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Estrelas carbonadas constituem uma vasta e interessante classe de estrelas qui-
micamente peculiares que apresentam sobreabundancia de carbono com relacao a
abundancia de oxigénio. Essa classe de estrelas foi identificada primeiramente por
Secchi (1868) e tem como caracteristica a presenca de bandas moleculares de Ca,
CH e CN. O estudo da composicao quimica para essas estrelas é interessante, pois
pode ajudar a compreender a evolucao quimica da Galdxia e na modelagem ma-
tematica utilizada para os cédlculos tedricos de evolugao estelar, bem como trazer
informagoes sobre como estes objetos poderao contribuir para o enriquecimento do
meio interestelar e a composicao das proximas geracoes de estrelas.

Neste trabalho realizamos um estudo utilizando espectroscopia de alta resolucao
para uma amostra de quatro estrelas candidatas a estrelas carbonadas. Estas estre-
las sao: HD 36598, uma estrela candidata a estrela CH, e HD 95405, HD 29154 e
BD-16 1217, candidatas a estrelas C-R. O objetivo deste trabalho é o de analisar
o padrao de abundancia quimico para os diversos elementos presentes na atmos-
fera dessas estrelas. Para isso, determinamos os parametros atmosféricos para as
estrelas da amostra utilizando modelos de atmosfera de Kurucz (1993) e o cédigo
de sintese espectral MOOG. Os parametros atmosféricos encontrados variam nos
intervalos 4660K < T,;; < 4770K, 2.1 < logg < 2.5, 1.3kms™ < ¢ < 1.5kms™!
e a metalicidade varia entre —0.34 < [Fe/H] < 40.08. Com isso, determinamos

as abundancias utilizando dois métodos: medidas de largura equivalente, para os
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elementos Na, Mg, Al, Si, Ca, Ti, Cr, Ni, Sr, Y, Zr, Ce, Nd e Sm, e sintese es-
pectral, para CNO (incluindo a razao isotépica 2C/'3C), Li, Rb, Eu e Nb. Além
disso, também determinamos as massas estelares e as luminosidades para as estrelas
da amostra. Os resultados encontrados indicam que todas essas estrelas apresen-
tam luminosidades semelhantes a de estrelas localizadas no ramo das gigantes. De
acordo com as abundancias derivadas, apenas a estrela HD 36598 apresenta uma
razao C/O > 1. Esta estrela também apresenta sobreabundancia de elementos gera-
dos pelo processo-s, sendo classificada como uma estrela CH, e é, portanto, a tinica
que concorda com a classificagao da literatura. As estrelas HD 29154 e BD-16 1217
foram classificadas como strong-CN, que sao estrelas que apresentam abundancias
(C 4+ N) superior a solar. Quanto a estrela HD 95405, esta pode ser um merger entre
uma gigante normal e uma ana de carbono ou uma gigante oxigenada em transi¢ao

para carbonada, no entanto, sua classificagdo permanece uma incognita.

Palavras-Chave: Estrelas carbonadas; Estrelas quimicamente peculiares; Strong-

CN; Espectroscopia de alta resolucao; Abundancias quimicas; Sintese espectral.
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Abstract

Carbon stars constitute a vast and interesting class of chemically peculiar stars
which has carbon overabundance relative to oxygen. This class of stars was first
identified by Secchi (1868) and is characterized by the presence of the molecular
bands C2, CH, and CN. The study of the chemical composition for these stars is
interesting because it can help to understand the chemical evolution of the Galaxy
and also for the mathematical modelling used in stellar evolution theory, as well
as to give information about how these objects can contribute to the interstellar
medium enrichment and the composition of the next generations of stars.

In this work, we conducted a study using high resolution spectroscopy for a
sample of four carbon stars candidates. These stars are: HD 36598, a CH star can-
didate, and HD 95405, HD 29154 and BD-16 1217, C-R stars candidates. This work
aims to analyze the abundance pattern of the stars above mentioned. Therefore,
we first determined the atmospheric parameters for the stars of the sample using
atmosphere models from Kurucz (1993) and the the spectral synthesis MOOG code.
The atmospheric parameters found are between 4660K < T.;r < 4770K, 2.1 < log
g < 2.5, 1.3kms! < ¢ < 1.5kms', and the metallicity is between 0.34 < [Fe/H| <
+0.08. Thus, we determined the chemical abundances using two methods: equiva-
lent width measurements, for the elements Na, Mg, Al, Si, Ca, Ti, Cr, Ni, Sr, Y, Zr,
Ce, Nd, and Sm, and spectral synthesis, for CNO contents (including the 2C/!3C
isotope ratios), Li, Rb, Eu, and Nb. Moreover, we also determined the masses and
luminosities for the stars in the sample. The results indicate that all these stars

have luminosities similar to giant stars. With regarding the derived abundances,



only the HD 36598 star has a C/O ratio higher than the unit. This star also has
an overabundance of s-process elements, being classified as a CH star. Therefore,
HD 36598 is the only star in the sample that agrees with the classification in the
literature. The HD 29154 and BD-16 1217 stars were classified as strong-CN, which
are stars that show an abundance (C + N) greater than in the Sun. Finally, from
the results for HD95405 star, we suggest that could be a merger between a normal
giant and a carbon white-dwarf or even an oxygen giant in transition to a carbon

star, however, its classification remains an unknown.

Keywords: Carbon stars; Chemically peculiar stars; Strong-CN; High resolution

spectroscopy; Chemical abundances; Spectral synthesis

x1



Sumario

Lista de Figuras

Lista de Tabelas

1 Introdugao

1.1 Evolucao das estrelas carbonadas . . . . . . .. ... ... .. ....

1.2 Classificacao Espectral . . . . . . .. .. ...

1.2.1
1.2.2
1.2.3
1.24
1.2.5

Estrelas de Classe C-R . . . . . .. .. .. ... ... .....
Estrelas de Classe CH . . . . . . . . ... ... ... .....
Estrelas de Classe C-N . . . . . . . . ... ... .. ......
Estrelas de Classe C-J . . . . . ... ... .. ... .. ....

Estrelas Carbonadas Deficientes em Hidrogénio . . . . . . ..

1.3 CN-strong . . . . . . . . .

2 Selecao da amostra e observagoes

2.1 HD 95405 . . . . . o
2.2 HD 29154 . . . . .o
2.3 BD-16 1217 . . . . ..o
24 HD 36598 . . . . .
25 HD 26 . . . . .

3 Determinagao dos Parametros Atmosféricos

3.1 Medidas de Largura Equivalente . . . . . . . . ... ... ... ....

3.2 Parametros Atmosféricos . . . . . . . ..

3.2.1
3.2.2
3.2.3
3.2.4
3.2.5

Temperatura Efetiva . . . . . . .. .. ... ... ... ....
Gravidade superficial . . . . . ... ... 0L
Velocidade de Microturbuléncia . . . . . . ... ... ... ..
Metalicidade . . . . . . . . . . ...

Incerteza nos Parametros Atmosféricos . . . . . . . . . . . ..

4 Massas e luminosidades para as estrelas da amostra

4.1 Diagramalogg-Terr . . . . . .. ..o

x1i

xXiv

xx1

11
12
17
17
18
18

20
20
23
24
25
26
27
28

30



4.2 Luminosidade . . . . . .

5 Determinagao da composigao quimica das estrelas estudadas

5.1 Abundancias obtidas com

as medidas de largura equivalente . . . . .

5.2 Abundancias obtidas por sintese espectral . . . . . ... ... ...

5.3 Incerteza nas Abundancias Quimicas . . . . . . ... ... ... ...

6 Discussao

6.1 Abundancias Quimicas .

6.1.1 Carbono, nitrogénio e oxigénio . . . . . . . . . . . .. .. ...
6.1.2 Razao Isotépica 2C/1C . . . . . . ...

6.1.3 Litio .. ... ..

6.1.4 Sédio e aluminio

6.1.5 Elementos a: magnésio, silicio, cédlcio e titanio . . . . . . . ..

6.1.6 Elementos do pico
6.1.7 Elementos pesados

do ferro: cromo e niquel . . . . . . ... ..

6.2 Discussao individual sobre as estrelas . . . . . . . . ... .. ... ..

6.2.1 HD 36598 e HD 26
6.2.2 HD 95405 . . ..

6.2.3 BD-16 1217e HD 29154 . . . . . . . . . ... ..

7 Conclusoes e perspectivas
Referéncias Bibliograficas

A

xiil

36
36
37
46

55
95
56
57
57
63
65
65
67
75
75
75
7

78

81

90



Lista de Figuras

2.1

2.2

2.3

2.4

3.1
3.2

Diagrama cor-cor observado para estrelas carbonadas na regiao entre —0.2
< (J-H)<25e—-0.2< (H-K) <2.5. As cruzes na cor ciano representam
as estrelas carbonadas cléssicas. Os quadrados azuis representam as estre-
las de classe CH. As cruzes azuis representam as estrelas de classe C-R, em
verde estao representadas as estrelas R Corona Borealis. As estrelas clas-
sificadas como carbonadas quentes por Bergeat (1999) estao representadas
por estrelas vermelhas. . . . . . . . . . ... ..o
Diagrama cor-cor observado para estrelas carbonadas na regiao entre —0.2
<(J-H)<1.0e0.0< (H-K) <04. As cores sao as mesmas da Figura
2.0 L
Diagrama cor-cor observado para estrelas carbonadas e para as estrelas
BD-16 1217 (1), HD 29154 (2), HD 36598 (3), HD 95405 (4) e HD 26 (5)
na regiao entre —0.2 < (J- H) <1.0e 0.0 < (H- K) < 0.2. As cores sdo
as mesmas da Figura 2.1. . . . . . . . . . ..o
Diagrama cor-cor observado a partir das calibragoes empiricas de Alonso

et al. (1999) para metalicidades [Fe/H] = 40.2, 0.0, —1.0, —2.0 ¢ —=3.0. . .

Definigao geométrica de largura equivalente. R = (F. — F)). . . . . .
Diagrama que mostra o comportamento da abundancia de Fel em relagao
ao potencial de excitacao para a estrela HD 29154. A linha continua re-
presenta um ajuste com coeficiente angular nulo e com uma abundancia
média de ~ 7.59 para a absorcao de Fe I, enquanto que a linha tracejada
representa o ajuste obtido a partir dos resultados. Os quadrados pretos
correspondem as abundancias fornecidas pelas linhas de absorcao Fel uti-

lizadas. . . . . . e e e

Xiv

14

15

16



3.3

3.4

4.1

4.2

4.3

Diagrama que mostra o comportamento da abundancia de Fel em relagao
a largura equivalente reduzida, ambos em base logaritmica, para a estrela
HD 29154. A linha continua representa um ajuste com coeficiente angular
nulo e com uma abundancia média de ~ 7.59 para a abundancia de Fe
I, enquanto que a linha tracejada representa o ajuste obtido a partir dos
resultados. Os quadrados pretos correspondem as abundancias fornecidas
pelas linhas de absorcao de Fel utilizadas. . . . . . . . . . .. ... ...
Grafico que relaciona os coeficientes ¢ (coeficiente angular do ajuste linear
para o grafico que relaciona a abundancia de Fel, em base logaritmica, e
o potencial de excitagao x(eV)) e ¢o (coeficiente angular do ajuste linear
para o grafico que relaciona a abundancia de Fel, em base logaritmica, e o
logaritmo da largura equivalente reduzida (Ryy)) para a estrela HD 29154.
Os valores fixados neste grafico para metalicidade e gravidade superficial
sao, respectivamente, [Fe/H] = 40.10 e log g = 2.1 e os valores para a
velocidade de microturbuléncia, correspondente a cada ponto, da esquerda
para a direita, sdo 1.6, 1.5 e 1.4 km/s. As abundancias obtidas para as
espécies do ferro sao Fel = 7.58 e Fell = 7.59. A solugao que fornece os

parametros atmosféricos da estrela é ¢; = —0.003 e ¢po = —0.007. . . . . .

Posicao da estrela HD 36598 no diagrama log g - log Tcyr. A estrela HD
36598(A) esta indicada no diagrama com os respectivos erros nas medidas
de log g e log Tcrr. As trajetérias evolutivas correspondem a de estre-
las com metalicidade Z = 0.008. Cada uma das trajetorias no diagrama
corresponde a diferentes massas, em unidade de massas solares, conforme
indicado na figura. . . . . . . . .. ..o
Posicao das estrelas da amostra no diagrama log g - log Tesr. As
estrelas BD-16 1217(B), HD 29154(C) e HD 95405(D) estao indicadas
no diagrama com os respectivos erros nas medidas de log g e log T¢¢.
As trajetorias evolutivas correspondem a de estrelas com metalicidade
7 = 0.02. As massas correspondentes a cada uma das trajetérias no
diagrama estao indicadas na figura. . . . . .. .. .. ... ...
Posigao da estrela HD 26 no diagrama log g - log T.ss. A estrela HD
26 (E) estd indicada no diagrama com o respectivo erro nas medidas
de log g e log T.ss. As trajetérias evolutivas correspondem a de
estrelas com metalicidade Z = 0.004. As massas correspondentes a

cada uma das trajetérias no diagrama estao indicadas na figura.

XV

33



5.1

5.2

2.3

5.4

Espectro observado (circulos vermelhos) e espectros sintéticos (linhas
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ajuste para o espectro sintético foi obtido para log ¢(C) =8.42, enquanto
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HD 29154 a banda estd ausente ou entao muito fraca (veja Figura 5.4).
Espectros observados normalizados da regidgo da banda Cy 5165A
para HD 36598 (vermelho), HD 95405 (preto), BD-16 1217 (azul)
e HD 29154 (verde). Em HD 36598 ¢ HD 95405 a banda de C; é mais
forte do que em BD-16 1217 e em HD 29154 a banda esta ausente
ou entao muito fraca. De fato, a razao dos fluxos entre 5165.75 e
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nhas sélidas azuis representam o espectro sintético calculado para solugao
adotada e para Alog ¢(N)==20.5 em torno da solugdo adotada (linha do
meio). Para HD 36598, o melhor ajuste para o espectro sintético foi obtido
para log €(N)=28.12, enquanto para as estrelas HD 26, BD-16 1217, HD
29154 e HD 95405 o melhor ajuste para os espectros sintéticos foram ob-
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enquanto para a estrela HD 26 o melhor ajuste para o espectro sintético
foi obtido para log e(Rb) = 2.1. Para as estrelas BD-16 1217 e HD 95405,
o melhor ajuste obtido foi de 2.50 para ambas as estrelas, enquanto que
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6.3

6.4

6.5

6.6

6.7

Razao de [C/Fe| versus metalicidade ([Fe/H]) para estrelas do campo
(cruzes pretas), estrelas de bario (quadrados verdes abertos), estrelas
CH (poligonos azuis), estrelas M (quadrados verdes cheios), estrelas
simbiéticas (quadrados azuis) e estrelas carbonadas tipo-R (quadra-
dos magentas). HD 36598 (A), BD-16 1217 (B), HD 29154 (C), HD
95405 (D) e HD 26 (E) estao representados por estrelas vermelhas.
Para estrelas do campo as razoes [C/Fe] e metalicidade foram tiradas
de: Luck & Heiter (2007), Mishenina et al. (2006), Tautvaisiene et al.
(2010, 2013), Gratton et al. (2000), Katime-Santrich et al. (2013),
Carretta et al. (2000). Para as estrelas de bario, estrelas M, estrelas
CH, estrelas simbiéticas e estrelas carbonadas tipo-R, as razoes [C/Fe]
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Capitulo 1

Introducao

Estrelas carbonadas constituem uma classe de estrelas quimicamente peculiares
de grande importancia para a compreensao da evolucao quimica da Galaxia. Isto
porque grande parte dos elementos que sao formados nos interiores estelares, assim
como as moléculas presentes na atmosfera desses objetos, sao adicionados ao meio
interestelar, ficando disponiveis para a formacgao de novas estrelas e planetas. O
carater peculiar atribuido as estrelas carbonadas reside no fato de que estes objetos
apresentam, em sua atmosfera, uma abundancia de carbono superior a abundancia
de oxigénio, tendo uma razao C/O > 1. Essa razao é inesperada, visto que no meio
interestelar o oxigénio é um elemento mais abundante que o carbono e, portanto, a
maioria das estrelas sao formadas com uma razao C/O menor que uma unidade.

Secchi (1868) foi quem primeiro identificou as estrelas carbonadas ao se deparar
com um grupo de estrelas, até entao listadas como estrelas vermelhas (Schjellerup
1866), que apresentavam em seus espectros largas faixas escuras que cobriam ex-
tensas regioes espectrais. A presenca dessas bandas representavam caracteristicas
particulares em relacao as demais estrelas vermelhas presentes na mesma lista e, por
esse motivo, Secchi suspeitou tratar-se de uma nova classe de estrelas a qual ele se
referiu como estrelas de tipo IV!. As estrelas de tipo IV, portanto, eram aquelas cu-
jos espectros apresentavam largas raias escuras separando as regides do azul, verde
e vermelho, analogamente ao que era observado no espectro de carbono.

Inicialmente, acreditava-se que as estrelas carbonadas, apesar de se mostrarem
objetos interessantes, representavam apenas uma pequena fragao de gigantes ver-
melhas. Até a década de 1950, pouco se conhecia sobre esses objetos e nao havia
nenhuma teoria evolutiva sobre essa classe de estrelas, apenas o conhecimento de
que estrelas de baixa massa tornavam-se gigantes vermelhas luminosas (Hoyle &

Schwarzschild, 1955) e que a reagao 3a poderia produzir '*C em larga escala no

INa época, os tipos espectrais definidos eram: I - Sirius e a Liree; II - Polux e o Sol; III - «
Orionis (Betelgeuse) e o Herculis.



interior das gigantes vermelhas (Opik, 1951; Salpeter, 1952). Além disso, a classi-
ficagao para estrelas do ramo assintético das gigantes (Asymptotic Giant Branch -
AGB) ainda nao havia sido introduzida. As estrelas carbonadas, portanto, repre-
sentavam um enigma para a astrofisica (Bidelman, 1956) e todo o conhecimento que
se tinha sobre esses objetos era limitado a algumas descrigoes detalhadas sobre seu
espectro, ao tipo espectral, velocidade radial e algumas propriedades incertas sobre
seu movimento.

Além da identificacao de bandas moleculares de carbono, como o Cy, CN e CH,
foram observados no espectro das estrelas carbonadas o isétopo *C e intensas linhas
de elementos pesados, entre eles, espécies instaveis, como litio (McKellar, 1940).
O is6topo Li é rapidamente destruido pela captura de prétons a temperaturas
préximas de 2x10° K. Esse é um tempo muito curto para que essa espécie tenha
sido originada no Big Bang ou mesmo nas primeiras geragoes de estrelas (Cameron,
1955). Portanto, a presenga dessa espécie na atmosfera das estrelas carbonadas era
um importante indicativo de que a nucleossintese ainda estava ocorrendo no interior
destes objetos.

As estrelas carbonadas sao também conhecidas por popular o halo da Galaxia
(Wallerstein & Knapp, 1998; Evans, 2010), sendo as de classe N mais concentradas
na regiao do plano galactico (Lee et al., 1947). Apenas em 1991, Azzopardi et al.
(1991) identificaram estrelas carbonadas também no bojo da galdxia. Estrelas car-
bonadas também foram encontradas nas regices norte e sul do polo galactico, com
latitudes galdcticas > 40° (Bothun, 1991). Muitas das mais brilhantes e avermelha-
das estrelas carbonadas no céu foram descobertas por observadores que estudavam
visualmente o espectro da classe das estrelas vermelhas. Enquanto que, a maioria
das estrelas C-R e C-N no catalogo Henry Draper, foram encontradas a partir da
analise da regiao espectral azul cobrindo as bandas de Swan na regiao do C, e das
bandas CN no violeta.

A busca por estrelas carbonadas em outras Galaxias foi iniciada com as pesquisas
de Sanduleak & Philip (1977) e de Westerlund et al. (1978) que encontraram 302
estrelas carbonadas na Grande Nuvem de Magalhaes. Hartwick & Cowley (1988),
Cowley & Hartwick (1991) e Kontizas et al. (2001) também encontraram diver-
sas estrelas carbonadas nesta mesma galédxia, criando um catéalogo com mais de 7
mil desses objetos, enquanto Rebeirot (1993) e Morgan & Hatzidimitriou (1995)
identificaram diversas estrelas carbonadas na Pequena Nuvem de Magalhaes.

Blanco (1980) identificou 302 estrelas carbonadas nas Nuvens de Magalhaes.
Além disso, ele encontrou que a razao entre as estrelas carbonadas e as estrelas oxi-
genadas de tipo M aumenta quando se vai do bojo da galaxia em direcao as Nuvens
de Magalhaes. Essa tendéncia no aumento da razao entre estrelas carbonadas e oxi-

genadas a medida que a metalicidade decresce indica que um menor enriquecimento



de 2C para converter uma estrela oxigenada em uma estrela carbonada é necesséario
para metalicidades mais baixas.

A presenca de estrelas carbonadas no disco da Galaxia indica que essas estre-
las derivam de progenitoras com massas entre 1My e 3My (Wallerstein & Knapp,
1998). No entanto, o estudo da cinematica de estrelas no polo galdtico realizado por
Bothun (1991) indica que estrelas pobres em metais com massas de 0.8M também
podem se tornar estrelas ricas em carbono. Quanto ao limite superior, Kastner et
al. (1993) analisaram uma amostra contendo 40 estrelas carbonadas localizadas no
plano galatico e, considerando o caminho evolutivo tedrico das estrelas, estrelas car-
bonadas também podem derivar de progenitoras com massa no intervalo de 5M, a
8M,,. Esse mesmo intervalo de massa encontrado por Kastner (1993) ja havia sido
estimado por Barnbaum et al. (1991).

O estudo da composicao quimica em estrelas carbonadas, além de ser importante
para compreender a evolucao quimica da Galéaxia, € interessante por fornecer diver-
sas aplicacoes da astrofisica. Entre elas, estd a necessidade da complexa aplicagao
de fenomenos na atmosfera estelar, em especial a transferéncia radiativa e o trans-
porte convectivo, assim como fisica atomica e molecular. Além disso, a origem das
peculiaridades quimicas e isotopicas observadas em estrelas carbonadas exigem um
conjunto completo de modelos de evolugao estelar com aplicagoes de taxas de reagoes
nucleares e teoria convectiva.

Para o estudo realizado neste trabalho, foram selecionadas trés estrelas candida-
tas a estrelas carbonadas, HD 29154, BD-16 1217 e HD 95405, e a estrela HD 36598,
uma estrela candidata a estrela CH que também aparece classificada como estrela
de bario em diversos trabalhos. A fim de se estabelecer um vinculo comparativo
para a estrela HD 36598, foi também investigada a composicao quimica da estrela

HD 26, pertencente a classe de estrelas carbonadas CH.

