos das estrelas da amostra e incertezas associadas. As estrelas presentas na tabela sdo; Gaia
DR2 4013936491922914944, Gaia DR2 1174588416320093696, Gaia DR2 1238757937846366848, 2MASS J14523537+3023319, 2MASS J12052482-

0102339, TYC 2036-749-1 e BD+04 2466. O objeto BD+04 2466 trata-se de um templete.

§02142[SOWY Y S0422WDIDJ “F omnyrde))
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Capitulo 5

Massas e luminosidades das

estrelas da amostra

Neste capitulo, descrevemos a metodologia utilizada para obter as massas e lu-
minosidades das estrelas da amostra e apresentamos os resultados obtidos a partir das

analises feitas.

5.1 Diagrama de Kiel

Para a determinacao das massas e luminosidades, utilizamos as trajetérias evolu-
tivas de Bressan et al. (2012). Nestas trajetérias, destacamos os pontos referentes aos
parametros das nossas estrelas. Para isso, utilizamos a gravidade superficial e tempera-
tura efetiva dos nossos objetos. Estes parametros atmosféricos foram obtidos no capitulo
anterior. Contudo, para selecionar quais modelos utilizariamos, determinamos os valores
de Z (metalicidade) para os objetos da amostra. Para isso, utilizamos a equagao retirada
de Bertelli et al. (1994):

log Z = 0.977[Fe/H] — 1.699 , (5.1)

onde 0.977 é uma constante relacionada ao logaritmo da razao de abundéancia de hi-
drogénio no Sol e na respectiva estrela (log X/Xs), [Fe/H] é a metalicidade da estrela e
1.699 é o valor de log Zs (Zs= 0.02). Apds obter Z para todas as estrelas, selecionamos
os modelos de trajetoria evolutiva estelar. Desse modo, utilizamos quatro modelos com
diferentes valores de Z, sendo estes Z = 0.004, Z = 0.006, Z = 0.03 e Z = 0.01 . Para
cada metalicidade, selecionamos diferentes massas e assim, obtivemos quatro trajetorias
para Z = 0.004, Z = 0.006 e Z = 0.01, e trés para Z = 0.03. Os valores de diferentes

massas utilizadas podem ser vistos nas Figuras 5.1, 5.2, 5.3, 5.4. Em cada modelo foram

37



Capitulo 5. Massas e Luminosidades 38

dispostos os objetos com metalicidades correspondentes as que foram definidas para os

graficos.

Assim, a estrela Gaia DR2 1238757937846366848 pode ser vista na Figura 5.1,
2MASS J14523537+3023319, 2MASS J12052482-0102339 e Gaia DR2 1174588416320093696
na Figura 5.2, Gaia DR2 4013936491922914944 na Figura 5.3, e por tltimo, TYC 2036-
749-1 na Figura 5.4. Por fim, as massas das estrelas foram estimadas conforme as suas

posicoes nos diagramas de Kiel. Os valores de log g e T utilizados estao contidos na
Tabela 4.1.

<
()
z
o))
(@)}
o 4M,
251  3Mo “/
3.04 Mo
35 ; ; : : : : :
3.800 3.775 3.750 3.725 3.700 3.675 3.650 3.625 3.600

log Ter (dex)

Ficura 5.1: Diagrama log g - Tor das trajetérias evolutivas da estrela com metalicidade
7Z = 0.004. As diferentes massas estao indicadas em suas respectivas curvas. A linha
tracejada trata-se da curva onde a estrela ficou posicionada. A estrela representa o
objeto Gaia DR2 1238757937846366848 com as respectivas incertezas.

5.2 Luminosidades

Apés obter a massa para as estrelas da amostra, realizamos os calculos das lumi-

nosidades utilizando a relagao:

L, M,
log <> = 4logT.; — logg + log () —10.61, (5.2)
L@ M@



Capitulo 5. Massas e Luminosidades 39

1.0

1.54

N
=}

logg (dex)
N
5]

3.0

3.51

4.0 T y T T T T ‘
3.800 3.775 3.750 3.725 3.700 3.675 3.650 3.625 3.600
log Ter (dex)

FiGUrA 5.2: Diagrama logg - Ter das trajetérias evolutivas das estrelas com metali-
cidade Z = 0.006. As diferentes massas estao indicadas em suas respectivas curvas. A
linha tracejada trata-se da curva onde a estrela ficou posicionada. As estrelas represen-
tam os objetos 2MASS J14523537+3023319, 2MASS J12052482-0102339 e Gaia DR2
1174588416320093696 com as respectivas incertezas.

onde L,/Lg e M,/Mg sao as razoes de luminosidade e massa, respectivamente, entre

as estrelas e o Sol. As luminosidades calculadas podem ser vistas na Tabela 5.1.

A fim de obtermos as luminosidades das estrelas de uma forma alternativa a uti-
lizando a Equacgao 5.2, utilizamos a seguinte equacdo, onde M, é a magnitude bo-
lométrica da estrela. Fizemos isso com o intuito de realizarmos comparacoes futuras

entre os diferentes métodos e, além disso, utilizarmos dados de astrometria extraidos do

“Gaia Data Release 27. .
L, 4.74 - M
1 _ bol )
8 <L@) 25 (53)

Podemos calcular Mj,, usando a seguinte expressao:
Mg, = My + BC (5.4)

onde My é a magnitude visual absoluta na banda V e BC é a correcao bolométrica.
Temos que,

My =my —blogr — Ay + 5, (5.5)
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FiGuraA 5.3: Diagrama log g - Ter das trajetorias evolutivas da estrela com metalicidade
Z = 0.01. As diferentes massas estdo indicadas em suas respectivas curvas. A linha
tracejada trata-se da curva onde a estrela ficou posicionada. A estrela representa o
objeto Gaia DR2 4013936491922914944 com as respectivas incertezas.

onde, my é a magnitude aparente na banda V, r a distancia da estrela em pc e Ay a
extingao interestelar. O valor de Méaol foi retirado de Bessell et al. (1998), sendo este
Mt? | = 4.74 mag. Os valores de BC foram obtidos utilizando o método de Alonso et al.

O

(1999) para 3.65 dex < log(Tef) < 3.69 dex.

Em relacao a distancia, esta pode ser obtida por: d = % sendo p a paralaxe do
objeto em milisegundo de arco que, por definicdo, sempre assume valores positivos. E
certo que, quanto mais distante estiver o objeto, menor serd a sua paralaxe e, consequen-
temente, ao estimar a incerteza na distancia, podemos nos deparar com valores tais que
p — 0p resulte em valores negativos de paralaxe. Devido a esse fator limitante e ao fato

de que a distancia se comporta de forma d o p~*

, precisamos utilizar um tratamento
estatistico para estrelas que se encontram fora da vizinhanga solar, i.e., muito distantes.
Portanto, para os calculos das distancias das estrelas da amostra utilizamos Bailer-Jones
et al. 2018, juntamente aos dados de paralaxe, latitude e longitude galacticas extraidos
do “Gaia Data Release 2”. Os resultados para as distancias das estrelas podem ser vistos
na Tabela 5.1. Ha na literatura, apenas um trabalho que determinou as distancias para

as estrelas da nossa amostra. Wang et al. (2016), obteve distancias de 1210.9 £+ 128.8 pc
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FiGurA 5.4: Diagrama logg - Tes das trajetérias evolutivas da estrelas com metali-
cidade Z = 0.03. As diferentes massas estao indicadas em suas respectivas curvas. A
linha tracejada trata-se da curva onde a estrela ficou posicionada. A estrela representa
o objeto TYC 2036-749-1 com as respectivas incertezas.

para 2MASS J14523537+3023319 e 1035.3 + 115.1 pc para 2MASS J12052482-0102339.

Para definirmos os valores de extingao interstelar (Ay ), utilizamos, a expressao

obtida por Chen et al. (1998) para a qual

Ay =0 |b| > 50°
Ay = 0.165(1.192 — [tanb|) [cscb| [L — exp (—r [sinb| hg')] 10° < [b] < 50°  (5.6)
Ay = E(1) |b| < 10°
, sendo
E(l) = arr + agr® + agr® + aar?, (5.7)

onde b é a latitude galdtica, hg é a altura caracteristica da estrutura de extingao (hg =
120 pc) e E(1) é uma expansao em série, ou, somatério do produto dos coeficientes da
curva de extincdo (a1, as...) pela distancia do objeto a um dado expoente (r, 72...). A
primeira condicao da Equacao 5.6, indica que objetos com latitude galdctica maior que
50° possuem uma extingao interestelar nula. Portanto, como todos os objetos da nossa

amostra se encaixam nesta condi¢ao, utilizamos Ay = 0.



Estrela T BC My My A% M, log <£T;> log (nga>
(pc) (mag) (mag) (mag) (mag) (Mo)

Gaia DR2 4013936491922914944 39027352 -0.38 +£ 0.02 —0.11%0%5  -0.49 £0.10 12.84 1.00 2.007035 2.09 + 0.05

Caia DR2 1174588416320093696 19427137 -0.20 + 0.01  1.617317 140+ 0.15 13.05 1.20 0.85702 1.33 + 0.06

Caia DR2 1238757937846366848 52187209 -0.33 + 0.03 -1.40 + 0.09 -1.74 +£0.13 12.18 3.00 3.3170% 2.59 + 0.05

2MASS J1452353743023319 1479739 2030 £ 0.09 1.62+0.06 1.3240.07 1247 100 1.357922 1.37 +0.03
2MASS J12052482-0102339 855710 -0.28 £0.09 289 + 0.17 260 +0.18 1256 0.85 1.00792  0.85 + 0.07
TYC 2036-749-1 40271180 -0.36 £ 0.03 -1.90 £ 0.06 -2.26 + 0.09 11.12 140 1.13703% 2.80 + 0.04

TABELA 5.1: A coluna 1 representa as identificagbes das estrelas, a distancia Gaia obtida utilizando a paralaxe (coluna 2), a corregdo bolométrica
(coluna 3), a magnitude absoluta na banda V (coluna 4), a magnitude bolométrica (coluna 5), a magnitude aparente na banda V (coluna 6), a massa
das estrelas em massas solares (7), a luminosidade obtida por meio de pardmetros atmosféricos e massa das estrelas (coluna 8), a luminosidade Gaia
obtida pela Equacao 5.3 (coluna 9).

sapoprsouUNT 9 spSSVpy "¢ omnyiden)
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Veremos mais adiante que a classificacdo das estrelas como sendo ou nao, estrelas
de bario, teve resultado positivo para trés estrelas da amostra, sendo essas: Gaia DR2
1174588416320093696 com M,= 1.20 Mg, 2MASS J14523537+3023319 M,= 1.00 M e
2MASS J12052482-0102339 M,= 0.85 M. Estas estrelas possuem massas que condizem
com as previsoes do modelo de Han et al. (1995), que encontraram massas para estrelas
de bario no intervalo de 1M a 3Ms. Em um trabalho mais recente, realizado com uma
grande amostra de estrelas de bario, de Castro et al. (2016), mostra intervalos de massa
que vao de 1My & 6Mg. Temos também em nossa amostra uma estrela com massas de
aproximadamente 3My, contudo, este objeto nao foi classificado como sendo estrela de

bario.

