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Resumo

O projeto teve como objetivo utilizar técnicas de espectroscopia para a andlise da
composi¢ao quimica de estrelas e estudar o elemento quimico litio no interior de estrelas
analogas ao Sol, porém ricas em metais. O intuito foi verificar a previsao de uma maior
destruicao desse elemento no interior de estrelas de maior conteido metalico, pois elas
apresentam um aprofundamento da sua zona convectiva. Foi selecionada uma amostra de
41 estrelas, com massas 0.95 < M < 1.07 M), logaritmo da gravidade superficial 4.1 <log g
< 4.6 dex, temperaturas 5500 < T < 5900 K e metalicidades nos intervalos -0.3 < [Fe/H]
< -0.15 e +0.1 < [Fe/H] < +0.3 dex. Foram utilizados espectros do HARPS com alta
razao sinal/ruido, para possibilitar medidas precisas das larguras equivalentes das linhas
espectrais de Fe I e Fe II, e a obtencao de parametros atmosféricos e abundancias com
boa precisao. Os parametros atmosféricos, massas e idades calculados estao em excelente
acordo com a média de resultados da literatura. O comportamento da abundancia de litio
de acordo com a idade e a metalicidade das estrelas também se mostrou como esperado,
isto é, estrelas mais metalicas, velhas e com maior camada convectiva possuem menos litio

no seu interior.






Abstract

The project aimed to use spectroscopic techniques to analyze the chemical composition
of stars and to study the chemical element lithium inside metal rich solar analogs. The
objective was to verify the prediction of a greater destruction of this element in the interior
of more metallic stars, because they present a deepening of their convective zone. A sample
of 41 stars was selected, considering masses 0.95 < M < 1.07 Mg, logarithm of surface
gravity 4.1 < log g < 4.6 dex, temperatures 5500 < T < 5900 K and metallicities in the
intervals -0.3 < [Fe/H] < -0.15 and +0.1 < [Fe/H| < 40.3 dex. HARPS spectra with high
signal-to-noise ratio were employed to enable accurate measurements of equivalent widths
of the Fe I and Fe II spectral lines, in addition to obtaining the atmospheric parameters
and abundances with good precision. The calculated atmospheric parameters, masses and
ages are in excellent agreement with the average results from the literature. The behavior
of lithium abundance according to the age and metallicity of the stars was also shown to
be as expected, that is, stars that are more metallic, older and with a greater convective

zone have less lithium in their interior.
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Capitulo 1

Introducao

Apesar do interior estelar nao poder ser observado de forma direta, o estudo do ele-
mento quimico litio nas estrelas pode fornecer informagoes importantes sobre mecanismos
de transporte proximo a base da camada convectiva da estrela, pois como é observada
uma deplegao desse elemento na fotosfera de estrelas com o aumento da idade (Meléndez
et al., [2014}; (Carlos et al., 2016, 2019)), sugere-se que parte do litio presente inicialmente na
zona convectiva é transportado para camadas mais internas da estrela, na fronteira com a
zona radiativa, onde é destruido. Esse transporte de material entre as zonas convectiva e
radiativa da estrela nao é previsto no modelo padrao do Sol, porém esse é um modelo bem
restrito, que nao considera caracteristicas importantes, como a rotacao estelar.

No modelo padrao, como o litio nao pode atingir as partes mais internas da estrela, sua
abundancia deveria ser constante com o tempo, o que estd em desacordo com observagoes de
maior destruicao desse elemento conforme o aumento da idade da estrela. J& os modelos
nao-padrao, que incluem alguma informacao sobre a rotacao da estrela ou mecanismos
extra de transporte no interior estelar, conseguem prever alguma destruicao do litio com o
tempo (Charbonnel, 2005 Xiong & Deng, [2008; [do Nascimento et al., [2009; |Denissenkov,
2010; |Andrassy & Spruit, [2015), pois parte do litio seria transportado da zona convectiva
para as zonas mais internas, onde é destruido.

A destruicao do litio via captura de prétons ocorre a temperaturas proximas de 2.5 x
10% K. Porém, a temperatura na base da zona convectiva ¢ de 2 x 10° K, de acordo com
o modelo padrao. Ou seja, nesse modelo a regiao nao é quente o suficiente para destruir o
litio. Portanto, é necessario que exista uma forma de transportar o litio original da zona
convectiva para as regioes mais internas, onde possa ser destruido. Esse processo é sugerido

por diversos modelos nao-padrao, e esta relacionado ao tamanho da camada convectiva da
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estrela, responsavel por levar o litio para as regioes mais quentes e internas.

Entre os possiveis mecanismos de transporte, estao o overshooting, no qual o elemento
convectivo consegue, por inércia, ultrapassar para a zona radiativa, onde o litio é destruido
via captura de prétons, ou também o processo de difusao atomica, no qual os atomos se des-
locam para as regioes mais internas por meio de um processo semelhante a uma decantacao
(gravitational settling). A regidao onde ocorreria esse mecanismo extra de transporte deve
ser relativamente rasa, imediatamente inferior a base da zona convectiva, pois quanto maior
a profundidade no interior estelar, maior a temperatura e, consequentemente, a destruicao
do litio, pois a fusao nuclear aumenta exponencialmente com a temperatura. Logo, se o
litio fosse transportado para regioes muito profundas, seria rapidamente destruido, o que
estd em desacordo com observagoes da lenta diminui¢do da abundancia do litio (Monroe
et al., 2013) com o tempo, sugerindo que o transporte nao deve atingir regides muito
profundas.

Uma previsao do modelo nao-padrao de |Castro et al. (2008)) é um aumento da deplecao
do litio em estrelas mais ricas em metais, devido ao aprofundamento da zona convectiva
em estrelas com maior conteido metalico. Essa previsao tedrica foi verificada apenas
tentativamente pelo trabalho de|Carlos et al.| (2016} 2019), que encontrou uma dependéncia
da deplecao do litio com a metalicidade, porém com significancia de apenas 2. Isso
pode ter ocorrido pelo fato da amostra estudada ser composta por estrelas gémeas solares,
com metalicidades muito similares a do Sol. Portanto, para conseguir maior evidéncia
dessa previsao, foi estudado um intervalo mais abrangente de metalicidades, incluindo
estrelas mais e menos metdlicas que o Sol. Os resultados obtidos poderao colaborar para

a elaboracao de modelos aprimorados do interior estelar.



Capitulo 2

Metodologia

2.1 Selecao da amostra

As estrelas da amostra foram selecionadas a partir de uma ampla base de dados do
grupo SAMPA (Stellar Atmospheres, Planets and Abundances) do IAG/USP, que é com-
posta por parametros atmosféricos médios de milhares de estrelas analisadas na literatura.
A selegao ocorreu conforme os passos descritos a seguir.