1.1 Evolucao das estrelas carbonadas

O processo que leva uma estrela oxigenada a dragar carbono e elementos do
processo-s, sintetizados em seu interior, e se tornar uma estrela S e finalmente uma
estrela carbonada, foi estabelecido por Cameron (1955). A teoria em detalhe foi
descrita por Renzini & Voli (1981) e por Iben & Renzini (1982). Bessell et al.
(1983) obtiveram uma prova observacional da sequéncia M - S - C a partir do
estudo de aglomerados de idade intermedidria nas Nuvens de Magalhaes. Trabalhos
subsequentes mostraram que esta sequéncia ocorre para altas luminosidades em
aglomerados jovens (Lloyd Evans 1983, 1984; Westerlund et al. 1991).

Apenas objetos com massas maiores que 0.08M, formarao estrelas. Todas as

estrelas iniciam suas vidas fundindo hidrogénio em hélio na sequéncia principal.



Essa é uma fase homogénea da estrela e dura em torno de 90% de sua vida. A fusao
do hidrogénio em hélio pode ocorrer no interior dessas estrelas por meio da cadeia p-
p ou do ciclo CNO, dependendo de alguns fatores, entre eles, a massa e metalicidade
da estrela. Entre estrelas com metalicidades Z = 0.02, por exemplo, aquelas que
possuem massas M < 1.5My fundem hidrogénio em hélio através da cadeia p-p,
enquanto que estrelas com massas M > 2M, realizam essa queima por meio do ciclo
CNO (Karakas & Lattanzio, 2014). Neste estdgio evolutivo, no entanto, a superficie
da estrela ainda nao foi enriquecida com os elementos provenientes de seu interior e
a abundancia quimica observada em sua superficie é préoxima a solar.

Quando ocorre a exaustao do hidrogénio, o nicleo se contrai para equilibrar
com a deficiéncia de geracao de energia. Essa contracao, aquece o nucleo de hélio,
assim como as camadas acima do nucleo, fazendo o hidrogénio queimar em uma
camada externa e, entao, aumentando a massa do nicleo. Quando o nucleo atinge
uma massa de 10% da massa total da estrela (limite de Schénberg-Chandrasekhar),
ele sofre uma forte contracao e um aumento na temperatura. Parte da energia
que foi gerada, é utilizada na expansao do envelope, tornando a estrela mais fria
e caracterizando a fase de sub-gigante, que ocorre rapidamente dando origem ao
Hertzprung-gap. Com o esfriamento das camadas exteriores, o envelope convectivo
ird se expandir e a estrela, entao, alcanca a base do ramo das gigantes vermelhas no
diagrama HR.

Em estrelas de massa baixa ou intermediaria, isto é, estrelas com massa entre
0.8Mg e 8M, a nucleossintese mais importante ocorre quando a estrela alcanga o
ramo das gigantes. A primeira entre essas fases é o ramo das gigantes vermelhas
(Red Giant Branch - RGB). Essa fase, que sucede a fase de sequéncia principal, é
caracterizada pelo crescimento da regiao convectiva que penetra regioes mais inter-
nas da estrela, dragando o material que foi processado quando a estrela ainda estava
na fase de sequéncia principal. Este processo é conhecido como primeira dragagem
e é responsdvel por enriquecer a superficie da estrela com *He e *He (produzido pelo
ciclo p-p) e com 3C e N (produzido pelo ciclo CNO).

As estrelas mais massivas dentro desse intervalo de massa considerado também
experimentam a segunda dragagem, que ocorre apds a exaustao do hélio. Este evento
ocorre quando a estrela comeca a ascender ao ramo das gigantes pela segunda vez,
agora o chamado ramo assintotico das gigantes, onde ocorrem as maiores mudancas
na composicao da superficie da estrela. A fase AGB é dirigida por uma complexa
interacao de nucleossintese e mistura. A nucleossintese é dirigida por instabilidades
térmicas na camada de hélio, conhecida como flash do hélio. Os produtos desta
fusao, cuja maior parte é o carbono, deverao ser misturados a superficie estelar por
episddios recorrentes de mistura convectiva que podem ocorrer apds cada flash de

hélio e sao conhecidos como eventos de terceira dragagem.



Dependendo da metalicidade da estrela, assim como da quantidade de episddios
de terceira dragagem na fase de pulsos térmicos no AGB, é possivel que uma quan-
tidade de carbono suficiente seja adicionada a superficie da estrela para que ela se
torne uma estrela carbonada. Além do carbono, a terceira dragagem também é
responsavel por misturar a superficie elementos pesados que sao produzidos pelos
processos de captura lenta de néutrons, como o bario e o lantanio.

Préximo ao fim de sua fase no AGB, essas estrelas de massa baixa ou inter-
mediaria sofrem uma grande perda de massa, cercando-se de poeira, material cir-
cunstelar opaco numa fase conhecida como nebulosa planetaria. Considerando-se
as estrelas carbonadas intrinsecas, o limite de massa minimo para que uma estrela
oxigenada evolua para a fase rica em carbono, depende da composicao inicial da
estrela, ou seja, quanto mais oxigénio ha em seu envelope, mais carbono precisa ser
adicionado para se chegar a razao C/O > 1. Marigo et al. (2007) encontraram uma
massa minima de 2.0My para Z = 0.019 e de 0.8M, para Z = 0.001.

Estrelas carbonadas podem ser intrinsencas, isto é, sao resultantes da evolucao
interna, ou extrinsecas. No caso de carbonadas extrinsecas, sao sistemas binarios
cujo enriquecimento de carbono observado em suas superficies é resultado de pro-
cessos de transferéncia de massa entre a atual estrela carbonada e sua companheira
que evoluiu mais rapidamente e passou pela fase do AGB. As estrelas carbonadas
de classe N sao exemplos de estrelas carbonadas intrinsecas e, do ponto de vista

evolutivo, estas estrelas foram as primeiras a serem compreendidas.

1.2 Classificacao Espectral

Rufus (1916) foi quem primeiro realizou uma divisdo para as estrelas carbonadas
em uma sequéncia indo desde estrelas de tipo solar até a classe N, passando pelas
estrelas de classe R. Ele também notou que nao havia um aumento progressivo de
carbono entre as duas classes, mas sim duas sequéncias paralelas, uma na classe R e
outra na classe N. Mais tarde, Cannon & Pickering (1918) agruparam essas estrelas
no primeiro volume do catdlogo Henry Draper, desenvolvido em Harvard. Nessa
classificacao, as estrelas de tipo R estavam subdivididas em RO, R3, R5 e R8 em
ordem decrescente de acordo com a extensao do espectro em direcao ao violeta. Por
sua vez, as estrelas de tipo N, estavam subdivididas em Na, Nb e Nc¢ em ordem
crescente de acordo com a extensao do espectro em direcao ao vermelho. Enquanto
a classificacao para as estrelas C-R relacionava-se com a temperatura, a classificagao
para as C-N relacionava-se com a sobreabundancia de carbono em relacao ao oxigénio
que produzem as bandas moleculares responsavel pela forte opacidade na regiao azul
do espectro eletromagnético. Essa classificagdo foi revista por Shane (1928) que

extendeu a classificacao a partir de caracteristicas espectrais.



Estrelas oxigenadas
tipos equivalentes  Sequéncia R Sequéncia N  Sequéncia CH

G4-G6 C-RO C-HO
GT7-G8 C-R1 C-N1 C-H1
G9-KO C-R2 C-N2 C-H2
K1-K2 C-R3 C-N3 C-H3
K3-K4 C-R4 C-N4 C-H4
K5-MO C-R5 C-N5 C-H5
M1-M2 C-R6 C-N6 C-H6
M3-M4 C-N7

M5-M6 C-N8

M7-M8 C-N9

Tabela 1.1: Atual sistema de classificacdo para estrelas carbonadas e a correspondéncia
com estrelas oxigenadas em termos de temperatura.

O atual sistema de classificagao para as estrelas carbonadas é o de Keenan (1993)
que revisou o sistema de classificaggo MK (Morgan & Keenan, 1941) que baseava
apenas na progressao da temperatura dessas estrelas, sem considerar a dicotomia
entre os dois tipos. Nessa classificagao, além das ja conhecidas C-R e C-N, Keenan
inclui também a classe CH para identificar estrelas R peculiares. Portanto, tem-se
trés sequéncias, sendo elas C-R, C-N e CH, com “C” identificando as estrelas carbo-
nadas, “R”, “N” e “H” indicando a populacao e com subclasses variando de acordo
com a temperatura como indicado na Tabela 1.1. Neste mesmo artigo, Keenan
também traz discussoes sobre outras classes de estrelas carbonadas pouco conheci-
das, como as C-J, que apresentam uma intensidade anormal nas bandas isotépicas,
e as C-Hd que sao carbonadas deficientes em hidrogénio. Uma descricao mais de-
talhada baseada na classificagdo de Keenan (1993) para as subclasses de estrelas

carbonadas ¢ dada a seguir.

1.2.1 Estrelas de Classe C-R

As estrelas de classe C-R sao as mais quentes entre as estrelas carbonadas. Se-
guindo a classificagdo de Keenan (1993), essas estrelas variam em uma faixa de
temperatura equivalente as oxigenadas de classes G4 a M2 (Tabela 1.1). Parte das
estrelas de tipo 4 ou mais frias desta classe sao espectroscopicamente indistinguiveis
das estrelas mais quentes pertencentes a classe N pelo fato de apresentarem bandas
de Cs e CN tao intensas que a maioria das linhas atomicas nao podem ser observa-
das. Com relacao a composicao, estas estrelas apresentam abundancia de elementos
do processo-s préxima a solar.

As estrelas desta classe podem ser consideradas as mais misteriosas pelo fato

de apresentarem uma luminosidade que nao permite identifici-las como estrelas do



AGB. Tal caracteristica foi apresentada por Vandervort (1958) que, considerando o
sistema de classificacio MK de 1941, encontrou um valor médio de M, = 0.44 +
0.29 para a magnitude visual absoluta para as estrelas C-R mais quentes (R0 e R2)
e de M, = —1.10 £ 0.49 para as estrelas C-R mais frias (R5 e R8), indicando que
essas estrelas, na verdade, pertencem as classes de subgigantes e gigantes vermelhas
normais, respectivamente. Portanto, considerando o padrao de evolugao estelar, as
estrelas de classe C-R nao sao evoluidas o suficiente para produzirem em seu interior
a sobreabundancia de carbono observada em sua superficie. Tal enriquecimento de-
veria ser observado em estrelas do AGB que atravessaram a fase de pulsos térmicos.

Além de nao serem capazes de se autoenriquecerem com carbono, resultados
obtidos por McClure (1997) apontam que estas estrelas também nao sdo parte de
sistemas binarios com transferéncia de massa. A hipdtese levantada pelo autor é de
que estrelas de classe C-R possam ter sido bindrias em algum momento e coalesce-
ram durante ou apés o flash do nicleo de He, que é responsavel por produzir 12C,
causando um “mixing” responsavel por trazer a superficie um excesso de carbono.
Um ponto limitante para essa hipdtese esta associado a rotagao desses objetos, isto
porque, a estrela resultante deveria ganhar momento angular devido a energia orbi-
tal da companheira espiralando e isso teria um impacto em sua rotagao, no entanto,
em uma comparacao com duas estrelas gigantes de tipo K, os perfis de linhas das
estrelas R nao apresentam perfis alargados. Desse modo, para que esta hipotese seja
viavel, o momento angular obtido deveria ter sido dissipado ou transferido para o
interior da estrela.

Dominy (1984) derivou parametros atmosféricos e abundéancias quimicas para
uma amostra de 11 estrelas carbonadas de tipo R. As temperaturas encontradas
variam entre 4200K e 5000K, que corresponde as classes G8 a K2 entre as estrelas
oxigenadas, e logaritmo da gravidade superficial (log g) em torno de 2.0, carac-
terfstico de estrelas gigantes. Quanto a razao isotépica 2C/'3C, o valor varia entre
4 e 9. No entanto, a estrela HD 113801, com uma razao C/O ~ 1.0, apresenta uma
razao isotopica de 15. Esses valores para razao isotdpica sao similares aos obtidos
por Lambert et al. (1986) para estrelas de tipo C-J. Resultados similares foram
obtidos por Zamora et al. (2009) para uma amostra de 23 estrelas C-R, divididas
em dois grupos de acordo com a temperatura. Para as estrelas mais frias, as tempe-
raturas obtidas variam entre 2500K e 3300K, a gravidade superficial foi 0.0 e a razao
isotépica 12C/13C varia entre 23 e 90. Para as estrelas mais quentes da amostra,
Zamora (2009) derivou temperaturas entre 3950K e 4800K, gravidade superficial em
torno de 2.0 e razdo isotépica 2C/!3C variando entre 5 e 24, com uma estrela fora

desse intervalo, apresentando um valor de 70 para a razao isotépica para o carbono.



1.2.2 Estrelas de Classe CH

Todas as estrelas de classe CH sao carbonadas extrinsecas, ou seja, sao parte
de um sistema bindrio. Esta classe de estrelas, reconhecida por Keenan (1942), é
composta por estrelas que apresentam intensas bandas da molécula CH e enrique-
cimento de elementos do processo-s com relacao gigantes normais de tipo K. Além
disso, estas estrelas sao pobres em metais, o que facilita uma analise espectral. En-
tretanto, estrelas mais frias dessa classe, como a V Ari, apresentam intensas bandas
moleculares no intervalo de 4000A a 9000A (Wallerstein, 1998). Estas estrelas sio
conhecidas por popular o halo da Galéxia e apresentam alta velocidade radial.

Para as estrelas CH, a formacao das fortes bandas de CH ocorre por meio de
ventos estelares. Para as que apresentam uma banda de CH mais fraca, a acrecao
de matéria também se torna importante junto com a exposi¢do a ventos (Han et
al., 1995). Todas as estrelas desta classe sao ricas em elementos gerados através do
processo de captura lenta de néutrons. Quanto & presenca do isétopo *C, algumas
estrelas CH sao ricas em *C; outras, nao (Wallerstein, 1998). Para estrelas pobres
em metais, Iben & Renzini (1982 e 1982b) e Hollowell & Iben (1989) mostraram que
a semiconveccao pode misturar o isétopo ?*C com o hidrogénio, produzindo 3C.
Esse isétopo resultante deve ser levado a superficie ou servir como fonte de néutrons
via reagao ¥C(a, n)'®0. No entanto, estrelas carbonadas ricas em '3C sao raras, e

isso indica que este processo nao deve ser dominante (Lambert et al., 1986).

1.2.3 Estrelas de Classe C-N

As estrelas carbonadas da classe C-N, também conhecidas como estrelas carbo-
nadas classicas, sao as que apresentam temperaturas fotosféricas mais baixas entre
as estrelas ricas em carbono. Por esse motivo, a formagao de intensas bandas mo-
leculares é favorecida e, consequentemente, a analise espectroscopica quantitativa é
dificultada para esta classe de estrelas. Até 1986, a razao C/O exata era desconhe-
cida devido a opacidade resultante da presenca dessas bandas moleculares sendo,
estas estrelas, classificadas como carbonadas devido a intensidade das bandas mo-
leculares de CN, Cy e CH (Wallerstein & Knapp, 1998). A razao isotépica 2C/13C

para a maioria destas estrelas varia entre 30 e 100 (Lambert et al., 1986).

1.2.4 Estrelas de Classe C-J

A classe de estrelas carbonadas C-J ainda é pouco estudada devido ao baixo
nimero de estrelas conhecidas. Além disso, estrelas dessa classe sao encontradas
em diferentes estagios evolutivos, podendo ser tanto estrelas carbonadas intrinsecas

quanto carbonadas extrinsecas (Abia & Isern, 2000). A posicao dessas estrelas no di-



agrama HR, sugere que estas estrelas sao uma transicao entre as estrelas C-R e C-N.
Essa possibilidade é reforcada pelo fato de que a maioria dessas estrelas sao variaveis
irregulares ou semi-irregulares com curtos periodos de pulsacao, o que é uma carac-
teristica das carbonadas menos evoluidas. Além disso, o fino envelope dessas estrelas
sugere que elas estao nos estagios iniciais de evolugao (Lorenz-Martins, 1996). Essas
estrelas podem ser identificadas pela presenca incomum de razoes isotépicas 2C/13C
fortes, com valores inferiores a 15 (Lambert et al. 1986; Abia & Isern 1997; Ohnaka
Tsuji 1999). Quanto a presenca de elementos pesados, a abundancia encontrada

para estrelas da classe C-J é proxima a solar (Abia & Isern, 2000).

1.2.5 Estrelas Carbonadas Deficientes em Hidrogénio

Inicialmente identificadas por Keenan (1953), as estrelas carbonadas deficientes
em hidrogénio (C-Hd) s@o objetos extremamente raros e estao localizadas préximo
ao centro galdtico (Warner, 1967). As estrelas C-Hd sao estrelas luminosas com M,
na ordem de -4.0 (Richer, 1975) e ocupam a posigao das estrelas supergigantes no
diagrama HR. Espectroscopicamente, assemelham-se a classe de estrelas carbonadas
varidaveis R Corona Borealis (R-CB), distinguindo-se das R-CB apenas pela varia-
bilidade em larga escala e pelo excesso no infravermelho. Estas estrelas apresentam
caracteristicas espectrais das supergigantes mais frias de tipo G, exceto pela pre-
senca das bandas moleculares de Cy e CN e a auséncia da banda CH e outras linhas
de hidrogénio. Com relacao a temperatura, as C-Hd assemelham-se as estrelas de
classe C-R mais quentes. Nenhuma dessas estrelas sao conhecidas como binérias
(Warner, 1967). A abundancia do isétopo 3C é muito baixa, de modo que a razao

isotépica 2C/13C ¢ alta.

1.3 CN-strong

As bandas de cianogénio em A4216 e A3889 para estrelas mais frias aumentam em
intensidade de acordo com a luminosidade (Lindblad, 1922). Em um estudo inde-
pendente sobre a intensidade dessas bandas no espectro estelar, Roman (1952) notou
que algumas das estrelas apresentam uma intensidade anormal, dada a classe espec-
tral e a luminosidade dessas estrelas, nomeando-as como “Estrelas 4150”. Schmitt
(1971) foi quem nomeou estas estrelas como “strong-CN”. As estrelas “strong-CN”
representam um grupo de estrelas ricas em metais e com fortes bandas de cianogénio
em relagao as estrelas de mesmo tipo espectral e mesma classe de luminosidade. Tal
peculiaridade permite classificd-las como um grupo distinto dentro da classe de es-
trelas super ricas em metais (Super Metal Rich - SMR) definido por Spinrad &

Taylor (1969). Outra caracteristica presente nestas estrelas é que elas apresentam



um excesso de C + N com relagao ao Sol. Além disso, a intensidade na banda de CN,
muitas vezes, permite denominar estas estrelas como estrelas carbonadas marginais.

Estas estrelas assemelham-se as estrelas carbonadas de tipo R pelo fato de ocupa-
rem a mesma posicao no diagrama HR, por terem uma distribui¢ao similar no disco
espesso e por nao apresentarem enriquecimento de elementos gerados pelo processo-
s. A maior diferenga entre ambas as classes de estrelas é que as “strong-CN” sao
estrelas ricas em metais, enquanto que a estrelas C-R tém metalicidades préximas

a solar.

Para o estudo realizado neste trabalho, foram utilizados espectros de alta re-
solucao de quatro estrelas candidatas a quimicamente peculiares que encontram-se
na fase de gigante vermelha, HD 29154, HD 36598, BD-16 1217 ¢ HD 95405. O ob-
jetivo é o de realizar uma analise espectroscopica quantitativa e investigar o padrao
de abundancia dos diversos elementos presentes na atmosfera dessas quatro estre-
las, incluindo o carbono e os elementos gerados pelo processo de captura lenta de
néutrons. A fim de se estabelecer mais um vinculo comparativo, inserimos também
os parametros atmosféricos e as abundancias quimicas para a estrela HD 26, que é
uma estrela CH de mais alta metalicidade conhecida, [Fe/H] = —0.8.

Selecionamos a amostra a partir do artigo de Bergeat et al. (1999) e utilizando o
diagrama do 2MASS para selecionar as estrelas mais quentes dentro dessa amostra
(capitulo 2). Com isso, determinamos, para cada uma das estrelas que compoem a
amostra, os parametros atmosféricos que sao temperatura efetiva, gravidade super-
ficial, velocidade de microturbuléncia e metalicidade (capitulo 3). Utilizando estes
resultados, derivamos as luminosidades para as estrelas, onde consideramos, tanto
os parametros atmosféricos e as massas derivados espectroscopicamente, quanto as
paralaxes obtidas a partir do satélite Gaia (capitulo 4). Finalmente, determina-
mos as abundancias quimicas dos elementos presentes na atmosfera das estrelas da
amostra, empregando dois métodos diferentes: medidas de largura equivalente para
os elementos do Na ao Sm e sintese espectral para o CNO, 2C/*3C| Li, Rb, Nb
e Eu (capitulo 5). No capitulo 6, discutimos os resultados obtidos e comparamos
com resultados da literatura. Finalmente, no capitulo 7, apresentamos as conclusoes

deste trabalho e as perspectivas futuras.
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Capitulo 2
Selecao da amostra e observacoes

A andlise da composi¢ao quimica em estrelas carbonadas é dificultada devido a
opacidade gerada pelas bandas moleculares de CH, Cy e CN e que domina grande
parte da regido visivel do espectro eletromagnético. A contribuicao do 3C para
a opacidade via banda molecular também é importante. Por esse motivo, analises
quantitativas da atmosfera de estrelas carbonadas sao restritas a regioes espectrais
onde a opacidade molecular é menos severa, de modo que as linhas atomicas possam
ser melhor investigadas. Outras possibilidades sao estudar estrelas carbonadas mais
quentes ou de mais baixa metalicidade, assim, é possivel analisar espectros cuja
opacidade devido a presenca das bandas moleculares possivelmente nao serd tao
intensa. Neste capitulo descreveremos sobre a selecao da amostra e a coleta de
dados.

As estrelas utilizadas neste trabalho foram selecionadas a partir do trabalho de
Bergeat (1999), onde aparecem classificadas pelo autor como estrelas carbonadas
quentes. A classificacao foi introduzida no referido artigo a fim de se associar um
grupo de estrelas ricas em carbono que apresentam uma distribuicao de energia
espectral deslocada em direcao ao azul quando comparada com a distribuicao de
energia espectral observada em estrelas carbonadas classicas. Como mencionado
na introducao, também analisamos a estrela HD 26 cuja posi¢ao no diagrama do
2MASS, (J — H) versus (H — K), indica que esta é uma estrela carbonada quente.