Apobs obtermos os valores para as massas, extincdo interestelar, correcdo bo-
lométrica e distancia das estrelas, utilizamos a seguinte equagao para obter os valores

de gravidade superficial da estrela por meio de dados fotométricos log ggot:

log gror = log <J\]\j;> +04(V — Ay + BCy) + 4log Ty — 2logr — 16.5, (5.8)
nesta equacao, utilizamos a distancia em kpc. Os valores de log gfot das estrelas classifi-
cadas como sendo estrelas de bario foram obtidos com a finalidade de comparar com o
log g obtido com dados espectroscopicos. Entao, para Gaia DR2 1174588416320093696,
obtivemos log ggot = 3.10 £ 0.02 dex enquanto a gravidade superficial espectroscopica
é: logg = 3.50 + 0.20 dex. Para a estrela 2MASS J14523537+3023319, obtivemos
log gsot = 2.80+0.01 e,, mesmo valor obtido através da espectroscopia (log g = 2.80+0.20
dex). Por ultimo, para 2MASS J12052482-0102339 obtivemos: log gt = 3.20 +0.01 e
log g= 3.10 4+ 0.20 dex. Para a determinacao das incertezas utilizamos a Equacao 5.8 e,
incluimos as incertezas que foram calculadas ao decorrer das andlises para cada um dos
parametros. Desse modo, obtivemos uma boa aproximacgao para os valores de gravidade

superficial obtidos pelos dois métodos.

Para os objetos classificados como sendo estrelas de bario, as luminosidades en-
contradas pelos dados espectroscépicos estao de acordo com de Castro et al. (2016), no
qual, mostram luminosidades para estrela de bario num intervalo de: log(L,/Lg) ~ 1.00
e 3.00. de Castro et al. (2016) estimam um valor médio e incerteza para as lumi-
nosidades das estrelas de bério, respectivamente, sendo este: log(L,/Les) = 2.21 +
0.42. A estrela, Gaia DR2 1174588416320093696 tem uma luminosidade log L, =
0.857030Le, 2MASS J14523537+3023319 log L, = 1.357033Le e 2MASS J12052482-
0102339 log L, = 1.00703 Le. Lattanzio (1986) e Vassiliadis and Wood (1993), obti-
veram luminosidades para estrelas do AGB com valores de log(L,/Lg) = 3.26. e 3.15,
respectivamente. Dessa forma, temos que as estrelas de bario da nossa amostra, nao as-

cenderam ao ramo AGB e o enriquecimento em elementos do processo-s deve ter ocorrido
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de forma extrinseca. Os resultados para a distancia, corregao bolométrica, magnitude

absoluta, magnitude aparente, massa e luminosidade estao presentes na Tabela 5.1.



Capitulo 6

Determinacao da abundancia
quimica do niquel e elementos do

processo-s

Os elementos que investigamos na nossa amostra foram: Ni, Sr, Y, Zr, Ce, Nd,
Sm e Rb. Para a investigacao da abundancia destes elementos, utilizamos listas de
linhas de Roriz et al. (2023) e de Castro et al. (2016). Obtivemos as abundancias dos
elementos utilizando medidas de larguras equivalentes das linhas atomicas. Nesta etapa,
utilizamos os mesmos procedimentos descritos na Secao 4.1. Além disso, utilizamos
a sintese espectral para um dos elementos quimicos da nossa lista, o rubidio. Neste
trabalho, nao realizamos a investigacao acerca da abundancia de bario nas estrelas da
amostra, em partes, porque as linhas atomicas de bario possuem larguras equivalentes
entre 300 a 500 mA. Pereira et al. (2011) mostram que linhas atémicas com valores
acima de 160 mA fogem de um ajuste linear que relaciona a profundidade da linha com

a largura equivalente.

6.1 Abundancias obtidas utilizando medidas de largura

equivalente

Para obter a abundéancia para os seguintes elementos: Ni, Sr, Y, Zr, Ce, Nd e Sm,
utilizamos medidas de largura equivalente das linhas atomicas destas espécies quimicas
presentes nos espectros (ver Tabelas A.2 e A.3). Tendo realizado as medidas de larguras
equivalentes e feito as analises utilizando o driver abfind do cédigo MOOG, chegamos ao

passo de realizar os cédlculos para as abundancias dos elementos. As equactes utilizadas
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para isso foram:

[X/H] =log(Nx/Ng)s — log(Nx/Nu)g e (6.1)
[X/Fe] = log(Nx /Npe)x — log(Nx/Npe)o- (6.2)

A Equagao 6.1 foi utilizada para o caso da abundéancia de um dado elemento X em
relagdo a abundancia solar e, para obter a abundancia deste elemento X em relacao
a abundancia de ferro no Sol, utilizamos a Equacao 6.2. Para realizarmos nossa in-
vestigagdo a respeito dos elementos da nossa lista, adicionamos ao cédigo MOOG as
listas de larguras equivalentes dos elementos de interesse aos modelos de atmosferas que
haviam sido obtidos anteriormente. Utilizamos os valores de abundancia média mais
as equagoOes citadas acima e realizamos os calculos que nos forneceram os valores de
abundancias dos elementos para a nossa amostra. Vale ressaltar que a referéncia uti-
lizada para as abundéancias da fotosfera solar foi Grevesse and Sauval (1998). Por se
tratar de um elemento do pico do ferro, realizamos a anélise da abundancia do niquel
para que pudéssemos fazer comparagoes entre as razoes de [Fe/H] e [Ni/H]. Por se tratar
de um dos elementos que sao sintetizados junto com o Fe, esta comparagao nos fornece
um diagnostico a respeito dos parametros atmosféricos calculados para as estrelas da

amostra.

Elemento loges Nyun loger oobs [X/H] [X/Fe]

Nil 6.25 43 597 0.09 -0.28 -0.05
Sr 1 2.97 01 2.41 - -0.56  -0.33
Y II 2.24 04 2.01 0.09 -0.23 0.00
Zr 1 2.60 08 231 0.09 -0.29 -0.06
Ce 11 1.58 08 1.49 0.08 -0.09 0.14
Nd II 1.50 13 1.26 010 -0.24 -0.01
Sm II 1.01 06 0.88 0.05 -0.13 0.10

TABELA 6.1: Resultados para as abundancias de elementos do processo-s na estrela
GATA DR2 4013936491922914944.

Elemento loges Nup loger oobs [X/H] [X/Fe]

Nil 6.25 41 5.54 0.08 -0.71 +0.03
Sr 1 2.97 01 2.99 - +0.02 40.76
Y II 2.24 05 250 0.06 +0.26 +1.00
Zr 1 2.60 05 3.14 0.07 +0.54 +1.28
Ce 11 1.58 07 239 0.08 +0.81 +1.55
Nd IT 1.50 15 2.28 0.08 +0.78 +1.52
Sm II 1.01 04 .52 0.08 +0.51 +1.25

TABELA 6.2: Resultados para as abundancias de elementos do processo-s na estrela
GATA DR2 1174588416320093696.
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Elemento loges Nyp loges oops [X/H]  [X/Fe
Nil 6.25 30 5.51 0.11 -0.74 -0.12
Srl 2.97 01 2.29 - -0.68 -0.06
Y II 2.24 02 1.42 0.05 -0.82 -0.02
Zr 1 2.60 08 2.06 0.09 -0.54 +0.08
Ce II 1.58 05 1.05 0.07 -0.53 +0.09
Nd II 1.50 08 0.93 0.04 -0.57 +0.05
Sm II 1.01 11 0.90 0.11 -0.11 +0.51

TABELA 6.3: Resultados para as abundancias de elementos do processo-s na estrela

GAIA DR2 1238757937846366848.

Elemento loges Nin loges oobs [X/H] [X/Fe
Nil 6.25 46 5.66 0.10 -0.59 40.02
Sr 1 2.97 01 3.01 - +0.04 +40.65
Y II 2.24 06 216 0.08 -0.08 +0.53
Zr 1 2.60 07 257 0.08 -0.03 +0.58
Ce 11 1.58 06 1.84 0.05 +0.86 +1.47
Nd II 1.50 13 168 0.12 +0.18 +0.79
Sm II 1.01 05 0.90 0.06 -0.11 +40.50

TABELA 6.4: Resultados para as abundancias de elementos do
2MASS J14523537+3023319.

processo-s na estrela

Elemento loges Nyp loges oops [X/H] [X/Fe
Nil 6.25 48  5.67 0.11 -0.58 +0.03
Sr 1 2.97 01 2.99 - +0.02  +40.63
Y II 2.24 05 221  0.05 -0.03 +40.58
Zr 1 2.60 07 248 0.09 -0.12 +0.49
Ce Il 1.58 07 1.95 0.07 +0.37 +0.98
Nd II 1.50 09 1.70 0.04 +40.20 +0.81
Sm 11 1.01 04 1.17  0.11 40.16 +0.77

TABELA 6.5: Resultados para as abundéancias de elementos do
2MASS J12052482-0102339.

processo-s na estrela

Elemento loges Nyp loges oobs [X/H] [X/Fe]
Nil 6.25 40 6.51 0.11 +0.26 +0.04
Sr 1 2.97 01 2.85 - -0.12  -0.34
Y II 2.24 02 210 0.05 -0.14 -0.36
Zr 1 2.60 11 2.64 0.11 +0.04 -0.18
Ce Il 1.58 03 205 0.05 4047 -0.25
Nd IT 1.50 03 1.78 0.09 +0.28 +0.06
Sm II 1.01 02 1.70 0.05 +0.69 +0.47

TABELA 6.6: Resultados para as abundancias de elementos do processo-s na estrela

TYC 2036-749-1.
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6.2 Abundancias obtidas utilizando sintese espectral

A sintese espectral é outro meio utilizado para obter as abundancias de elementos
que compoem a atmosfera de uma determinada estrela. Neste trabalho, o elemento para
o qual utilizamos o método de sintese espectral foi o rubidio. Este método de obtencao
de abundancias é normalmente utilizado em casos onde os elementos de interesse apre-
sentam estrutura hiperfina. Esta, por sua vez, contribui para o alargamento das linhas,
pois, se trata do desdobramento dos niveis de energia do atomo e, caso seja desconsi-
derada, pode resultar na abundancia superestimada de um determinado elemento com

essa caracteristica.

