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se dispońıvel na Unidade
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Resumo

O objetivo deste trabalho é realizar uma análise diferencial detalhada linha a linha para

verificar se 2MASS J23263267-0239363 (nomeada de Inti 1) é uma gêmea solar. Também

investigar a origem do padrão de abundâncias de HIP 100963, a correlação de ĺıtio e idade,

os elementos voláteis e refratários, e os elementos pesados através dos processos -s e -r.

Os espectros das estrelas Inti 1, HD 45184, HIP 100963 e o Sol (empregando luz refle-

tida nos asteroides Vesta e Iris) foram obtidos usando o espectrógrafo HIRES do telescópio

Keck I, atingindo uma alta resolução e razão de sinal-ruido. Medi manualmente as lar-

guras equivalentes (EWs) das linhas do ferro para determinar os parâmetros atmosféricos

através do equiĺıbrio espectroscópico diferencial. A temperatura efetiva e a gravidade su-

perficial também foram obtidas empregando calibrações fotométricas e usando o método

trigonométrico. Determinei a composição qúımica dos elementos voláteis, refratários e de

captura de nêutrons. Desenvolvi o código terra para reproduzir os padrões de abundâncias

observados em HD 45184 e Inti 1. As idades foram obtidas usando isócronas (usando q2),

a relação [Y/Mg], e atividade estelar (apenas para HIP 100963).

Conclui que a estrela Inti 1 é uma gêmea solar fraca e tem um padrão de abundâncias

similar ao do Sol. HD 45184 mostra um padrão similar às gêmeas solares próximas, isto

é, ricas em elementos refratários em relação aos voláteis. Confirmou-se que HIP 100963 é

uma gêmea solar e demonstrei que seu padrão de abundâncias é solar depois de corrigir

por GCE; isto poderia significar que HIP 100963 e Inti 1 poderiam ter formado planetas

rochosos. HIP 100963 mostra enriquecimento de elementos dos processos -s e -r, sugerindo

que os elementos de captura de nêutrons são ricos em estrelas jovens. Da mesma forma

que com outras gêmeas solares, HIP 100963 apresenta uma depleção de ĺıtio que é causada

pela evolução estelar, e sua abundância de ĺıtio segue a correlação ĺıtio e idade.





Abstract

The aim of this work is to perform a detailed line-by-line differential analysis to verify

whether 2MASS J23263267-0239363 (designated as Inti 1) is indeed a solar twin. I also

investigate the origin of the abundance pattern of HIP 100963, the Li-age correlation, the

volatile and refractory elements, and the heavy elements from the s- and r-processes.

The spectra of the stars Inti 1, HD 45184, HIP 100963 and the Sun (using reflected

light from the asteroids Vesta and Iris) were obtained employing the HIRES spectrograph

on the Keck I telescope, reaching a high-resolution and high signal-to-noise ratio. I measu-

red by hand the equivalent widths (EWs) of iron lines to determine the stellar parameters

through the differential spectroscopic equilibrium. The effective temperature and surface

gravity were also obtained by using photometric calibrations and through the trigonome-

tric technique. I determined the composition of volatile, refractory, and neutron-capture

elements. I developed the code terra to reproduce the abundance patterns observed in

HD 45184 and Inti 1. The age and mass were obtained using isochrones (using q2), the

[Y/Mg] ratio, and stellar activity (only for HIP 100963).

I conclude that the star Inti 1 is a faint solar twin and has an abundance pattern

similar to the Sun. HD 45184 shows an pattern similar to nearby solar twins, meaning

enhanced in refractory relative to volatile elements. I confirmed that HIP 100963 is a solar

twin and demonstrate that its abundance pattern is about solar after corrections for GCE;

this could mean that HIP 10063 and Inti 1 may have formed rocky planets. HIP 100963

present enrichment in s- and r-process elements, suggesting that neutron capture elements

are enhanced in young stars. Like in other solar twins, HIP 100963 shows a depletion in

lithium that is caused by stellar evolution, and its lithium abundance follows the Li-age

correlation.
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elementos refratários. A linha vermelha tracejada e pontilhada é a média do
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ambos têm uma notável semelhança. A diferente composição qúımica é
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equiĺıbrio de excitação quando a Teff = 5837 K. Os ćırculos azuis repre-
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estrelas com -1.5 < [Fe/H] ≤ -0.5, triângulos voltados para abaixo a estrelas
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(FWHM) de 0.086 Å, v sin i = 1.5 kms−1, fator de escurecimento de limbo

de 0.6 e vmacro = 3.43 kms−1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
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3.2 Comparação dos parâmetros estelares da gêmea solar HD 45184 . . . . . . 81