O comportamento, com relagao a temperatura, para as diferentes classes de estre-
las carbonadas também pode ser observado utilizando o diagrama cor-cor construido
a partir dos dados fotométricos do 2MASS (Figuras 2.1, 2.2 e 2.3). A Figura 2.1
apresenta um diagrama com a distribuicao de estrelas carbonadas. As estrelas clas-
sificadas por Bergeat (1999) como carbonadas quentes e outras estrelas carbonadas
de classes C-R e CH encontram-se distribuidas em torno da regiao (H-K) = 0.2
e (J-H)= 0.5, enquanto que as estrelas varidveis R-CrB e as carbonadas classicas
encontram-se mais afastadas desta regiao. Aproximando a regiao em torno de (H-

K) = 0.2 e (J-H)= 0.5 (Figuras 2.2 e 2.3), é possivel observar como as estrelas da
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amostra estao distribuidas. A linha vertical indica objetos com temperatura efe-
tiva superior a cerca de 4000K, considerando-se a cor observada, conforme visto nas
calibragoess empiricas de Alonso et al. (1999) que relaciona temperatura efetiva e
indice de cor para diferentes metalicidades (ver Figura 2.4).

Os espectros utilizados na andlise foram obtidos com os telescopios de 2.2m do
Max Planck Institute, utilizando o espectrégrafo FEROS, e VLT (8.2m), utilizando
o espectrografo UVES. Ambos os telescopios pertencem ao European Southern Ob-
servatory (ESO) e estao localizados, respectivamente, em La Silla e no deserto do
Atacama, no Chile. O espectrégrafo FEROS tem uma resolucao espectral de R =
48000 e o UVES tem uma resolucao espectral de R = 40000. Os espectros foram
reduzidos utilizando o Munich Image Data Analysis (MIDAS), que é um pacote de
processamento de imagem e reducao de dados do ESO com énfase em aplicacoes
astronomicas, seguindo os passos: (i) subtragao de bias e luz espalhada no CCD;
(71) divisao pelo espectro da lampada de flatfield; (ii7) extracdo das ordens; (iv)
calibracao do comprimento de onda através do espectro de uma lampada de Tério
e Argonio; e (v) corregao baricéntrica. A faixa de comprimentos de onda compreen-
dida pelos espectros e mais informacoes sobre os espectros analisados estao dispostos
na tabela 2.1.

Tabela 2.1: Dados da amostra. Os valores de ascensao reta (AR) e declinagao (Dec) para
as estrelas estdo no sistema de coordenadas J2000

Estrela AR Dec Regido (A, A) Inst Tep () Data

HD 29154  4h30min49.23s -65°59'12.16”  3565-9216 FEROS 1200 02 Dez 2015
HD 36598  5h26min28.43s -70°03’02.23"  3565-9216 FEROS 720 21 Ago 2019
BD-16 1217 5h42min57.05s -16°4610.45"  3565-9216 FEROS 1200 03 Dez 2015
HD 95405 11h00min34.28s -25°51'24.917  3740-8543  UVES 525 19 Fev 2003
HD 26 00h05min22.21s +08°47'16.10”  3565-9216 FEROS 1500 26 Ago 2007

2.1 HD 95405

A estrela HD 95405 de tipo espectral K5 aparece classificada como uma estrela
de carbono (K5R), pela primeira vez, por Sanford (1944). No artigo em questao, o
autor obtém a velocidade radial para 283 estrelas de classes R e N. Baseado nessa
classificagdo de Sanford, Vandervort (1958) também inclui HD 95405 como uma
estrela Kp de classe R em sua andalise sobre magnitudes, cores e movimentos de
estrelas de classe espectral R.

Warner (1963), baseado no sistema de classificacio MK de 1941, classifica essa
estrela como uma carbonada do tipo C2;, onde C2 indica a sequéncia espectral da

estrela carbonada, equivalente a estrelas de tipo G9 a KO0, correspondendo a uma
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Figura 2.1: Diagrama cor-cor observado para estrelas carbonadas na regiao entre —0.2
< (J-H)<25e—-0.2< (H-K) <25 As cruzes na cor ciano representam as estrelas
carbonadas classicas. Os quadrados azuis representam as estrelas de classe CH. As cruzes
azuis representam as estrelas de classe C-R, em verde estdo representadas as estrelas R
Corona Borealis. As estrelas classificadas como carbonadas quentes por Bergeat (1999)
estao representadas por estrelas vermelhas.
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Figura 2.2: Diagrama cor-cor observado para estrelas carbonadas na regiao entre —0.2 <
(J-H) <1.0e0.0 < (H-K) <0.4. As cores sao as mesmas da Figura 2.1.
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Figura 2.3: Diagrama cor-cor observado para estrelas carbonadas e para as estrelas BD-
16 1217 (1), HD 29154 (2), HD 36598 (3), HD 95405 (4) e HD 26 (5) na regiao entre —0.2
< (J-H)<1.0e0.0 < (H-K) <0.2. As cores sao as mesmas da Figura 2.1.
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Figura 2.4: Diagrama cor-cor observado a partir das calibragoes empiricas de Alonso et
al. (1999) para metalicidades [Fe/H] = +0.2, 0.0, —1.0, —2.0 e —3.0.
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fotosfera com temperatura de aproximadamente 4100K. O subindice 1 foi obtido por
meio de comparacio da banda de Swan em 4737A com estrelas padréo.

Diversos outros autores reproduzem essas classificacoes para a estrela HD 95405,
como Stephenson (1973, 1989) nos catédlogos de estrelas carbonadas e Dominy (1983
e 1984). Em 1971, porém, esta estrela é classificada por Schmitt como uma estrela
strong-CN (Schmitt, 1971). Neste artigo, o autor analisa diversas estrelas que apre-
sentam intensa banda de CN e, em uma escala de 1 a 3, classifica HD 95405 como
uma estrela de intensidade 3, indicando uma intensidade excepcional da banda de
cianogénio em 4216A.

Antes de aparecer classificada como uma estrela carbonada quente, por Bergeat
et al. (1999), a estrela HD 95405 j4 havia sido analisada entre uma amostra de
estrelas mais quentes, que inclui as classes R (RO - R4), CH e estrelas semelhantes
as CH por Yorka (1983), onde é feita uma andlise fotométrica da intensidade das
bandas moleculares NH, CN, CH e Cs.

2.2 HD 29154

A estrela HD 29154 também aparece no artigo de Warner (1963) como uma
estrela de classe C1; com base no sistema de classificacao MK de 1941. C1 é equiva-
lente a estrelas de sequéncia espectral G7 a G8 e corresponde a uma fotosfera com
temperatura aproximada de 4300K. Esta estrela também aparece como estrela car-
bonada nos catdlogos de Stephenson (1973, 1989) e na terceira edigao deste catélogo
por Alksnis et al. (2001) e também no catélogo de Walker (1979), até também ser

classificada como uma estrela carbonada quente por Bergeat et al. (1999).

2.3 BD-16 1217

A estrela BD-16 1217 também é extensamente classificada como uma estrela
carbonada. Vandervort (1958), em uma andlise sobre magnitude, cor e movimento
de estrelas de classe R, ainda baseado na classificagdo de Shane (1928), identifica
essa estrela como uma carbonada do tipo R0. Essa classificacao era atribuida a
estrelas que apresentavam uma intensidade na banda de CN na regido de 4216A.
Keenan et al. (1987, 1989), Knapp et al. (2001) e Alksnis et al. (2001) também
classificam esta estrela como uma carbonada de tipo R.

No catélogo contendo estrelas carbonadas de Stephenson (1973), entretanto, BD-
16 1217 aparece classificada como uma estrela CN de tipo K0.5[1Ia_CN2. Onde K
indica uma temperatura inserida no intervalo entre 3500K e 5000K; 0.5 denota a
temperatura da estrela dentro desse intervalo, sendo quanto mais préxima de zero,

mais quente a estrela é; e Illa denotando a classe de luminosidade da estrela. Em
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um trabalho mais recente, Bergeat et al. (1999) classificam esta estrela como uma

estrela carbonada quente.

2.4 HD 36598

A estrela HD 36598 foi extensamente classificada como uma estrela de bario.
O primeiro trabalho que contém esta estrela foi publicado por MacConnell et al.
(1972), onde HD 36598 foi incluida em um grupo tido como certamente estrelas de
bario. No trabalho em questao, foi realizada uma anélise da magnitude absoluta
para uma amostra de estrelas de bario e HD 36598 apareceu classificada como uma
estrela de tipo K2. Neste mesmo ano, Eggen (1972) demonstrou que estrelas de bario
apresentam excesso de cor (B - V) acentuado com relagao a estrelas gigantes normais
(esse excesso também é apresentado por estrelas CH) e, a partir deste trabalho,
Eggen (1975), usando fotometria UBV, sugeriu que apenas uma pequena fragao
dessas estrelas contidas no trabalho de MacConnell et al. (1972) correspondiam
de fato a estrelas de bario. Catchpole (1977), baseado no critério de Keenan e
Keller (1953) para classificar estrelas pobres em metais, encontrou que dois tergos
da amostra de MacConnell et al. (1972) correspondiam a estrelas de bério, incluindo
a estrela HD 36598 por ser uma estrela rica em metais.

HD 36598 aparece também nos catalogos de Stephenson como uma estrela de
bério (Stephenson, 1973) e na segunda edi¢ao do catélogo de estrelas carbonadas
(Stephenson, 1989). Em 1992, esta estrela foi classificada como CH por Feast &
Whitelock (1992). Esta estrela aparece nas amostras de estrelas de bario analisadas
por Gémez et al. (1997) e Mennesier et al. (1997), até ser classificada como uma
estrela carbonada quente por Bergeat et al. (1999). Trabalhos subsequentes incluem
esta estrela tanto nos grupo de estrelas de bario (e.g. Escorza et al., 2017) quanto

no grupo das estrelas carbonadas (e.g. Bond, 2019).

2.5 HD 26

A estrela HD 26 é uma estrela carbonada de classe CH com parametros muito
bem conhecidos. A classificagao desta estrela como uma estrela CH é recorrente. O
primeiro trabalho que inclui a estrela HD 26 é também o primeiro trabalho sobre
estrelas de bario de Bidelman & Keenan (1951). Neste artigo, nao se obtém uma
classificacao definitiva para HD 26 e o que foi sugerido é que esta estrela pudesse
ser intermediaria entre as estrelas de bério e as estrelas CH. No mesmo ano, em
um artigo que discute exclusivamente a estrela HD 26, Keenan & Keller (1951)
classificaram esta estrela como uma estrela carbonada CH de alta velocidade radial

e cujas bandas de Cy e CN sao mais fracas que em outras estrelas CH. Trabalhos
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posteriores a esses mantém a mesma classificacao para esta estrela, entre eles, o
de McClure (1984) sobre a natureza binaria das estrelas CH e o de Hartwick &
Cowley (1985) sobre estrelas CH no halo da Galéxia e na terceira edigao do catélogo
de Stephenson (Alksnis et al., 2001). HD 26 também esta presente no artigo de

Bergeat (1999) sobre estrelas carbonadas quentes.
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Capitulo 3

Determinacao dos Parametros

Atmosféricos

A técnica utilizada para a determinacao dos parametros atmosféricos para as
estrelas da amostra, inclui a utilizagao de medidas de largura equivalente para um
conjunto de linhas de absorcao de ferro neutro e uma vez ionizado presentes no espec-
tro dessas estrelas. Portanto, a secao 3.1 trata da definicao de largura equivalente,
assim como mecanismos responsaveis por provocar o alargamento das linhas espec-
trais. As secgoOes seguintes do capitulo, referem-se a determinacao dos parametros

atmosféricos.

3.1 Medidas de Largura Equivalente

A largura equivalente (W)) é uma forma de se obter a intensidade das linhas
atomicas de absorcao observadas no espectro das estrelas. Como consequéncia, a
partir dessa quantidade, é possivel determinar a abundancia dos elementos quimicos
que compoem a atmosfera estelar utilizando-se espectroscopia de alta resolucao. A
largura equivalente é definida como a largura de uma funcao degrau que possua a
mesma area da linha de absorc¢ao e a altura do fluxo do continuo. Esse conceito esta

ilustrado na Figura 3.1 e é expresso pela integral:

>~ F, —F
1%:/ —Fiw (3.1)
0 C

onde F, é o fluxo do continuo e F) é o fluxo da linha de absor¢ao. Considerando-se
um espectro normalizado, F, = 1, a largura equivalente também pode ser entendida
como a area delimitada pela linha de absorcao.

O perfil da linha de absorcao no espectro estelar corresponde a distribuicao

de intensidade, resultante do equilibrio entre a absorcao e emissao de fétons que
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Figura 3.1: Defini¢do geométrica de largura equivalente. R = (F, — F)).
Fonte: Pagel, B. E. J., Nucleosynthesis and Chemical Evolution of Galaxies. Cambridge.
Segunda edigao.

passam pela superficie da atmosfera da estrela em funcao do comprimento de onda.
Apesar da mecanica quantica prever que os atomos absorvem e emitem fétons em
comprimentos de onda especificos, o perfil dessas linhas de absor¢ao nao se apresenta
como uma funcao delta com pico acentuado. Em vez disso, o que se observa no
espectro sao linhas com perfil alargado de largura finita e isso esta relacionado
a diversos mecanismos de alargamento provocados pelos processos fisicos ocorrendo
na atmosfera da estrela. Os trés principais mecanismos de alargamento sao descritos
a seguir:

(1) O alargamento natural da linha é um efeito intrinseco ao atomo absorvente
e ¢ 0 unico mecanismo de alargamento que esta sempre presente no espectro, sendo
o mesmo para todos os comprimentos de onda. Esse alargamento ocorre devido
as diversas possibilidades de transicoes entre dois niveis de energia do atomo, de
modo que, mesmo os fétons com energias levemente diferentes daquelas previstas
pelo modelo atomico de Bohr, também contribuirao para a formagao de uma mesma
linha. Na regiao mais central da linha de absorcao, estao as transicoes de energia
mais provaveis, sendo o pico da linha dado pelo comprimento de onda de repouso.
Nas asas da linha de absorcao, tem-se as transicoes menos provaveis. A intensidade
deste alargamento estd diretamente ligada a abundancia do atomo responsavel pela
formacao da linha observada. Isso porque, quanto mais atomos num determinado
estado de energia, mais fétons naquele comprimento de onda serao necessarios para
que haja a transicao entre os niveis de energia.

(7i) O alargamento Doppler, ou térmico, ocorre devido ao movimento do sistema

emitindo o foton, que é responséavel pelo espalhamento na frequéncia do féton obser-
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vado. O movimento térmico dos atomos que contribuem para a formacao da linha
espectral, em direcoes aleatorias, provoca uma mudanca na frequéncia observada
do féton de modo que ha um deslocamento da linha espectral para o azul, quando
o movimento ocorre no sentido do observador, ou para o vermelho, quando o mo-
vimento é no sentido contrario ao observador. O somatério destes deslocamentos
resulta em uma linha espectral alargada com perfil gaussiano.

(7i1) O alargamento colisional, ou por pressao, é gerado pelas colisdes entre as
particulas na vizinhanca de um atomo absorvendo radiacao ou pelas interacoes ele-
tromagnéticas que perturbam os niveis de energia do dtomo. Estas particulas podem
ser fons, elétrons ou atomos. A pressao gerada por essas colisoes, ao perturbar os
niveis de energia dos atomos, torna-os menos definidos de modo que a energia ne-
cessaria para que ocorra a transicao entre dois niveis é alterada e, portanto, tem-se a
frequéncia do foton emitido distribuida aleatoriamente em torno de um valor médio.
O alargamento colisional gera um perfil lorentziano e, como ele depende da distancia
entre o atomo absorvedor e a particula perturbadora, tem-se que esse alargamento
esta diretamente associado a gravidade nas estrelas, isso porque, quanto maior a gra-
vidade na estrela, mais proximas as particulas estarao umas das outras, aumentando
a pressao em cada atomo.

Além desses trés processos principais descritos acima, hd outros aspectos que
influenciam no alargamento das linhas presentes no espectro de absorcao das estrelas.
Sao exemplos: a turbuléncia no meio, que corresponde ao movimento de massas
em diferentes escalas; o movimento de rotagao da estrela em torno de seu préprio
eixo, responsavel por provocar um alargamento devido ao efeito Doppler da luz
proveniente de diferentes regides da fotosfera da estrela; os efeitos Stark e Zeeman
decorrentes, respectivamente, dos campos elétrico e magnético atuantes no atomo;
e, também, os instrumentos de observacao, como os espectrégrafos. Portanto, é
possivel concluir que, além da abundancia do atomo responsavel pela formacao de
uma determinada linha de absorcao, os parametros atmosféricos da estrela também
sao fatores determinantes para a largura dessa linha.

Na maioria dos contextos astrofisicos, todos esses processos agem independen-
temente um do outro, contribuindo separadamente para a largura total da linha de
absorcao. No entanto, o perfil real das linhas espectrais, nominado perfil Voigt, é
dado pela convolugao entre os perfis natural, gaussiano e lorentziano. Quando se
trata de linhas de intensidade fraca a moderada, o resultado é um perfil gaussi-
ano que, produzido pelo alargamento Doppler, domina nas regioes centrais da linha
de absorcao. No caso de linhas com uma intensidade maior, tem-se um perfil lo-
rentziano que é produzido pelo alargamento natural e pelo alargamento colisional e
domina na regiao das asas do linha de absorcao.

A relacao entre a largura equivalente de uma linha espectral em funcao da
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abundancia do elemento responséavel pela formacao dessa mesma linha, ambos em
base logaritmica, é definida como curva de crescimento. Essa curva possui trés
regioes distintas que dependem do nimero N de adtomos absorventes. Na regiao
opticamente fina, onde ha uma baixa concentracao de atomos absorventes, Wy va-
ria linearmente com N e as linhas de absorcao apresentam um perfil gaussiano; na
regiao formada pelas linhas mais fortes, onde N é moderado, W) é proporcional a
(In N )1/2; e, na regido saturada, quando o perfil da linha apresenta uma contribuicio
da asa lorentziana devido ao alargamento colisional, W) varia proporcionalmente a
N2,

Uma maior precisao nos resultados é obtida na regiao opticamente fina, onde
a largura equivalente responde de maneira linear ao niimero de absorvedores. Em
contrapartida, a formagao de linhas fortes e saturadas acarreta em resultados menos
precisos. Isto porque, para essas linhas, o alargamento Doppler e o alargamento por
pressao contribuem juntamente com a abundancia para o perfil da linha. Portanto,
a fim de reduzir os erros nas medidas, impusemos um limite de W, < 150mA na
largura equivalente para as linhas utilizadas na determinacao da metalicidade dada
pela abundancia de Fel e Fell.

Para obter as abundancias, adotamos um procedimento manual, utilizando a fer-
ramenta splot do pacote IRAF. Essa tarefa permite ajustar ao perfil observado uma
curva gaussiana centrada no comprimento de onda de repouso da linha de absor¢ao
e calcula a largura equivalente da respectiva linha a partir da area definida pelo
perfil. Para obter as larguras equivalentes nas regioes com contribuicoes de diversas
linhas de absorcao, dificultando a identificacao do continuo, utilizamos a funcao de-
blend que traca gaussianas correspondentes a essas linhas a partir do comprimento

de onda central indicado.

3.2 Parametros Atmosféricos

Temperatura efetiva (T.ss), gravidade superficial (log g), velocidade de micro-
turbuléncia (£) e metalicidade ([A/H]) sdo parametros que, combinados entre si,
representam a atmosfera da estrela. Para determinar esses parametros para as es-
trelas da amostra, utilizamos larguras equivalentes para um conjunto de linhas de
absorcao do ferro, modelos de atmosfera que estao disponiveis na biblioteca do Ku-
rucz (1993) e um programa de interpolagao a fim de se obter outros modelos além
daqueles disponiveis na biblioteca. A partir dos modelos gerados e com as medidas
de largura equivalente para as linhas de ferro neutro (Fel) e ferro ionizado (Fell),
utilizamos o cédigo MOOG (Sneden, 1973) que calcula as abundancias para cada
uma das linhas medidas e também uma abundancia média para o conjunto de linhas

de um mesmo elemento.
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Tanto os modelos de atmosfera disponiveis no Kurucz (1993), quanto o MOOG,
assumem o equilibrio termodinamico local (ETL), isto é, que a atmosfera da estrela
possa ser dividida em camadas e que cada uma dessas camadas possui temperatura
constante. Além disso, o MOOG também considera o equilibrio hidrostatico e o
Kurucz utiliza modelos plano-paralelos unidimensionais de atmosferas estelares, que
considera que a espessura da atmosfera estelar é pequena em relacdo ao raio da
estrela, permitindo considerar que as camadas da estrela sao planas e paralelas entre
si, de modo que o feixe de radiacao se propaga através dessas camadas mantendo
um angulo constante, simplificando a equacao de transporte radiativo.

Levando em consideracao o intervalo de temperatura efetiva para as estrelas da
amostra, utilizamos as linhas de Fel e Fell porque o 4tomo de ferro é um elemento
bem estudado, com um grande nimero de linhas espectrais conhecidas na faixa
visivel do espectro eletromagnético, permitindo, assim, reduzir erros estatisticos. A
lista de linhas de Fe I e Fe II utilizadas neste trabalho é dada por Lambert et al.
(1996) e encontra-se nas Tabelas A.1 e A.2, assim como os valores obtidos para
largura equivalente de cada uma dessas linhas e os respectivos parametros atomicos
(potencial de excitacao e log (gf)).

Além das medidas de largura equivalente, obter o modelo que melhor representa
a atmosfera da estrela também necessita da imposicao de um conjunto de condig¢oes
responsaveis para encontrar a solucao para temperatura efetiva, gravidade super-
ficial, metalicidade e velocidade de microturbuléncia. Cada uma dessas condig¢oes

resulta na obtencao de um desses parametros e estao descritas a seguir.

3.2.1 Temperatura Efetiva

A primeira condi¢ao imposta para se obter os parametros atmosféricos da estrela
¢ a condicao de equilibrio de excitacao que corresponde a independéncia entre a
abundancia quimica de um determinado elemento presente na atmosfera da estrela
e seu potencial de excitacao. Essa condicao permite obter a temperatura de excitacao
que, utilizando-se da aproximacao de equilibrio termodinamico local, corresponde a
temperatura efetiva. Utilizando o codigo MOOG, obtivemos o coeficiente angular
(¢1) para o grafico que relaciona a abundancia de Fe I e o potencial de excitagdo em
cada linha de absorgao (Figura 3.2). A independéncia entre a abundancia de ferro
e o potencial de excitacao da linha formada por ele se faz necessaria porque, para
cada uma das linhas de absorcao presentes no espectro estelar, ha um potencial de
excitacao associado. No entanto, para diferentes linhas de um mesmo elemento, é
imprescindivel que as abundancias obtidas sejam sempre as mesmas e, portanto, que
nao haja nenhuma tendéncia no grafico que relaciona ambas as grandezas.