Para utilizarmos essa técnica em nossos espectros, realizamos alguns passos que
antecedem a sintese. Utilizamos o pacote IRAF para a preparacio das regides dos espec-
tros que desejdvamos realizar a sintese. Primeiro, fizemos o corte da regiao de interesse
do espectro utilizando a funcao scopy. Apds isso, utilizamos a tarefa continuum, para
normalizar a fracao cortada do espectro. Fazemos isto pelo fato de termos que trabalhar
com espectros normalizados no MOOG. No cédigo MOOG, utilizamos o drive synth e,
com isso, conseguimos criar um espectro sintético para a regiao de interesse de uma
determinada atmosfera de uma estrela. Isto foi feito para todos os espectros dos nossos
objetos. Para obtermos a abundancia, realizamos variagoes da abundancia do elemento
de interesse até obtermos o menor desvio padrao possivel entre o espectro sintético e o
observado, obtendo assim o melhor ajuste possivel. Neste cenario, a abundancia para

essa configuracao é o resultado para esta regiao de interesse.

Para a determinacao da abundancia do rubidio utilizamos a linha localizada em
7800.29A. Nesta regido, além do rubidio, h4 também a contribuicao de silicio em 7800A
e da banda molecular CN em aproximadamente 7800.6A (ver Tabela A.4). Os ajustes
da sintese podem ser vistos na Figura 6.1. Os resultados para a abundancia do rubidio

em estrelas da amostra estao presentes na Tabela 6.7.

Elemento Estrela logee loge, [X/H] [X/Fe]
Rb1 GATA 4013936491922914944  2.60 2.10 -0.50 -0.27
Rb 1 GATA 1174588416320093696  2.60 220 -040 +0.30
Rb1 GATA 1238757937846366848  2.60 190 -0.70 -0.08
Rb1 2MASS J14523537+43023319  2.60 2.00 -0.60 +0.01
Rb1 2MASS J12052482-0102339 2.60 2.00 -0.50 +0.11
Rb1 TYC 2036-749-1 2.60 230  -0.30 -0.52

TABELA 6.7: Resultados para as abundéancias do Rubidio.
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FIGURA 6.1: O espectro observado (linhas em azul) e o espectro sintético (linhas cheias
em preto). As linhas tracejadas representam uma variagdo na abundéncia do rubidio
de forma que temos Aloge(Rb)=+ 0.30, e por tltimo, consideramos um cendrio em que

7799.8 7800.0 7800.2 7800.4 7800.6 7800.8 7801.0
Comprimento de onda (A)

nao houvesse a contribuicao do rubidio para essa regiao.

6.3 Incertezas nas abundancias

Para calcular as incertezas das abundancias dos elementos estudados no presente

trabalho, foram considerados, além dos desvios para as medidas de largura equivalente,

as incertezas associadas aos pardmetros atmosféricos. Nas tabelas 6.8 e 6.9 estao pre-
sentes as respectivas incertezas para os objetos GAIA 1174588416320093696 ¢ GAIA
1238757937846366848. Para obter os valores da segunda coluna utilizamos a seguinte

relagdo: ologe = oys/4/n, onde n é nimero de linhas utilizados para a andlise do ele-

mento a que se refere e g5 € a dispersao do valor médio das linhas de absorcao utilizadas

para a obtencao da abundancia de cada elemento. Da terceira a sexta coluna, temos os

valores incerteza devido as incertezas nos parametros atmosféricos: AT, Alogg, AE,
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A[Fe/H]e AW,. Os valores de AW) foram obtidos utilizando a seguinte relacao obtida

por Cayrel (1988) utilizada para o cédlculo da incerteza na largura equivalente:

1.6(W4,)'/2

oWy ~
A s/n

) (6.3)
onde dW) é a incerteza na largura equivalente, W é a a largura a meia altura méaxima
de uma linha espectral tipica, S/N é a sinal-ruido e W, é o tamanho do pixel. O
espetrografo utilizado para obter os dados da nossa analise possui uma resolucao de
aproximadamente 65000 e a razao sinal ruido de aproximadamente 100. Utilizamos a

seguinte relagao para realizar o cdlculo do tamanho do pixel:

Ac

5x:ﬁ7

(6.4)

onde A\, = 6000 é o comprimento de onda referéncia utilizado e R = 65000 ¢ a resolugao
do espectrégrafo, assim, obtivemos 6, = 0.046 A. Com estes valores, e utilizando a
Equacéo 6.3, estimamos uma incerteza de 1.3 m A. Os valores da oitava coluna foram
obtidos pela média quadratica das abundancias dos elementos devido as incertezas dos

parametros atmosféricos. Para isso, utilizamos a seguinte relacao:

1

(Z 0'2> ? = \/(UA(X),Tef)2 + (O'A(x),logg)2 + (UA(X),f)z + (UA(X),W)\)2 + (UA(X),[ Fe/H])2 —+ (UA(X), log€)2
(6.5)

, sendo A(z) a abundéancia de um dado elemento devido a influéncia da incerteza nos

parametros atmosféricos e largura equivalente.

Elemento ologe ATy Alogg A  A[Fe/H] AW, (202)% OMOOG
+35 £0.20 +0.10 +0.09 1.3mA

Fel 0.01 0.03 0.02 0.03 0.00 0.06 0.09 0.06
Fe I1 0.02  0.01 0.08 0.01 0.03 0.06 0.12 0.05
Nil 0.01  0.02 0.02 0.01 0.01 0.09 0.12 0.08
Rb1 - 0.05 0.05 0.02 0.10 - 0.12 -

Sr 1 - 0.04 0.03 0.06 0.00 - 0.07 -

YII 0.03 -0.01 0.06 0.05 0.03 0.05 0.11 0.06
Zr 1 0.03 0.01 0.02 0.02 0.00 0.07 0.10 0.07
Ce II 0.03 0.07  0.07 0.05 0.03 0.08 0.16 0.08
Nd II 0.02 0.01 0.07 0.05 0.03 0.09 0.15 0.08
Sm II 0.04 0.01 0.08 0.05 0.03 0.10 0.16 0.08

TABELA 6.8: Incerteza na abundancia da estrela GAIA 1174588416320093696. devido

as incertezas nos parametros atmosféricos e medidas de largura equivalente.
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T
Elemento ologe ATy Alogg A& A[Fe/H] AW, (E 02) 2 oMOOG
+70  £0.20 +0.10 £0.09 1.3mA

Fel 0.01 0.01 0.06 0.06 0.01 0.11 0.13 0.11
Fe II 0.02  0.09 0.06 0.03 0.02 0.07 0.15 0.07
Nil 0.02 0.02 -0.08 0.02 -0.01 0.11 0.14 0.04
Rb1 - 0.10 0.05 0.07 0.10 - 0.16 -

Sr 1 - 0.13 0.03 0.13 -0.01 - 0.18 -

Y II 0.03 -0.01 0.05 0.06 0.02 0.05 0.11 0.05
Zr 1 0.03 0.14 0.02 0.04 0.00 0.09 0.19 0.09
Ce II 0.03 0.01 0.06 0.06 0.03 0.08 0.14 0.07
Nd II 0.01 0.01 0.06 0.03 0.02 0.04 0.20 0.11
Sm II 0.03  0.02 0.05 0.10 0.02 0.11 0.19 0.11

TABELA 6.9: Incerteza na abundéancia da estrela GATA 1238757937846366848 devido
as incertezas nos parametros atmosféricos e medidas de largura equivalente.
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Resultados e Discussao

Além de nos permitir fornecer vinculos observacionais a modelos de evolugao es-
telar, a andlise da composi¢do quimica das estrelas nos permite obter informacgoes a
respeito dos processos de nucleossintese que ocorrem em nossa Galdxia. As espécies
quimicas sintetizadas no interior das estrelas sao ejetadas para ao meio interestelar e,
consequentemente, contribuem com o enriquecimento quimico do meio e com a com-
posicao quimica das geracoes de estrelas que serao formadas a partir do material presente

no meio interestelar.

Quais elementos serao sintetizados nos interiores das estrelas ao longo de suas
vidas sao definidos basicamente por suas massas e a metalicidade, sendo esta um segundo
parametro. Portanto, a composicao quimica das atmosferas estelares é o resultado de
uma combinacao entre a contribuicao dos elementos presentes no meio em que estas
estrelas foram formadas e os elementos sintetizados em seus interiores e transportados

para a superficie.

Visando analisar a composi¢ao quimica das estrelas da nossa amostra, realizamos
comparacoes dos resultados obtidos no Capitulo 6 com as abundancias para estrelas
presentes na literatura e que se encontram no mesmo estagio evolutivo e faixa de meta-

licidade dos objetos analisados neste trabalho.

7.1 Incertezas nas abundancias dos elementos

As incertezas associadas as abundancias dos elementos possuem contribuigoes das
incertezas nos parametros atmosféricos (Tif, log g, [Fe/HJe £) e também da incerteza nas
medidas de largura equivalente. O fator 02, = 0us/\/1, onde n é niimero de linhas

utilizados para a andlise do elemento a que se refere e o, ¢ a dispersao do valor médio

53
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das linhas de absorc¢ao utilizadas para a obtencao da abundancia de cada elemento. Este
fator também contribui com a incerteza nas abundancias. Para o cédlculo das incertezas

nas abundéancias utilizamos a relagao usada por Roriz et al. (2023).
Olog 2 dlog 2 dlog
O'QZOQE(X)* = Uzan + <aT8f€> O-%ef + (alOg; UZZOgg + 8§5 0'26

Olog. 9 Ologe \ o
- (6[F6/H]> Otre/m + <awA e

onde as derivadas parciais representam como as incertezas na abundancia dos elementos

sao obtidas, ou seja, a variacao feita em um dos parametros enquanto os demais per-
manecem fixos. Os valores multiplicados sao as incertezas em cada um dos parametros.
Os resultados obtidos para estas incertezas sdo as barras de erro presentes no grafico
da Figura 7.2 e demais gréficos de abundancia. Os valores utilizados para estes calculos

podem ser vistos nas Tabelas 6.8 e 6.9.