3.3 Temperatura efetiva fotométrica de Inti 1 e HD 45184. . . . . . . . . . . . 83
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2.15 Śıntese Espectral de Ĺıtio . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65

3. A descoberta fortuita da gêmea solar fraca Inti 1 . . . . . . . . . . . . . . . . . 67
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Caṕıtulo 1

Introdução

1.1 Histórico

O Universo conhecido é composto de 69% de energia escura, 26% de matéria escura

e só 5% de matéria bariônica (planetas, estrelas, etc.), de acordo com os resultados de

Planck Collaboration et al. (2015). Neste cenário, o Sol é apenas uma estrela entre bilhões

no Universo, porém é importante pois o Sistema Solar é o único sistema conhecido onde

sabemos que há um planeta que abriga vida. A Terra é o único dos 8 planetas do Sistema

Solar que reúne todas as condições necessárias para a existência de vida complexa: a

distância ideal ao Sol, uma atmosfera com oxigênio e dióxido de carbono, água no estado

ĺıquido e uma idade avançada o suficiente para a diversificação da vida (culminando na

espécie humana).

Desde a antiguidade, os homens observaram fenômenos astronômicos tais como o anoi-

tecer, eclipses, etc., e acreditaram que esses fenômenos eram devidos a algum deus. O

Sol foi o deus mais comum e importante para muitos povos. Essa crença prevaleceu por

milênios; por exemplo, na cultura eǵıpcia o Sol era chamado Amon-Ra, enquanto para os

gregos Phoebus. Os homens antigos da América do Sul também cultuavam o Sol. Por

exemplo, para o Império Inca o Sol era um deus chamado Inti1. Muitas destas civilizações

usaram seus conhecimentos de astronomia para a construção de cidades, calendários as-

tronômicos, como também no plantio e colheita de alimentos.

Com o passar dos anos, a humanidade começou a explicar os fenômenos da natureza de

uma forma diferente. Uma interpretação distinta sobre o Sol iniciou-se na Grécia nos anos

1 Inti era o deus mais importante do Império Inca, considerado como o progenitor de todos os seus

imperadores.
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430 a.C., quando o filósofo Anaxágoras referiu-se ao Sol como uma pedra quente. Isso foi

muito importante porque o Sol tornou-se um objeto de estudo, perdendo assim sua origem

divina. Posteriormente, Ptolomeu sugeriu que o Sol fosse um planeta orbitando a Terra;

no século XVI Nicolau Copérnico propôs que o Sol encontrava-se localizado no centro do

Sistema Solar e no mesmo século Giordano Bruno concluiu que o Sol era apenas uma entre

muitas outras estrelas no Universo. Logo, Kepler, com ajuda das observações de Tycho

Brahe, confirmou que os planetas orbitam o Sol e determinou as três leis do movimento

planetário.

Por volta do ano 1600, os primeiros telescópios surgiram na Holanda e cerca de dez

anos depois Galileu Galilei construiu o seu próprio telescópio, observando os planetas e

seus satélites, os anéis de Saturno e também as manchas solares.

A era da espectroscopia começou com Isaac Newton, quando demonstrou que a luz

solar pode ser decomposta em várias cores, formando um espectro como no arco-́ıris. Em

1802, William Heyde Wollaston observou pela primeira vez as linhas escuras do espectro e

as interpretou erroneamente como o limite das cores. Alguns anos mais tarde, Joseph van

Fraunhofer começou a investigar este fenômeno usando um espectroscópio de sua própria

invenção e descobriu 574 linhas escuras no espectro solar (linhas de Fraunhofer). Fraunho-

fer também observou as linhas dos espectros de outras estrelas tais como: Sirius, Castor,

Pollux, Capella, Betelgeuse e Procyon. Ele percebeu que algumas linhas são de origem

terrestre. No ano 1833, William Herschel sugeriu que as linhas poderiam ser de origem

terrestre ou da atmosfera das estrelas, posteriormente Sir Brewster confirmou que algumas

linhas são de origem terrestre. Por volta de 1860, Kirchoff e Bunsen descobriram que cada

elemento qúımico está associado a um conjunto de linhas espectrais; eles deduziram que

as linhas de Fraunhofer ocorrem por causa da absorção de cores espećıficas nas camadas

exteriores do Sol. A espectroscopia em um eclipse solar eventualmente levou à descoberta

do elemento hélio no Sol, antes de ser identificado na Terra. Através de prismas e re-

des de difração, os astrônomos conseguiram desenvolver um novo campo de pesquisa: a

espectroscopia estelar.