Um valor de temperatura efetiva superestimado pressupoe a formacao de linhas
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com um potencial de excitagao maior que o correspondente a cada uma dessas linhas.
Dessa forma, menos atomos serao necessarios para fornecer o valor de largura equiva-
lente medido e, consequentemente, tem-se um valor subestimado para a abundancia
do elemento quimico responsavel pela formacao da linha em questao. Este valor
superestimado para a temperatura efetiva, implicaria em um coeficiente linear nega-
tivo no gréfico que relaciona log(Fe I) e y (Figura 3.2). Em contraposi¢ao, um valor
de temperatura subestimado ira favorecer a formacao de linhas com um pontencial
de excitacao menor e, portanto, tem-se uma abundancia superestimada, refletindo

em um coeficiente angular positivo para o mesmo grafico.
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Figura 3.2: Diagrama que mostra o comportamento da abundancia de FeI em relagao ao
potencial de excitagdo para a estrela HD 29154. A linha continua representa um ajuste
com coeficiente angular nulo e com uma abundancia média de ~ 7.59 para a absorcao de
Fe I, enquanto que a linha tracejada representa o ajuste obtido a partir dos resultados. Os
quadrados pretos correspondem as abundéancias fornecidas pelas linhas de absorgao Fel
utilizadas.

3.2.2 Gravidade superficial

A intensidade das linhas de absorcao de um elemento em um determinado estado
de ionizacao é dependente da quantidade de &tomos nesse mesmo estado. Assumindo
a condicao de equilibrio de ionizacao, isto é, que a abundancia de ferro, a uma
determinada temperatura efetiva, é a mesma para diferentes estados de ionizagao, é
possivel obter a gravidade superficial na atmosfera da estrela. Isso é possivel porque
o equilibrio de ionizacao esta diretamente relacionado com a pressao eletronica do
géas, por meio da equacao de ionizacao de Saha. A pressao eletronica, por sua vez,
relaciona-se com a gravidade superficial da estrela através da equacao de equilibrio
hidrostatico que relaciona o gradiente de pressao do gés, onde a pressao eletronica
estd inserida, com a densidade desse gas e a gravidade na estrela, como mostra a

equacao 3.2
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Supor uma gravidade superficial maior do que a gravidade na superficie estrela
tem como consequéncia o favorecimento da formacao de linhas mais alargadas devido
a uma maior pressao entre as particulas. Isso resulta em uma abundancia maior do
elemento no estado excitado. Uma estimativa inferior a real, por sua vez, pressupoe
uma pressao menor, o que é responsavel pelo estreitamento das linhas de absorgao,
implicando em uma abundancia maior da espécie neutra. Desse modo, esse valor
incorreto na estimativa da gravidade superficial faz com que os estados ionizados
tenham uma abundancia diferente da abundancia verdadeira, como se estivessem

roubando ou cedendo elétrons para o estado neutro.

3.2.3 Velocidade de Microturbuléncia

A velocidade de microturbuléncia é uma quantidade que nao tem uma definicao
muito precisa, mas pode estar associada a convecgao. Essa quantidade corresponde
a uma distribuicao de velocidades de massas em pequena escala, denominada célula,
onde o livre caminho médio que o féton tem para percorrer é menor do que as
dimensoes dessa célula convectiva. Como os referenciais dessas células nao sao os
mesmos, um féton, ao ser absorvido por uma célula, sofre um desvio Doppler em
relacao ao comprimento de onda da célula que emitiu esse mesmo féton, provocando
um alargamento na linha de absor¢ao. Esse parametro, portanto, é introduzido junto
do desvio Doppler para se obter o alargamento térmico, a fim de que o formalismo
matematico consiga reproduzir o espectro observado mais corretamente.

Dado que linhas de absorcao mais largas sao mais sensiveis a velocidade de mi-
croturbuléncia em relacao as linhas mais fracas, é necessario eliminar a correlagao
entre a largura equivalente da linha de absor¢ao de um determinado elemento e a
abundancia do elemento responsavel pela formacao dessa linha. Essa condicao per-
mite, entao, obter a velocidade de microturbuléncia ao impor que o coeficiente angu-
lar (¢y) para o grafico que relaciona a abundancia quimica do elemento em questao
com a largura equivalente reduzida Ry = —log(W,/)), seja nulo. O c6digo MOOG
esboca esse grafico e fornece o valor para esse coeficiente a partir da abundancia
para o conjunto de linhas de Fe I que utilizamos (Figura 3.3).

A consequéncia de se considerar uma velocidade de microturbuléncia maior do
que a velocidade de microturbuléncia real da estrela, ¢ um alargamento na linha de
absorcao, que implica em uma abundancia subestimada. Em contrapartida, consi-
derar uma velocidade de microturbuléncia menor para a atmosfera estrela implica

em uma abundancia superestimada para justificar a largura da linha.
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Figura 3.3: Diagrama que mostra o comportamento da abundancia de Fel em relagao
a largura equivalente reduzida, ambos em base logaritmica, para a estrela HD 29154. A
linha continua representa um ajuste com coeficiente angular nulo e com uma abundancia
média de ~ 7.59 para a abundéncia de Fe I, enquanto que a linha tracejada representa o
ajuste obtido a partir dos resultados. Os quadrados pretos correspondem as abundancias
fornecidas pelas linhas de absorcao de Fel utilizadas.

3.2.4 Metalicidade

O dltimo parametro a ser definido é a metalicidade da estrela e corresponde
a uma metalicidade média de todos os metais presentes na atmosfera estelar. Esse
parametro, obtido a partir da abundancia calculada na determinacao dos parametros

definidos anteriormente, é dado pela expressao:

[Fe/H| = log|Ng./Ny|« — log[Nre/Nylo , (3.3)

onde Npg. e Ny sao o nimero de particulas de ferro e hidrogénio por unidade de

volume, respectivamente.

A solucao para os parametros atmosféricos é obtida quando todas as condigoes
descritas sao satisfeitas simultaneamente. Uma forma de facilitar a busca por essa
solucao é utilizando um grafico que relaciona os coeficientes angulares ¢, e ¢, para
valores fixos de log g e [Fe/H], enquanto variamos a temperatura efetiva e a velo-
cidade de microturbuléncia (Figura 3.4) até encontrar um modelo em que ¢; e ¢y
sejam nulos. Como nem sempre é possivel encontrar um coeficiente angular nulo
para esses graficos, o que fazemos é procurar o valor que mais se aproxima de zero.
Ao encontrarmos esse modelo, analisamos também se a condicao de equilibrio de
ionizacao é satisfeita, com abundancias de Fe I e Fe II iguais, e se o valor de entrada
inserido no modelo de atmosfera para a metalicidade é correspondente a abundancia

de ferro obtida pelo MOOG. No entanto, devido ao fato desses parametros nao serem
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independentes entre si, é necessario repetir o procedimento diversas vezes fixando

diferentes valores de log g e [Fe/H], refinando os resultados, até encontrar a solugao.
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Figura 3.4: Gréfico que relaciona os coeficientes ¢; (coeficiente angular do ajuste linear
para o grafico que relaciona a abundancia de Fel, em base logaritmica, e o potencial de
excitacao x(eV)) e ¢ (coeficiente angular do ajuste linear para o gréfico que relaciona
a abundancia de Fel, em base logaritmica, e o logaritmo da largura equivalente reduzida
(Rw)) para a estrela HD 29154. Os valores fixados neste grafico para metalicidade e
gravidade superficial sao, respectivamente, [Fe/H] = 4+0.10 e log g = 2.1 e os valores para
a velocidade de microturbuléncia, correspondente a cada ponto, da esquerda para a direita,
sao 1.6, 1.5 e 1.4 km/s. As abundancias obtidas para as espécies do ferro sdo Fel = 7.58 e
Fell = 7.59. A solugao que fornece os parametros atmosféricos da estrela é ¢ = —0.003
e ¢2 = —0.007.

3.2.5 Incerteza nos Parametros Atmosféricos

Os erros na temperatura efetiva e velocidade da microturbuléncia foram estima-
dos considerando, respectivamente, a incerteza no coeficiente angular para o ajuste

linear do gréafico que relaciona a abundancia de ferro e o potencial de excitacao e
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o coeficiente angular para o ajuste linear do grafico que relaciona a abundancia de

ferro e a largura equivalente reduzida. Para a gravidade, a incerteza foi estimada

considerando que a diferenca entre as abundancias de Fel e Fell difiram pelo va-

lor de 10 do desvio padrao do valor médio das abundancias de Fel. As incertezas

calculadas para cada um dos parametros atmosféricos, assim como os modelos de

atmosfera para as estrelas da amostra, estao dispostos na Tabela 3.1.

Tabela 3.1: Parametros atmosféricos derivados com os respectivos erros para as estrelas

da amostra.

Estrela T.e(K) logg (dex) [Fel/H] (dex) [Fell/H] (dex) & (kms™?)
HD 29154 4670 £50 2102 +0.08£0.11 +0.09 £0.11 1.5=£0.1
HD 36598 4660 £ 90 21 +£03 —-034+0.12 -034+0.12 15+0.1
BD-16 1217 4770 £50 2.5 +0.2 +40.04 £0.10 +0.04 £0.10 13 +£0.1
HD 95405 4760 £ 40 23 +03 —-013+0.11 -0.12+£0.12 13=+0.1
HD 26 5110 £40 23 +£0.2 —-08 £0.12 —-0.85+£0.10 18=+0.1
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Capitulo 4

Massas e luminosidades para as

estrelas da amostra

4.1 Diagrama log g - T,y

As massas para as estrelas da amostra foram estimadas a partir das suas posigoes
no diagrama que relaciona log g e log T.¢;. Para isso, utilizamos os resultados
para gravidade superficial e temperatura efetiva, dispostos na Tabela 3.1, que foram
obtidos a partir do método descrito no capitulo anterior. Além disso, utilizamos
também as trajetérias evolutivas de Fagotto et al. (1994) para diferentes valores
de massa correspondentes as metalicidades Z = 0.02, para as estrelas HD 95405,
HD 29154 e BD-16 1217; Z = 0.008, para a estrela HD 36598; e Z = 0.004, para a
estrela HD 26. A partir da analise da posicao das estrelas com relagao as trajetorias
evolutivas nas Figuras 4.1, 4.2 e 4.3, pudemos estimar suas massas. Esses resultados

encontram-se na Tabela 4.1.

4.2 Luminosidade

A luminosidade para as estrelas da amostra foi determinada de duas formas:
a primeira foi utilizando a equacdo (4.1), que relaciona a temperatura efetiva, o
logaritmo da gravidade superficial e a massa da estrela (M,); e, em seguida, a partir
da equacao (4.2). No primeiro caso, utlizamos a temperatura efetiva e o logaritmo
da gravidade superficial que derivamos no capitulo 3 e a massa que obtivemos a
partir da posicao no diagrama log g - T.rs, enquanto que, para a equagdo (4.2),
utilizamos a magnitude bolométrica que calculamos considerando as distancias do

satélite Gaia.
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Figura 4.1: Posi¢do da estrela HD 36598 no diagrama log g - log Terr. A estrela HD
36598(A) estd indicada no diagrama com os respectivos erros nas medidas de log g e log
Tesp. As trajetérias evolutivas correspondem a de estrelas com metalicidade Z = 0.008.
Cada uma das trajetorias no diagrama corresponde a diferentes massas, em unidade de
massas solares, conforme indicado na figura.

log(L./Ls) = 4logTess — log g + log(M. /M) — 10.61 (4.1)
L 4.74 — My

l )= 4.2

09<L®> 25 (4.2)

Onde M, = 4.74 foi retirado de Bessell et al. (1998), e M;,; é dada por:

My = My +BC ; My =m —5logr + Ay +5 (4.3)

Os valores para corre¢ao bolométrica (bolometric correction - BC) foram deter-
minados a partir de Alonso et al. (1999) para valores do logaritmo da temperatura
efetiva entre 3.66 < logT.rs < 3.68.

A absorcao interestelar foi obtida utilizando a expressao analitica (Equagoes 4.4)

que relaciona as coordenadas galaticas e distancias para estrelas na vizinhanca solar
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Figura 4.2: Posicao das estrelas da amostra no diagrama log g - log Tesr. As
estrelas BD-16 1217(B), HD 29154(C) e HD 95405(D) estao indicadas no diagrama
com os respectivos erros nas medidas de log g e log T.sr. As trajetérias evolutivas
correspondem a de estrelas com metalicidade Z = 0.02. As massas correspondentes
a cada uma das trajetérias no diagrama estao indicadas na figura.

dada por Chen (1998).

Ay =0,  [b| > 50° (4.42)
Ay = 0.165(1.192 — [tan b|)|cscb|[1 — exp(—r|sinblhyt)], 10 < |b] < 50°  (4.4b)
Ay = E(l) = a1r + agr® + asr® + agr*,  |b] < 10° (4.4c)

Os termos aq, as, as e a4 sao coeficientes da curva de extingao correspondentes
a diferentes longitudes e a constante hy = 120pc representa a altura caracteristica
da estrutura de extingado. Ambos os valores também sao dados por Chen (1998). As
estrelas da amostra apresentam latitudes galdcticas no intervalo 22° < |b| < 39°, por
esse motivo, utilizamos apenas a equagao (4.4b) para obter a absorgao intereslar.
Para HD 26, utilizamos (4.4a), visto que a latitude galactica para esta estrela é de
—52°39”.
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Figura 4.3: Posicao da estrela HD 26 no diagrama log g - log Tesr. A estrela HD
26 (E) estd indicada no diagrama com o respectivo erro nas medidas de log g e log
T.rs. As trajetérias evolutivas correspondem a de estrelas com metalicidade Z =
0.004. As massas correspondentes a cada uma das trajetérias no diagrama estao
indicadas na figura.

Magnitudes visuais absolutas obtidas para as diferentes classes de estrelas carbo-
nadas compreendem grandes intervalos. Para estrelas da classe C-R, Knapp (2001)
obteve magnitudes no intervalo de —2.8 < My < +4.1. Para as de classe CH, Alks-
nis (1998) encontrou magnitudes no intervalo de —0.8 < My < +3.6. Resultados
anteriores para essas mesmas classes, C-R e CH, apresentam-se de forma similar,
no entanto, é dificil toma-los como definitivos pelo fato de terem sido obtidos an-
teriormente a separagao entre ambas as classes realizada por McClure (1997). As
magnitudes visuais absolutas que derivamos para as estrelas HD 95405, BD-16 1217
e HD 36598 foram de My = —0.6, My = +0.07 e My = —0.5, respectivamente.
Esses valores se inserem tanto no intervalo de Knapp para as estrelas C-R, quanto
no intervalo de Alksnis para as estrelas CH. A excegao é a estrela HD 29154 cuja
magnitude absoluta de My, = —1.3 se insere apenas no intervalo para as estrelas
de classe C-R. Contudo, as magnitudes absolutas derivadas para todas as estrelas

candidatas da amostra concordam com a classificagao da literatura para essas es-
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trelas, sendo as estrelas HD 95405, HD 29154 e BD-16 1217 estrelas classificadas
como carbonadas de classe C-R e a estrela HD 36598 classificada como uma estrela
carbonada de classe CH.

As luminosidades derivadas a partir da temperatura efetiva e do logaritmo da
gravidade superficial determinados para as estrelas da amostra, em uma comparagao
com as luminosidades calculadas a partir das distancias obtidas pelo satélite Gaia,
indica que as quatro estrelas da amostra encontram-se na fase de gigantes vermelhas
no diagrama HR, com luminsidades em torno de L, /Ls ~ 10%. Entretanto, quanto
a estrela HD 26, encontramos luminosidades com uma discrepancia significativa en-
tre os valores derivados a partir dos parametros temperatura efetiva e logaritmo da
gravidade superficial determinados neste trabalho e a partir das distancias obtidas
pelo Gaia. Algumas hipdteses podem ser: um coeficiente de extingao andémalo ou
a distancia obtida pelo Gaia. Quanto ao primeiro caso, para que ambas as lumino-
sidades fossem proximas, seria necessario um coeficiente de extingao de aproxima-
damente 2.15, que é um valor inadequado. Quanto a segunda hipdtese, ha alguns
fatores a se considerar:

(1) todas as determinagoes para as distancias espectroscépicas a partir dos
parametros temperatura efetiva e logaritmo da gravidade superficial que derivamos
para as estrelas da amostra, apresentam-se discrepantes com relagao as distancias
obtidas pelo Gaia, sendo a maior diferenca de 342pc para HD 29154. No entanto,
para HD 26, essa discrepancia é de 521pc e isto representa uma distancia calculada
com os parametros que determinados neste trabalho quase trés vezes maior que a
distancia do Gaia;

(7i) as estrelas HD 36598 ¢ HD 26 apresentam distancias iguais de acordo com
o Gaia e tém gravidades superficiais de 2.1 e 2.3, respectivamente. Considerando
que estas distancias estejam corretas e, desde que a luminosidade é mais sensivel a
gravidade superficial que a temperatura efetiva e que um logaritmo da gravidade su-
perficial menor implica uma luminosidade maior, os resultados obtidos a partir dos
parametros Tz e log g que derivamos espectroscopicamente poderiam apresentar-se
incoerentes, contudo, resultados da literatura também indicam gravidades superfi-
ciais parecidas com as que derivamos (e.g. Vanture, 1992).

Os resultados para luminosidade, assim como as magnitudes absolutas e bo-
lométrica, a absorcao interestelar e a correcao bolométrica, encontram-se na Tabela
4.1.
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Tabela 4.1: Luminosidade obtidas para as estrelas da amostra. A segunda coluna refere-se
as distancias obtidas a partir do satélite Gaia. Da terceira a sexta coluna tem-se, respec-
tivamente, a absorcao insterestelar, a corre¢ao bolométrica, magnitude visual absoluta e a
magnitude bolométrica. Na sétima coluna esta a luminosidade obtida a partir da equacgao
(4.1), utilizando a temperatura efetiva e o log da gravidade superficial determinados para
as estrelas. Na oitava coluna estao as luminosidades obtidas a partir da equagao (4.2) e
para a qual utilizamos a distancia do satélite Gaia. Na nona coluna, estdo as magnitudes
absolutas. Na tltima coluna estao as massas determinadas para as estrelas em unidades
de massas solares.

Estrela r (pc) Ay BC My My log (L/Lg) log (L/Lg) V  M,/Mg

Gaia Gaia

HD 29154 705777 0.10 —0.39 —1.30 —1.70 2.57%535 2.23£0.01 890 4.0
HD 36598 311705 0.15 —0.40 —0.50 —0.94 2261532 1.8840.01 8.05 2.0

BD-16 1217 774722 0.32 —0.35 +0.07 —0.28 2.007022 1.94+0.02 10.01 2.5

HD 95405 255703 0.18 —0.35 —0.60 —0.97 2.28703) 1.59+0.01 8.33 3.0

HD 26 311708 0.00 —0.24 +0.79 +0.55 2.53752) 1.68+£0.02 825 4.0
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Capitulo 5

Determinacao da composicao

quimica das estrelas estudadas

A abundancia quimica observada na atmosfera estelar é resultado, tanto das
contribuicoes do meio em que a estrela foi formada, quanto dos elementos sintetiza-
dos em seu interior. No que diz respeito a nucleossintese estelar, a producao desses
elementos depende de condigoes fisicas especificas no interior da estrela e, por esse
motivo, sao produzidos em diferentes fases da vida das estrelas, sendo transporta-
dos até a superficie por episédios conhecidos como dragagens. Como abordado nos
capitulos 2 e 3, a determinacao da abundancia quimica dos elementos que compoem a
atmosfera das estrelas da amostra envolve diversas etapas, comecando pela selecao
da amostra. Nesta segao, iremos apresentar a metodologia empregada na deter-
minacao das abundancias quimicas, bem como os resultados obtidos.

As notacoes adotadas para a abundancia dos elementos presentes na atmosfera

das estrelas amostra sao:

logi10e(X) = log1o|Nx /Nyl + 12 (5.1a)
[X/Y] = lOglo(NX/Ny)* — lOglo(Nx/Ny)@ (51b)

onde Nx e Ny representam, respectivamente, o niimero de particulas X e Y por

unidade de volume.

5.1 Abundancias obtidas com as medidas de lar-

gura equivalente

Determinamos as abundancias para os elementos Na, Mg, Al, Si, Ca, Ti, Cr, Ni,
Sr, Y, Zr, Ce, Nd e Sm, utlizando a rotina abfind do cédigo MOOG, enquanto que,
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para o lantanio, utilizamos a rotina blends do cédigo MOOG. Tendo determinado
os modelos que melhor representam a atmosfera das estrelas, inserimos no cédigo as
medidas de largura equivalente realizadas para as linhas dos elementos de interesse
com seus respectivos parametros atomicos, isto é, o log g f e o potencial de excitacao
e, também, o modelo de atmosfera determinado para a estrela que esta sendo ana-
lisada. Com isso, obtivemos as abundancias correspondentes a cada uma das linhas
de absorcao utilizadas, a abundancia média para o conjunto de linhas de um mesmo
elemento e o desvio padrao das abundancias para esse conjunto de linhas. Os valores
médios obtidos para a abundancia de cada elemento estao dispostos nas Tabelas de
5.1 a 5.5.

5.2 Abundancias obtidas por sintese espectral

Outra forma para obter a abundancia quimica para os elementos que compoem
a atmosfera da estrela, é por meio da técnica da sintese espectral. Essa técnica
consiste em obter um espectro sintético que reproduza o espectro observado e é 1til,
por exemplo, na determinacao da abundancia quimica de elementos que apresentam
estrutura hiperfina. A estrutura hiperfina, que corresponde aos desdobramentos dos
niveis de energia do atomo, é responsavel pelo alargamento da linha de absor¢ao
e, se nao for levada em consideracao, resultara em uma abundancia superestimada
para o elemento.

Os elementos para os quais determinamos as abundancias por meio da técnica
da sintese espectral sao Li, C, N, O, Rb, Eu e Nb. Além desses elementos, também
utilizamos essa técnica para determinar a razao isotépica 2C/'3C. Para isso, utili-
zamos a rotina synth no cédigo MOOG que calcula um espectro tedrico a partir dos
parametros atmosféricos previamente determinados para a estrela.