7.2 Niquel

O ferro e os elementos do pico do ferro sdao formados e ejetados para o meio
interestelar nos estagios finais da vida de uma estrela de alta massa (Woosley and Weaver
(1995)). O processo que precede a explosao de SN Ia também é responsével por sintetizar
estes elementos, mas em menor proporc¢ao, se comparado com as estrelas massivas. As
SN II também produzem elementos do pico do ferro, contudo, a SN Ia é capaz de liberar
uma maior quantidade destes elementos no meio interestelar, enquanto para o caso das

SN II parte dos elementos sintetizados ficam retidos na estrela.

O elemento do pico do ferro analisado nas estrelas da amostra deste trabalho foi o
niquel. Este elemento é formado por um evento chamado de “alpha-rich freezeout”, onde
a explosao de uma supernova causa um superaquecimento dos nicleos quando uma onda
de choque passa por uma camada da estrela rica em silicio (Woosley and Weaver 1995).
As comparacoes entre o [Ni/H] e [Fe/H] nos fornecem uma boa aproximagao, indicando
que os valores de abundancia de ferro nas estrelas mostram uma boa precisao, e o mesmo
pode ser presumido para os parametros atmosféricos. No grafico de comparacao que
mostra a relagao entre a abundancia de niquel e a metalicidade das estrelas da amostra
(Figura 7.1), vemos que o comportamento das estrelas de bario é semelhante ao das
gigantes do campo da Galéxia. As estrelas analisadas neste trabalho estdo posicionadas
em uma regiao onde temos estrelas de bario e estrelas gigantes do campo, exceto GAIA
1238757937846366848, que fica localizada em uma regiao onde nao hé estrelas do campo
nem estrelas de bario. Para discorrer a respeito desse resultado seria necessario realizar

uma investigacao mais detalhada do niquel nestas estrelas e de outros elementos do pico
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do ferro. O intervalo de abundancia para o niquel nas estrelas analisadas no presente
trabalho é, -0.74 <[Ni/H|< 0.26. Quanto a abundéancia em relacao ao ferro é possivel
observar a seguinte variagao de abundancia; -0.12 <[Ni/Fe]< 0.04. Podemos destacar

ainda que o padrao [Ni/Fe| se mantém constante em relacao a variagao da metalicidade.

02 T T T T T T T T T
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‘v . ’
= 0.0 _
=
_02 1 L
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[Fe/H]

FIGURA 7.1: Diagrama que mostra a relagao entre [Ni/Fe] versus [Fe/H] para as estrelas
analisadas neste trabalho (pontos pretos) em comparagao com as gigantes do campo da
Galdxia (pontos em cinza) e as estrelas gigantes de bario (pontos em azul) encontradas
na literatura. A referéncia utilizada para as estrelas do campo da Galdxia foi Luck and
Heiter (2007) e para as estrelas gigantes de bario utilizamos os dados de de Castro et al.
(2016).

7.3 Elementos do processo-s

As estrelas de béario sao classificadas dessa forma por apresentarem sobreabundéancia
em elementos produzidos pelo processo de captura lenta de néutrons, contudo, este pro-
cesso nao é predito por modelos de nucleossintese para estrelas que ainda nao passaram
pelo AGB. Para explicar a presenca desses elementos na atmosfera de estrelas que ainda
nao alcancaram a fase evolutiva necessaria para que o processo de formacao de ele-
mentos pela captura de néutrons fosse iniciada, utiliza-se a hipotese de transferéncia
de massa. Como ja foi discutido em capitulos anteriores, esta estrela é enriquecida
de forma extrinseca. As comparacoes dos resultados de abundancia dos elementos do
processo-s e o rubidio, nas atmosferas das estrelas da nossa amostra com estrelas gi-
gantes do campo da Galaxia, foram dispostas nos graficos da Figura 7.2. Com base
nas informacgoes que podemos extrair dos graficos, é possivel notar que trés objetos da
nossa amostra apresentam claramente uma sobreabundancia dos elementos do processo-
s, quando comparadas com as abundancias dos elementos Sr, Y, Zr, Ce, Nd e Sm na
mesma faixa de metalicidade em relacao as estrelas gigantes do campo da Galaxia. Os
objetos para os quais observamos enriquecimento de elementos do processo-s sao Gaia
DR2 1174588416320093696, 2MASS J14523537+3023319 e 2MASS J12052482-0102339.
Para os objetos Gaia DR2 4013936491922914944, Gaia DR2 1174588416320093696 e
Gaia DR2 1238757937846366848 pode-se observar que as abundancias condizem com as

estrelas gigantes do campo da Galaxia.
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7.3.1 Estroncio

Gratton and Sneden (1994) obtiveram resultados na faixa de -0.2 <[Sr/Fe|< 0.2
para metalicidades que vao de -1.5 <[Fe/H]< -0.8. Os dados combinados de Burris
et al. (2000) e Luck and Heiter (2007) nos fornece resultados semelhantes, mas, para
uma faixa de metalicidade diferente para estrelas gigantes do campo. De acordo com o
comportamento dos objetos da nossa amostra, temos trés estrelas com sobreabundancia
deste elemento, estas, estao posicionados na regiao onde se encontram as estrelas de
bério, enquanto os outros trés objetos ficam posicionados na regiao que representa a
abundancia do estroncio para as estrelas gigantes do campo da Galaxia. O intervalo
de abundancia desse elemento em relagao ao ferro para as trés estrelas que apresentam
sobreabundancia é: 0.63 <[Sr/Fe]< 0.76. Se considerarmos todas as estrelas da amostra,

esse intervalo assume os seguintes valores: -0.34 <[Sr/Fe|< 0.76.

7.3.2 Itrio

Resultados para [Y/H] dados no trabalho de Gratton and Sneden (1994) tem va-
lores de -0.3 <[Y/H]< 0.1 em [Fe/H]~ -1 e [Y/Fe]~ 0 em [Fe/H|~ -0.3 para estrelas
gigantes do campo da galdxia, o que se assemelha com os dados do gréafico presente
na Figura 7.2, que foram extraidos de Luck and Heiter (2007). Em nossos resulta-
dos, obtivemos, incluindo as todas as estrelas, um intervalo de -0.82 <[Y/H]< 0.26,
A abundéncia em relagao ao ferro foi de -0.36 <[Y/Fe]< 1. Para o caso das estrelas
com sobreabundancia dos elementos do processo s obtivemos -0.08 <[Y/H]< 0.26 e 0.53
<[Y/Fe]< 1. Os valores observados para trés dos objetos analisados estao acima do que

é observado para estrelas que nao possuem enriquecimento de elementos do processo s.

7.3.3 Zirconio

Os resultados de Burris et al. (2000) e de outros autores utilizados na Figura 7.2,
mostram um comportamento semelhante ao do itrio quando se trata de abundancia, o
que ¢ esperado, pois estes elementos sao formados sob condi¢ées semelhantes em relacao
a taxa de fluxo de néutrons. Da nossa amostra, trés objetos apresentaram uma sobre-
abundancia em zirconio. O intervalo de abundéancia observado para todas as estrelas
da amostra foi de -0.18 <[Zr/Fe]< 1.28 e considerando somente as estrelas com sobrea-

bundancia em zirconio temos: 0.49 <[Zr/Fe]< 1.28.
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7.3.4 Cério

Os trabalhos de Mishenina et al. (2006) e Luck and Heiter (2007) mostram um
intervalo de aproximadamente 0 <[Ce/Fe]< 0.2 para as estrelas gigantes do campo da
Galédxia. As estrelas da nossa amostra que apresentam um padrao de enriquecimen-
tos nos elementos do processo de captura lenta de néutrons estao no intervalo de 0.98
<[Ce/Fe]< 1.55, respectivamente. Contudo, esse intervalo considerando todas as estrelas

da amostra assume o seguinte valor: -0.25 <[Ce/Fe|< 1.55.

7.3.5 Neodimio

Os dados dos trabalhos de Mishenina et al. (2006) e Luck and Heiter (2007) for-
necem valores aproximados de -0.2 <[Nd/Fe]< 0.3. A nossa amostra fornece valores que
vao de 0.79 <[Nd/Fe|< 1.52 para as estrelas com sobreabundéancia dos elementos do
processo s. Quando consideramos todos os objetos da amostra temos: -0.01 <[Nd/Fe|<
1.52. Sendo assim, o comportamento de sobreabundancia se repete para trés objetos da

nossa amostra.

7.3.6 Samario

Enquanto as estrelas gigantes do campo da Galéxia apresentam valores de abundancia
préximos a zero, as estrelas de bario apresentam valores entre 0.0 e +1.5 dex para os
dados extraidos de Roriz et al. (2023). A sobreabundancia do samério tem um compor-
tamento diferente do que vinha sendo observado para os demais elementos nas estrelas
da nossa amostra. Somente uma das estrelas ndo apresenta um enriquecimento deste
elemento, neste caso, considerando todas as estrelas da amostra, temos um intervalo de

abundancia desse elemento em relacdo ao ferro de: 0.10 <[Sr/Fe]< 1.25.

7.4 A razao [Rb/Zr] como um indicador da eficiéncia do

processo-s

A abundancia de rubidio na atmosfera de uma estrela pode ser um tracador da
eficiéncia do processo-s. Isso acontece pelo fato deste elemento possuir uma compo-
nente devida ao processo-r e outra devida ao processo-s (Roriz et al. 2021). Contudo,
a abundancia do rubidio nas atmosferas estelares apresenta variagoes significativas se-
gundo os modelos de evolu¢ao quimica adotados (Sneden et al. 1996, Arlandini et al.