Uma das maiores questões da ciência é se existem outros planetas que talvez possam

abrigar vida. Embora se suspeitasse por muito tempo da existência de planetas fora de

nosso Sistema Solar (exoplanetas), foi apenas em 1995 que os astrônomos Mayor e Queloz

anunciaram a descoberta de um exoplaneta ao redor de 51 Peg, uma estrela do tipo solar
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(Mayor e Queloz, 1995)2. Notoriamente, este exoplaneta e muitos outros descobertos

posteriormente, têm uma massa comparável à de Júpiter e estão localizados a distâncias

muito próximas de suas estrelas hospedeiras, o que é diferente de nosso Sistema Solar, pois

nessa região temos apenas planetas de tipo rochoso como a Terra. Este viés observacional

deve-se ao fato de que é mais fácil detectar planetas mais massivos em órbitas mais internas,

já que eles exercem maior influência sobre as suas estrelas.

Embora já conheçamos mais de 3477 exoplanetas segundo a Exoplanet Encyclopedia3, a

maioria deles provavelmente não tem condições proṕıcias para a vida como em nossa Terra,

que além de ser um planeta rochoso orbita dentro da zona habitável do Sistema Solar, isto

é, na região onde é posśıvel ter água ĺıquida na superf́ıcie. Os avanços em instrumentação

provavelmente vão permitir algum dia detectar uma outra Terra orbitando uma estrela de

tipo solar na zona habitável, mas por enquanto não podemos detectar este tipo de planeta.

Portanto, não sabemos ainda se o nosso sistema planetário é único ou se existem muitas

outras Terras habitáveis lá fora.

1.2 Gêmeas solares

Estrelas gêmeas solares são estrelas similares ao Sol (Cayrel de Strobel, 1996) em dis-

tintas propriedades tais como: massa, composição qúımica, idade, temperatura efetiva,

luminosidade, gravidade superficial, campo magnético, atividade cromosférica, rotação

equatorial, etc., dentro dos erros observacionais. Por conseguinte, os espectros dessas

estrelas deveriam ser, por definição, indistingúıveis do Sol.

Surgiram questões interessantes sobre se esses objetos têm uma grande chance de con-

ter sistemas planetários similares ao nosso, e se talvez têm possibilidade de abrigar vida

baseada em carbono e água ou de encontrar algum tipo de vida inteligente. Todas estas

questões com fundo filosófico incitaram os pesquisadores a uma procura intensa de tais

estrelas. Não obstante, nos primeiros 25 anos de pesquisa não foi encontrada nenhuma

gêmea solar (Cayrel de Strobel, 1996).

Porto de Mello e da Silva (1997) descobriram a primeira gêmea solar (18 Sco) e mos-

traram que todos seus parâmetros atmosféricos são similares aos do Sol. Dez anos depois,

2 A descoberta do primeiro exoplaneta foi anunciada por Lawton e Wright (1989), e os dois seguintes

exoplanetas foram descobertos por Wolszczan (1992), em torno de estrelas de nêutrons.
3 http://exoplanet.eu/
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Figura 1.1: Amostra das 88 gêmeas solares de Ramı́rez et al. (2014) em função da temperatura efetiva.

A linha pontilhada representa à temperatura solar.

outras três gêmeas solares foram descobertas: HIP 78399, HD 98618 e HIP 100963 (King

et al., 2005; Meléndez et al., 2006a; Takeda et al., 2007). Não obstante, essas quatro estrelas

descobertas não são gêmeas solares perfeitas porque são mais abundantes em ĺıtio do que

o Sol (abundância de 3 a 6 vezes maior). Logo, Meléndez e Ramı́rez (2007) descobriram a

estrela HIP 56948, a melhor gêmea solar descoberta até hoje, com os parâmetros estelares

e as abundâncias idênticas aos do Sol, inclúıdo o ĺıtio, que é apenas um pouco acima do

valor solar (Meléndez et al., 2012). Depois, Ramı́rez et al. (2009) sugeriram uma nova de-

finição para esses objetos: uma estrela é uma gêmea solar se seus parâmetros atmosféricos

estão dentro da seguinte faixa dos parâmetros solares: ∆Teff = 100 K, ∆ log g = 0.1 dex

e ∆[Fe/H] = 0.1 dex.