Dado que essa técnica permite obter a abundancia a partir de uma comparagao
entre o espectro sintético e o espectro observado, foi necessario utilizar ferramentas
do pacote IRAF para realizar alguns ajustes que antecedem a realizacao da sintese.
O primeiro deles foi cortar o espectro em uma regiao pequena que abrange a linha
de interesse, utilizando a tarefa scopy apenas com o intuito de facilitar os proce-
dimentos seguintes. Apos, levando em consideracao que o codigo MOOG trabalha
com espectros normalizados, foi necessario utilizar a tarefa continuum para ajustar
ao continuo uma fun¢ao unidimensional, neste caso, a funcao polinomial chebyshev.
A abundancia, entao, é obtida variando a abundancia do elemento de interesse em
um intervalo espectral especifico até que o desvio padrao seja minimo, indicando

que o espectro sintético esta ajustado a sua contraparte observada.
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e Carbono, nitrogénio e oxigénio

A abundancia de carbono foi estimada utilizando duas regides espectrais: uma
usando a cabeca de banda d*II, — @®II, do sistema Swan Cy (0,0) em 5165A para
as estrelas HD 36598, HD 95405 e HD 26 (Figura 5.1) e linhas de CH do sistema
A2A — X211 na regiao em torno de 4365A para as estrelas BD-16 1217 e HD 29154
(Figura 5.2). Essas regioes foram definidas porque nas estrelas HD 29154 ¢ BD-
16 1217 as bandas de Cy na regido de 5165A sdo fracas ou quase ausentes (Figura
5.3). De fato, comparando-se os espectros normalizados dessas estrelas na regiao de
5165A (Figura 5.4), observa-se que as bandas de Cy sd0 menos profundas em relacao
as demais estrelas.

A abundancia do nitrogénio foi obtida usando as linhas *CN do sistema A%Il —
X2¥ entre 7994A e 8020A. Na Figura 5.5, temos a sintese para as linhas de '2CN
na regiao em torno de 8003A. Para determinar a razdo isotépica >C/'3C foram
utilizadas linhas do "*CN na regido de 8004-8005A (Figura 5.6). A razao entre o
12C e seu is6topo C constitui uma importante ferramenta para o entendimento
do estagio evolutivo das estrelas. Isso porque, quando uma estrela esta na fase de
gigante vermelha, ela tem como principal produto o *C, contribuindo para uma
reducao no valor da razao 2C/13C. Porém, na fase AGB, a fusao de hélio ocorrendo
no interior da estrela, fornece '2C para a superficie estelar, aumentando a razao
120/15¢,

Para a determinagao da abundancia do oxigénio, foi utilizada a linha proibida em
6300.3A onde foi adotada o valor de log gf = — 9.72 de Allende Prieto et al. (2001).
Detalhes sobre as constantes moleculares e energias de dissociacao das moléculas
envolvidas na determinacao das abundancias de carbono e nitrogénio sao dadas
Drake & Pereira (2008).

e Litio, rubidio, niébio e eurépio

A determinacao da abundancia de litio, rubidio, niébio e eurépio foi realizada
por meio da técnica da sintese espectral. Para obter as abundancias de litio e rubidio
(Figura 5.7), utilizamos as linhas 6708A e 7800A, respectivamente. Para o niébio,
utilizamos trés linhas de absorcao, nos comprimentos de onda 4606A, 5344 A e 5350A
e, para o eurépio, utilizamos duas linhas nos comprimentos de onda 6437A e 6645A.
As linhas utilizadas para a determinagao da abundancia quimica para os elementos
niobio e eurdpio sao linhas que encontram-se isoladas no espectro, enquanto que a
linha utilizada para determinar a abundancia de rubidio estd em uma regiao onde
também hé contribuicdo da linha de silicio em 7800A e da banda molecular CN em
torno de 7800.6A. A Figura 5.7 apresenta a regido utilizada para a sintese do rubidio

para as quatro estrelas da amostra e para a estrela HD 26.
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Figura 5.1: Espectro observado (circulos vermelhos) e espectros sintéticos (linhas cheias)
das estrelas HD 36598, HD 26 e HD 95405 em torno da banda molecular de Co entre
5157A e 5168A . As linhas sélidas azuis representam o espectro sintético calculado para
solugao adotada e para Alog ¢(C)==+0.2 em torno da solucao adotada (linha do meio).
Para HD 36598, o melhor ajuste para o espectro sintético foi obtido para log €(C) =8.42,
enquanto que para as estrelas HD 26 e HD 95405 os melhores ajustes para os espectros
sintéticos foram obtidos para log €(C) =8.34 e 8.46 respectivamente. Finalmente, a linha
cheia em ciano representa a sintese espectral sem contribuicao signicafitiva das linhas de
CQ.
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Figura 5.2: Espectro observado (circulos vermelhos) e espectros sintéticos (linhas cheias)
das estrelas BD-16 1217 e HD 29154 na regido da banda molecular de CH entre 4362A e
4368.5A . As linhas sélidas azuis representam o espectro sintético calculado para solucio
adotada e para Alog €(C)==20.3 em torno da solucao adotada (linha do meio). Para
BD-16 1217, o melhor ajuste para o espectro sintético foi obtido para log €(C)=28.30,
enquanto que para a estrela HD 29154 o melhor ajuste para o espectro sintético foi obtido
para log €(C)=7.92. Finalmente, a linha cheia em ciano representa a sintese espectral
sem contribuigao signicafitiva das linhas de CH.
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Figura 5.3: Espectros observados normalizados da regido da banda Cy 5165A para
HD 36598, BD-16 1217, HD 29154 e HD 95405. Em HD 36598 e HD 95405 a banda
de Cy é mais forte do que em BD-16 1217 e em HD 29154 a banda esta ausente ou
entdo muito fraca (veja Figura 5.4).
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Figura 5.4: Espectros observados normalizados da regido da banda Cy 5165A para
HD 36598 (vermelho), HD 95405 (preto), BD-16 1217 (azul) e HD 29154 (verde).
Em HD 36598 e HD 95405 a banda de Cy é mais forte do que em BD-16 1217 e em
HD 29154 a banda esta ausente ou entao muito fraca. De fato, a razao dos fluxos
entre 5165.75 e 5165.00 (R(F5165.8/F5165_0)) para HD 36598, HD 95405, BD-16 1217
e HD 29154 ¢é, respectivamente, 2.81, 2.19, 1.94 e 1.33. Maior a razao, maior serd a
profundidade da banda de Cs.
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Figura 5.5: Espectro observado (circulos vermelhos) e espectros sintéticos (linhas cheias)
das estrelas HD 36598, HD 26, BD-16 1217, HD 29154 e HD 95405 em torno da banda
molecular de CN entre 8002A e 8005A. As linhas sélidas azuis representam o espectro
sintético calculado para solugao adotada e para Alog ¢(N)==+0.5 em torno da solugao
adotada (linha do meio). Para HD 36598, o melhor ajuste para o espectro sintético foi
obtido para log ¢(N)=8.12, enquanto para as estrelas HD 26, BD-16 1217, HD 29154 e
HD 95405 o melhor ajuste para os espectros sintéticos foram obtidos para log e(N) =7.78,
8.75, 9.02 e 8.57, respectivamente. Finalmente, a linha cheia em azul claro representa a
sintese espectral sem contribuicao significativa das linhas de CN.
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Figura 5.6: Espectro observado (circulos vermelhos) e espectros sintéticos (linhas cheias)
das estrelas HD 36598, HD 26, BD-16 1217, HD 29154 ¢ HD 95405 em torno da banda
molecular de CN entre 8002A e 8005A e entre 8004A e 8005A na regiao de "*CN. As
linhas sélidas azuis, de cima para baixo, representam os espectros sintéticos calculados
para as razoes isotépicas 12C/13C=32.0, 16.0, 8.0 e 4.0. Para HD 36598 o melhor ajuste
para o espectro sintético foi obtido para a razdo isotépica 2C/13C =32.0. Para HD 26
entre 8 e 16, enquanto para as estrelas BD-16 1217, HD 29154 e HD 95405 os melhores
ajustes foram obtidos para as razdes isotépicas 2C/B3C = 8.0, 4.0 e 32, respectivamente.
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Figura 5.7: Espectro observado (circulos vermelhos) e espectros sintéticos (linhas cheias)
das estrelas HD 36598, HD 26, BD-16 1217, HD 29154 e HD 95405 em torno da linha do
rubidio em 7800A. As linhas sélidas azuis representam o espectro sintético calculado para
solugao adotada e para Alog e(Rb) = & 0.2 em torno da solugao adotada (linhado meio).
Para HD 36598, o melhor ajuste para o espectro sintetico foi obtido para log ¢(Rb) =
2.55, enquanto para a estrela HD 26 o melhor ajuste para o espectro sintético foi obtido
para log €¢(Rb) = 2.1. Para as estrelas BD-16 1217 e HD 95405, o melhor ajuste obtido foi
de 2.50 para ambas as estrelas, enquanto que para as estrelas HD 29154, o melhor ajuste
foi obtido para abundéancia de 2.45. Finalmente, a linha cheia em azul claro representa a
sintese espectral sem contribuicao significativa das linha de Rb.
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e Lantanio

Lantanio é um elemento que apresenta estrutura hiperfina e que é gerado no
processo de captura lenta de néutrons, o processo-s. Para este elemento, optamos
por utilizar a rotina blends no cédigo MOOG que deriva a abundancia considerando
os desdobramentos dos niveis de energia devido a presenca da estrutura hiperfina e

as medidas de largura equivalente.

As abundancias obtidas utilizando o codigo MOOG para as estrelas HD 29154,
HD 36598, BD-16 1217, HD 95405 e HD 26 estao dispostas nas Tabelas de 5.1 a
5.5. A primeira coluna dessas tabelas, corresponde as espécies dos elementos para
os quais a abundancia foi determinada. A segunda coluna se refere a abundancia
dessas espécies na atmosfera solar, utilizando como referéncia Grevesse (1998). Na
terceira coluna, estd o numero de linhas utilizadas na determinagao da abundancia
da espécie, sendo “sin” utilizado nos elementos cuja abundancia foi determinada
através da técnica de sintese espectral. Em seguida, na quarta coluna, “log &”
indica a abundancia do elemento presente na analisado estrela, dado em ntimero de
atomos por unidade de volume. O desvio padrao, o, na quinta coluna, é calculado
para os elementos cuja abundancia foi determinada utilizando, pelo menos, duas
linhas diferentes. Finalmente, na sexta e sétima coluna sao apresentadas as razoes
[X/H] e [X/Fe| que correspondem a relagao entre as abundancias do elemento na

estrela e no Sol e com relacao a abundancia de ferro, respectivamente.

5.3 Incerteza nas Abundancias Quimicas

Para obter a incerteza na abundancia derivada para os elementos presentes na
atmosfera estelar, é necesséario considerar, além do desvio padrao para a abundancia
média, a incerteza correspondente a cada um dos parametros que influenciam no va-
lor da abundancia. Sendo eles: os parametros atmosféricos e as medidas de largura
equivalente das linhas de absor¢ao. Dessa forma, a incerteza no valor da abundancia
de cada elemento quimico é obtida a partir de uma média quadratica de cada incer-
teza referente a variacao de apenas um dos parametros que influencia na absorcao da
linha, enquanto se mantem fixo todos os outros parametros. Para isso, consideramos
a incerteza nos parametros atmosféricos cuja obtengao foi descrita na segao 3.2.5 e
a incerteza nas medidas de largura equivalente para o respectivo elemento.

A incerteza no valor da medida de largura equivalente é determinada essencial-
mente pelo sinal-ruido e pela resolucao espectral. A expressao que utilizamos para

obter essa incerteza ¢ a derivada por Cayrel (1988):
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onde w é a largura a meia altura; dx é o tamanho do pixel dado pela razao entre
o comprimento de onda A, e a resolucao espectral R; e S/N é o valor do sinal-ruido.

A resolucao para o espectrografo utilizado para a obtencao dos espectros utili-
zados em nossas analises ¢ de 48000 e o sinal-ruido varia entre 100 e 150 no compri-
mento de onda de referéncia 6000A. Considerando uma largura a meia altura tipica
de 0.13A, estimamos um valor de, aproximadamente, 1.4mA para a incerteza na
medida de largura equivalente.

Nas tabelas 5.6 a 5.9, temos as incertezas na determinacao das abundancias
para as estrelas HD 29154 e HD 36598. Na primeira coluna, temos as espécies
analisadas. Na segunda coluna, 0y, ¢ dado pela razao ous/v/n, 1 é 0 nimero de
linhas de absorcao utilizadas na determinagao da abundancia. Em seguida, temos
a incerteza nas abundancias devido as incertezas na temperatura efetiva (AT.s¢),
na gravidade superficial (A log g), na velocidade de microturbuléncia (A¢), na
metalicidade (A[Fe/H]) e nas medidas de largura equivalente (AW,). A oitava
coluna corresponde a média quadratica das incertezas das colunas 3 a 7. E a ltima
coluna nos da a dispersao no valor médio das abundancias mostradas nas Tabelas
5.2 eb54.

Nas tabelas 5.7 e 5.8, temos as incertezas para o carbono, nitrogénio e oxigénio,
onde, além de considerar as incertezas AT.sr, A log g, A e A[Fe/H], também
consideramos variacoes nas abundancias desses elementos devido uma incerteza de
0.1 dex no valor em suas abundancias. oy, corresponde a média quadratica na

incerteza nas colunas de 2 a 8.

47



Tabela 5.1: Abundéancias obtidas para a estrela HD 95405. A segunda coluna fornece
as abundacias solares. A terceira coluna informa se as abundancias foram determinadas
usando sintese espectral (sin) ou obtidas a partir das medidas de larguras equivalentes.
Neste ultimo caso, fornecemos o nimero de linhas (n) usado para a determinagao da
abundancia. A quarta e quinta colunas fornecem, respectivamente, a abundancia na escala
loge(H) =12.0 com suas respectivas dispersoes para os elementos com mais de trés linhas
medidas. A sexta e a sétima colunas fornecem as abundancias nas notagoes [X/H] e [X/Fe].
A razdo isotépica 12C/13C é dada na ltima linha da Tabela

HD 95405
Espécies loge® | n  loge oo [X/H] [X/Fe]
Li1 1.10 | sin 051 — — —
C(Cy) 852 |sin 846 — —0.06 +0.07
N(CN)  7.92 |sin 857 0.05 +0.65 -+0.78
O 883 |sin 853 — 030 -0.17
Nar 6.33 1 6.74 000 +0.41 +40.54
Mg1 7.58 3 814 0.10 +0.56 +0.69
Al1 6.47 2 6.64 0.02 +0.17 +0.30
SiI 755 | 4 762 0.10 +0.07 +0.20
Cal 6.36 4 644 0.06 +0.08 +0.21
Ti1 5.02 | 17 5.06 0.08 +40.04 +0.17
Fer 750 | 46 7.37 0.11 -0.13 —
Fe1r 750 | 12 738 0.12 —-0.12 —
Cri 5.67 | 12 5.64 0.07 —-0.03 +0.10
Ni1 6.25 | 23 6.27 0.08 +0.02 +0.15
Rb1 260 |sin 250 — —=0.10 +0.03
Sr1 2.97 1 244 — =053 -0.40
Y1 2.24 5 207 0.08 -—-0.17 -0.04
Zri 260 | 13 263 0.11 40.03 +0.16
Mot 1.92 2 206 0.06 +0.14 +0.27
La1r 1.17 2 104 0.03 -0.13 0.00
Ce1r 1.58 7 168 0.09 +0.10 +0.23
Nd1r 1.50 | 14 146 0.10 —-0.04 +0.09
Sm 11 1.01 4 125 0.15 +0.24 +0.37
Eun 0.51 |sin 056 — +0.05 +0.18

2C/1BC 89 |[sin 32
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Tabela 5.2: Abundancias obtidas para a estrela HD 29154. As colunas sao as mesmas da
Tabela 5.1.

HD 29154

Espécies loge® | n loge ogs [X/H] [X/Fe
Lit 1.10 | sin 0.61 — — —
C(CH) 852 |sin 792 — —-0.60 —-0.68
N (CN) 792 |sin 9.02 010 +1.10 +41.02
O 883 |sin 873 — —0.10 —-0.18
Nart 6.33 1 68 — 4053 +0.45
Mg1 7.58 5 789 0.14 +0.31 +40.23
Al1 6.47 6 6.69 0.09 +0.22 +40.14
Sit 7.55 4 794 0.04 4039 +0.31
Ca1 6.36 5 646 0.04 +0.10 +0.02
Tirt 5.02 | 25 5.03 0.06 +0.01 -0.07
Fer 7.50 | 58 7.58 0.11 +40.08 —
Fe1r 7.50 9 759 0.11 +40.09 —
Cri 5.67 | 13 5.78 0.06 +0.11 +0.03
Ni1 6.25 | 17 6.55 0.05 +0.30 +0.22
Rb1 2.60 |sin 245 — =015 —-0.23
Sri 2.97 1 267 — —-030 -0.38
Y11 2.24 5 228 0.09 +0.04 —-0.04
/r1 2.60 9 252 008 —-0.08 -0.16
Mot 1.92 4 211 0.08 +0.19 +0.11
Rur 1.84 2 167 014 -0.17 —-0.25
La1r 1.17 3 113 0.13 +0.14 +40.06
Ce1r 1.58 o L1L77 0.09 +0.19 +40.11
Nd 1 1.50 | 10 1.55 0.08 +0.05 —0.03
Sm 11 1.01 5 122 0.08 +0.21 +0.13
Eun 0.51 |sin 0.61 — +0.10 +0.02
B2C/1BC 89 |[sin 6
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Tabela 5.3: Abundancias obtidas para as estrelas BD-16 1217. As colunas sao as mesmas
da Tabela 5.1.

BD-16 1217

Espécies loge® | n loge oo [X/H] [X/Fe
Lit 1.10 | sin 0.31 — — —
C(CH) 852 |sin 830 — —022 —026
N (CN) 792 |sin 875 0.17 +0.83 +0.79
O 883 |sin 863 — —-0.20 —-0.24
Nar1 6.33 3 6.64 0.13 +0.31 +40.27
Mg1 7.58 4 771 0.08 +40.13 +0.09
Al1 6.47 4 6.58 0.04 +40.11 +40.07
Sit 7.55 6 7.87 0.08 +0.32 +40.28
Ca1 6.36 6 650 0.07 +0.14 +0.10
Tirt 5.02 | 14 5.03 0.04 +0.01 -0.03
Fer 7.50 | 67 7.54 0.10 +40.04 —
Fe1r 7.50 | 11 7.54 0.10 +40.04 —
Cri 5.67 | 10 5.77 0.05 +0.10 +0.06
Ni1 6.25 | 18 6.46 0.06 +0.21 +0.17
Rb1 260 |sin 250 — =010 -0.14
Sri 2.97 2 330 015 +0.33 +0.29
Y11 2.24 4 262 011 4038 +40.34
/r1 260 | 11 287 0.06 +0.27 +0.23
Mot 1.92 4 234 009 +042 +0.38
Rur 1.84 2 212 019 +0.28 +40.24
La1r 1.17 3 134 0.07 +0.17 +0.13
Ce1r 1.58 7 173 0.08 +0.15 +0.11
Nd 1 1.50 § 1.74 0.07 +0.24 +40.20
Sm 11 1.01 4 118 0.04 +0.17 +0.13
Eun 0.51 |sin 054 — +40.03 —-0.01
B2C/BC 89 |[sin 8
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Tabela 5.4: Abundéncias obtidas para as estrelas HD 36598. As colunas sao as mesmas
da Tabela 5.1.

HD 36598

Espécies loge® | n loge oqs [X/H] [X/Fe]
Lit 1.10 | sin 0.21 — — —
C(C,) 852 |sin 842 — —0.10 +0.24
N (CN) 792 |sin 816 0.15 +0.24 +0.58
O 8.83 |sin 837 — —046 —0.12
Na1 6.33 4 647 012 +40.14 4048
Mgr 7.58 2 748 0.0 —-0.10 +40.24
Alx 6.47 6 6.58 0.11 +0.11 +0.45
Sit 7.55 3 751 0.06 —-0.04 +40.30
Car 6.36 4 6.09 003 -0.27 +0.07
Tirt .02 | 13 4.7 0.09 —-0.26 +0.08
Fer 750 | 26 7.16 0.12 —-0.34 —
Fenn 7.50 6 716 0.12 —-0.34 —
Cri1 5.67 6 544 0.10 -0.23 +0.11
Nirt 6.25 | 19 598 0.09 -0.27 +40.07
Rb1 260 |sin 255 — —=0.05 +0.29
Sr1 297 | 2 370 0.09 +0.73 +1.07
Y1 2.24 3 303 012 +4+0.79 +1.13
Zr1 2.60 9 353 0.08 4093 +1.27
Nb1 142 |sin 264 0.06 +1.22 +1.56
Mot 1.92 7 302 021 +1.10 +1.44
Ru1 1.84 | 3 249 0.08 +0.65 +0.99
Lam 1.17 4 223 013 +1.06 +1.40
Ce1r 1.58 6 280 010 +1.22 +1.56
Nd 11 1.50 8 284 0.09 +1.34 +1.68
Sm 11 1.01 6 198 014 +097 +1.31
Eun 0.51 |sin 0.78 0.08 +0.27 +40.61
L2C/1BC 89 |[sin 32
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Tabela 5.5: Abundancias obtidas para as estrelas HD 26. As colunas sao as mesmas da
Tabela 5.1.

HD 26

Espécies loge® | n loge oo [X/H] [X/Fe
Lit 1.10 | sin 081 — — —
C(Cy) 852 |sin 834 — —018 +0.67
N (CN) 792 |sin 7.78 0.09 —-0.14 +40.71
O 883 |sin 823 — —0.60 +40.25
Nar1 6.33 3 563 0.07 —-0.70 +0.15
Mg1 7.58 3 716 0.15 —-0.42 +0.43
Alx 6.47 | 11 577 0.11 —-0.70 +40.15
Sit 7.55 4 694 0.07 —-0.61 +40.24
Ca1 6.36 8§ 5.61 007 -0.75 +40.10
Tirt 5.02 6 427 0.05 —-0.75 +0.10
Fer 7.50 | b3 6.65 0.12 —0.85 —
Fenn 750 | 10 6.65 0.10 —-0.85 —
Cri 5.67 3 466 002 -—-1.01 -0.16
Ni1 6.25 | 17 545 0.11 —-0.80 +40.05
Rb1 260 |sin 210 — —=0.50 +0.35
Sri 2.97 1 333 — +036 +1.21
Y11 2.24 4 260 0.15 4036 +1.21
Zr1 2.60 3 310 0.29 +0.50 +1.35
Mot 1.92 2 259 025 +4+0.67 +1.52
Rur 1.84 1 325 — 4141 +2.26
La1r 1.17 4 177 012 40.60 +1.45
Ce1r 1.58 7 242 0.11 +0.84 +1.69
Nd 11 1.50 | 13 227 0.12 +40.77 +1.62
Sm 11 1.01 8§ 156 0.08 +0.55 +1.40
Furir 0.51 |sin 041 — —=0.20 +0.65
B2C/1BC 89 |[sin 12
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Tabela 5.6: Incertezas nas abundancias para a estrela HD 29154. A segunda coluna
fornece oioge = 0obs/ \/n onde n significa o nimero de linhas de absor¢ao usadas para a
determinagao da abundancia. Veja a quinta coluna da Tabela 5.2 para os valores de ogpg.
Da terceira a sétima coluna sdo fornecidas as variacoes das abundancias causadas pela
variacao em Tisy, logg, &, [Fe/ H] e as medidas de largura equivalente (W)), respectiva-
mente. A oitava coluna fornece a incerteza total devido a todas as incertezas combinadas
quadraticamente da terceira a sétima colunas. A tltima coluna fornece a dispersiao da
abundancia observada entre as linhas para aqueles elementos com trés de mais linhas de
absorcao disponiveis, conforme ja mostrado na Tabela 3.2.