1999). Recentemente, Roriz et al. (2021) reportaram uma sobreabundéancia de rubidio
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FIGURA 7.2: Razdes de abundancias [X/Fe] obtidas nas andlises deste trabalho. Sendo
Sr, Y, Zr, Ce, Nd e Sm, elementos produzidos pelo processo de captura lenta de néutrons
e o Rb um indicador do processo s. Os pontos em cinza sdo dados de diferentes fontes
da literatura para as estrelas gigantes do campo da Galdxia (Gratton and Sneden 1994,
Burris et al. 2000, Mishenina et al. 2006, Luck and Heiter 2007, Takeda et al. 2008,
Mena et al. 2017, Forsberg et al. 2019, e Takeda 2021). Os pontos em azul sdo dados
da literatura para estrelas de bario (de Castro et al. 2016, Roriz et al. 2021, Roriz et al.
2023) e os pontos pretos, representam as respectivas razoes de [X/Fe| para as estrelas
analisadas neste trabalho. O marcador no gréafico referente ao zirconio trata-se das
incertezas em [X/Fe] para os resultados de abundéncias obtidos.

produzido pelo processo de captura lenta de néutrons. A anélise foi feita para uma
amostra de 180 estrelas de bério. Os dados de comparagao utilizados na Figura 7.2
foram extraidos de Roriz et al. (2021). As estrelas GAIA 1174588416320093696, 2MASS
14523537+3023319 e 2MASS J12052482-0102339 apresentam resultados de abundancias
de [Rb/Fe] de 0.30 dex, 0.01 dex e 0.11 dex, respectivamente. As demais estrelas de
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amostra apresentam valores negativos para a abundancia deste elemento. Roriz et al.
(2021) reportaram resultados de abundancia de [Rb/Fe| de -0.4 dex a +0.6 dex. Além
da abundancia de rubidio em relacao ao ferro, calculamos também [Rb/Zr] (Figura 7.3)
e, tivemos como resultado rezoes entre -0.98 <[Rb/Zr|< -0.16. Quatro estrelas da nossa
amostra ficaram localizadas em regioes do grafico que correspondem a regioes ocupadas
por estrelas de bario (Figura 7.3). Roriz et al. (2021) concluiram que a sobreabundancia
de rubidio para as estrelas de sua amostra estava acompanhada da sobreabundancia
do zirconio. A razdo [Rb/Zr] nos permite presumir qual a fonte de néutrons para o
processo-s operou no interior das estrelas do AGB responsaveis por contaminarem a at-
mosfera da estrela de bério analisada. Neste caso, a razao [Rb/Zr], com valores negativos
para as estrelas da amostra, incluindo as estrelas com sobreabundancia dos elementos do
processo-s, apresentam valores negativos. Os valores negativos para esta razao apontam
para a reacao entre o >C e o “He como a possivel fonte de néutrons operando no interior

das estrelas do AGB.
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FI1curA 7.3: Diagrama que mostra a relagdo entre [Rb/Zr] versus [Fe/H| para as
estrelas analisadas neste trabalho (pontos pretos) e as estrelas gigantes de bario (pontos
em azul) encontradas na literatura (Roriz et al., 2021).

7.5 Indices do processo-s

Um tracador da eficiéncia do processo de captura lenta de néutrons e também um
indice que fornece restricbes para a fonte de néutrons, é a diferenga entre as médias de
abundancia dos elementos pesados e leves do processo-s (Busso et al. 2001). Este indice
é dado por:

[hs/ls] = [hs/Fe] — [ls/Fe] (7.1)

onde [ls/Fe] e [hs/Fe] sdo as médias de abundancia dos elementos do primeiro pico do
processo-s (elementos leves) e do segundo pico (elementos pesados), respectivamente.

Para o calculo de [Is/Fe] utilizamos os elementos, Sr, Y e Zr. Assim, obtivemos a
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seguinte equacao:
[Y/Fe|+ [Zr/Fe| + [Sr/Fe]

[ls/Fe] = 3 (7.2)
Para o célculo de [hs/Fe| utilizamos Ce e Nd.
(hs/Fe] = [Ce/Fe] + [Nd/Fe] (73)

2

A razao [hs/ls] nos permite presumir qual a fonte de néutrons para o processo-s operou
no interior das estrelas do AGB responsaveis por contaminarem a atmosfera da estrela de
béario analisada. Neste caso, os valores para a estrelas que apresentaram enriquecimento
dos elementos do processo-s apresentaram valores positivos. Os valores positivos para
esta razao a a B¢ ‘H ivel f de né
pontam para a reacao entre o e 0 “He como a possivel fonte de neutrons

operando no interior das estrelas do AGB.

O indice [s/Fe], por sua vez, trata-se da média da abundéancia dos elementos do
processo-s. Para chegarmos a valores de [s/Fe| utilizamos Sr, Y, Zr, Ce e Nd para a

seguinte relagao:

[Sr/Fe| + [Y/Fe| + [Zr/Fe] + [Ce/Fe] + [Nd/Fe]
)

[s/Fe] = (7.4)
No trabalho de de Castro et al. (2016), onde os autores analisaram uma grande amos-
tra de estrelas gigantes utilizando espectroscopia de alta resolugao, foram consideradas
estrelas de bario aquelas que apresentaram um valor de no minimo +0.25 dex na média
da abundancia dos elementos do processo-s ([s/Fe]). No trabalho de Roriz et al. (2023)
os autores identificaram ainda um aumento de [s/Fe] e [hs/ls] de acordo com que a me-
talicidade das estrelas diminui, esta relagao é observada também por Busso et al. (2001)

e prevista por modelos de nucleossintese.

Os indices da média da abundancia dos elementos do processo-s para as estrelas
da nossa amostra podem ser vistos na Figura 7.4, em comparagao com gigantes de bario
da literatura (pontos azuis) e com estrelas gigantes do campo da Galéxia presentes na
literatura. Para as estrelas da nossa amostra que apresentaram enriquecimento em ele-
mentos sintetizados pelo processo-s, obtivemos os seguintes valores para [s/Fe], GAIA
1174588416320093696: [s/Fe] = 1.22 + 0.13, 2MASS 14523537+3023319: [s/Fe] = 0.80
+ 0.15 e para 2MASS J12052482-0102339 [s/Fe] = 0.70 &+ 0.10. Considerando que as
estrelas gigantes do campo da Galdxia presentes na literatura possuem [s/Fe| ~ 0, pode-
mos entao classificar estas estrelas como sendo estrelas de bario. Para as demais estrelas
da nossa amostra: Gaia DR2 4013936491922914944, Gaia DR2 1174588416320093696 e
Gaia DR2 1238757937846366848 observamos um intervalo de -0.26 <[s/Fe|< 0.03. Para
as estrelas que apresentaram sobreabundancia, é possivel observar que quando a me-

talicidade assume valores menores, estas possuem valores mais altos para [s/Fe]. Para
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[hs/ls], dispomos no grafico da Figura 7.4 somente as estrelas que ja haviam sido clas-
sificadas como estrelas de bario em comparacao com os dados extraidos de de Castro
et al. (2016) e, podemos notar que estas distribuem-se na regiao onde estao presentes

estrelas de bario da literatura.
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FiGurA 7.4: O primeiro grafico representa o diagrama com a relacao entre os indices
do processo s [s/Fe] e [hs/ls] versus [Fe/H] para as estrelas da amostra (pontos pretos)
em comparagao com a literatura. Os pontos azuis representam as estrelas gigantes de
béario (de Castro et al. 2016) e os pontos em cinza as gigantes do campo da Galéxia
(Luck and Heiter 2007).






Capitulo 8

Conclusoes e perspectivas futuras

O objetivo deste trabalho foi realizar uma andlise da composi¢ao quimica de uma
amostra de 6 estrelas, que na literatura, haviam sido classificadas como estrelas candida-
tas a enriquecidas em elementos do processo lento de captura de néutrons (processo-s).
Para isto, realizamos um estudo utilizando espectros de alta resolugdao no 6ptico, com
o intuito de investigar a atmosfera das estrelas da amostra. Obtivemos os parametros
atmosféricos (temperatura efetiva, gravidade superficial, metalicidade e velocidade de
microturbuléncia), massas e luminosidades das estrelas e abundancias quimicas para as
estrelas: GATA DR2 4013936491922914944, GATA DR2 1174588416320093696, GAIA
DR2 1238757937846366848, 2MASS J14523537+3023319, 2MASS J12052482-0102339 e
TYC 2036-749-1. Para a determinagao dos parametros atmosféricos, utilizamos os mo-
delos de atmosfera da biblioteca Kurucz (1993), uma lista de linhas atomicas para o Fel e
Fell e o cédigo MOOG. Este, por sua vez, realiza o cdlculo das abundancias médias para
os elementos de interesse para um dado modelo de atmosfera, considerando o equilibrio
termodinamico local, aproximagao plano paralelo e equilibrio hidrostatico. Para chegar
a uma solucao para os parametros atmosféricos foram levados em consideracao a cor-
relacao entre equilibrio de ionizacao, equilibrio de excitacdo e a nao correlacao entre as

medidas de largura equivalente reduzida e a abundancia da espécie neutra do ferro.

Os resultados obtidos para as estrelas variam de 4080K a 5240K para a tempe-
ratura efetiva, 1.0 dex a 3.5 dex para a gravidade superficial, -0.74 a +0.22 para a
metalicidade e 0.80 kms~! a 1.20 kms~! para a velocidade de microturbuléncia. Com
base nos resultados para os parametros atmosféricos, podemos afirmar que a nossa amos-
tra é composta por estrelas gigantes. Contudo, com o intuito de verificar a posicao das
estrelas no diagrama HR, fizemos um diagrama de Kiel com diferentes trajetorias evo-
lutivas e, com base na posicao dos objetos neste diagrama, podemos confirmar que estes

se encontram na fase de gigantes.
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As abundancias quimicas foram obtidas por meio de medidas de largura equi-
valente para os elementos: Fe, Ni, Sr, Y, Zr, Ce, Nd e Sm. Para o caso do rubidio,
utilizamos sintese espectral, por se tratar de um elemento que apresenta estrutura hi-
perfina. Os valores obtidos para as razoes [X/Fe| para os objetos analisados neste tra-
balho, foram comparados com valores presentes na literatura para estrelas gigantes do
campo da Galdxia e estrelas gigantes de béario. A abundancia do niquel analisada nas
estrelas da amostra apresentou uma concordancia com o que era esperado, apresentando
uma tendéncia linear para as estrelas. Para a abundancia de rubidio analisada em nossa
amostra utilizamos a linha presente em aproximadamente 7800.29 A. A abundéncia para
este elemento apresenta uma correlacao com a sobreabundancia do zirconio. Roriz et al.
(2021) observaram um resultado semelhante a este e concluiram que esta razao estd
relacionada a producao deste elemento no interior de estrelas companheiras binarias das

estrelas de béario, quando na sua fase do AGB.