Tendo em conta essa definição, nos últimos anos as gêmeas solares têm aumentado

em número para aproximadamente uma centena (Pasquini et al., 2008; Petit et al., 2008;

Meléndez et al., 2009; Ramı́rez et al., 2009; Takeda e Tajitsu, 2009; Baumann et al., 2010;

Önehag et al., 2011; Datson et al., 2012, 2014; do Nascimento et al., 2013; Meléndez et al.,

2014; Porto de Mello et al., 2014; Ramı́rez et al., 2014; Yana Galarza et al., 2016; Mahdi

et al., 2016). Como exemplo, na Figura 1.1 são mostradas as gêmeas solares da amostra

estudada por Ramı́rez et al. (2014).
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1.2.1 Aplicações das gêmeas solares

O Sol é a estrela mais conhecida e por conseguinte a mais estudada. Praticamente todas

as estrelas são comparadas com o Sol; por exemplo, se calculamos a massa, raio, luminosi-

dade, metalicidade, etc., de uma determinada estrela, todos estes parâmetros normalmente

estão em relação aos do Sol. Para comparar qualquer estrela com o Sol, o ideal seria ob-

servar ambas estrelas com o mesmo telescópio, para assim eliminar erros sistemáticos e de

calibrações. Não obstante, nem todos os telescópios estão desenvolvidos para observar o

Sol, por conseguinte a utilização de gêmeas solares na comparação com outras estrelas é

de muita importância.

As gêmeas solares também são úteis para testes e aplicações astronômicas, tais como:

estabelecer o ponto zero das calibrações fundamentais de temperatura e metalicidade fo-

tométrica (Holmberg et al., 2006; Casagrande et al., 2010; Meléndez et al., 2010; Datson

et al., 2014), são fontes de estudo para subtrair a luz solar refletida em asteroides e assim

estudar sua mineralogia (p. ex. Lazzaro et al., 2004; Jasmim et al., 2013), como testes

de interiores estelares e modelos de evolução estelar (p. ex. do Nascimento et al., 2009;

Tucci Maia et al., 2015; Carlos et al., 2016), para pesquisar a evolução qúımica do disco

galáctico (p. ex. Nissen, 2015; Spina et al., 2016), estudar a evolução rotacional do Sol

(do Nascimento et al., 2013, 2014) e medir distâncias usando seus espectros (Jofré et al.,

2015).

Outra aplicação importante das gêmeas solares é o estudo da acreção de elementos

refratários por causa da formação de planetas. Usando uma nova técnica no estudo de

abundâncias qúımicas diferenciais a alt́ıssima precisão (0.01 dex), Meléndez et al. (2009)

encontraram que a diferença de abundâncias entre o Sol e as gêmeas solares não é zero, e

portanto demostraram que o Sol tem anomalias qúımicas (ver o painel esquerdo da Figura

1.2). Essas anomalias têm uma correlação muito forte com a temperatura de condensação

(Lodders, 2003) dos elementos qúımicos (ver o painel direito da Figura 1.2). Meléndez et al.

(2009) descobriram que o Sol tem uma deficiência nos elementos refratários (TC ≥ 900 K)

com relação aos elementos voláteis (TC ≤ 900 K), sugerindo que as anomalias qúımicas do

Sol estão relacionadas à formação de planetas em nosso Sistema Solar.

Ramı́rez et al. (2009) estudaram as abundâncias de 64 estrelas com parâmetros funda-

mentais similares aos do Sol (22 gêmeas solares), e confirmaram a forte relação entre as
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Figura 1.2: Diferenças ∆[X/Fe] (Sol - <gêmeas solares>) entre a composição qúımica do Sol e gêmeas

solares vs. número atômico (painel esquerdo) e temperatura de condensação (painel direito) (Meléndez

et al., 2009).

abundâncias qúımicas e a temperatura de condensação. No painel à esquerda da Figura

1.3 é mostrada a média do padrão qúımico de 22 gêmeas solares; fica claro que os elementos

refratários (TC > 900K) são mais abundantes do que os voláteis (TC < 900K). Encon-

traram também que as gêmeas e análogas solares com metalicidade inferior que a do Sol

([Fe/H] < 0) apresentam excesso de elementos refratários em relação aos do Sol (ver painel

direito da Figura 1.3). Não obstante, para gêmeas e análogas solares com metalicidade

maior que a do Sol ([Fe/H] > 0), a situação é oposta. Isso pode refletir efeitos de evolução

qúımica da Galáxia.