Espécies oiq. ATy  Alogyg A& A[Fe/H] AW,y oo 02)1 2 Gone
+50K  +0.2  +0.1kms™' 4011 +1.4 mA
Lix —  +40.10 +40.05 0.00 0.00 — 0.11 —
Fe1 0.14 +0.02 —-0.05 +0.04 +0.02 +0.06 0.17 0.11
Fenn 0.04 —-0.06 —0.05 +0.13 +0.05 +0.07 0.18 0.11
NaT — —=0.01 -0.10 —0.06 —0.06 0.00 0.13 —
Mg1 0.06 -0.08 —-0.12 —0.08 —0.08 —0.04 0.20 0.14
Al 0.04 +0.03 —-0.03 0.00 —0.01 +0.04 0.07 0.09
Sil 0.02 -0.03 -0.03 +0.06 +0.02 +0.05 0.09 0.04
Cal 0.02 +40.05 —0.05 —0.01 —0.01 +0.05 0.09 0.04
Ti1 0.01 +0.07 —0.07 —0.01 —0.02 +0.05 0.11 0.06
Cri 0.02 +0.05 —0.05 0.00 0.00 +0.06 0.09 0.06
NiI 0.01 +0.01 —-0.05 +0.06 +0.02 +0.07 0.11 0.05
Rb1 —  +40.05 0.00 —0.05 0.00 — 0.07 —
Srl — 40.08 —0.12 —0.01 —0.01 +0.08 0.17 —
Y11 0.04 0.00 —0.07 +0.09 +0.03 +0.07 0.14 0.09
Zr1 0.03 —+0.09 0.00 0.00 0.00 +0.08 0.12 0.08
Mo1 0.04 +0.06 0.00 —0.02 —0.01 +0.07 0.10 0.08
Rut 0.10 +0.06 +0.01 +0.01 0.00 +0.20 0.23 0.14
La1r 0.08 +40.01 +0.09 0.00 +0.04 +0.06 0.14 0.13
Ce1r 0.04 +40.01 —0.05 +0.09 +0.04 +0.08 0.14 0.09
Nd 11 0.02 +0.01 —-0.03 +0.08 +0.03 +0.07 0.12 0.08
Sm 11 0.04 +40.01 —-0.02 +0.09 +0.04 +0.08 0.13 0.08
Eunr —  +40.01 +40.06 +0.01 +0.05 — 0.08 —
12C/l?’C — —2.0 —1.0 —2.0 —2.0 — 3.61 —
Tabela 5.7: Incerteza nas abundancias do carbono, nitrogénio e oxigénio para HD 29154.
Espécies AT,z Alogyg A& Al[Fe/H] Alog(C) Alog(N) Alog(O) ot
+50 K +0.2  +0.1 kms™'  40.11 +0.1 +0.1 +0.1
C +0.06 +0.1 +0.05 +0.08 — 0.00 0.00 0.15
N 0.00 +0.10 +0.05 +0.10 —0.20 — 0.00 0.25
O —0.05  40.05 —0.05 —0.05 0.00 0.00 — 0.10
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Tabela 5.8: Incertezas nas abundancias para a estrela HD 36598. As colunas sdo as
mesmas da Tabela 3.5. Veja a quinta coluna da Tabela 5.4 para os valores de o,ps.

Espécies o1q. ATy  Alogyg A& A[Fe/H] AW,y oo 02)1 2 Gone
+90K  +0.3 +0.1kms™! +40.12 +1.4mA
Lix —  +40.05 +40.15 0.00 +0.05 — 0.17 —
Fe1 0.02 -0.02 —-0.04 —0.12 —0.07 —0.01 0.15 0.12
Fe1r 0.05 -0.11 +40.17 —0.04 +0.04 +0.07 0.23 0.12
Na1 0.06 +0.05 —0.05 —0.07 —0.04 +0.02 0.12 0.12
Mg1 0.05 +40.07 +0.02 0.00 +0.04 +0.08 0.13 0.07
Al 0.04 +40.05 —0.02 —0.03 —0.01 +0.04 0.08 0.11
Sit 0.03 —=0.05 +40.07 —0.02 +0.02 +0.05 0.11 0.06
Cal 0.02 +0.09 —-0.02 —0.05 —0.01 +0.05 0.12 0.03
Ti1 0.02 +0.14 -0.01 —0.06 —0.01 +0.06 0.17 0.09
Cri 0.04 +0.08 0.00 —0.02 0.00 +0.06 0.11 0.10
Nir 0.02 +0.02 —+0.06 —0.03 +0.01 +0.06 0.09 0.09
Rb1 —  +0.10 0.00 0.00 0.00 — 0.10 —
Sri 0.06 +0.12 —-0.03 —0.05 0.00 +0.05 0.15 0.09
Y11 0.07  0.00 +0.11 —0.08 +0.03 +0.07 0.17 0.12
Zr1 0.03 +0.18 +40.01 —0.05 —0.01 +0.06 0.20 0.08
Nb1I 0.03 +0.15 —-0.05 —0.05 —0.05 — 0.18 0.06
Mo1 0.08 +0.14 +0.02 —0.04 0.00 +0.06 0.18 0.21
Ru1l 0.05 +0.13 +0.02 —0.01 0.00 +0.06 0.15 0.08
La1r 0.07 +40.03 +0.13 —0.04 +0.03 +0.05 0.17 0.13
Cell 0.04 +0.02 +40.11 —0.09 +0.03 +0.07 0.17 0.10
Nd1I 0.03 +0.02 +0.11 —0.01 +0.03 +0.07 0.14 0.09
Sm 11 0.06 +0.03 +0.12 —0.10 +0.03 +0.10 0.20 0.14
Eu1r 0.06 —-0.07 +40.08 —0.07 —0.02 — 0.14 0.08
ZC/MBC — 0.0 420 ~1.0 ~1.0 - 245

Tabela 5.9: Incerteza nas abundancias do carbono, nitrogénio e oxigénio para HD 36598.

Espécies AT.s Alogyg A& A[Fe/H] Alog(C) Alog(N) Alog(O) oot
+90K 403  +01kms™' 401 +0.1 +0.1 +0.1

C 0.00 +0.05 —0.03 +0.01 — 0.00 +0.05  0.08

N +0.05  +0.10 0.00 0.00 —0.30 — +0.20  0.38

O -0.02  +0.10 —0.01 +0.01 +0.01 0.00 — 0.10
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Capitulo 6

Discussao

6.1 Abundancias Quimicas

A andlise da composicao quimica de estrelas é de grande importancia para a
astrofisica, nao apenas por fornecer vinculos observacionais a modelos de evolugao
estelar, mas também para compreender como esses objetos podem contribuir com o
enriquecimento do meio interestelar e, consequentemente, com a composicao quimica
das proximas geracoes de estrelas. Isso se deve ao fato de que novas estrelas sao
formadas a partir da matéria disponivel no meio interestelar e, portanto, também
dos elementos ejetados nos estagios finais da vida das estrelas.

Tendo em vista que o oxigénio ¢ um elemento mais abundante no meio interestelar
em comparacao ao carbono, o estudo da composicao quimica de estrelas carbonadas
também compreende um importante estudo porque a combinacao da contaminacao
atmosférica por carbono e outras espécies e a perda substancial de massa pode ser
usada para prever o aumento de carbono e outras espécies na galaxia.

Uma estrela é classificada como carbonada quando apresenta uma sobrea-
bundancia de carbono com relacao ao oxigénio em sua atmosfera, isto é, quando
C/O > 1. A partir das abundancias derivadas, encontramos razoes C/O de 1.12
para HD 36598, de 0.85 para HD 95405, 0.15 para HD 29154, 0.47 para BD-16
1217 e 1.29 para HD 26. Neste capitulo, discutimos os resultados obtidos para as
abundancias e os comparamos com resultados da literatura para diferentes classes de
estrelas. Esta secao aborda sobre as abundancias quimicas determinadas. Iniciamos
a discussao analisando as abundancias obtidas para os elementos carbono, nitrogénio
e oxigénio. Em seguida, analisamos as razoes isotépicas 2C/13C e as abundancias
para litio, sédio e aluminio, elementos alfa, elementos do pico do ferro e para os ele-
mentos pesados. Finalmente, na secao 6.2, fazemos uma discussao individual para

cada estrela da amostra.
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6.1.1 Carbono, nitrogénio e oxigénio

A producdo de carbono ocorre através da reagao triplo alfa, enquanto que
oxigénio pode ser produzido tanto pela captura de particulas a na reagao
2C((a,7)'*0O quanto pela queima de nednio (Woosley & Weaver, 1995). Todas
as estrelas da amostra apresentam abundancias inferior para ambos os elementos
com relagao a abundancia solar, com razoes [X/H] variando entre —0.60 < [C/H] <
—0.06 e —0.46 < [O/H] < —0.10. A razao [C/H] para HD 26 também estd incluida
no mesmo intervalo para as estrelas da amostra e, quanto ao oxigénio, essa razao é
igual a —0.60. Na Figura 6.1, observamos que a razao [C/Fe] tende a aumentar a
medida que a metalicidade diminui para as diferentes classes de estrelas utilizadas
como referéncia. A estrela HD 36598 apresenta o mesmo padrao de abundancia para
o carbono que as estrelas de bario. A estrela BD-16 1217 apresenta, para este ele-
mento, o mesmo padrao de abundancia que as estrelas gigantes do campo, enquanto
que, HD 95405 apresenta razao [C/Fe| superior ao observado em estrelas gigantes
do campo de mesma metalicidade. HD 29154 apresenta razao [C/Fe| inferior em
relacao aos padroes observados para estrelas de mesma metalicidade pertencentes as
diferentes classes utilizadas como referéncia, enquanto que HD 26 apresenta razao
[C/Fe] superior em relagao as estrelas de mesma metalicidade.

O ciclo CNO ocorre em estrelas com massa M > 2M, e é responsavel por produzir
o nitrogénio, assim como o isétopo ¥C, que é levado a superficie através da primeira
e segunda dragagens que antecedem a fase AGB. A producao do nitrogénio também
pode ocorrer durante a queima no envelope convectivo ou Hot Bottom Burning
(HBB) que acontece durante a fase AGB (Karakas & Lattanzio, 2014). Para o
nitrogénio, todas as estrelas da amostra apresentam sobreabundancia com relacao a
abundancia solar, com razoes [N/H] entre +0.24 < [N/H] < 41.10. Em relagao ao
ferro, temos +0.58 < [N/Fe|] < 41.02. Na Figura 6.2, observamos que a estrela HD
36598, assim como HD 26, também apresenta para o nitrogénio o mesmo padrao de
abundancia que as estrelas de bario. Quanto as demais estrelas da amostra, BD-16
1217, HD 29154 e HD 95405, o padrao de abundancia para este mesmo elemento
assemelha-se ao de estrelas carbonadas de tipo-R ou de estrelas de béario.

Na Figura 6.3, temos o diagrama log O/N versus log C/N. A linha continua
diagonal representa a razao C/O = 1. As estrelas HD 36598 e HD 26 encontram-se
na regiao abaixo dessa linha, indicando que o carbono é sobreabundante em relagao
ao oxigénio. As demais estrelas da amostra encontram-se na regiao acima dessa
linha, indicando que o oxigénio é sobreabundante em relacao ao carbono. Uma
caracteristica interessante, no entanto, é que a estrela HD 95405 esta localizada
proximo a linha diagonal, podendo indicar que esta é uma estrela oxigenada em

transicao para estrela carbonada ou ainda uma estrela de classe C-R, dada a razao
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C/0O ~ 0.85.

6.1.2 Razao Isotépica 2C/BC

Os melhores ajustes para a razao isotopica de carbono para as estrelas da amostra
forneceram valores de 21 para HD 95405, 6 para HD 29154, 8 para BD-16 1217 e 20
para HD 36598. Para HD 26, a razao isotépica 12C/3C foi de 12.

As Figuras 6.4, 6.5, 6.6 e 6.7 apresentam comparacoes entre a razao isotépica
12C/13C e as razoes [Fe/H], [C/Fe], [N/Fe] e [C/N| para as estrelas da amostra
e estrelas gigantes vermelhas do clump (Tautvaisiene et al., 2010; Takeda et al.,
2019). Com razoes isotépicas 2C/13C que variam entre 0 e 60, aproximadamente,
os resultados da literatura nao apresentam tendéncias significativas entre as razoes
previamente mencionadas. Em relacao a metalicidade, as estrelas da amostra apre-
sentam razoes isotépicas de carbono tipicas para estrelas gigantes vermelhas (Figura
6.4), no entanto, a estrela HD 26 destaca-se neste diagrama por ser a estrela de me-
nor metalicidade, apesar de apresentar uma razao isotépica para o carbono dentro
do intervalo obtido na literatura. Quanto a razao [C/Fe|, observamos que as estrelas
estudadas neste trabalho que apresentam maiores valores para essa razao também
apresentam, em geral, maiores razoes isotépicas ?C/13C (Figura 6.5). A estrela
HD 26, no entanto, comporta-se de forma peculiar em relacao as estrelas da amos-
tra por apresentar o maior valor para a razao [C/Fe| e uma baixa razao isotdépica
12C/13C. As estrelas analisadas neste trabalho apresentam razao [N/Fe] maior que
estrelas gigantes vermelhas do clump (Figura 6.6), apesar disso, a razao isotdpica
12C/13C com relagdo a [N/Fe] também apresentam a mesma tendéncia dos resulta-
dos da literatura. Finalmente, comparando a razao isotépica >C/13C com a razao
[C/N] (Figura 6.7), encontramos peculiaridade apenas para a estrela HD 29154 que
apresenta uma razao [C/N] menor que os resultados da literatura.

As baixas razoes isotépicas 12C/13C obtidas para as estrelas HD 29154 e BD-16
1217 sao uma peculiaridade interessante apresentada por estas estrelas, visto que
resultados da literatura (Tautvaisiene et al., 2010; Takeda et al., 2019) indicam que
apenas ~15% dentro de uma amostra de 236 estrelas apresentam razoes isotopicas
12C/13C abaixo de 10, enquanto que, entre as estrelas da amostra analisada neste

trabalho, temos duas estrelas com razoes isotdpicas '2C/!3C abaixo de 10.

6.1.3 Litio

Parte do litio presente no meio interestelar foi produzido ainda no inicio do
universo. Acredita-se que a producao desse elemento seja resultado da evolucao de
estrelas de massa intermedidria durante a fase do AGB (Iben, 1973) e da evolugao

das Novas (Starrfield et al., 1998). No sistema solar, a abundancia de litio, dada
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Figura 6.1: Razao de [C/Fe] versus metalicidade ([Fe/H]) para estrelas do campo
(cruzes pretas), estrelas de bario (quadrados verdes abertos), estrelas CH (poligonos
azuis), estrelas M (quadrados verdes cheios), estrelas simbiéticas (quadrados azuis)
e estrelas carbonadas tipo-R (quadrados magentas). HD 36598 (A), BD-16 1217
(B), HD 29154 (C), HD 95405 (D) e HD 26 (E) estao representados por estrelas
vermelhas. Para estrelas do campo as razoes [C/Fe] e metalicidade foram tiradas
de: Luck & Heiter (2007), Mishenina et al. (2006), Tautvaisiene et al. (2010, 2013),
Gratton et al. (2000), Katime-Santrich et al. (2013), Carretta et al. (2000). Para as
estrelas de bario, estrelas M, estrelas CH, estrelas simbiéticas e estrelas carbonadas
tipo-R, as razoes [C/Fe] e metalicidade foram tiradas de: Allen & Barbuy (2006),
Pereira & Drake (2009), Karinkuzhi et al. (2018), Shejeelammal et al. (2020),
Purandardas et al. (2019), Smith & Lambert (1985), Vanture (1992), Galan et al.
(2016, 2017), Zamora et al. (2009) e Dominy (1984)
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Figura 6.2: Razao de [N/Fe] versus metalicidade ([Fe/H]). Simbolos sdo os mesmos
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Figura 6.3: Diagrama log C/N versus log O/N para estrelas gigantes quimicamente
peculiares e estrelas gigantes do campo. Simbolos sao os mesmos da Figura 6.1
com excegao para estrelas carbonadas cldssicas (tridngulos abertos azuis) e estrelas
p6s-AGBs (triangulos fechados pretos). As abundancias para as estrelas carbona-
das cléssicas foram retiradas de Lambert et al. (1986) e, para as pds-AGBs, as
abundancias foram retiradas de Van Winckel & Reyniers (2000).
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Figura 6.4: Diagrama que relaciona a razio isotépica 2C/13C e a metalicidade da estrela
para estrelas gigantes vermelhas do clump de Tautvaisiene et al., (2010) (cruzes azuis) e
de Takeda et al., (2019) (cruzes verdes) e para as estrelas da amostra (estrelas vermelhas).
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Figura 6.5: Diagrama que relaciona a razao isotépica 2C/13C e a razdo [C/Fe] da estrela.
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por "Li, é de ~ 3.3 (Anders & Ebihara, 1982). No entanto, esse isétopo é facilmente
destruido pela queima do hidrogénio a temperaturas relativamente baixas (T ~ 2.5
x10%). Além disso, a primeira dragagem também é responsavel por reduzir ainda
mais a abundancia desse elemento (Karakas & Lattanzio, 2014).

A abundancia de "Li para as estrelas da amostra foi derivada a partir da linha de
Li I em 6708A. Os resultados obtidos para a abundéancia de litio encontram-se nas
Tabelas 5.1 a 5.5. Encontramos que nenhuma estrela da amostra apresenta excesso

de litio em relacao a abundancia solar.

6.1.4 Sédio e aluminio

As supernovas do tipo II sao geradas no colapso do nicleo de estrelas massivas
com M > 15Mg. Esses objetos caracterizam-se pela presenga de hidrogénio em seus
espectros e correspondem a principal fonte de sédio e aluminio. A producao desses
elementos deve ocorrer a partir da queima de carbono e neonio. Parte do ?**Na
também pode ser produzido no envelope de hidrogénio por meio do ciclo neonio-
sédio ou na camada de fusao do He pela captura de néutrons de ??Ne (Woosley &
Wheeler, 1995; Karakas & Lattanzio, 2014).

Para determinar a abundancia de sodio, utilizamos quatro linhas de absorcao cu-
jas referéncias para os parametros atomicos encontram-se na Tabela A.2. Os valores
para a abundancia de sédio, em relacao ao Sol, que encontramos para as estrelas
da amostra encontram-se no intervalo entre +0.14 < [Na/H| < +0.53, enquanto
que HD 26 apresenta uma razao de [Na/H] = —0.70. Com relagao ao ferro, HD
26 apresenta sobreabundancia assim como as estrelas da amostra, sendo essa razao
inserida no intervalo +0.15 < [Na/Fe| < + 0.54.

Estudos indicam que ndo ha dependéncia entre a razao [Na/Fe] com a meta-
licidade em estrelas gigantes (Edvardsson et al., 1993; Soubiran & Girard, 2005;
Mishenina et al., 2006). De fato, analisando a Figura 6.8, observamos que as estre-
las da amostra seguem esse mesmo padrao que as estrelas de bario e as gigantes do
campo para esse elemento, apesar de parte das estrelas de bario apresentarem razoes
[Na/Fe] superior que as estrelas gigantes do campo, para a mesma metalicidade.

Para determinar a abundancia de aluminio, utilizamos seis linhas de absorcao.
Todas as abundancias obtidas para as estrelas da amostra sao superior a abundancia
no Sol, variando no intervalo de +0.11 < [Al/H] < +0.22. Quando a razao [Al/H]
para HD 26, encontramos um valor de —0.70. Em relacao ao ferro, temos +0.15
< [Al/Fe] < +0.45 para as estrelas da amostra e para HD 26. Na Figura 6.8,
observamos que as razoes [Al/Fe] para as estrelas da amostra também seguem o
mesmo padrao de abundancia para estrelas de bario e para estrelas gigantes do

campo.
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Figura 6.8: Diagrama que relaciona as razoes de abundancia [X/Fe| do sédio, magnésio,
aluminio e silicio versus metalicidade para as cinco estrelas analisadas neste trabalho
(estrelas vermelhas) em comparagao com os resultados da literatura. As cruzes na cor
azul representam as estrelas gigantes de bario (de Castro et al., 2016) e as cruzes verdes
representam as estrelas gigantes normais do campo (Gratton & Sneden, 1994; Jehin et al.,
1999; Fulbright, 2000; Mishenina & Kovtyukh, 2001; Johnson, 2002; Luck & Heiter, 2007;
Zhang et al., 2009; Alves-Brito et al., 2010; Ishigaki et al., 2013.)
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6.1.5 Elementos a: magnésio, silicio, calcio e titanio

Magnésio é o principal produto da queima de carbono e neonio na fase de
equilibrio hidrostatico. Esse elemento também pode ser produzido na camada de
fusao do hidrogénio a partir da ativacao da cadeia MgAl. Quando temos tempera-
turas altas o suficiente para quebrar o ciclo MgAl durante o HBB, a reacao *"Al(p,
7)?8Si se inicia e temos a produgao de silicio. A producao de célcio estd associ-
ada a fusao de oxigénio. Titanio é produzido a partir da nucleossintese explosiva
do silicio que ocorre em explosdes de supernova do tipo Ia (Karakas & Lattanzio,
2014); Woosley & Wheeler, 1995).

As abundancias obtidas para os elementos do processo-«, para as estrelas estu-
dadas, com relagao ao Sol sao —0.10 < [Mg/H] < 40.56, —0.04 < [Si/H] < +0.39,
—0.27 < [Ca/H|] < 4+0.14 e —0.26 < [Ti/H] < +0.04. Com relacdo ao ferro, temos
+0.09 < [Mg/Fe] < +0.69, +0.20 < [Si/Fe] < +0.31, +0.02 < [Ca/Fe] < +0.21 ¢ —
0.07 < [Ti/Fe] < 40.17. Para a estrela HD 26, obtivemos razoes [Mg/H] = —0.42,
[Si/H] = —0.61, [Ca/H] = —0.75 e [Ti/H| = —0.75. Em relacao ao ferro, essas razoes
foram [Mg/Fe] = 40.43, [Si/Fe] = +0.24, [Ca/Fe| = +0.10 e [Ti/Fe|] = +0.10. Para
os elementos silicio, célcio e titanio, as estrelas da amostra comportam-se como as
estrelas de bario e estrelas gigantes do campo (Figuras 6.8 e 6.9). No entanto, para
o magnésio, HD 29154 apresenta sobreabundancia em relacao as demais estrelas
(Figura 6.8). Além disso, ndo encontramos tendéncia significativa entre as razoes

[X/Fe], para os elementos «, e a metalicidade das estrelas.