Trés estrelas da nossa amostra apresentaram sobreabundancia dos elementos leves
do processo-s; GATA DR2 1174588416320093696, 2MASS J14523537+3023319 e 2MASS
J12052482-0102339. Realizamos a andlise [s/Fe| para todas as estrelas da amostra com
o intuito de comprovar a eficiéncia do processo-s. Os resultados para esta anélise fo-
ram comparados com os resultados da razao [s/Fe] para estrelas gigantes do campo da
Galaxia, que apresentam [s/Fe| ~ 0, e estrelas gigantes de bario, que de acordo com
as referéncias de comparacao apresentam [s/Fe] > 0.25 dex. Os resultados para as
estrela da nossa amostra variam entre 0.70 <[s/Fe|< 1.22, para as estrelas que apresen-
taram sobreabundancia em elementos do processo-s. Para as demais estrelas - GAIA
DR2 4013936491922914944, GATIA DR2 1238757937846366848 ¢ TYC 2036-749-1 - ob-
tivemos -0.26 <[s/Fe]< 0.03, indicando nao haver um enriquecimento dos elementos
sintetizados pelo processo-s na atmosfera destas estrelas. Nos trabalhos de de Castro
et al. (2016) e Roriz et al. (2023), os autores estimaram o valor de [s/Fe]> 0.25 dex para
classificar as estrelas como sendo estrelas de bario. A partir destes resultados, podemos
classificar as estrelas: GAIA DR2 1174588416320093696, 2MASS J14523537+3023319 e
2MASS J12052482-0102339, como sendo estrelas de bario. Quanto as demais estrelas,
em nossa anélise nao encontramos indicies de sobreabundancia de elementos formados
pelo processo de captura lenta de néutrons que nos permitisse classifica-las como estre-
las de bario. As estrelas que classificamos como estrelas de bario foram classificadas
como estrelas candidatas a estrelas de bario por Norfolk et al. (2019) conforme as linhas
atomicas de bério e estroncio, enquanto as estrelas que nao apresentam enriquecimento
dos elementos do processo-s foram definidas como estrelas candidatas a estrelas de bario
somente de acordo com as linhas de absorcao do estroncio e uma delas de acordo com

a intensidade da linha de béario. Para podermos estabelecer algum vinculo para esse
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comportamento seria necessario realizar uma andlise de uma amostra maior destas es-
trelas, contudo, é possivel notar que ha uma tendéncia em obter um falso positivo para
estrelas de bario quando estas foram definidas como candidatas a ricas em elementos
do processos por linhas atomicas de apenas um elemento, de acordo com a classificacao
feita por N2019. Uma andlise em uma amostra maior de estrelas, com mais espécies
quimicas combinada a uma andlise dos elementos orbitais destas estrelas, nos permitiria
investigar a respeito das caracteristicas dos mecanismos de nucleossintese em estrelas do
AGB. Por fim, para a conclusao do trabalho desenvolvido, pretendemos publicar nossos

resultados a respeito da andlise das estrelas estudadas.

Pretendemos expandir este trabalho no doutorado, analisando um ntimero maior
de estrelas, uma amostra de 13 estrelas do mesmo survey ja foi aprovada para observagao
utilizando o GRACES. Pretendemos ainda explorar outras regides espectrais, como o
infravermelho, para obter abundancias de elementos caracteristicos das atmosferas das
estrelas de bario. Ademais, iremos analisar mais elementos do processo-s para uma
investigagao mais ampla sobre modelos de nucleossintese em estrelas AGB, assim como

estudar razoes isotdpicas para o carbono — associadas a evolucao estelar.
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TABELA A.1: Lista de linhas de Fe I e Fe II utilizadas na determinagao dos pardmetros atmosféricos (ver Segao 4.2). As colunas sdo o comprimento
de onda central da linha, o nimero atomico do elemento e o estagio de ionizagao, potencial de excitacao da transigao, forca de oscilador vezes peso
estatistico e larguras equivalentes medidas para Gaia DR2 4013936491922914944, Gaia DR2 1174588416320093696, Gaia DR2 1238757937846366848,
2MASS J14523537+3023319, 2MASS J12052482-0102339 e TYC 2036-749-1, respectivamente.

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036

(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
5242.491 26.0 3.634 1.072e-01 106.0 69.0 116.0 80.0 80.0 112.0
5250.209 26.0 0.121 1.202e-05 140.0 - - 90.0 87.0 -
5253.030 26.0 2.278 1.622e-04 - - - 26.0 - -
5281.790 26.0 3.038 1.479e-01 - 102.0 - 129.0 132.0 -
5288.525 26.0 3.694 3.090e-02 79.0 - - 52.0 51.0 -
5307.360 26.0 1.610 1.072e-03 - 75.0 - - - -
5307.361 26.0 1.608 1.072e-03 143.0 - - 98.0 87.0 -
5315.051 26.0 4.371 3.981e-02 - - - 29.0 28.0 -
5321.108 26.0 4.434 6.457e-02 60.0 - - 40.0 34.0 67.0
5322.041 26.0 2.279 1.445e-03 - - - 65.0 62.0 111.0
5339.929 26.0 3.266 2.089e-01 - 102.0 - - 112.0 -
5341.024 26.0 1.608 1.122e-02 - 134.0 - - - -
5364.871 26.0 4.445 0.170e+01 130.0 - 120.0 96.0 92.0 -
5367.467 26.0 4.415 0.275e+01 - - 120.0 101.0 102.0 -
5373.709 26.0 4.473 1.950e-01 80.0 40.0 85.0 52.0 54.0 86.0
5389.479 26.0 4.415 5.623e-01 101.0 - 107.0 74.0 70.0 108.0
5417.033 26.0 4.415 2.951e-02 57.0 - 45.0 32.0 32.0 63.0
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TABELA A.1: Continuagao

Acentral Ze Xex log gf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
5441.339 26.0 4.312 2.630e-02 53.0 - 52.0 31.0 32.0 61.0
5445.042 26.0 4.386 0.110e+01 124.0 77.0 - 95.0 82.0 -
5522.447 26.0 4.209 3.981e-02 63.0 23.0 - 39.0 33.0 65.0
5554.895 26.0 4.548 4.169e-01 - - - - 72.0 -
5560.212 26.0 4.434 9.120e-02 69.0 33.0 62.0 44.0 42.0 72.0
5567.391 26.0 2.608 2.754e-03 - 53.0 - - - -
5569.618 26.0 3.417 3.236e-01 - 94.0 - 112.0 121.0 -
5572.842 26.0 3.396 5.248e-01 - 115.0 - - - -
5576.089 26.0 3.430 1.413e-01 126.0 82.0 132.0 101.0 105.0 -
5H84.765 26.0 3.573 6.761e-03 64.0 - - - - 76.0
5624.022 26.0 4.386 4.678e-02 - - - 44.0 - 65.0
5633.947 26.0 4.991 7.586e-01 80.0 - 75.0 52.0 52.0 86.0
5635.823 26.0 4.256 1.820e-02 52.0 16.0 - 28.0 29.0 60.0
5638.262 26.0 4.220 1.905e-01 100.0 58.0 - 71.0 68.0 110.0
5686.530 26.0 4.548 3.548e-01 - 53.0 - - 58.0 -
5691.497 26.0 4.301 4.266e-02 65.0 28.0 - 40.0 35.0 67.0
5705.465 26.0 4.301 4.365e-02 60.0 24.0 59.0 30.0 31.0 64.0
5717.833 26.0 4.284 1.050e-01 - 42.0 82.0 53.0 48.0 -
5731.762 26.0 4.256 7.079e-02 85.0 40.0 75.0 53.0 55.0 84.0
5806.725 26.0 4.607 1.259e-01 74.0 31.0 65.0 45.0 42.0 -
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TABELA A.1: Continuacao

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
5814.808 26.0 4.283 1.514e-02 42.0 13.0 44.0 20.0 19.0 48.0
5852.219 26.0 4.548 6.607e-02 67.0 - - 32.0 34.0 -
5883.817 26.0 3.960 6.166e-02 88.0 49.0 85.0 59.0 58.0 93.0
5916.247 26.0 2.453 1.023e-03 104.0 43.0 - 57.0 57.0 100.0
5934.655 26.0 3.928 9.550e-02 98.0 - - 71.0 69.0 104.0
6024.058 26.0 4.548 8.710e-01 112.0 75.0 101.0 82.0 85.0 119.0
6027.051 26.0 4.076 &8.128e-02 84.0 45.0 82.0 57.0 55.0 85.0
6056.005 26.0 4.733 3.981e-01 84.0 - 71.0 61.0 58.0 92.0
6065.482 26.0 2.608 2.951e-02 - 94.0 - 112.0 114.0 -
6079.009 26.0 4.652 1.072e-01 62.0 - 53.0 33.0 35.0 69.0
6082.711 26.0 2.223 2.630e-04 - - - 47.0 - -
6093.644 26.0 4.607 4.467e-02 50.0 13.0 37.0 22.0 27.0 54.0
6096.665 26.0 3.984 1.660e-02 63.0 20.0 58.0 34.0 33.0 69.0
6120.248 26.0 0.910 1.122e-06 40.0 - 79.0 - 14.0 47.0
6136.615 26.0 2.453 3.981e-02 - - - 130.0 131.0 -
6137.692 26.0 2.588 3.981e-02 - 105.0 - - 125.0 -
6151.618 26.0 2.176 5.129e-04 97.0 40.0 118.0 64.0 54.0 95.0
6157.728 26.0 4.076 7.762¢-02 94.0 - - 64.0 60.0 91.0
6165.360 26.0 4.142 3.388e-02 70.0 27.0 66.0 41.0 - 68.0
6173.336 26.0 2.223 1.318e-03 119.0 56.0 132.0 73.0 69.0 111.0
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TABELA A.1: Continuagao

Acentral Ze Xex log gf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
6187.990 26.0 3.943 2.692e-02 77.0 34.0 - 43.0 44.0 82.0
6200.313 26.0 2.605 3.631e-03 117.0 55.0 122.0 71.0 71.0 113.0
6213.430 26.0 2.223 3.311e-03 128.0 - - 87.0 82.0 129.0
6230.723 26.0 2.559  5.248e-02 - 115.0 - - - -
6252.555 26.0 2.403 1.906e-02 - 101.0 - 120.0 113.0 -
6265.130 26.0 2.180 2.818e-03 - 74.0 - 91.0 86.0 148.0
6311.500 26.0 2.830 5.888e-04 - - - 34.0 30.0 -
6322.686 26.0 2.588 3.715e-03 117.0 60.0 - 81.0 77.0 119.0
6380.743 26.0 4.186 4.786e-02 80.0 32.0 75.0 45.0 46.0 86.0
6392.539 26.0 2.280 9.333e-05 60.0 - 70.0 28.0 27.0 63.0
6393.601 26.0 2.433 3.715e-02 - - - 126.0 127.0 -
6411.649 26.0 3.653 2.188e-01 - 91.0 143.0 104.0 110.0 -
6419.950 26.0 4.733 &8.128e-01 - 57.0 88.0 67.0 66.0 118.0
6421.351 26.0 2.279 9.772e-03 - 92.0 - 115.0 118.0 -
6430.846 26.0 2.176 9.772e-03 - 100.0 - 118.0 119.0 -
6436.407 26.0 4.190 3.467e-03 27.0 - - - - 33.0
6469.193 26.0 4.835 2.399e-01 - - - 48.0 45.0 -
6518.367 26.0 2.830 5.012e-03 - - 109.0 - - -
6551.678 26.0 0.990 1.621e-06 - - - - 19.0 -
6574.228 26.0 0.990 9.549e-06 95.0 26.0 - 52.0 - 92.0
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TABELA A.1: Continuacao