1.2.2 Importância no estudo de Planetas

A descoberta de Meléndez et al. (2009) vem gerando muita controvérsia até hoje. Au-

tores como Gonzalez et al. (2010); González Hernández et al. (2010); Schuler et al. (2011);

Adibekyan et al. (2014); Maldonado et al. (2015a) e Nissen (2015) pesquisaram esta relação

usando estrelas com e sem planetas, e todos confirmaram o padrão de abundâncias encon-

trado por Meléndez et al. (2009) e Ramı́rez et al. (2009). Não obstante, a maioria destes

autores coloca dúvidas na relação, pois notam que não existe muita diferença entre estrelas

com e sem planetas.

Devido à controvérsia gerada, de forma independente, Ramı́rez et al. (2010) analisaram
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Figura 1.3: Painel esquerdo: a média do padrão de abundâncias de 22 gêmeas solares em função da

temperatura de condensação. Painel direito: a inclinação da média do padrão de abundâncias dos elemen-

tos refratários e a média das abundâncias dos elementos voláteis em função dos parâmetros atmosféricos.

Créditos das imagens: Ramı́rez et al. (2009).

Figura 1.4: A média do padrão de abundâncias qúımicas das amostras estudadas por Ramı́rez et al.

(2010). Notar que nesta figura são mostrados apenas os trabalhos onde os parâmetros estelares foram

determinados usando os espectros (equiĺıbrio espectroscópico).
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Figura 1.5: Diferenças em abundâncias qúımicas no Sol, observadas em latitudes altas e no equador solar.

Fonte: Kiselman et al. (2011).

as amostras de Reddy et al. (2003); Allende Prieto et al. (2004); Takeda (2007); Neves et al.

(2009) e González Hernández et al. (2010) e obtiveram os mesmos resultados que foram

encontrados por Meléndez et al. (2009) (ver Figura 1.4).

Pensou-se também na possibilidade de que essas peculiaridades poderiam ter sido ge-

radas por um efeito de idade ou talvez devido à evolução qúımica da Galáxia, mas estes

efeitos foram descartados em Meléndez et al. (2009) para o padrão médio das gêmeas so-

lares. Outro efeito a considerar foi o ângulo de inclinação com que foram observadas as

gêmeas solares, que poderia gerar pequenas diferenças nas abundâncias. Para verificar

isso, Kiselman et al. (2011) observaram o Sol em diferentes latitudes e demostraram que as

abundâncias do Sol são independentes da latitude, sem nenhuma variação dentro de 0.005

dex (ver Figura 1.5).

Estudou-se também a possibilidade de se a escolha do asteroide4 introduz alguma ano-

malia qúımica no padrão de abundâncias. O primeiro teste foi realizado por Meléndez

et al. (2012), onde eles analisaram o espectro da gêmea solar 18 Sco e compararam com o

4 O espectro do Sol é observado pela luz refletida nos asteroides. Os asteroides que são tipicamente

usados com tal finalidade são: Vesta, Ceres, Juno e Iris.
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espectro solar obtido através dos asteroides Juno (R = 110000) e Ceres (R = 100000), e

encontraram uma diferença em abundância de apenas 0.002 dex (σ = 0.005). Posterior-

mente, Bedell et al. (2014) observaram o espectro do Sol usando os asteroides Ceres e Vesta

que foram obtidos com o ESPaDOnS no CFHT (R ∼ 80000), e encontraram uma diferença

em abundância de só 0.001 dex (σ = 0.006) (Figura 1.6). Eles também observaram o aste-

roide Iris com o MIKE (R = 65000) e compararam com o asteroide Vesta observado com o

mesmo espectrógrafo, obtendo uma diferença de 0.006 dex (σ = 0.008). Portanto, pode-se

concluir que a escolha do asteroide não tem efeito significativo no padrão de abundâncias

observadas. Na seção 2.13 discutirei com mais detalhe os cálculos mencionados acima.

Determinações isotópicas nos meteoritos de tipo condrito mostraram a presença de ra-

dionucĺıdeos de vida curta5 nos estágios iniciais do Sistema Solar. Estes elementos são

produzidos em estrelas do ramo assintótico das gigantes (AGB), como também em super-

novas, e provavelmente foram espalhados na nebulosa solar. Por conseguinte, o padrão

qúımico observado no Sol em relação às gêmeas solares poderia ser explicado por estes

tipos de contribuições. No entanto, Meléndez et al. (2012) mostraram que a poluição por

estrelas AGB, supernovas de tipo Ia, II, e hipernovas não explicam as peculiaridades ob-

servadas no Sol (Ver Figura 1.7).