Primeiramente, foram definidos os intervalos de parametros atmosféricos de interesse.
Como o projeto visou estudar o litio em estrelas andlogas ao Sol e ricas em metais, foi
escolhido o intervalo massas 0.95 < M < 1.07 M, com logaritmo da gravidade superficial
4.1 <log g < 4.6 dex (log go = 4.44 dex), para restringir as estrelas a sequéncia principal,
e com pelo menos 2 trabalhos publicados na literatura. Para as metalicidades, foram sele-
cionados os intervalos -0.3 < [Fe/H] <-0.15 e +0.1 < [Fe/H] < +0.3 dex. As metalicidades
entre -0.15 e +0.1 dex foram cobertas por estrelas da amostra de|Carlos et al. (2019). Dessa
forma, considerou-se um intervalo de =+ 0.3 dex em torno da metalicidade solar ([Fe/H] =
0 dex). Feita essa pré-selegao, por meio de um histograma de temperaturas, o intervalo de
temperaturas selecionado foi 5500 < Terr < 5900 K, que correspondeu as temperaturas
mais frequentes e nao é muito amplo, para minimizar a diferenca entre o espectro solar e
o das estrelas da amostra, pois esses espectros passam a ser muito diferentes para tempe-
raturas muito distintas. Além disso, como os espectros utilizados foram do HARPS (High
Accuracy Radial Velocity Planet Searcher), que é localizado no Hemisfério Sul, adotou-se
uma declinacao maxima de +30° para as estrelas. Dentre as estrelas restantes, foram sele-
cionadas aquelas com mais de 10 observagoes com razao sinal/ruido (signal-to-noise ratio,

SNR) individual SNR > 40, de forma que o espectro final (combinado) tenha excelente
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SNR (> 400).

As estrelas selecionadas a partir dos critérios anteriores foram inspecionadas no Sim-
bad (CDS] 2021), uma base de dados astronémicos disponibilizada pelo CDS (Centro de
Dados de Strasbourg) para verificar se possuiam alguma caracteristica que poderia inter-
ferir no seu espectro, como por exemplo ser uma bindaria espectroscépica, caso em que
a luz da companheira pode contaminar o espectro da estrela de interesse, estrelas pré
sequéncia principal, ou que apresentem alta rotagao, pois nesses casos perde-se a alta pre-
cisao do espectro. Também foram verificados os trabalhos publicados sobre essas estrelas,
para confirmar se a analise delas eram bem sucedidas ou se haviam indicativos da estrela
apresentar caracteristicas indesejadas, como as mencionadas acima. Nenhuma delas foi
rejeitada nesse processo. Ao final, foram selecionadas 41 estrelas para compor a amostra
de andlogas solares mais ricas em metais.

A massa das estrelas, unica informacao que nao constava na base de dados do grupo,
foi calculada utilizando o cédigo ¢2 (Ramirez et al. 2014) da linguagem de programagao
Python. Essas massas, além de terem sido utilizadas na selecao da amostra, serviram
também para enriquecer a base de dados do grupo e colaborar futuramente para a pesquisa

de outros membros.

2.2 Espectros

2.2.1 Selecao e obtencao dos espectros

Foram empregados espectros do HARPS, espectrégrafo instalado no telescépio de
3.6 metros do Observatorio La Silla do ESO, com poder de resolugao espectral de 120000.
Os espectros foram obtidos do site da base de dados do ESO (ESO), 2021]).

Para realizar espectroscopia de alta precisao, os espectros devem ter alto SNR. Em uma
primeira aproximagao, a contagem de fétons detectados é proporcional ao quadrado do
SNR: C=(SNR)?. Para alcangar uma maior precisao, foram combinados vérios espectros,
cada um com SNR > 40, dando prioridade aqueles com maior sinal, porém sem ultrapassar
370, pois acima desse valor o espectro pode estar saturado e as contagens detectadas param
de se comportar linearmente. O SNR do espectro combinado final pode ser obtido por meio
da soma das contagens individuais, isto é, Ciors = (SNR1)? + (SNRy)? + ... + (SNR,)?,
de onde obtém-se o sinal/ruido total: SNRyotar = v/ Ciotar-
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Como haviam muitos espectros disponiveis para as estrelas da amostra, foram baixa-
dos aqueles com maior SNR, até que o valor de SNRyyq fosse proximo de 1000. Nao é
interessante que esse valor seja muito maior do que 1000, pois nesse ponto se torna mais
complicado distinguir caracteristicas espectrais, ja que SNR = 1000 equivale a variacoes de
apenas 0.001 em fluxo normalizado e nesse nivel é dificil distinguir entre ruido e inimeras
linhas mintsculas presentes no espectro. Para algumas estrelas nao foi possivel atingir esse
valor, mas em todos os casos a condicao SNRy,; > 400 foi atendida.

Além de escolher espectros com SNR individual razoavel, foi tomado o cuidado de
distinguir os espectros entre os obtidos antes e depois do upgrade do HARPS, realizado em
3 de junho de 2015, pois o instrumento apresenta diferentes modulagoes no continuo nos
dois casos, devido a troca das suas fibras 6pticas. Também foram selecionados espectros de
datas diferentes, pois assim foi possivel corrigi-los da contaminagao de linhas teliricas (as
linhas de absor¢ao da atmosfera terrestre). Como essas linhas se localizam em diferentes
comprimentos de onda dependendo da data, ao combinar espectros de datas diferentes, o
algoritmo entende que essas linhas em localizagoes distintas sdo pontos ruins (outliers),

sendo de certa forma parcial ou totalmente eliminadas.

2.2.2 'Tratamento dos espectros

O site do ESO disponibiliza espectros reduzidos, com o fluxo fornecido em contagens e
ja calibrados em comprimento de onda. Porém, foi necessario realizar um tratamento para
corrigir os espectros da velocidade radial da estrela (corre¢cao Doppler) e normalizé-los.

A velocidade radial foi obtida do arquivo de ccf (Cross Correlation Function), dispo-
nibilizado junto com os espectros. Como haviam muitos espectros a serem corrigidos (41
estrelas, com pelo menos 9 espectros para cada uma delas), o processo de corregao foi
automatizado, isto é, foi feito para todos os espectros de cada estrela de uma s6 vez, por
meio de um script e usando o comando dopcor do IRAF (Tody, |1986).

Apo6s a correcao Doppler, os espectros de cada estrela foram combinados, sempre distin-
guindo entre os espectros de antes e depois do upgrade do HARPS, porque eles apresentam
diferencas nos seus continuos. A combinagao foi realizada com o comando scombine do
IRAF, utilizando a média dos espectros, porém ponderados pela mediana das contagens
de fotons, com as contagens escaladas de acordo com a mediana, e com a op¢ao de rejeitar

pontos ruins. Essas configuracoes foram adotadas para que pontos com dados considera-



24 Capitulo 2. Metodologia

dos ruins, como linhas teltricas, tivessem menor peso na combinagao, de forma que fossem
atenuados e impactassem menos o espectro combinado. Por esse motivo, é bom ter es-
pectros de observacoes em datas diferentes, pois as linhas telturicas ficam localizadas em
comprimentos de onda distintos, devido a velocidade da Terra em relacao ao Sol. Assim,
elas tém cada vez menos importancia no espectro resultante, permitindo a obtencao de um
espectro mais limpo, sem contaminacao na regiao das linhas de interesse.