6.1.6 Elementos do pico do ferro: cromo e niquel

O ferro e os elementos do pico do ferro sao produzidos nos estagios finais da vida
de uma estrela de alta massa e sao ejetados ao meio interestelar, principalmente,
pelas explosao de supernova de tipo Ia (Woosley & Weaver 1995). A abundancia
desses elementos se torna menos sensivel a metalicidade inicial da estrela com relagao
aos demais elementos gerados pelos processos de nucleosintese estelar. Os elementos
do pico do ferro para os quais determinamos as abundancias para as estrelas da
amostra foram o cromo e niquel.

Cromo é produzido pela queima explosiva do oxigeénio e do silicio. A abundancia
de cromo para as estrelas da amostra varia no intervalo —0.23 < [Cr/H] < +0.11,
com relagao ao Sol, e no intervalo de +0.03 < [Cr/Fe] < +0.11, com rela¢ao ao
ferro. Para HD 26, esses valores sao [Cr/H] = —1.01 e [Cr/Fe] = —0.16. Para esse
elemento, as estrelas da amostra, assim como a estrela HD 26, comportam-se da
mesma forma que as estrelas de bario e as estrelas gigantes do campo.

Niquel é formado pelo processo conhecido como “alpha-rich freezeout” que ocorre

durante o estdgio final de estrelas massivas, quando a onda de choque devido a
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Figura 6.9: Diagrama que relaciona as razoes de abundancia [X/Fe] do célcio, titanio,
cromo e niquel versus metalicidade para as cinco estrelas analisadas neste trabalho (estrelas
vermelhas) em comparacao com os resultados da literatura. Os simbolos e as referéncias
sao os mesmos da Figura 6.8.
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explosao de supernova atravessa a camada rica em silicio da estrela, gerando um
superaquecimento dos nucleos. Esses nucleos entao sao divididos em niicleos menores
e em particulas alfa e se reagrupam formando nicleos pesados (Woosley & Weaver
1995). O intervalo compreendido para a razao [Ni/H] para as estrelas da amostra é
—0.27 < [Ni/H] < +0.30. Em relacao ao ferro, a abundancia de niquel varia entre
+0.07 < [Ni/Fe] < 40.22. Para HD 26, temos [Ni/H] = —0.80 e [Ni/Fe] = 40.05.
Assim como nos casos anteriores, para o Ni, as estrelas da amostra encontram-se em
uma regiao onde temos, tanto estrelas de bario, quanto estrelas gigantes do campo
(Figura 6.9). Para esse elemento, as razoes [Ni/Fe| também se mantém constante a

medida que a metalicidade varia.

6.1.7 Elementos pesados

As abundancias derivadas para os elementos pesados encontram-se nas Tabe-
las 5.1 a 5.5 e as incertezas nas medidas, calculadas para as estrelas HD 29154 e
HD 36598, encontram-se nas Tabelas 5.7 e 5.9, respectivamente.Para o niébio, mo-
libdénio e ruténio, nao temos valores de referéncia na literatura sobre a abundancia
em estrelas gigantes do campo. Desses trés elementos, niébio é um elemento que
aparece presente apenas na estrela HD 36598. Além disso, nao conseguimos de-
terminar a abundancia de ruténio para a estrela HD 95405. Encontramos poucos
resultados da literatura sobre abundancia de samario em estrelas gigantes do campo.
Nao encontramos tendéncia significativa entre as abundancias obtidas para os ele-
mentos pesados e a metalicidade das estrelas da amostra. Entretanto, comparando
HD 36598 e HD 26, observamos que HD 26 tende a apresentar razoes [X/Fe| superior
a HD 36598 e esse resultado esté de acordo com estudos tedricos dedicados a anélise
da producao de elementos do processo-s que indicam que estes elementos sao mais
facilmente produzidos em estrelas de menor metalicidade (Busso et al., 2001). De
uma forma geral, a estrela HD 36598 apresenta o mesmo padrao de abundancia que
as estrelas de bario, para os elementos pesados. O mesmo acontece para a estrela
HD 26, apesar de encontrarmos na literatura poucas estrelas de béario para esta me-
talicidade. As demais estrelas da amostra apresentam, para os elementos pesados,
padroes de abundancia semelhantes ou pouco superior aos padroes encontrados para
estrelas gigantes do campo disponiveis na literatura (Figuras 6.10, 6.11 e 6.12).

Na Figura 6.13, apresentamos um diagrama que relaciona o indice [hs/lIs| e meta-
licidade. O indice [hs/ls] é utilizado como um indicador da eficiéncia do processo-s e
¢ definido como a diferenga entre o valor médio das razoes [X/Fe] para os elementos
leves ([ls/Fe]) e o valor médio das razoes [X/Fe| para os elementos pesados ([hs/Fe]).
Os elementos leves sao aqueles que correspondem ao primeiro pico de abundancia de

elementos formados pelo processo-s e utilizamos rubidio, estroncio, itrio, zirconio,
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molibdénio, ruténio e niébio para calcular [Is/Fe]. Os elementos pesados sao aque-
les que correspondem ao segundo pico de abundancia de elementos do processo-s
e utilizamos lantanio, cério e neodimio para calcular [hs/Fe]. Estes indices foram

calculados como segue:

[hs/ls] = [hs/Fe] — [ls/Fe] (6.1)

Comparamos a relagao entre o indice [hs/ls] e metalicidade para as estrelas HD
36598 ¢ HD 26 com resultados obtidos para estrelas de bario (de Castro et al., 2016)
que sao estrelas que apresentam sobreabundancia de elementos do processo-s em
relacao ao Sol. E possivel notar pelo diagrama que a razao |[hs/ls|] para as estrelas
de bario aumenta conforme a metalicidade diminui. A estrela HD 36598 apresenta o
mesmo padrao apresentado por estrelas de bario de mesma metalicidade, enquanto
que a estrela HD 26 apresenta uma razao [hs/ls| similar a de estrelas de bério de
maior metalicidade. Além disso, ha poucos resultados para estrelas de bario com
metalicidade igual a de HD 26, em torno de —0.85. Visto que os elementos do
processo-s sao mais facilmente produzidos por estrelas de menor metalicidade, é
esperado que a razao [hs/ls| seja maior em estrelas de menor metalicidade (Busso
et al., 2001).

Na Figura 6.14, comparamos a razao [s/Fe|, dada pela média da razao [X/Fe]
para os elementos do processo-s, com a metalicidade da estrela. As estrelas HD
36598 e HD 26, assim como para a razao [hs/ls] (Figura 6.13), apresentam o mesmo
padrao de abundancia encontrado para estrelas de bario. Quanto as demais estrelas
da amostra, HD 95405, BD-16 1217 e HD 29154, estas apresentam o mesmo padrao
observado em estrelas gigantes do campo, isto é, nao apresentam sobreabundancia
de elementos gerados pelo processo-s.

O processo de captura lenta de néutrons ocorre em meios de baixa densidade de

3 e o processo-r ocorre em meios com alta densidade

néutrons, com N,, = 10°cm™
de néutrons, com N,, = 10*cm ™3 (Busso et al., 1999). Utilizamos a razao [Rb/Sr]
como medidor da densidade de néutrons (Figura 6.15). De acordo com previsoes
de modelos de processo-s, esta razao tem um valor positivo se a principal fonte de
néutrons é a reagao ?Ne(a, n)**Mg e um valor negativo se a principal fonte de
néutrons é a reagao *C(a, n)'®0O (Lambert et al., 1995). Logo, de acordo com os
resultados derivados para HD 36598 e HD 26, temos que a reagao *C(a, n)'®0 é a

principal fonte de néutrons para o processo-s nestas estrelas.
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Figura 6.10: Diagrama que relaciona as razoes de abundancias [X/Fe|] do rubidio,
estroncio, itrio e zirconio versus metalicidade para as cinco estrelas analisadas neste tra-
balho (estrelas vermelhas) em comparacao com os resultados da literatura. Os simbolos e
as referéncias sao os mesmos da Figura 6.8.
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Figura 6.11: Diagrama que relaciona as razoes de abundancias [X/Fe| do niébio, mo-
libdénio, ruténio e lantdnio versus metalicidade para as cinco estrelas analisadas neste
trabalho (estrelas vermelhas) em comparagao com os resultados da literatura. Os simbolos
e as referéncias s@o os mesmos da Figura 6.8.
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Figura 6.12: Diagrama que relaciona as razoes de abundancias [X/Fe] do cério, neodimio,
samario e eurdpio versus metalicidade para as cinco estrelas analisadas neste trabalho
(estrelas vermelhas) em comparagao com os resultados da literatura. Os simbolos e as
referéncias sao os mesmos da Figura 6.8.
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Figura 6.13: Diagrama que relaciona a razao [hs/ls] versus metalicidade para as estrelas
HD 36598 ¢ HD 26 (simbolos vermelhos) em comparagao com os resultados da literatura.
As cruzes na cor azul indicam estrelas gigantes de bario (de Castro, 2016).
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Figura 6.14: Diagrama que relaciona a razao [s/Fe] versus metalicidade para as estrelas
da amostra (simbolos vermelhos) em comparagdo com os resultados da literatura. As
cruzes na cor azul indicam estrelas gigantes de bario (de Castro, 2016) e as cruzes verdes
representam estrelas gigantes do clump (Tautvaisiene, 2010; Takeda, 2019).
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Figura 6.15: Diagrama que relaciona a razao [Rb/Zr| versus metalicidade para as estrelas
HD 36598 ¢ HD 26 (simbolos vermelhos) em comparagao com os resultados da literatura.
As cruzes na cor azul indicam estrelas gigantes de bario (de Castro, 2016).
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6.2 Discussao individual sobre as estrelas

6.2.1 HD 36598 e HD 26

A estrela HD 36598 é uma estrela binaria espectroscopica e aparece catalogada
como uma estrela de bario de tipo espectral K e classe de luminosidade I1T (Stephen-
son, 1973 e 1989; Alksnis, 2001). Estrelas de bario sao estrelas quimicamente pecu-
liares que apresentam enriquecimento de elementos do processo-s devido a acrecao
de massa de sua companheira que atualmente é uma ana branca. Essas estrelas
podem apresentar espectros semelhantes ao das estrelas carbonadas de classe CH, a
diferenca se dé pelo fato de apresentarem uma razao C/O < 1.

De acordo com os resultados que derivamos, a estrela HD 36598 é a tnica que
apresenta uma razao C/O > 1, indicando que é, de fato, uma estrela carbonada. Essa
razao é maior que a apresentada pelas demais estrelas da amostra era esperada, visto
que a banda Cy em 5165A aparece consideravelmente mais forte para esta estrela
quando comparamos os espectros normalizados para as estrelas da amostra (veja as
Figuras 5.1 e 5.2) e que ambas as estrelas nao apresentam uma diferenca significativa
na temperatura efetiva. A Figura 6.16 apresenta uma comparacao entre os padroes
de abundancias encontrados para as estrelas HD 36598 e HD 26.

Com relacao a abundancia de elementos gerados pelo processo-s, HD 36598 apre-
senta sobreabundancia quando comparamos com a abundancia solar para os mesmos
elementos. A exce¢ao é o rubidio que apresenta uma razao [Rb/Fe] = 4+0.29. O
padrao de abundancia que esta estrela apresenta para esses elementos, considerando
também a luminosidade determinada para essa estrela, nao é previsto por modelos de
evolucao quimica na Galéxia, levando a conclusao de que possivelmente tal enrique-
cimento ocorreu devido a processos de transferéncia de massa. A razao [Rb/Fe] que
encontramos para esta estrela é compativel com resultados encontrados por Roriz et
al. (2021) para estrelas de bério nessa mesma faixa de massa e metalicidade. Além
disso, a partir da analise dos diagramas que relacionam as abundancias quimicas dos
elementos gerados pelo processo-s com a metalicidade da estrela, observamos que
a HD 36598 encontra-se localizada em regioes onde se distribuem estrelas gigantes
de béario. O mesmo acontece para os diagramas que relacionam as abundancias que

obtivemos para o elemento carbono com a metalicidade.

6.2.2 HD 95405

A estrela HD 95405 apresenta uma razao C/O ~ 0.85. Por esse motivo, nao po-
demos considera-la como uma estrela carbonada. Esta estrela também nao apresenta
bandas de Cs tao intensas tais como as estrelas de classe C-R vistas em Barnbaum

et al. (1996). Quando comparamos as abundancias obtidas para HD 95405 com
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HD 26.
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resultados da literatura, observamos que, para os elementos do processo-s, essa es-
trela apresenta padroes de abundancia similares ao de estrelas gigantes do campo.
A abundancia de litio é relativamente baixa em comparacao a abundancia solar.
Apesar de nao apresentar sobreabundancia de carbono com relagao ao oxigénio, HD
95405 apresenta bandas de Cy e de CN muito intensas (veja Figuras 5.1 e 5.4).
Devido a essa intensidade na banda de Cs, nao podemos considera-la como uma
estrela strong-CN, assim como as classificacoes de Dominy (1984) e Schmitt (1971)
para esta estrela. Além disso, a abundancia (C 4 N) observada ¢ de 8.82 e este valor
é proximo a soma (C + N)g, que é de 8.62. Uma possibilidade é que esta seja uma
estrela oxigenada em transicao para uma estrela de tipo R ou, ainda, um merger

entre uma gigante vermelha e uma ana-branca de carbono.

6.2.3 BD-16 1217 e HD 29154

A partir dos resultados derivados, encontramos razées C/O de 0.15 e 0.47 para
as estrelas BD-16 1217 e HD 29154, respectivamente. Portanto, nao podemos clas-
sificd-las como estrelas carbonadas. Entre as estrelas da amostra, HD 29154 ¢é a
que apresenta menor intensidade para banda de Cs na regiao do comprimento de
onda 5165A e também a que apresenta maior razao para [N/Fe] e menor razio para
[C/Fe]. Esses resultados podem indicar que o nitrogénio observado na superficie
dessa estrela foi processado pelo ciclo CN, sendo o carbono utilizado nas reacoes
2C(p, v)!3C e BC(p, 7)*N. As abundancias derivadas para os elementos presen-
tes na atmosfera destas estrelas sao semelhantes entre si e, em comparagao com
resultados da literatura, BD-16 1217 e HD 29154 apresentam o mesmo padrao de
abundancia observado em estrelas gigantes do campo, inclusive com relagao a razao
C/0. Com relagao a abundancia de elementos do processo-s, estas estrelas nao apre-
sentam sobreabundancia com relagao ao Sol, assim como as estrelas de classe C-R
de mesma metalicidade e as razdes [X/Fe| para estes mesmos elementos é o mesmo
observado em estrelas gigantes do campo de mesma metalicidade. Além disso, a
abundancia de litio na linha 6708A para estas estrelas é baixa em comparacio &
abundancia solar para esse mesmo elemento. Quanto a soma (C 4+ N) para BD-16
1217 e HD 29154, temos 8.88 e 9.05, respectivamente. Visto que, para o Sol, esta

soma € de 8.62, podemos classificar estas estrelas como uma estrela strong-CN.
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Capitulo 7
Conclusoes e perspectivas

A investigagao do padrao de abundancia em diferentes classes de estrelas pode for-
necer vinculos observacionais para modelos de evolugao estelar. O objetivo deste
trabalho foi o de realizar uma anélise espectroscopica quantitativa a fim de determi-
nar a abundancia quimica em estrelas candidatas a estrelas carbonadas com meta-
licidades proximas a solar. Para isso, fizemos um estudo detalhado dos parametros
atmosféricos (temperatura efetiva, gravidade superficial, velocidade de microtur-
buléncia e metalicidade), das massas e luminosidades e da abundéancia quimica das
estrelas HD 95405, HD 36598, BD-16 1217 e HD 29154. Além dessas estrelas, visto
que a estrela HD 36598 é uma estrela candidata a carbonada de classe CH, utiliza-
mos a estrela HD 26, que é a estrela CH de mais alta metalicidade conhecida, para
podermos comparar os padroes de abundancias entre ambas as estrelas.

Os parametros atmosféricos foram determinados utilizando os modelos de at-
mosfera da biblioteca do Kurucz (1993), as linhas de absorgao para as espécies
de Fel e Fell e o codigo MOOG, que considera o equilibrio termodinamico local,
aproximacao plano paralela e equilibrio hidrostatico. Utilizamos como condigoes
o equilibrio de excitacao, equilibrio de ionizacao e que o grafico que relaciona as
medidas de largura equivalente reduzida e a abundancia da espécie neutra de ferro
nao apresentasse tendéncia significativa. Os resultados derivados para estas estrelas
encontram-se em intervalos préximos, variando entre 4660K e 4770K para a tem-
peratura efetiva, entre 2.1 e 2.5 para a gravidade superficial, entre 1.3 e 1.5 para a
velocidade de microturbuléncia e entre -0.34 e 0.08 para a metalicidade, e indicam
que nossa amostra é constituida de estrelas gigantes. Além disso, a partir da posicao
dessas estrelas no diagrama log g - log T¢ff, ¢ também a partir das luminosidades
determinadas, também podemos concluir que estas estrelas encontram-se na fase de
gigantes no diagrama HR.

As abundancias quimicas foram determinadas a partir de dois métodos diferentes:
largura equivalente e sintese espectral. As medidas de largura equivalente foram

utilizadas para elementos que nao apresentam estrutura hiperfina e que apresentam
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uma grande quantidade de linhas conhecidas no espectro de absorcao para estrelas
na faixa de temperatura que estamos trabalhando. Uma estrela, para ser classificada
como estrela carbonada precisa apresentar uma razao C/O maior ou igual a 1. A
partir das abundancias obtidas, encontramos razées C/O de 1.12 para HD 36598, de
0.85 para HD 95405, de 0.15 para BD-16 1217 e de 0.47 para HD 29154. Portanto, a
unica estrela da amostra que pode ser classificada como carbonada é HD 36598. Para
o sodio e aluminio, os elementos alpha e os elementos do pico do ferro, as estrelas da
amostra comportam-se como estrelas gigantes do campo e estrelas de bario de mesma
metalicidade. Além disso, nenhuma dessas estrelas apresentam sobreabundancia de
litio. Com relacao a abundancia de elementos pesados, a estrela HD 36598 é a tinica
que apresenta sobreabundancia comparado a estrelas de mesma metalicidade. Esta
¢ uma caracteristica presente em estrelas carbonadas de classe CH. As razoes [X/Fe]
para os elementos pesados na estrela HD 36598 sdo comparaveis as razoes [X/Fe]
obtidas para a estrela HD 26, que é a estrela CH de mais alta metalicidade conhecida
na literatura.

A partir desses resultados, podemos classificar a estrela HD 36598 como uma
estrela CH. Quanto as estrelas HD 95405, BD-16 1217 e HD 29154, apesar des-
sas serem extensamente classificadas na literatura como estrelas de classe C-R, nao
encontramos resultados que corroboram esta classificagao. Os resultados que deriva-
mos para as estrelas HD 29154 e BD-16 1217 indicam que possivelmente tratam-se
de estrelas da classe strong-CN, que sao uma classe de estrelas entre as estrelas ricas
em metais que apresentam uma soma entre as abundancias de carbono e nitrogénio
(C + N) maior do que a que é observada no Sol. Estas estrelas apresentam uma
intensidade inesperada nas bandas cianogénio e assemelham-se as estrelas carbo-
nadas de tipo R pelo fato de ocuparem a mesma posicao no diagrama HR e por
terem uma distribuigao similar no disco espesso da galaxia. A maior diferenca entre
ambas as classes de estrelas, além da razao C/O, é que as estrelas strong-CN sao
ricas em metais, enquanto que as estrelas C-R tém metalicidades préximas a solar.
A estrela HD 95405, apesar de também apresentar intensas bandas de cianogénio,
nao a inserimos nesta classe de estrelas pelo fato dela também apresentar intensas
bandas de Cy e uma alta razao C/O, de aproximadamente 0.85. Por esses motivos,
consideramos que esta estrela pode ser uma estrela oxigenada em transicao para a
fase rica em carbono ou, ainda, um merger entre uma estrela gigante normal e uma
ana-branca de carbono.

Quanto a razao isotépica *C/13C, encontramos algumas peculiaridades para
as estrelas HD 29154 e BD-16 1217. Estas estrelas apresentam razoes isotépicas de
12C/13C = 6 e 8, respectivamente. No entanto, estudos indicam que estrelas gigantes
apresentam valores entre 20 e 30 (Iben & Renzini, 1983), assim como encontramos

para as estrelas HD 95405 e HD 36598 e que ~ 15% de estrelas gigantes apresentam
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razoes isotdpicas para o carbono abaixo de 10 (Tautvaisiene et al., 2010; Takeda et
al., 2019).

Com isso, o estudo apresenta reforca as afirmagoes de que muitos catdlogos de
estrelas carbonadas contém um numero significante de estrelas de classe C-R classi-
ficadas erroneamente. Isto porque a pequena amostra analisada neste trabalho foi
selecionada dentro de uma amostra de 75 estrelas classificadas como C-R e os resul-
tados nao concordam com tal classificacdo. Zamora et al. (2009) também encontrou
discordancias quanto a classificagao dessas estrelas catalogadas como tipo-R: de 17
estrelas C-R analisadas em seu trabalho, foi encontrado que aproximadamente 40%
pertecem a outras classes espectrais. Quanto a estrela HD 36598, classificada como
CH, os resultados sao interessantes para podermos comparar as abundancias entre
estrelas CH de baixa metalicidade e de metalicidade proxima a solar. Finalmente,
como conclusao ao trabalho aqui desenvolvido, pretendemos submeter o artigo sobre

a analise das estrelas estudadas para publicacao.
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Apeéendice A

Tabela A.1: Larguras equivalentes das linhas de Fel e Fell observadas para as

estrelas da amostra.