Planetas gigantes e sua assinatura qúımica: O sistema binário 16 Cyg é composto

por duas gêmeas solares: 16 Cyg A e 16 Cyg B. Esta última possui um planeta gi-

gante (Cochran et al., 1997). Por conseguinte, o sistema binário 16 Cyg é excelente

para estudar se o padrão de abundância qúımica de 16 Cyg B foi afetado ou não pela

presença do seu planeta. Levando em conta que ambas estrelas foram formadas da

mesma nebulosa, uma comparação entre suas abundâncias revelaria novas evidências

sobre a assinatura planetária proposta por Meléndez et al. (2009). Considerando isso,

Ramı́rez et al. (2011) estudaram este sistema com resolução espectral R = 60000 e en-

contraram que existe uma diferença significativa de abundâncias entre ambas estrelas

(16 Cyg A - 16 Cyg B) de 0.041 dex. Esta diferença reforça a ideia de que a presença

de planetas afeta a composição qúımica das estrelas. Não obstante, Schuler et al.

5 Os radionucĺıdeos de vida curta têm uma vida média de ≈ 100 Myr, e o conhecimento do seu origem é

fundamental para extrair informação sobre os diferentes tipos de abundâncias iniciais presentes nos objetos

primitivos do Sistema Solar.
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Figura 1.6: Diferenças entre as abundâncias do Sol obtidas com o asteroide Juno e Ceres (painel esquerdo),

como também de Ceres e Vesta (painel direito). Créditos das imagem: Meléndez et al. (2012) e Bedell

et al. (2014).

(2011) usando espectros com R = 45000 não encontraram uma diferença relevante

entre a composição qúımica da estrela com e sem planeta gigante. Posteriormente,

Tucci Maia et al. (2014) analisaram o mesmo sistema mas com maior resolução (R

= 81000), determinando uma diferença (Cyg A - Cyg B) de 0.03 dex nos elementos

voláteis e 0.06 dex nos elementos refratários. Eles argumentaram que a primeira

diferença poderia significar que esse planeta gigante é composto de metais que foram

tomados do disco protoplanetário para formá-lo. A segunda diferença e talvez a mais

importante, poderia ser devido ao núcleo rochoso do planeta. A diferença qúımica

entre as componentes do sistema 16 Cyg é mostrada na Figura 1.8.

Planetas em gêmeas solares: Um grande projeto (ESO Large Programme) de procura

de planetas em gêmeas solares é liderado pelo professor Jorge Meléndez. Este projeto

ganhou 88 noites de observação com o espectrógrafo HARPS, no telescópio de 3.6

m do Observatório La Silla do ESO. Os parâmetros atmosféricos, atividade estelar,

massas e idades da amostra podem ser encontrados em Ramı́rez et al. (2014). Um

segundo resultado do projeto foi a recente descoberta de um gêmeo de Júpiter em

torno de uma gêmea do Sol (HIP 11915) (Bedell et al., 2015). Considerando o que

as teorias de formação de planetas no Sistema Solar indicam, a presença do gigante

gasoso Júpiter foi fundamental para a formação de planetas terrestres, como também

para a estabilidade da Terra. Portanto, a descoberta de nosso grupo (Bedell et al.,
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Figura 1.7: Razão de abundâncias entre a média das gêmeas solares em relação ao Sol (linha vermelha) e

as abundâncias do Sistema Solar polúıdas por estrelas AGB, supernovas e hipernovas. Créditos da imagem:

Meléndez et al. (2012).



38 Caṕıtulo 1. Introdução

Figura 1.8: Diferença entre as abundâncias qúımicas de 16 Cyg A e 16 Cyg B. A linha pontilhada é

a média dos elementos voláteis e a linha sólida é o padrão dos elementos refratários. A linha vermelha

tracejada e pontilhada é a média do padrão de abundâncias das gêmeas solares. Fonte: Tucci Maia et al.

(2014).