O dltimo passo do tratamento dos espectros foi a normalizacao, realizada nos espectros
ja corrigidos de velocidade radial e combinados, e ainda levando em conta a distin¢ao entre
antes e depois do upgrade do HARPS. O método empregado foi desenvolvido por membros
do grupo SAMPA.

Primeiramente, cada espectro foi dividido em 7 regioes, para que cada uma delas fosse
normalizada da melhor forma possivel, pois pode ocorrer de a normalizacao escolhida ser
adequada para uma parte do espectro, mas nao para outra. As regides foram definidas nos
seguintes intervalos de comprimento de onda (A): 3782 — 4000; 4000 — 4500; 4500 — 5303;
5338 — 5600; 5600 — 5800; 5800 — 6740 e 6740 — 6913. O intervalo de 5303 — 5338 nao
foi considerado pois é o local de separacao entre os dois detectores do HARPS, onde nao
ha medida de fétons. Cada uma das partes foi normalizada separadamente, utilizando a
fungao continuum do IRAF.

Para o nimero de iteragoes e outros parametros da funcao, foram utilizados valores
sugeridos por membros mais experientes do grupo, os quais ja realizaram o procedimento
diversas vezes e elaboraram técnicas que permitem uma melhor normalizacao dos espec-
tros. Quanto a ordem da normalizacgao, isto é, a ordem da spline ciubica utilizada para a
interpolagao na normalizacao, também foi utilizado o valor sugerido pelo grupo, mas ele foi
ligeiramente variado para valores superiores e inferiores, e foi escolhido aquele que, além
de visualmente ajustar melhor o espectro, apresentasse o melhor balango entre ordem e
residuos RMS. Ou seja, a melhor ordem seria aquela cujo ajuste apresentasse menor RMS,
mas nao para uma ordem muito alta em relagdo a ordem inicial. Por exemplo, se o valor
do RMS diminuisse em 4 unidades de uma ordem para a outra, seria utilizada a ordem
posterior, mas o mesmo nao seria feito se a diferenca de RMS fosse muito pequena, pois o
aumento da ordem nao compensaria a pequena melhora nos residuos. Também foi utilizada
a escala de pizrels ao invés de comprimento de onda, pois a construcao do polinomio do

ajuste da normalizagao é mais robusta utilizando nimeros inteiros (pizels) do que nimeros
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decimais (comprimentos de onda).
Por fim, os espectros antes e depois do upgrade do HARPS foram combinados, resul-
tando no espectro final. A Figura mostra um espectro da estrela HD 106116 como

baixado da base de dados do ESO, e sua versao final, utilizada no restante do trabalho.

NOAD/ TRAF

(a) (b)

Figura 2.1: (a) Exemplo de um espectro da estrela HD 106116 como baixado da base de dados do ESO,
sem corregao de velocidade radial e normalizacao; (b) Espectro combinado final, corrigido da velocidade

radial e normalizado.

2.3 Larguras equivalentes

A largura equivalente (EW) de uma linha espectral corresponde a largura de um
retangulo com a largura equivalente que possui a mesma quantidade de energia que o perfil
da linha. Foram medidas as larguras equivalentes das linhas espectrais de Fe I e Fe II das
estrelas com o IRAF, novamente utilizando um script para realizar as medidas de forma
semiautoméatica. Com o comando splot do IRAF, foi plotado o espectro da estrela, ja no
intervalo de comprimentos de onda da linha a ser medida, com a linha centralizada no plot.
Para medir sua largura, seleciona-se a tecla “k” nas duas bordas da linha, a uma altura
que corresponde ao continuo do espectro da estrela, levando em conta também o continuo
do espectro de comparagao do Sol. A Figura mostra um exemplo de medida de largura
equivalente de uma linha espectral do Fe II da estrela HD 212708.
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1: center = 6(084.11, flux = -0.02971, equw = 0.0297

Figura 2.2: Exemplo de medida de largura equivalente de uma linha de Fe II da estrela HD 212708. As

informacoes sobre a medida aparecem na parte inferior esquerda, onde eqw é a largura equivalente em A.

Foram medidas as larguras equivalentes de 109 linhas espectrais de Fe I e Fe II da
lista de linhas de Meléndez et al. (2014)). Para 107 delas, foi utilizado como espectro solar
de comparagdo o espectro de Vesta, e para as outras duas (5793.914 A e 5927.789 A) foi
utilizado um espectro da Lua. Esses espectros foram escolhidos apds uma revisao cuidadosa
em torno das linhas de interesse, e foi escolhido aquele que apresentou menor contaminacao

por linhas teliricas na regiao.

2.4 Parametros atmosféricos

Para a determinacao dos parametros atmosféricos, foi utilizado o método de andlise
espectroscopica diferencial, que consiste em obter os valores dos parametros em relacao
a um objeto padrao com caracteristicas semelhantes ao objeto de interesse. Nesse caso,
foi utilizado o Sol como objeto padrao de comparacao, pois o estudo se trata de estrelas
analogas solares. Essa técnica foi utilizada pois minimiza erros sistematicos referentes a
escolha de modelos estelares, que sao cancelados na comparagao com modelo semelhante.
Na anadlise diferencial, os principais erros sao entao devidos as medidas das larguras equi-
valentes. Dai a importancia de uma normalizacao consistente para todos os espectros e da
realizacao de medidas feitas cuidadosamente e empregando os mesmos critérios para uma

determinada linha em todas as estrelas, para minimizar os erros em uma analise diferencial
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linha a linha.

Os parametros atmosféricos sao determinados a partir do equilibrio espectroscépico, que
inclui os equilibrios de ionizagao e de excitagao. O primeiro é atingido quando abundancias
médias obtidas pelo Fe I e Fe II coincidem, e o segundo ocorre quando nao hé dependéncia
da abundancia diferencial com o potencial de excitacao dos dtomos (inclina¢ao nula para
uma reta de ajuste desses parametros).

Um modelo de atmosfera estelar é um modelo que descreve as propriedades fisicas
de cada camada da atmosfera da estrela, e é necessario para a obtencao dos parametros
atmosféricos. Foi adotado o modelo de atmosferas de Kurucz (Castelli & Kurucz, [2004),
que ¢ um dos mais empregados no estudo de estrelas andlogas solares, e ja ¢ implementado
como uma opg¢ao no codigo ¢2, utilizado para realizar os cédlculos.