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
6591.313 26.0 4.590 &8.511e-03 - - 25.0 - - 28.0
6592.914 26.0 2.723 3.388e-02 - - - 107.0 103.0 -
6593.871 26.0 2.437 3.802e¢-03 - 66.0 - 88.0 81.0 140.0
6597.561 26.0 4.795 1.202e¢-01 61.0 26.0 50.0 34.0 34.0 70.0
6608.026 26.0 2.280 9.333e-05 64.0 12.0 - - 25.0 66.0
6609.110 26.0 2.559 2.042e-03 - 49.0 - - 69.0 -
6646.932 26.0 2.610 1.023e-04 43.0 - 59.0 15.0 14.0 48.0
6653.853 26.0 4.140 3.020e-03 22.0 - 21.0 11.0 - 32.0
6699.142 26.0 4.590 6.457e-03 21.0 - 16.0 - - 29.0
6703.567 26.0 2.760 6.918e-04 80.0 - 87.0 43.0 39.0 77.0
6704.481 26.0 4.220 2.188e-03 16.0 - 16.0 - - 23.0
6713.745 26.0 4.790 2.512e-02 37.0 - 30.0 17.0 - 43.0
6739.522 26.0 1.560 1.122e-05 55.0 - 75.0 23.0 20.0 58.0
6745.956 26.0 4.070 1.700e-03 16.0 - 17.0 - - 22.0
6750.153 26.0 2.424 2.399e-03 - 62.0 - - - -
6752.707 26.0 4.638 6.310e-02 - 18.0 - 32.0 28.0 -
6783.704 26.0 2.590 1.047e-04 - - - - 20.0 -
6793.259 26.0 4.070 3.388¢-04 32.0 - 35.0 - 10.0 40.0
6806.845 26.0 2.730 6.166e-04 80.0 - - 44.0 38.0 83.0
6810.263 26.0 4.607 1.023e-01 68.0 25.0 62.0 41.0 39.0 79.0

saquaDINbsT SDUNBADT 9 SDYULT 9P sDISVT Y 9dIpuady

Gl



TABELA A.1: Continuagao

Acentral Ze Xex log gf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
6820.372 26.0 4.638 6.761e-02 64.0 19.0 59.0 34.0 30.0 -
6851.635 26.0 1.610 4.786e-06 - - 59.0 - 13.0 -
6858.150 26.0 4.607 4.786e-06 73.0 33.0 60.0 43.0 41.0 75.0
4993.347 26.1 2.807 2.138e-04 - - - 38.0 33.0 -
5234.619 26.1 3.221 5.754e-03 95.0 - 77.0 72.0 - -
5284.098 26.1 2.891 9.772e-04 - - 62.0 52.0 47.0 58.0
5325.559 26.1 3.221 6.761le-04 54.0 - - 35.0 30.0 -
5414.046 26.1 3.221 2.399e-04 45.0 - 27.0 23.0 21.0 -
5425.247 26.1 3.199 6.166e-04 56.0 29.0 44.0 36.0 33.0 44.0
5534.834 26.1 3.245 1.698e-03 - - - - - 53.0
5991.368 26.1 3.153 2.754e-04 - 21.0 30.0 27.0 21.0 35.0
6084.099 26.1 3.199 1.585e-04 31.0 - 21.0 18.0 - 25.0
6149.246 26.1 3.889 1.905e-03 46.0 24.0 29.0 25.0 24.0 33.0
6247.545 26.1 3.891 4.571e-03 54.0 34.0 36.0 39.0 32.0 40.0
6416.921 26.1 3.891 2.088e-03 49.0 24.0 - 32.0 30.0 -
6432.682 26.1 2.891 2.630e-04 57.0 26.0 37.0 35.0 27.0 41.0
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TABELA A.2: Lista de linhas dos elementos do processo-s utilizadas na determinacao das abundancias (ver Segao 6.1). As colunas sdo o comprimento
de onda central da linha, o nimero atomico do elemento e o estagio de ionizagao, potencial de excitacao da transigao, forca de oscilador vezes peso
estatistico e larguras equivalentes medidas para Gaia DR2 4013936491922914944, Gaia DR2 1174588416320093696, Gaia DR2 1238757937846366848,
2MASS J14523537+3023319, 2MASS J12052482-0102339 e TYC 2036-749-1, respectivamente.

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036

(A) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
4607.340 38.0 0.000 1.905e+4-00 84.0 72.0 115.0 79.0 77.0 115.0
4883.684 39.1 1.080 1.175e+4-00 - 94.0 - 82.0 80.0 -
5087.430 39.1 1.080 6.761e-01 78.0 79.0 84.0 70.0 64.0 60.0
5200.415 39.1 0.990 2.692e-01 76.0 70.0 - 66.0 63.0 -
5205.724 39.1 1.030 1.412E-02 - - - 66.0 - -
5289.810 39.1 1.030 -1.85 - - - - - 10.0
5289.815 39.1 1.030 1.412e-02 20.0 26.0 25.0 20.0 15.0 -
5402.783 39.1 1.840 3.631e-01 38.0 45.0 - 38.0 33.0 -
4772.300 40.0 0.620 8.710e-01 30.0 32.0 68.0 34.0 25.0 44.0
4784.940 40.0 0.690 2.512e-01 16.0 - 50.0 10.0 - -
4805.870 40.0 0.690 2.630e-01 17.0 17.0 52.0 11.0 11.0 25.0
4815.630 40.0 0.600 5.370e-01 24.0 26.0 - - 18.0 42.0
4828.050 40.0 0.620 1.778e-01 10.0 13.0 50.0 - - 18.0
5385.130 40.0 0.520 2.291e-01 - - - 13.0 10.0 25.0
9620.130 40.0 0.520 8.128e-02 - - 42.0 - - -
5885.620 40.0 0.070 -1.73e400 - - - - - 10.0
9955.340 40.0 0.000 -1.70e4-00 - - - - - 12.0
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TABELA A.2: Continuagao

Acentral Ze Xex log gf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
6032.600 40.0 1.480 4.467e-01 - - 17.0 - - -
6127.460 40.0 0.150 &.710e-02 23.0 24.0 75.0 17.0 13.0 37.0
6134.570 40.0 0.000 5.248e-02 24.0 - - 15.0 12.0 39.0
6140.460 40.0 0.520 3.890e-02 - - 26.0 - - 11.0
6143.180 40.0 0.070 7.943e-02 26.0 - - 18.0 14.0 36.0
4483.900 58.1 0.860 6.607e-01 44.0 - - - - -
4486.909 58.1 0.295 6.607e-01 60.0 62.0 - - 48.0 -
4562.370 58.1 0.480 1.622e+00 64.0 - 74.0 - 52.0 -
4628.160 58.1 0.520 1.380e+00 66.0 - 68.0 - - 54.0
5187.457 581 1.211 1.479e+00 32.0 45.0 - 36.0 33.0 -
5187.460 58.1 1.210 1.700e-01 - - - - - 28.0
5274.236 58.1 1.044 1.349e+00 36.0 52.0 50.0 40.0 37.0 -
5274.240 58.1 1.040 1.300e-01 - - - - - 34.0
5330.580 58.1 0.869 3.981e-01 24.0 42.0 40.0 - 27.0 -
5393.392 58.1 1.102 8.710e-01 - 43.0 - 32.0 33.0 -
5975.818 58.1 1.326 3.548e-01 - 27.0 12.0 12.0 - -
6043.373 58.1 1.205 3.311e-01 11.0 22.0 - 16.0 14.0 -
4706.540 60.1 0.000 1.950e-01 55.0 61.0 - - - -
4763.620 60.1 0.380 5.370e-02 16.0 - 32.0 18.0 14.0 -
4777.720 60.1 0.380 6.026e-02 21.0 - - - 18.0 -
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TABELA A.2: Continuacao

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
4786.110 60.1 0.182 3.802e-02 - 27.0 - - - -
4797.150 60.1 0.559 2.042e-01 33.0 40.0 43.0 29.0 25.0 -
4902.040 60.1 0.064 4.571e-02 28.0 43.0 - - - -
4914.380 60.1 0.380 2.00e-01 48.0 - - 36.0 - -
4987.160 60.1 0.742 1.622¢-01 18.0 37.0 32.0 26.0 18.0 -
5063.722 60.1 0.976 2.399e-01 - 27.0 - - - -
5092.800 60.1 0.380 2.455e-01 46.0 53.0 61.0 43.0 41.0 -
5212.361 60.1 0.200 1.096e-01 - 50.0 - - - -
5234.194 60.1 0.550 3.090e-01 - - - 44.0 - -
5249.576 60.1 0.980 1.584e-01 - 61.0 - 45.0 - -
5255.510 60.1 0.204 2.138e-01 - - 70.0 - - -
5293.163 60.1 0.820 1.258e+00 - - - 50.0 - -
5306.460 60.1 0.859 1.072e-01 13.0 23.0 - - 10.0 -
5311.460 60.1 0.980 3.802e-01 - 40.0 - 26.0 - -
5319.810 60.1 0.550 -1.40e-01 - - - - - 41.0
5319.815 60.1 0.550 7.244e-01 - 66.0 - - - -
5356.970 60.1 1.263 5.248e-01 16.0 33.0 25.0 20.0 19.0 13.0
5485.700 60.1 1.263 7.586e-01 29.0 40.0 - 30.0 - -
5740.875 60.1 1.160 2.951e-01 20.0 - 21.0 13.0 14.0 -
5740.880 60.1 1.160 -5.30e-01 - - - - - 12.0
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TABELA A.2: Continuagao

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036

(A) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
5811570 60.1 0.859  1.380e-01 20.0 30.0 22.0 13.0 17.0 -
4467.341  62.1 0.659 1.413e+00 - - - - 35.0 -
4499.475 62.1 0.248  1.349¢-01 31.0 - 59.0 21.0 - -
4523.909 62.1 0.434 4.074e-01 - 31.0 71.0 28.0 33.0 -
4566.200 62.1 0.330  2.570e-01 - - - - - 40.0
4566.202 62.1 0.333  2.570e-01 36.0 40.0 61.0 28.0 30.0 -
4577.690 62.1 0.248  2.239e-01 36.0 - 62.0 29.0 - -
4676.900 62.1 0.040  1.349e-01 40.0 36.0 71.0 26.0 32.0 33.0
4704.400 62.1 0.000 1.380e-01 - - 74.0 - - -
4791.600 62.1 0.100 3.631e-02 19.0 21.0 - - - -
4972170 62.1 0.933  1.148¢-01 7.0 - - - -
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TABELA A.3: Lista de linhas do Ni utilizadas na determinagado das abundancias (ver Se¢do 6.1). As colunas sdo o comprimento de onda central
da linha, o nuimero atéomico do elemento e o estigio de ionizagao, potencial de excitagao da transigao, forca de oscilador vezes peso estatistico e
larguras equivalentes medidas para Gaia DR2 4013936491922914944, Gaia DR2 1174588416320093696, Gaia DR2 1238757937846366848, 2MASS
J145235374-3023319, 2MASS J12052482-0102339 e TYC 2036-749-1, respectivamente.