2015) é importante na procura de um sistema planetário que seja semelhante ao

nosso. No entanto, eles não descobriram apenas um planeta com massa quase idêntica

à do Júpiter, mas também revelaram que o planeta encontra-se quase exatamente

na mesma posição que Júpiter ocupa no nosso Sistema Solar e que a composição

qúımica, idade e massa da gêmea solar são aproximadamente as mesmas do Sol. Este

sistema descoberto é um candidato em potencial para abrigar um sistema planetário

semelhante ao nosso, e talvez, a existência de um planeta terrestre que poderia conter

algum tipo de vida.
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1.3 Formação de planetas rochosos

1.3.1 Hipótese nebular

As observações da Via Láctea e de outras galáxias indicam que a maioria das estrelas

foram formadas em aglomerados. Estes por sua vez, nasceram em nuvens moleculares, ou

seja, em grandes volumes de gás frio que são compostos de hidrogênio molecular, hélio

e moléculas orgânicas complexas (Ehrenfreund e Charnley, 2000; Yeghikyan, 2011). As

nuvens moleculares são os objetos mais massivos do disco galáctico, com massas entre 103

e 107 M� (Murray, 2011). Estas são perturbadas por explosões de supernovas (Williams,

2010) e posteriormente colapsam por efeitos gravitacionais (Reipurth et al., 2007).

As nuvens moleculares são objetos estruturados com uma hierarquia descrita como

clumps e cores (Williams et al., 2000). Os clumps têm massas entre 10 e 103 M� e poderiam

conter aglomerados de grupos jovens de estrelas, enquanto os cores são pequenas estruturas

que formam estrelas individuais com massa de aproximadamente 1 M� (di Francesco et al.,

2007).

Em ∼ 104 anos, simulações acompanhadas de observações mostram um grande e denso

envelope da protoestrela de aproximadamente entre 1000 e 10000 AU de raio, com um

fluxo bipolar no centro. Em 105 anos, o envelope é menos denso devido ao fato de que

a maior parte colapsou no disco. Observações revelam a presença de um disco denso de

raio entre 500 e 1000 AU, onde o núcleo da estrela continua aumentando. Nesta etapa são

reveladas as estruturas do envelope exterior, o disco de acreção interno e a matéria ejetada

em forma perpendicular ao disco (Hayashi, 1966; Shu et al., 1987; Feigelson e Montmerle,

1999; Andre et al., 2000; Montmerle et al., 2006). Em 106 anos, o envelope é finalmente

esgotado, deixando uma estrela luminosa, um disco circunstelar massivo e um jato bipolar.

Como resultado da pressão do gás, força de gravidade, campos magnéticos e a rotação,

gerou-se o disco protoplanetário com movimento de rotação e formando uma protoestrela

densa no centro (Greaves, 2005). Nesta fase, autores sugerem que o Sol tenha sido uma

estrela T Tauri (Bertout, 1989; Caffe et al., 1987). Depois, em ∼ 107 anos, o disco da

estrela e seu jato desaparecem. O equiĺıbrio hidrostático é atingido e a pressão do núcleo

da estrela é o suficiente para fundir o hidrogênio no seu núcleo. Recentemente, Andrews

et al. (2016) descobriram a evidência observacional de formação planetária numa órbita

semelhante à da Terra ao redor da estrela TW Hydrae (ver Figura 1.9); esta descoberta
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Figura 1.9: Imagem da estrela jovem TW Hydrae e seu disco protoplanetário realizado pelo ALMA. Os

espaços vazios indicam que existe formação planetária no sistema. Fonte: ESO e Andrews et al. (2016).

reforça a teoria de formação planetária explicada anteriormente.

Em 106 anos, os graõs de poeira interestelar submicrônicos crescem para tamanhos de

cm através de colisões mútuas resultando em ligações qúımicas e eletrostáticas (Weidens-

chilling, 1977; Hayashi et al., 1985). Depois, os pebbles6 crescem em planetesimais por

colisões e, logo, passam por instabilidade gravitacional (Weidenschilling e Cuzzi, 1993). A

gravidade dos planetesimais, com quilômetros em tamanho ou maiores, torna-se forte o

suficiente para manter os fragmentos da colisão, resultando em protoplanetas através de

colisões mútuas por interação gravitacional (Wetherill e Stewart, 1989). Em 107 anos, o

sistema de protoplanetas evolui como um sistema de N corpos através da interação gravita-

cional e ocasionalmente grandes impactos entre eles podem ocorrer. Os protoplanetas que

atingem a massa cŕıtica (entre 10− 15 M⊕) para capturar o gás do disco protoplanetário,

tornam-se gigantes gasosos (Pollack et al., 1996), caso contrário, tornam-se planetas ter-

restres (Chambers e Wetherill, 1998).

6 Refere-se a pebble accretion, onde o acréscimo de objetos vão desde os cm até metros de diâmetro.
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Figura 1.10: Distribuição de temperaturas na nebulosa solar. Fonte: Freedman e Kaufmann (2005).