Como entrada, foram fornecidos um arquivo com uma lista das posi¢oes de linhas
espectrais de Fe I e Fe II e os valores de largura equivalente correspondentes, e outro
arquivo com o nome das estrelas e estimativas iniciais para os parametros atmosféricos
(foram utilizados os mesmos valores considerados na sele¢ao da amostra, Tabela [A.1). O
programa amostra diversos valores até que seja atingido o equilibrio espectroscépico, entao
os valores convergem para o resultado desejado. Sao retornados a temperatura efetiva
(Tesf), logaritmo da gravidade superficial (log g), metalicidade ([Fe/H]) e velocidade de
microturbuléncia (v;), bem como seus erros. Também s@o produzidos gréficos ilustrando o
equilibrio espectroscopico atingido durante os calculos, como mostrado na Figura [2.3| para

a estrela HD 32724.
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Figura 2.3: Exemplo de saida do ¢2 para o cédlculo dos parametros atmosféricos da estrela HD 32724,
mostrando o equilibrio de excitagdo das linhas de Fe I para determinar a temperatura (painel superior), o
equilibrio entre as linhas fracas e fortes para a determinagao da velocidade de microturbuléncia (painel do
meio), e o equilibrio de ionizagao entre as linhas de Fe I (cruzes azuis) e Fe II (circulos verdes), mostrado
nos trés paineis. As linhas sélidas azuis nos painéis superior e do meio sao ajustes de Fe I, e a linha so6lida
preta no painel inferior corresponde & média de abundancia de ferro (metalicidade). Na parte superior sao

mostrados os valores encontrados para Teys, log g, [Fe/H] e vy.

2.5 Idades, massas e massas convectivas

A idade e a massa das estrelas foram calculadas utilizando isécronas de Yonsei-Yale
(Yi et al., [2001; Demarque et al., 2004)), j& implementadas no ¢2. O método utilizado para
o calculo envolveu o log g e a magnitude V das estrelas em conjunto com a paralaxe. Esse
método de cédlculo em conjunto retorna resultados mais confiaveis, pois utiliza distribuicao
de probabilidades tanto do log g quanto da paralaxe. O log g também apresenta certa
degenerescencia com a Terf e a velocidade de microturbuléncia, entao utilizar a paralaxe
junto diminui esse efeito. As paralaxes e magnitudes V utilizadas foram do Gaia Data

Release 2 (Brown et al., 2018) e do catédlogo Tycho (Hog et al., 2000), respectivamente. A
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Figura mostra a comparagao entre os métodos de calculo da idade. E possivel notar que
o método que utiliza apenas o log g parece induzir algum erro sistematico nos resultados,
pois os valores apresentam um deslocamento em relacao ao método que utiliza log g e

paralaxe juntos.
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Figura 2.4: (a) Comparacao entre as idades calculadas apenas com log g e com log g e paralaxe em
conjunto; (b) Comparacdo entre as idades calculadas apenas com a paralaxe e com log g e paralaxe em

conjunto.

Como saida do programa, foi retornada a distribuicao de probabilidades dos valores
encontrados, ilustrada na Figura[2.5] e também o valor mais provavel e os valores extremos
dos intervalos equivalentes aos desvio-padroes de +10 e +20. Foram adotados para a idade
e a massa o valor mais provavel da distribuicao, com o erro sendo dado pela diferenca entre

os valores considerando +1¢ e o valor mais provavel.
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Figura 2.5: Exemplo de saida do ¢2 para o calculo da idade da estrela HD 74014, mostrando a distribuigao
de probabilidades das idades (curva verde), o valor mais provédvel (linha tracejada verde) e as regides

sombreadas que englobam os intervalos equivalentes de +10 e +20.
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As massas convectivas foram calculadas com o cédigo terra (Galarza et al., [2016)), que
interpola os valores de metalicidade e massa da estrela com valores tedricos tabelados de
calculos da dependéncia da massa convectiva com a massa e a metalicidade para estrelas

do tipo solar.

2.6 Abundancia de litio

2.6.1 Sintese Espectral

A abundancia de litio (A(Li)) das estrelas foi determinada via sintese espectral, pois a
linha caracteristica do litio em 6707.8 A é um blend de linhas de vérias espécies, como CN,
Cy e ferro. Por esse motivo, é necessario ajustar todos esses elementos simultaneamente
para obter o perfil da linha desejada.

Foi empregado o c6digo de transferéncia radiativa MOOG (Sneden et al., [2012), que
utiliza um modelo de fotosfera e uma lista de linhas espectrais em torno da linha carac-
teristica do elemento de interesse para resolver a equacao de transferéncia radiativa e obter
um espectro sintético para a estrela. O cédigo também requer um arquivo de parametros
estelares, que inclui a velocidade projetada da estrela (v sini), relevante para o alargamento
das linhas. Foi adotado novamente o modelo de atmosferas de Kurucz, gerado com um
c6digo interpolador em linguagem Fortran para os valores de Teyy, log g, [Fe/H] e v; das
estrelas. Em particular, o modelo empregado apresentava, para cada valor de profundidade
dptica (cada camada), os valores de temperatura, pressao de gés e densidade de elétrons.

O MOOG gera espectros sintéticos que reproduzem as linhas espectrais formadas pela
absorcao dos fétons provenientes do interior estelar pelos dtomos presentes na atmosfera
estelar, o que depende da composicao quimica da estrela. Assim, dependendo do valor da
abundancia dos elementos, as intensidades das linhas variam. Por esse motivo, o programa
foi executado diversas vezes para diferentes valores de abundancias das espécies que tém
influéncia no espectro na regiao da linha caracteristica do litio (principalmente C e N, pelas
moléculas Cy e CN, e o ferro). Além de variar as abundancias do litio e dos elementos
do entorno a cada execugao, também foram feitos pequenos deslocamentos no continuo
e translagoes do espectro observado para que ele se aproximasse do continuo do espectro
sintético e para que ficasse perfeitamente centralizado.

Cada espectro sintético gerado era comparado com o espectro observado, e as abundancias
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foram modificadas até que a diferenca entre ambos os espectros fossem as minimas possiveis.
Essas diferencas foram determinadas visualmente e também analisando o RMS do ajuste a
cada iteracao. Os valores de abundancia dos elementos que resultaram no melhor espectro
sintético foram adotados como a abundancia presente na estrela. Um exemplo de sintese
espectral realizada para a estrela HD 31527 é mostrado na Figura [2.6

ne Isoteple dala
smoothing=r Vsini= 1.4 LDC =060 Vmacro= 3.5 FWHMgauss= 0.055

Wavelenglh

Figura 2.6: Exemplo de sintese espectral feita com o MOOG para a estrela HD 31527. A curva vermelha é
o espectro sintético gerado de acordo com o modelo de atmosfera, associado aos parametros atmosféricos da
estrela, e as abundancias quimicas fornecidas ao programa. Os pontos brancos correspondem ao espectro

observado. E mostrada uma linha de ferro mais & esquerda, e a linha de litio em 6707.8 A.

2.6.2 FErros das abundancias

O erro da abundancia de litio foi estimado como sendo a soma quadratica dos erros sis-

o . . . . , -+ 2 —+\2
temdticos com os erros observacionais (ou de medida), isto é, o AlLi) = \/ Yoosa+ (0,07)?,

e foram separados em erro inferior (_) e superior (7).