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036

(A) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
4513.000 28.0 3.706 3.020e-02 35.0 10.0 23.0 16.0 19.0 -
4740.170 28.0 3.480 1.660e-02 - 9.0 - - 17.0 44.0
4904.420 28.0 3.542 6.460e-01 101.0 61.0 - 73.0 75.0 116.0
4913.980 28.0 3.744 2.510e-01 71.0 34.0 63.0 48.0 50.0 -
4935.830 28.0 3.941 4.570e-01 76.0 38.0 62.0 51.0 - 73.0
4953.210 28.0 3.740 2.400e-01 - 39.0 - 54.0 52.0 -
4967.520 28.0 3.797 2.510e-02 28.0 - 34.0 18.0 - 45.0
4995.660 28.0 3.635 2.450e-02 36.0 10.0 36.0 17.0 - -
5003.750 28.0 1.677 7.410e-04 72.0 23.0 - 44.0 39.0 70.0
5010.940 28.0 3.635 1.260e-01 - 33.0 - 44.0 43.0 -
5048.850 28.0 3.848 4.270e-01 - - - - 60.0 -
5084.110 28.0 3.680 6.607e-01 86.0 - 81.0 74.0 75.0 -
0094.420 28.0 3.833 7.590e-02 47.0 16.0 44.0 - 24.0 49.0
5115.400 28.0 3.834 5.248e-01 81.0 41.0 - 56.0 55.0 81.0
5157.980 28.0 3.606 1.910e-02 - 12.0 - 23.0 18.0 37.0
0197.170 28.0 3.898 7.240e-02 40.0 11.0 44.0 23.0 17.0 -
5578.730 28.0 1.677 2.140e-03 - 50.0 - - 66.0 91.0
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TABELA A.3: Continuagao

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
5587.870 28.0 1.935 4.270e-03 90.0 - - 67.0 62.0 95.0
5589.370 28.0 3.898 7.080e-02 49.0 12.0 39.0 - 21.0 49.0
5593.750 28.0 3.898 1.620e-01 58.0 - 50.0 40.0 36.0 65.0
5643.090 28.0 4.165 5.620e-02 27.0 5.0 - 13.0 10.0 32.0
5709.560 28.0 1.677 7.240e-03 115.0 - - 90.0 87.0 -
5748.360 28.0 1.677 5.620e-04 71.0 24.0 - - 37.0 72.0
5760.840 28.0 4.106 1.550e-01 - 16.0 37.0 24.0 25.0 -
5805.230 28.0 4.168 2.510e-01 53.0 25.0 47.0 30.0 33.0 57.0
5847.010 28.0 1.677 3.630e-04 69.0 21.0 - 31.0 32.0 71.0
5996.740 28.0 4.236 &.710e-02 31.0 - 22.0 20.0 13.0 39.0
6053.690 28.0 4.236 &8.510e-02 35.0 10.0 29.0 17.0 17.0 41.0
6086.290 28.0 4.266 3.390e-01 58.0 25.0 47.0 37.0 32.0 58.0
6108.120 28.0 1.677 3.240e-03 106.0 55.0 - 76.0 75.0 116.0
6111.080 28.0 4.089 1.480e-01 49.0 18.0 38.0 26.0 28.0 56.0
6128.980 28.0 1.677 4.070e-03 68.0 22.0 82.0 35.0 33.0 73.0
6130.140 28.0 4.266 1.050e-01 33.0 10.0 22.0 16.0 14.0 37.0
6176.820 28.0 4.088 5.450e-01 78.0 43.0 63.0 52.0 48.0 82.0
6177.250 28.0 1.826 2.510e-04 45.0 14.0 59.0 25.0 18.0 50.0
6186.720 28.0 4.106 1.260e-01 50.0 15.0 - 26.0 21.0 59.0
6204.610 28.0 4.089 7.080e-02 41.0 11.0 36.0 19.0 18.0 51.0
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TABELA A.3: Continuacao

Acentral Ze Xex loggf Gaia DR2 4013 Gaia DR2 1174 Gaia DR2 1238 2MASS 1452 2MASS 1205 TYC 2036
(&) (eV) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
6223.990 28.0 4.106 1.070e-01 45.0 13.0 31.0 21.0 18.0 48.0
6230.100 28.0 4.106 6.310e-02 43.0 - 23.0 19.0 16.0 36.0
6322.170 28.0 4.154 6.170e-02 34.0 10.0 20.0 13.0 16.0 40.0
6327.600 28.0 1.680 7.709e-04 - 35.0 - 54.0 53.0 86.0
6378.260 28.0 4.154 1.510e-01 45.0 19.0 37.0 29.0 27.0 59.0
6384.670 28.0 4.154 1.000e-01 38.0 13.0 34.0 19.0 21.0 50.0
6482.800 28.0 1.940 2.344e-03 98.0 34.0 - 54.0 55.0 98.0
6532.880 28.0 1.935 3.800e-04 53.0 11.0 - 22.0 19.0 60.0
6586.330 28.0 1.950 1.549e-03 83.0 31.0 - 50.0 48.0 -
6598.610 28.0 4.236 1.170e-02 37.0 14.0 28.0 24.0 17.0 46.0
6635.140 28.0 4.419 1.780e-01 39.0 13.0 26.0 16.0 19.0 50.0
6643.640 28.0 1.676 9.332¢-03 - - - 104.0 - 152.0
6767.770 28.0 1.830 6.761e-03 118.0 - - 90.0 76.0 120.0
6772.320 28.0 3.658 1.072e-01 73.0 - 67.0 40.0 42.0 70.0
6842.040 28.0 3.658 3.630e-02 58.0 15.0 49.0 23.0 21.0 -
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Apéndice A. Listas de Linhas e Larguras Equivalentes

TABELA A.4: Lista de linhas utilizadas na sintese do Rubidio (ver Segdo 6.2). As
colunas sao o comprimento de onda central da linha, o nimero atémico do elemento
e o estagio de ionizagado, potencial de excitagdao da transicao, forca de oscilador vezes
peso estatistico e energia de dissociagao da molécula de CN, respectivamente.

Acentral Ze Xex loggf Dev
(A) (eV)

7793.3582 607.012 1.3615 -1.761 7.75
7793.7306 607.012 1.1636 -1.986 7.75
7793.9226  26.000 3.0173 -5.195 -
7794.1237  27.000 2.0418 -4.314 -
7794.1693  26.000 6.0887 -0.573 -
7794.3073  607.012 1.5962 -1.448 7.75
7794.3267 607.012 1.3900 -1.204 7.75
7794.6530  607.012 1.2650 -1.622 7.75
7795.2748  607.012 1.2309 -1.565 7.75
7795.7465  26.000 3.0176 -5.700 -
7795.9368 607.012 1.1784 -1.666 7.75
7795.9465 607.012 1.2456 -1.565 7.75
7796.4536  22.000 0.8181 -5.110 -
7797.5208 607.012 1.1514 -1.996 7.75
7797.5798  28.000 3.8983 -0.185 -
7798.3460  60.100 1.2250 -1.910 -
7798.8371  14.000 6.1807 -1.955 -
7799.1626  607.012 1.5963 -1.440 7.75
7799.1797  14.000 6.1807 -1.755 -
7799.2667 607.012 1.2650 -1.617 7.75
7799.2983 607.012 1.3900 -1.197 -
7799.9957 14.000 6.1807 -0.800 -
7800.0176 607.012 1.4948 -1.520 7.75
7800.1703  22.000 3.7080 -0.899 -
7800.1830 37.000 0.0000 -1.225 -
7800.1870  37.000 0.0000 -1.225 -
7800.1880  37.000 0.0000 -1.622 -
7800.2330  37.000 0.0000 -0.891 -
7800.2350  37.000 0.0000 -0.795 -
7800.2350  37.000 0.0000 -0.908 -
7800.2920  37.000 0.0000 -0.431 -
7800.2950  37.000 0.0000 -0.795 -
7800.2960  37.000 0.0000 -1.341 -
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TABELA A.4: Continuacao

Acentral Ze Xex loggf Dev
(A) (eV)

7800.3160  37.000  0.0000 -0.777 -
7800.3210  37.000 0.0000 -1.225 -
7800.3250  37.000  0.0000 -1.926 -
7800.4050 21.000 2.5094 -0.429 -
7800.5702 607.012 1.2297 -1.561 7.75
7800.5958 607.012 1.3615 -1.745 7.75
7801.0410 12.000 5.9320 -2.400 -
7801.1606 607.012 1.3260 -1.289 7.75
7801.1911 22.000 3.1042 -1.975 -
7801.6897 22.000 2.3447 -2.632 -
7801.7932  23.000 3.0554 -1.116 -
7802.4727  26.000 5.0856 -1.335 -
7803.0671 607.012 1.1761 -1.967 7.75
7803.2127  22.000 3.7087 -0.804 -
7804.0332 607.012 1.1981 -1.662 7.75
7804.6175 607.012 1.2457 -1.551 7.75
7805.1510 12.000 5.9328 -2.880 -
7805.5815 607.012 1.4949 -1.510 7.75
7805.6168 607.012 1.2297 -1.556 7.75
7805.7789 607.012 1.2609 -1.551 7.75
7806.1544 607.012 1.1636 -1.977 7.75
7806.1648  26.000 4.7861 -3.424 -
7806.3245 607.012 1.4850 -1.267 7.75
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