Larguras Equivalentes (mA)

Elemento A x (eV) |loggf | HD 95405 | HD29154 | BD-16 1217 | HD 36598
Fer 5162.27 | 4.18 | 4+0.79 — — 150 —
5242.49 | 3.63 | —0.97 117 136 118 115
5250.21| 0.12 | —4.92 — — 146 —
5253.03 | 2.28 | —3.79 68 79 — —
5288.52 | 3.69 | —1.51 84 102 96 87
5315.05| 4.37 | —1.40 70 71 68 —
5321.11| 4.43 | —1.19 63 83 73 —
5322.04 | 2.28 | —2.84 112 135 115 109
5353.37| 4.10 | —0.68 105 — 109 —
5364.87 | 4.45 | +40.23 — — 140 —
5373.71 | 4.47 | —0.71 80 97 87 80
5389.48 | 4.42 | —0.25 106 124 — 118
5410.91 | 4.47 | +0.40 — — 147 —
5417.03 | 4.42 | —1.53 55 73 66 —
5441.34 | 4.31 | —1.58 — 7 — —
5445.04 | 4.39 | +0.04 — — 130 —
5522.45| 4.21 | —1.40 72 87 80 —
5531.98 | 4.91 | —1.46 — 40 38 —
5532.75| 3.57 | —2.00 73 — — —
5560.21 | 4.43 | —1.04 70 86 76 73
5567.39 | 2.61 | —2.56 110 — — —
5576.09 | 3.43 | —0.85 — — 148 —
oh84.77 | 3.57 | —2.17 — 87 85 —
5624.02 | 4.39 | —1.33 61 — 78 —
5633.95| 4.99 | —0.12 81 103 96 —
5635.82 | 4.26 | —1.74 58 75 63 47
5638.26 | 4.22 | —0.72 103 121 112 —
5686.53 | 4.55 | —0.45 93 — 105 —
5691.50 | 4.30 | —1.37 7 83 7 —
5705.47| 4.30 | —1.36 65 81 72 59
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Tabela A.1, continuagao
Larguras Equivalentes (mA)
Elemento A x (eV) [loggf | HD 95405 | HD29154 | BD-16 1217 | HD 36598
Fer 5717.83 | 4.28 | —0.97 96 — — —
5731.76 | 4.26 | —1.15 88 — — —
5762.99 | 4.21 | —0.41 116 — — —
5806.73 | 4.61 | —0.90 — 97 87 77
5814.81| 4.28 | —1.82 — 66 55 —
5883.82| 3.96 | —1.21 95 — 100 —
5916.25 | 2.45 | —2.99 99 — 109 110
5934.65| 3.93 | —1.02 104 122 114 —
6020.17 | 4.61 | —0.21 98 — 118 —
6024.06 | 4.55 | —0.06 126 — 133 —
6027.05| 4.08 | —1.09 99 105 101 93
6056.01 | 4.73 | —0.40 88 103 99 82
6079.01 | 4.65 | —0.97 70 86 78 —
6082.71 | 2.22 | —3.58 90 110 91 95
6093.64 | 4.61 | —1.35 55 65 %) 46
6096.66 | 3.98 | —1.78 73 85 74 62
6120.25| 0.91 | —5.95 — 66 49 52
6151.62| 2.18 | —3.29 108 128 108 104
6157.73 | 4.08 | —1.11 100 — — —
6165.36 | 4.14 | —1.47 79 87 75 76
6170.51| 4.79 | —0.38 — 114 — —
6187.99 | 3.94 | —1.57 — 102 94 91
6200.31 | 2.60 | —2.44 — 150 131 —
6213.43 | 2.22 | —2.48 — — 141 —
6311.50 | 2.83 | —3.23 — 88 75 65
6322.69 | 2.59 | —2.43 — 150 137 —
6380.74 | 4.19 | —1.32 87 — — —
6392.54 | 2.28 | —4.03 — 88 69 66
6419.95| 4.73 | —0.09 — 138 126 118
6518.37| 2.83 | —2.30 — — — 109
6551.68 | 0.99 | —5.79 — 85 70 —
6574.23 | 0.99 | —5.02 — 121 106 —
6591.31 | 4.59 | —2.07 — 34 29 —
6593.87 | 2.44 | —2.42 — — 145 —
6597.56 | 4.79 | —0.92 66 82 71 —
6608.03 | 2.28 | —4.03 — 86 68 —
6646.93 | 2.61 | —3.99 — 70 56 —
6653.85 | 4.14 | —2.52 29 42 27 —
6699.14 | 4.59 | —2.19 — 36 — —
6703.57 | 2.76 | —3.16 — 108 91 —
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Tabela A.1, continuagao
Larguras Equivalentes (mA)
Elemento A x (eV) [loggf | HD 95405 | HD29154 | BD-16 1217 | HD 36598
Fer 6704.48 | 4.22 | —2.66 18 28 21 —
6713.74| 4.79 | —1.60 — 55 — —
6739.52 | 1.56 | —4.95 68 78 63 62
6745.96 | 4.07 | —2.77 — 25 22 18
6793.26 | 4.07 | —2.47 — 47 39 —
6806.85 | 2.73 | —3.21 — 107 94 —
6810.26 | 4.61 | —0.99 — 94 88 77
6820.37 | 4.64 | —1.17 — 90 79 —
6841.34 | 4.61 | —0.60 85 — — —
6851.64 | 1.61 | —5.32 33 53 51 —
6858.15| 4.61 | —0.93 79 89 80 —
7132.99 | 4.08 | —1.61 — 93 74 —
Fenr 4993.35| 2.81 | —3.67 64 70 56 —
5132.66 | 2.81 | —4.00 46 — 44 —
5234.62 | 3.22 | —2.24 92 114 102 —
5276.00 | 3.20 | —1.91 118 — — —
5284.10| 2.89 | —-3.01 — — — 79
5325.56 | 3.22 | —3.17 — 66 61 —
5414.05| 3.22 | —3.62 38 45 45 —
5425.25| 3.20 | —3.21 60 64 61 64
5534.83 | 3.25 | —2.77 68 81 — —
5991.37| 3.15 | —3.56 51 — 55 —
6084.10 | 3.20 | —3.80 — 47 — —
6149.25| 3.89 | —2.72 53 — 45 46
6247.55 | 3.89 | —2.34 56 75 66 52
6416.92 | 3.89 | —2.68 50 — 57 46
6432.68 | 2.89 | —3.58 55 76 68 52
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Tabela A.2: Larguras equivalentes de outras linhas estudadas para as estrelas da

amostra.
Larguras Equivalentes (mA)

A Elemento | x (eV) |loggf | Ref |HD 95405 | HD 29154 | BD-16 1217 | HD 36598
5682.65 Nart 2.10 | =0.70| PS — — — 144
5688.22 Na1 2.10 | —-040| PS — — 169 150
6154.22 Na1 2.10 | —1.57| RO3 103 117 101 98
6160.75 Nat 2.10 | —1.27| RO3 — — 104 108
4730.04 Mg1 4.34 | —2.39| RO03 111 — — —
5711.10 Mg1 4.34 | —1.68| R99 — 158 — 139
6318.71 Mg1 5.11 | —1.94 | Ca07 — 100 85 —
6319.24 Mg1 5.11 | —2.16 | Ca07 — — 61 —
6319.49 Mg1 5.11 | —2.67 | Ca07 — 33 31 —
6894.89 Mg1 5.75 | —2.39 | MR94 37 — — —
6965.51 Mg1 5.75 | —1.72 | MR94 84 — — —
8712.69 Mg1 5.93 | —1.26 | WSM — 90 — —
8736.04 Mg1 594 | —0.34 | WSM — 165 138 119
6696.03 All 3.14 | —1.48 | MR94 85 95 81 7
6698.67 All 3.14 | —1.63| RO3 — 80 71 85
7835.32 Al 4.04 | —0.58| RO3 — 84 74 86
7836.13 Al 4.02 | —-0.40| RO3 91 108 94 91
8772.88 Al1 4.02 | —-0.25| RO3 — 115 — 111
8773.91 Alr 4.02 | —-0.07| RO3 — 141 — 116
5793.08 Si1 4.93 | —2.06| RO3 — 79 76 —
6125.03 Sit 5.61 | —1.54| E93 46 62 52 —
6131.58 Sit 5.62 | —1.69| E93 — 53 50 33
6155.14 Sit 5.62 | —0.77| E93 95 — 150 —
7760.64 Sil 6.20 | —1.28 | E93 24 — — —
7800.00 Sit 6.18 | —0.72 | E93 58 — — —
8728.01 Sit 6.18 | —0.36 | E93 — 105 95 78
8742.45 Sit 5.87 | —0.51] E93 — — 107 96
5581.80 Car 2.52 | —0.67 | Chen — — 139 —
5857.46 Ca1 2.93 | 4+0.11 | Chen — — — 144
5867.57 Cal 2.93 | —1.61 | Chen 59 71 60 48
6161.30 Cal 2.52 | —=1.27| E93 106 — — —
6166.44 Cal 2.52 | —1.14| RO3 111 126 112 102
6169.04 Car 2.52 | —0.80| RO3 — 142 — —
6449.82 Ca1 2.52 | —=0.50 | Chen — — — 144
6455.60 Cal 2.51 | —1.29| RO3 — — 114 —
6471.66 Cal 2.51 | —0.69| S86 145 160 147 —
6798.47 Cal 2.71 | —2.52 | Chen — 35 36 —
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Tabela A.2, continuagao

Larguras Equivalentes (mA)

A Elemento | x (eV) |loggf | Ref |HD 95405 | HD 29154 | BD-16 1217 | HD 36598
4512.74 Tirt 0.84 | —0.48 | MFK 126 139 124 —
4548.77 Tirt 0.83 | —0.35 | MFK 133 148 133 127
4555.49 Tirt 0.85 | —0.49 | MFK 130 — 123 —
4562.64 Tirt 0.02 | —2.66 | MFK — 95 84 —
4563.43 Tirt 2.43 | —0.38 | MFK — 53 — —
4617.28 Tirt 1.75 | +0.39 | MFK 113 — — 119
4681.92 Tirt 0.05 | —1.07 | MFK 155 162 146 —
4758.12 Tirt 2.25 | +0.42 | MFK — 103 — —
4759.28 Tirt 2.25 | +0.51 | MFK — 107 96 —
4778.26 Ti1 2.24 | —0.33 | MFK 61 7 — 54
4997.10 Tirt 0.00 | —2.12 | MFK 112 — — 122
5016.17 Tirt 0.85 | —0.57 | MFK 127 152 — —
5022.87 Tirt 0.83 | —0.43 | MFK — — 136 —
5039.96 Tirt 0.02 | —1.13 | MFK — 170 — —
5040.61 Ti1 0.83 | —1.79 | MFK — 99 — —
5043.59 Tir 0.84 | —1.73 | MFK — 100 — —
5062.10 Tirt 2.16 | —0.46 | MFK 62 75 — 62
5113.45 Tirt 1.44 | —0.88 | MFK — 105 88 —
5145.47 Tirt 1.46 | —0.57 | MFK — 113 100 —
5147.48 Ti1 0.00 | —=2.01 | MFK 119 138 — 122
5152.19 Tirt 0.02 | —2.02 | MFK — — — 117
5223.63 Tirt 2.09 | —-0.56 | MFK 71 — — 62
5295.78 Tirt 1.05 | —1.63 | MFK 76 — — 74
5490.16 Tirt 1.46 | —0.94 | MFK — 98 — 84
5503.90 Tirt 2.58 | —0.19 | MFK — 70 — —
5662.16 Tir 2.32 | —0.11 | MFK 74 87 74 72
5689.48 Tirt 2.30 | —0.47 | MFK 65 69 o8 —
5922.12 Tirt 1.05 | —1.47 | MFK — 104 90 89
5978.55 Tirt 1.87 | —0.50 | MFK 93 98 — —
6091.18 Tirt 2.27 | —0.37 | MFK 71 76 66 —
6126.22 Ti1 1.07 | —1.42 | MFK 101 — — —
6258.11 Tir 1.44 | —-0.36 | MFK — — 120 133
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Tabela A.2, continuagao

Larguras Equivalentes (mA)

A Elemento | x (eV) |loggf | Ref |HD 95405 | HD 29154 | BD-16 1217 | HD 36598
4801.03 Crr 3.12 | —0.13 | MFK 89 103 91 —
4814.26 Crr 3.09 | —-1.17 | MFK 36 — — —
4836.85 Cri 3.10 | —1.14 | MFK 47 — — —
4936.34 Cri 3.11 | —=0.22 | MFK 81 98 — —
4954.80 Crr 3.12 | —=0.14 | MFK — 104 90 —
5193.50 Crr 3.42 | —0.90 | MFK 40 — — —
5196.45 Cri 3.45 | —0.20 | MFK 70 — — —
5200.18 Cri 3.38 | —0.53 | MFK — — 68 —
5214.13 Cri 3.37 | —=0.74 | MFK 45 — — —
5214.61 Cri1 3.32 | —0.66 | MFK 57 — 63 58
5247.57 Crr 0.96 | —1.63 | MFK — — 147 —
5272.00 Crr 3.45 | —0.42 | MFK 57 — — —
5300.75 Cri 0.98 | —2.13 | MFK — 143 — —
5304.18 Cri 3.46 | —0.69 | MFK 42 55 49 —
5312.86 Cri 3.45 | —0.56 | MFK — 63 — 43
5318.77 Crr 3.44 | —0.69 | MFK 48 o7 — 42
5340.45 Crr 3.44 | —0.73 | MFK — 64 — 47
5628.65 Cri 3.42 | =0.77 | MFK 50 59 52 35
5781.18 Cri 3.32 | —0.88 | MFK — 61 — —
5783.07 Cri 3.32 | =0.29 | MFK — 89 — 67
5784.97 Cr1 3.32 | —0.38 | MFK — 89 80 —
5787.93 Cri 3.32 | —0.08 | MFK — 105 91 —
6330.10 Crr 0.94 | —2.92 | MFK — — 103 —
4740.17 Nirt 3.48 | —1.78 | MFK 52 — 54 —
4904.42 Nirt 3.54 | —0.19 | MFK 106 — — —
4913.98 Nirt 3.74 | —0.60 | MFK — — 89 76
4967.52 Ni1 3.80 | —1.60 | MFK 42 — — 39
4995.66 Nir 3.63 | —1.61 | MFK — — — 42
5003.75 Nirt 1.68 | —3.13 | MFK — 104 — 84
5010.94 Nirt 3.63 | —0.90 | MFK — — 85 —
5048.85 Nirt 3.85 | —=0.37 | MFK 94 — — —
5084.11 Nirt 3.68 | —0.18 | MFK — 127 — —
5094.42 Nir 3.83 | —1.12 | MFK 58 — — —
5157.98 Nirt 3.61 | —1.72 | MFK 46 — 55 —
5589.37 Nirt 3.90 | —1.15| MFK 56 — — 46
5593.75 Nirt 3.90 | —0.79 | MFK 76 94 7 —
5643.09 Nir 4.17 | —1.25 | MFK 37 — — 27
5709.56 Nirt 1.68 | —2.14 | MFK 129 — 141 —
5805.23 Nirt 4.17 | —0.60 | MFK — 84 74 58
5847.01 Nirt 1.68 | —3.44 | MFK — — 83 —
5996.74 Nirt 4.24 | —1.06 | MFK — 57 — 35
6053.69 Nir 4.24 | —1.07 | MFK — — 55 —
6086.29 Nit 4.27 | —0.47 | MFK 69 89 — —
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Tabela A.2, continuagao

Larguras Equivalentes (mA)

A Elemento | x (eV) |loggf | Ref |HD 95405 | HD 29154 | BD-16 1217 | HD 36598
6111.08 Ni1 4.09 | —0.80 | MFK 71 80 — —
6130.14 Ni1 4.27 | —0.98 | MFK 43 — — 38
6176.82 Ni1 4.09 | —-0.26| RO3 90 112 101 —
6186.72 Ni1 4.11 | —0.90 | MFK 59 82 69 49
6204.61 Ni1 4.09 | —1.15| MFK — 71 — —
6223.99 Ni1 4.11 | -0.97 | MFK 50 73 — 45
6322.17 Ni1 4.15 | —1.21 | MFK — 56 — 31
6378.26 Ni1 4.15 | —0.82 | MFK 61 80 72 58
6384.67 Ni1 4.15 | —1.00 | MFK 53 69 57 46
6532.88 Nirt 1.94 | —3.42 | MFK — — 72 64
6586.32 Ni1 1.95 | —2.79 | MFK — 122 — —
6598.61 Ni1 4.24 | —-0.93 | MFK 47 — %) 44
6635.14 Ni1 4.42 | -0.75 | MFK 55 70 — 48
6767.78 Ni1 1.83 | —2.11 | MFK — — 149 —
6772.32 Nirt 3.66 | —1.01| RO3 82 104 91 69
6842.04 Ni1 3.66 | —1.44| E93 66 — 68 60
4607.33 Sri 0.00 | +0.28 | S96 86 108 113 154
7070.07 Sri 1.85 | —0.03 | K18 — — 28 53
4883.68 Y11 1.08 | +0.07 | SN96 94 115 — —
5087.43 Y1 1.08 | —0.17 | SN96 90 100 100 —
5200.41 Y1 0.99 | —0.57 | SN96 80 97 99 134
5205.72 Y1 1.03 | —0.34 | SN96 81 — — —
5289.81 Y 1.03 | —1.85| VWR — 30 42 78
5402.78 Y11 1.84 | —-0.44| RO3 37 50 58 86
4772.30 Zr1 0.62 | —0.06| A04 41 47 59 —
4784.94 Zr1 0.69 | —0.60 | A04 15 — 24 66
4805.87 Zr1 0.69 | —0.58 | A04 19 25 31 73
4809.47 Zr1 1.58 | +0.35| A04 12 18 19 —
4815.63 7r1 0.60 | —0.27| A04 44 40 48 —
4828.05 7r1 0.62 | —0.75| A04 19 19 24 70
5046.55 /11 1.53 | —=0.18 | A04 8 7 9 43
5385.13 Zr1 0.52 | —0.64 | A04 20 20 35 —
5620.13 Zr1 0.52 | —1.09 | A04 — — — 72
5879.79 7r1 0.15 | —1.03| A04 43 — — 91
5885.62 7r1 0.07 | —1.73| A04 12 — — —
5955.34 /r1 0.00 | —1.70 | A04 11 — — —
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Tabela A.2, continuagao

Larguras Equivalentes (mA)

A Elemento | x (eV) |loggf| Ref |HD 95405 | HD 29154 | BD-16 1217 | HD 36598
6127.46 /r1 0.15 | —1.06 S96 37 40 45 98
6134.57 7r1 0.00 | —1.28 S96 39 42 45 98
6143.18 /1 0.07 | —1.10 S96 — — 56 105
5506.49 Mo1 1.33 | +0.06| V15 — — — 100
5533.03 Mot 1.33 | —=0.07| V15 41 o1 53 95
5570.44 Mot 1.33 | —-0.34| V15 32 39 37 7
5632.46 Mot 1.36 | —1.31| VALD — — — 48
5791.84 Mot 1.42 | —1.05| VALD — 12 14 40
5858.27 Mot 1.47 | —0.99 | VALD — — — 63
6030.63 Mot 1.53 | —-0.45| V15 — 23 27 82
4869.15 Rur 0.93 | —0.83| VALD 18 14 15 44
5309.27 Ru1 0.93 | —1.39| VALD — 3 9 26
5636.24 Rut 1.06 | —1.07| VALD 21 — — 30
5303.53 La1r 0.32 | —1.35| LOla 23 34 32 96
5805.77 La1r 0.13 | —1.56| LOla — — — 100
6320.43 La1r 0.17 | —1.52 S96 — 43 37 148
6774.33 La1r 0.13 | —1.71 | VWRO00 24 21 37 173
4418.79 Ce1r 0.86 | 40.27 L09 53 — — —
4483.90 Ce1l 0.86 | 4+0.10 L09 — 54 45 —
4486.91 Cerr 0.29 | —0.18 L09 — — — 117
4539.74 Cerr 0.33 | —0.08 L09 — — — 126
4562.37 Ce1r 0.48 | +0.21 L09 69 84 70 122
4628.16 Ce1r 0.52 | +0.14 L09 71 79 66 —
5187.46 Ce1l 1.21 | 40.17 L09 34 — 32 —
5274.24 Celn 1.04 | +0.13 L09 40 46 43 —
5330.58 Cerr 0.87 | —0.40 L09 — — 23 84
5393.39 Ce1r 1.10 | —0.06 L09 37 40 27 95
5975.82 Ce1r 1.33 | —0.45 L09 10 — — —
6043.37 Ce1l 1.21 | —0.48 L09 — — — 71
4706.54 Nd 11 0.00 | —0.71 DH 62 71 63 —
4763.62 Nd 11 0.38 | —1.27 DH 19 18 — —
4777.72 Nd 11 0.38 | —1.22 DH 19 — — —
4786.11 Nd 11 0.18 | —1.42 DH 16 — — —
4797.15 Nd 1 0.56 | —0.69 DH — — 42 93
4902.04 Nd 11 0.06 | —1.34 DH 31 35 — —
4914.38 Nd 11 0.38 | —0.70 DH — — — 108
4987.16 Nd 11 0.74 | —0.79 DH 21 — — 88
5063.72 Nd 1 0.98 | —0.62 DH — 20 — 86
5092.80 Nd 1 0.38 | —0.61 DH — 50 — —
5130.59 Nd 11 1.30 | 4+0.45 DH — 55 50 —
5212.36 Nd 11 0.20 | —0.96 DH 47 — — —
5234.19 Nd 11 0.55 | —0.51 DH 37 — — —
5249.58 Nd 11 0.98 0.20 DH — — — 116
5255.51 Nd 1 0.20 | —0.67 DH 50 — 61 —
5293.16 Nd 1 0.82 0.10 DH 48 63 — 129
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Tabela A.2, continuagao

Larguras Equivalentes (mA)

A Elemento | x (eV) | loggf | Ref | HD 95405 | HD 29154 | BD-16 1217 | HD 36598
5306.46 Nd 11 0.86 | —0.97 | DH 13 — 33 —
5311.46 Nd 11 0.98 | —0.42 | DH 31 — — —
5319.81 Nd 11 0.55 | —0.14 | DH 58 70 — —
5356.97 Nd 1 1.26 | —0.28 | DH 14 — — 89
5485.70 Nd 11 1.26 | —0.12 | DH — — 30 —
5740.88 Nd 11 1.16 | —0.53 | DH — 22 17 79
5811.57 Nd 11 0.86 | —0.86 | DH — 17 16 —
4467.34 Sm 11 0.66 | +0.15| LO6 — — 53 93
4499 .48 Sm 11 0.25 | —0.87 | LO6 44 47 34 7
4515.09 Sm 11 0.19 | —0.87 | LO6 54 — — —
452391 | Sm1 0.43 | —0.39 | LO6 63 — — 84
4566.20 Sm 11 0.33 | —0.59 | LO6 — 47 38 90
4577.69 Sm 11 0.25 | —0.65 | LO6 61 53 — —
4676.90 Sm 11 0.04 | —0.87 | LO6 — — — 97
4704.40 Sm 11 0.00 | —0.86 | LO6 65 — — —
4791.60 Sm 11 0.10 | —1.44 | LO6 32 30 19 74
4972.17 Sm 11 0.93 | —0.94 | LO6 16 10 — —
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