O erro observacional esta relacionado ao processo de medida da abundancia pela linha
do litio. Variando ligeiramente o continuo e as abundancias dos elementos, sao gerados
espectros distintos, porém vérios deles podem ajustar o espectro observado. O erro ob-
servacional inferior foi definido como a diferenca entre o melhor valor ajustado para a
abundancia de litio e o menor valor razoavel de ajuste considerando pequenas variacoes do
espectro sintético (o, = A(L?)meihor — A(Li)ins). De forma similar, o erro observacional
superior foi definido como a diferenca entre o maior valor razoavel de ajuste e o melhor
valor (o, = A(L)sup — A(LD)methor)-

Ja os erros sistematicos estao relacionados aos erros dos parametros atmosféricos uti-
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lizados para gerar o modelo de atmosferas: o2, = 07, T iogg T U[2Fe /)t 0%, Ou seja,
a soma quadrética dos erros devido ao erro na determinacdo de Tefy, log g, [Fe/H] e vy,
respectivamente. Sabe-se que esses parametros podem afetar o valor das abundancias, por
exemplo, a A(Li) é diretamente proporcional & temperatura da estrela. Para o calculo do
erro sistematico, foram gerados novos modelos de atmosferas variando um dos parametros
por vez, e a abundancia de litio foi novamente calculada. O erro foi adotado como sendo
a diferenca entre a nova abundancia obtida e aquela ja calculada com o modelo que con-
siderou os parametros atmosféricos sem seus erros.

Exemplificando, para avaliar o erro da A(Li) devido ao erro da temperatura, foi ge-

rado um novo modelo atmosférico utilizando a temperatura T,s¢ + or,,,, com os demais

£
parametros fixos, e a abundancia de litio foi calculada novamente utilizando o novo mo-
delo. O erro foi definido entao como o7, = A(Li,T = Toyp + o1,,,) — A(Li, T = Tegy).
Esse processo foi feito para algumas estrelas representativas (HD 190647, HD 212708, HD
28185, HD 76151, HD 114729, HD 13612B, HD 31527 e HD 67458) e interpolado para
as demais estrelas. As estrelas representativas foram escolhidas de forma que os erros nos
parametros fossem variados pois, assim, o intervalo de dados na interpolacao ficaria melhor
distribuido. O procedimento foi feito apenas somando o erro do parametro (Tesy +o7,,,) €
nao também com a subtragao (Tess — or,,,) pois, como a linha de litio ¢ fraca, considerou-

se um regime linear. Entao, variagoes positivas e negativas teriam praticamente o mesmo

efeito.

2.6.3 Correcao NLTE

Para realizar a sintese espectral, o MOOG supoe que a formacao das linhas espec-
trais ocorre sob equilibrio termodinamico local (LTE). Nessa condigao, considera-se que
os niveis de energia dos atomos sao populados pelos elétrons de acordo com a Equacao de
Saha (ionizacao) e a Equagao de Boltzmann (excitacao), para determinada temperatura e
pressao da atmosfera estelar. Assim, é possivel conhecer estatisticamente como os elétrons
populam os niveis de energia dos atomos e, portanto, é possivel determinar a intensidade
e a forma das linhas espectrais.

Apesar do cenario LTE ser uma boa aproximacao, na realidade as linhas espectrais sao
formadas sem a existéncia desse equilibrio (NLTE: non-LTE). Na alta atmosfera estelar,

que apresenta baixa densidade, nao ha colisoes suficientes entre os a&tomos para estabelecer
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o equilibrio entre os diferentes processos de absorcao e emissao. Por isso, é necessario
realizar uma corregao NLTE nos valores de abundancias quimicas obtidos com o MOOG.

Para a correcao, foi utilizado o INSPECT (INSPECT) 2022)), que possui uma grade de
calculos de valores de abundancias tanto em NLTE e quanto em LTE, adotando diversos
parametros atmosféricos. Dessa forma, é possivel interpolar os valores de abundancia LTE
obtidos com o0 MOOG e obter o valor da correcao, que deve ser somado a abundancia LTE
para obter a abundancia NLTE. Com esse procedimento, a quantidade de litio detectada
na estrela corresponderd melhor aos processos que ocorrem em seu interior. Na analise, a
abundancia de litio considerada foi a corrigida.

O erro sistematico referente a correcao NLTE foi descartado pois, na maioria dos casos,
os erros dos parametros atmosféricos sao muito pequenos, o que implicaria em erros NLTE

despreziveis, e o erro observacional da abundancia é de ordem maior.
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Capitulo 3

Resultados e analise

A Tabela mostra os parametros atmoféricos das 41 estrelas selecionadas para a
amostra, de acordo com os critérios descritos na Secao [2.1} Esses valores, consultados
na base de dados do grupo, foram utilizados apenas para a selecao da amostra. No es-
tudo, foram adotados os valores calculados com o ¢2 (Tabela . Além dos parametros
atmosféricos calculados, os resultados para a abundancia de litio das estrelas, massa con-
vectiva e idades também sao mostrados na Tabela [B.1l

As diferengas médias e dispersao das diferencas (desvio-padrao) entre os valores usados
como base para a selecao da amostra (médias da literatura) e os calculados com o ¢2 para
Tess, log g, massa e metalicidade foram (11 + 14) K, (0.02 &+ 0.01) dex, (0.05 £ 0.03)
Mg e (0.015 & 0.011) dex, respectivamente. Portanto, todos os valores calculados est@o
de acordo com a média da literatura, dentro de um intervalo de 20.

A amostra selecionada e a amostra de estrelas de (Carlos et al. (2019), bem como os re-
sultados obtidos, foram analisados em conjunto, com o objetivo de cobrir completamente a
regiao de metalicidades entre -0.3 e +0.3 dex. Portanto, no total, 118 estrelas fizeram parte
da analise. Foram realizados ajustes lineares para obter a correlacao entre a abundancia de
litio, idade e metalicidade das estrelas. Essas grandezas foram ajustadas individualmente e
em conjunto, sendo a idade em unidades de G ano, e a abundancia e a metalicidade dadas

em dex. As correlagoes obtidas sdo mostradas pelas Equagoes [3.1] [3.2] e [3.3]

A(Li) = (—0.16 =+ 0.02) * Idade + (2.11 £ 0.11), (3.1)

A(Li) = (—1.73 + 0.36) = [Fe/H] + (1.24 4 0.05), (3.2)
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A(Li) = (=0.19 £ 0.01) * Idade — (2.36 £ 0.22)  [Fe/H] + (2.31 & 0.08). (3.3)

Como os coeficientes angulares dos ajustes sao negativos, conclui-se que ha uma dimi-
nuicao do contetdo de litio das estrelas tanto com a metalicidade quanto com a idade. Em
particular, o decaimento com a idade ja era esperado do estudo de |Carlos et al.| (2019),
que obteve a relagao A(Li) = (—0.20 £ 0.02) % Idade + (2.44 + 0.10). Comparando com a
Equacgao [3.1], concluimos que os parametros de ajuste sao compativeis dentro do intervalo
de 20 para o coeficiente angular, e de 30 para o coeficiente linear. O comportamento de
deplecao de litio com a idade e metalicidade também pode ser verificado nas Figuras (3.1}
e3.3l

Na Figura [3.1] fica clara a diminui¢ao da abundancia do litio com a idade, como es-
perado. Nota-se que as estrelas com menor metalicidade (tridngulos rosa) e menor massa
convectiva (simbolos menores) estdo mais concentradas na parte superior do gréfico, en-
quanto as estrelas com maior metalicidade (simbolo de estrela violeta) e maior massa
convectiva (simbolos de tamanho maior) estdo mais concentradas na parte inferior, na
regiao de menores abundancias. A interpretacao é que estrelas mais metalicas e com maior

camada/massa convectiva apresentam menor contetdo de litio.

—0— ---- A(Li) = (-0.19%0.01) Age - (2.36+0.22) [Fe/H] + (2.31+0.08)
Solar [Fe/H]
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Figura 3.1: Comportamento da abundancia de litio NLTE em fung¢do da idade. As linhas rosa e violeta
sao as curvas de isometalicidade de -0.15 e 0.15 dex, respectivamente, obtidas pela substituicao desses
valores de metalicidade na Equacgao A linha laranja corresponde & metalicidade solar, e coincide com
o ajuste encontrado para [Fe/H] = 0 dex. As faixas de metalicidade estdo separadas por simbolos e cores
distintos para cada intervalo. O tamanho dos simbolos é proporcional ao tamanho da zona convectiva. Os

dados com setas apontando para baixo correspondem a limites superiores de abundancias.
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Na Figura[3.2]é apresentado um comportamento similar ao da Figura[3.1 mas agora em
funcao da metalicidade. Além disso, percebe-se que as estrelas representadas por simbolos
maiores estao concentradas mais a direita do grafico, na parte correspondente a maiores
metalicidades. Ou seja, as estrelas mais metdlicas possuem maior camada convectiva e

menor abundancia de litio, como previsto por |Castro et al.| (2008)).

Solar Age (4.6 Gyr)
2.5 < Age < 7.5 Gyr
2.5 Age = 7.5 Gyr
Age = 2.5 Gyr
2.0
=
[}
J15
5
< 1.0
0.5
0.0

-0.3 -0.2 -0.1 0.0 0.1 0.2 0.3
[Fe/H] (dex)

Figura 3.2: Comportamento da abundancia de litio NLTE em fun¢do da metalicidade. As linhas azuis
clara e escura sdo as curvas isécronas de 2.5 e 7.5 G anos, respectivamente, obtidas pela substituicao desses
valores de idade na Equagao A linha laranja corresponde a idade solar (4.6 G anos), e a linha cinza
¢é a isécrona de 5 G anos. As faixas de idades estao separadas por simbolos e cores distintos para cada
intervalo. O tamanho dos simbolos é proporcional ao tamanho da zona convectiva. Os dados com setas

apontando para baixo correspondem a limites superiores de abundancias.

Para ilustrar a deplecao do litio com a metalicidade, foram escolhidas trés estrelas
representativas, HD 145809, HD 32724 e HD 30306, que tém metalicidades bem distribuidas
no intervalo analisado, e idades proximas, para que a visualizagao nao seja afetada por
variagoes do litio devido a diferenca de idades das estrelas. O espectro dessas estrelas
proximo a linha do litio é mostrado na Figura junto com uma linha de Fe I. E possivel
notar que quanto mais metdlica a estrela, isto é, quanto mais profunda a linha de ferro,
menos intensa é a linha de litio, pois este é mais depletado para estrelas ricas em metais,

como visto anteriormente.
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Figura 3.3: Espectros das estrelas de idades similares HD 145809, HD 32724 e HD 30306 na regiao proxima
A linha do litio em 6707.8 A. A esquerda, estd uma linha de Fe I. Para uma determinada idade, quanto

maior a metalicidade da estrela, menor o contetido de litio.

Para verificar se houve alguma tendéncia nos resultados pelo fato das estrelas pertence-
rem a diferentes populagoes estelares, foi utilizado um cédigo em Fortran, escrito original-
mente pelo Prof. Dr. Alan Alves-Brito e modificado pelo Prof. Dr. Jorge Meléndez, que
calcula as velocidades galacticas da estrela e a probabilidade de ela pertencer ao disco fino,
disco espesso ou ao halo da Galaxia. Para o calculo, foram fornecidos dados de posicao,
paralaxe, movimento préprio e velocidade radial das estrelas, todos do Gaia Data Release
2 (Brown et al., 2018} Soubiran et al., [2018).

A Figura mostra a probabilidade das estrelas pertencerem ao disco fino em funcgao
da metalicidade e da idade. E possivel ver que a probabilidade de ser do disco espesso
aumenta para estrelas mais velhas, o que estd de acordo com o esperado, pois o disco

espesso da Galaxia é uma componente mais antiga que o disco fino.
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Figura 3.4: Probabilidade das estrelas serem do disco fino da Galdxia em fungao da (a) metalicidade; (b)
idade.

Os resultados para as 118 estrelas analisadas estao na Tabela |C.1l De acordo com
os calculos, cerca de 80% das estrelas tém probabilidade maior que 90% de estarem no
disco fino. Apenas 8 estrelas tém probabilidade maior que 50% de serem do disco espesso.
Portanto, podemos concluir que nao ha tendéncia significativa nos resultados devido a

localizagao das estrelas, pois a maioria delas estd no disco fino da Galaxia.
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Capitulo 4

Conclusao

O projeto teve como objetivo estudar e aplicar técnicas de espectroscopia para a analise
da composicao quimica de estrelas e estudar o elemento quimico litio em estrelas analogas
ao Sol, mas ricas em metais.

Foi selecionada uma amostra de 41 estrelas, e seus espectros foram tratados para a
corregao Doppler e normalizacao com o IRAF, que também foi utilizado para medir larguras
equivalentes das linhas espectrais de ferro. Os parametros atmosféricos, massas e idades
foram calculados com o método de espectroscopia diferencial, usando o cédigo ¢2. A
abundancia de litio foi calculada via sintese espectral em torno da linha em 6707.8 A, com
auxilio do cédigo MOOG.

Os parametros atmosféricos das estrelas foram obtidos em excelente acordo com a
média de resultados da literatura, com diferencas médias e dispersao de Tes¢, log g, massa
e metalicidade de (11 £ 14) K, (0.02 = 0.01) dex, (0.05 & 0.03) Mg e (0.015 £ 0.011) dex,
respectivamente. Apods a andlise em conjunto com resultados de abundancias ja publicados
na literatura, foi possivel confirmar a deplecao do litio com a idade e a metalicidade estelar,
ja que foi encontrada uma correlagao negativa entre essas grandezas. Também encontramos
que nao ha tendéncia nos resultados devido a localizacao das estrelas na Galéaxia.

Assim, conclui-se que o projeto cumpriu com seus objetivos estipulados. Os resultados
atingidos poderao contribuir, no futuro, para a elaboragao de modelos de transporte no
interior estelar, refinando os modelos atuais que nao preveem destruicao do litio com a
idade e a metalicidade da estrela. Como perspectiva, temos planejado escrever um artigo

para a revista MNRAS com os resultados obtidos.
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Apéndice A

Amostra selecionada

Tabela A.1 - Estrelas selecionadas para amostra de andlogas solares. Sao mostrados os parametros médios

da literatura.

HIP HD  Tepp(K) log g (dex) [Fe/H] (dex) Massa (Mg)
1499 1461 5740 4.36 0.19 1.06
20723 28185 5665 4.40 0.23 1.04
21731 30306 5554 4.36 0.23 0.99
29271 43834 9565 4.46 0.11 0.96
31540 47186 5655 4.32 0.23 1.04
39298 66221 2616 4.37 0.18 1.00
40952 70642 2688 4.41 0.19 1.03
42011 72769 5613 4.31 0.31 1.05
42634 74014 5573 4.36 0.23 1.00
43726 76151 5770 4.47 0.10 1.03
50534 89454 5710 4.49 0.12 1.02
56572 100777 5548 4.34 0.28 1.00
099532 106116 5659 4.38 0.13 1.00
60729 108309 5762 4.17 0.12 1.06
65808 117207 5652 4.31 0.23 1.04
74653 134606 5628 4.34 0.29 1.05
77358 140901 5608 4.46 0.12 0.98
87116 161612 5605 4.43 0.16 0.99

Continua na préxima pagina
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Tabela A.1 - Estrelas selecionadas para amostra de andlogas solares. Sao mostrados os parametros médios

da literatura.

HIP HD  Tep(K) logg (dex) [Fe/H] (dex) Massa (Mg)
96854 185615 5567 4.35 0.11 0.95
99115 190647 5614 4.12 0.22 1.06
105483 203384 5560 4.39 0.27 1.01
105606 203432 5615 4.36 0.30 1.04
106006 204313 o737 4.37 0.18 1.06
107985 207832 2723 4.49 0.15 1.03
109378 210277 5538 4.37 0.23 0.99
110843 212708 5661 4.33 0.29 1.06
22905 31527 2898 4.39 -0.18 0.99
23627 32724 5826 4.22 -0.18 0.97
34065 53705 5807 4.34 -0.22 0.95
39710 67458 9893 4.48 -0.17 1.00
44896 78612 5831 4.21 -0.23 0.96
47225 83529 5895 4.33 -0.23 0.97
53837 95521 5768 4.47 -0.15 0.96
54400 96700 5854 4.37 -0.18 0.97
64459 114729 5829 4.13 -0.28 0.98
65737 117105 5894 4.36 -0.30 0.95
79524 145809 d779 4.15 -0.25 0.96
102664 198075 5833 4.53 -0.26 0.96
110109 211415 5822 4.39 -0.24 0.95
39330 66653 5846 4.44 0.12 1.06

10303 13612 B 5730 4.41 0.11 1.01




Apéndice B

Abundancias, parametros atmosféricos, massas e idades

Tabela B.1 - Abundéancia de litio, idade, massa, massa convectiva e parametros atmosféricos obtidos

HD A(Li) NLTE Idade Massa M. conv. [Fe/H] Teff log g vt
(dex) (G anos) Mp) Mg) (dex) (K) (dex) (kms—1)

100777 0557527 6.307957  1.017592  0.04570-95%  0.29840.010 555249  4.32+40.02  0.88+0.03
106116 0.53701%  5.607035  1.027001  0.032700%%  0.157+0.004  5681+4  4.34£0.01 0.98£0.01
108309  1.06155% 7407033 1087551 0.02070002  0.1314+0.005 578945  4.1840.01 1.1340.01
117207 0571513 5.907028  1.047501  0.035700%3  0.24240.007 565947  4.3040.02 0.9740.02
134606  0.6075 17 6.0017030  1.057007  0.031700%%  0.3114£0.008 562549  4.29+0.02  0.97+0.02

140901  0.667515  4.607927  0.98T001  0.036T009%  0.10840.004  5624+4  4.42+0.01 1.0040.01

—0.13
+0.06 +0.26 +0.01 +0.003
1461 0.877058 5107025 1067007 002773093 0.182+0.003  5751+4  4.33+0.01 1.01+0.01

161612 0.507519  3.607531  1.027901  0.0367005%  0.20040.007 562045  4.42+0.02  0.8540.02
185615  0.537515 97075928 0.96790%  0.040709%%  0.11040.007  5578+7  4.2840.02 0.9340.02
190647  0.79152% 8607025 1.07755%  0.029700%%  0.24240.009 5615411 4.09+0.02  1.0740.02
203384 0527020 6.107087 1.01F091  0.04419:993  0.276+0.010 5560410 4.3140.02 0.94+0.03
203432 0.6070%%  3.707035  1.06705) 0.03075902  0.328+0.007 564646  4.37£0.02 1.01+0.02
204313 0617079 5107023 1.067057 0.027F5502  0.181+0.005 576045  4.3240.01 1.0340.01

—0.19 —0.25 —0.01
+0.03 +0.29 +0.01 +0.003
207832 1297005 2207020 1.047001  0.02970005  0.15440.004 573044  4.44£0.01 1.01£0.01

210277 0497531 9507051 097900 0.0471500%  0.205+£0.011  5513+£10 4.264+0.03  0.91£0.03
212708 0597032 5.607027  1.07T051  0.0337990%  0.293+0.008 567148  4.2740.02  1.00+0.02

28185 0447319 5107532 1037002 0.03610595  0.232+0.007 565546  4.3240.02  0.96+0.02
30306 0.517029  9.207025  0.98%051  0.0467500%  0.223+0.008  5547+9  4.27£0.02  0.89+0.02
43834 0447012 6.00702% 0.98%55  0.0377509%  0.125+0.005  5608+5 4.37+£0.01 0.93+0.01
47186 0.5870-50  5.007028  1.057551  0.03475:992  0.253+0.007 567446  4.33£0.02  0.97+0.02
66221 0517018 6707037 1.02%551  0.03675:992  0.20240.007 562546  4.3240.02 0.93+0.02
70642 0.59701% 44079328 1.047001  0.0327005%  0.194+0.004 569244  4.37£0.01 0.94+0.01
72769 0647015 5907528 1.077001  0.02010502  0.339+0.008 563548  4.2740.02  0.98+0.02
74014 0461057 7107095 1.01%961  0.043T500%  0.262+£0.008  5570+9  4.29£0.02  0.91£0.02
76151 1.857000 2207070 1.047001  0.025T0052  0.109£0.004 578543  4.44+0.01 1.0140.01
89454 1617902 1.80702%  1.047001 0.0277305%  0.13740.004 572244  4.45+0.01 1.0240.01
114729 1927592 840752 1.027501  0.008T005  -0.307+0.007 584749  4.1140.02 1.3440.02

117105 1.907592  8.80752%  0.967901 0.0157095% -0.307+0.006 590749  4.31+0.02 1.2540.02

Continua na proxima pagina
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Tabela B.1 - Abundéancia de litio, idade, massa, massa

convectiva e parametros atmosféricos obtidos

HD A(Li) NLTE Idade Massa M. conv. [Fe/H] Teyys log g vt
(dex) (G anos) Mp) Mp) (dex) (K) (dex) (kms—1)
13612B  1.537992 5607028 1.017592  0.0307095%  0.109+0.003 571943  4.36+0.01 0.95+0.01
145809  2.01799¢ 8707028 1.027592  0.0097395] -0.296+0.008 5758+9  4.04+0.02 1.2540.01
198075 1.87799¢ 4707030 0.957901  0.01773:992  _0.283+0.005 582946  4.45+0.02 1.10+0.01
211415 1781998 7107022 0.971001  0.017T500%  -0.2304£0.004 5871£5  4.3840.02 1.15+0.01
31527 1.887002  6.407525  0.997001  0.016700%2  -0.185+0.004 590745  4.38+0.01 1.1540.01
32724 1577096 8607525 1.027001  0.013709%1  -0.18440.005 582648  4.16+0.02 1.2240.01
53705 1117897 9.40%925  0.98T501  0.01670052  -0.230+0.006  5826+8  4.29+0.02 1.1740.02
66653 1.987806 180702  1.097501  0.01973952  0.14540.004  5869+4  4.43+0.01 1.0740.01
67458 2117502 3807020 1.01758  0.01475090  -0.17240.006 590447  4.4340.02 1.13+0.02
78612 1557092 9207921 0.9970-01  0.01370:992  _0.260+0.007 5846+9 4.18+0.02 1.2540.02
83529 1.9570:06 7807027 0.98T001  0.01570:092  -0.24440.005 591647  4.2840.02 1.2340.01
95521 1.6270:05 5107582 0.967001 0.022709%2  -0.1584+0.004 577145  4.42+0.01 0.9940.01
96700 1.3070:98 7707522 0.9970-01  0.01670992  -0.189+0.004 587846  4.33+0.02 1.1640.01




Apeéndice C

Localizacao das estrelas

Tabela C.1 - Probabilidade das estrelas da amostra deste trabalho (“HD”) e de |Carlos et al| (2019)

(“HIP”) se localizarem no disco fino, disco espesso ou no halo da Galédxia.

Estrela Prob. disco fino (%) Prob. disco espesso (%) Prob. halo (%)
HD 100777 99 1 0
HD 106116 80 20 0
HD 108309 91 9 0
HD 117207 99 1 0
HD 134606 97 3 0
HD 140901 98 2 0
HD 1461 99 1 0
HD 161612 97 3 0
HD 185615 99 1 0
HD 190647 96 4 0
HD 203384 98 2 0
HD 203432 99 1 0
HD 204313 93 7 0
HD 207832 93 7 0
HD 210277 98 2 0
HD 212708 6 94 0
HD 28185 99 1 0
HD 30306 99 1 0
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Tabela C.1 - Probabilidade das estrelas da amostra deste trabalho (“HD”) e de |Carlos et al. (2019)

(“HIP”) se localizarem no disco fino, disco espesso ou no halo da Galdxia.

Estrela Prob. disco fino (%) Prob. disco espesso (%) Prob. halo (%)
HD 43834 98 2 0
HD 47186 98 2 0
HD 66221 96 4 0
HD 70642 97 3 0
HD 72769 98 2 0
HD 74014 99 1 0
HD 76151 99 1 0
HD 89454 99 1 0
HD 114729 1 98 1
HD 117105 99 1 0
HD 13612B 94 5) 1
HD 145809 95 ) 0
HD 198075 99 1 0
HD 211415 90 10 0
HD 31527 99 1 0
HD 32724 98 2 0
HD 53705 72 27 1
HD 66653 98 2 0
HD 67458 96 4 0
HD 78612 87 13 0
HD 83529 91 9 0
HD 95521 99 1 0
HD 96700 99 1 0
HIP 3203 99 1 0
HIP 36515 99 1 0
HIP 4909 99 1 0
HIP 22263 99 1 0

Continua na préxima péagina
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Tabela C.1 - Probabilidade das estrelas da amostra deste trabalho (“HD”) e de |Carlos et al. (2019)

(“HIP”) se localizarem no disco fino, disco espesso ou no halo da Galdxia.

Estrela Prob. disco fino (%) Prob. disco espesso (%) Prob. halo (%)
HIP 9349 99 1 0
HIP 54102 94 6 0
HIP 105184 99 1 0
HIP 114615 99 1 0
HIP 101905 96 4 0
HIP 42333 99 1 0
HIP 38072 98 2 0
HIP 43297 99 1 0
HIP 6407 98 2 0
HIP 102040 98 2 0
HIP 96160 97 3 0
HIP 79578 99 1 0
HIP 74389 99 1 0
HIP 64673 0 98 2
HIP 54287 28 72 0
HIP 64150 93 7 0
HIP 54582 97 3 0
HIP 83276 85 15 0
HIP 118115 67 32 1
HIP 10175 99 1 0
HIP 7585 98 2 0
HIP 11915 97 3 0
HIP 79672 99 1 0
HIP 34511 84 16 0
HIP 1954 99 1 0
HIP 49756 98 2 0
HIP 104045 98 2 0

Continua na préoxima péagina
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Tabela C.1 - Probabilidade das estrelas da amostra deste trabalho (“HD”) e de |Carlos et al. (2019)

(“HIP”) se localizarem no disco fino, disco espesso ou no halo da Galdxia.

Estrela Prob. disco fino (%) Prob. disco espesso (%) Prob. halo (%)
HIP 89650 97 3 0
HIP 14614 98 2 0
HIP 87769 99 1 0
HIP 8507 99 1 0
HIP 77052 99 1 0
HIP 25670 99 1 0
HIP 29432 97 3 0
HIP 69645 73 27 0
HIP 64713 94 6 0
HIP 40133 99 1 0
HIP 68468 83 17 0
HIP 117367 98 2 0
HIP 10303 94 ) 1
HIP 36512 99 1 0
HIP 95962 98 2 0
HIP 79715 94 6 0
HIP 62039 93 7 0
HIP 72043 99 1 0
HIP 44935 97 3 0
HIP 76114 99 1 0
HIP 44997 97 3 0
HIP 116906 99 1 0
HIP 30037 95 5) 0
HIP 18844 80 20 0
HIP 108468 99 1 0
HIP 30502 96 4 0
HIP 73815 97 3 0
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Tabela C.1 - Probabilidade das estrelas da amostra deste trabalho (“HD”) e de |Carlos et al. (2019)

(“HIP”) se localizarem no disco fino, disco espesso ou no halo da Galdxia.

Estrela Prob. disco fino (%) Prob. disco espesso (%) Prob. halo (%)
HIP 5301 99 1 0
HIP 77883 96 4 0
HIP 15527 98 2 0
HIP 41317 94 6 0
HIP 85042 99 1 0
HIP 44713 35 65 0
HIP 30158 9 90 1
HIP 108158 86 14 0
HIP 81746 66 34 0
HIP 102152 86 14 0
HIP 74432 86 14 0
HIP 28066 90 10 0
HIP 115577 97 3 0
HIP 14501 98 2 0
HIP 73241 87 13 0
HIP 33094 75 25 0
HIP 109821 0 99 1
HIP 30476 1 97 2
HIP 65708 59 40 1
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