1.3.2 Temperatura de condensação

Conhecer as condições iniciais de temperatura, pressão, densidade e composição qúımica

da nebulosa solar ajudaria na compreensão de como os planetas, asteroides e cometas foram

formados. A distribuição de densidade diminui do centro ao longo da nebulosa solar,

assim como também a pressão e a temperatura. Nesta distribuição, certos elementos ou

substâncias encontram-se em estado sólido, dependendo da temperatura de condensação

(Tcond). Lodders (2003) determinou a Tcond de todos os elementos para a nebulosa solar;

essas temperaturas são mostradas na Tabela A.1.

Considerando o explicado acima, pode-se deduzir que na zona interna da nebulosa solar

os materiais com altas temperaturas (Tcond ≥ 900 K) como o ferro, o magnésio, entre outros

(os materiais refratários), sobreviveram no seu estado sólido, no entanto substâncias como

a água, metano e a amônia foram vaporizadas pelas altas temperaturas, ou seja, nas regiões

internas se formaram planetas rochosos. Entretanto, na zona exterior do disco, encontra-

se os materiais com baixas temperaturas (TCond ≤ 900 K) (os materiais voláteis), esses

materiais junto como os refratários formaram os planetas gigantes gasosos. É importante

mencionar que os elementos mais abundantes como o hidrogênio e o hélio têm temperaturas

de condensação próxima do zero absoluto, por isso estes elementos sempre estiveram em

estado gasoso durante as etapas iniciais do Sistema Solar. Na Figura 1.10 é mostrada a
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Figura 1.11: As abundâncias elementais da fotosfera solar (Asplund et al., 2009) vs. a composição qúımica

dos condritos CI (Lodders et al., 2009).

variação da temperatura em relação à distância do centro da nebulosa solar; a partir de

uma distância de 5 UA a temperatura é suficientemente baixa para que a água se condense

em gelo, e a partir dos 30 UA o metano também se condensa para formar gelo. Isso

explicaria porque no Sistema Solar existem planetas rochosos e gasosos.

1.3.3 Abundâncias qúımicas do Sistema Solar

O estudo da composição qúımica solar é muito importante para compreender o pro-

cesso de formação de planetas e a distribuição dos elementos qúımicos no Sistema Solar.

As abundâncias qúımicas do Sistema Solar são determinadas de duas formas: usando me-

teoritos e por espectroscopia da fotosfera do Sol. Os meteoritos mais antigos e comuns são

os carbonáceos CI7, cuja composição qúımica é parecida à do Sol (ver Figura 1.11), porque

contêm a matéria primordial da nuvem de gás que originou o Sistema Solar com todos os

planetas e o Sol. Assim, os meteoritos condritos são importantes porque permitem analisar

7 Sua designação I deriva do meteorito Ivuna encontrado em 1938 na Tanzânia.
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Figura 1.12: Abundância dos primeiros 41 elementos qúımicos presentes na fotosfera solar (Asplund et al.,

2009).

estruturas primitivas presentes há 4.5 bilhões de anos.

Lodders (2003) determinou as abundâncias qúımicas de 4 meteoritos carbonáceos CI.

Posteriormente, Lodders et al. (2009) calcularam com maior precisão a composição qúımica

destes meteoritos usando uma nova tecnologia ICP-MS (Inductively Coupled Plasma Mass

Spectrometry). No mesmo ano, Asplund et al. (2009) determinaram as abundâncias solares

mais precisas até hoje conhecidas, onde usaram um modelo de atmosfera 3D, e o cálculo de

abundâncias foi realizado em equiĺıbrio termodinâmico local (LTE) e para alguns elementos

foram consideradas correções de não-equiĺıbrio termodinâmico local (NLTE), conseguindo

assim determinar com muita acurácia as abundâncias a partir das linhas dos elementos

presentes na fotosfera solar. Os resultados de Lodders (2003) e Asplund et al. (2009) são

listados na Tabela A.1. As abundâncias de Asplund et al. (2009) também são mostradas

na Figura 1.12. É importante notar que na Figura 1.11 a abundância do ĺıtio solar é menor

do que o ĺıtio condŕıtico, porquanto o ĺıtio solar foi destrúıdo por reações nucleares no Sol

(p. ex. Carlos et al., 2016).
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Chambers (2010) mostrou que a massa dos elementos refratários na zona convectiva

do Sol é suficiente para formar os planetas rochosos. Ele fez um estudo detalhado para

20 elementos, usando o padrão de abundâncias da Terra e de meteoritos (Waenke e Drei-

bus, 1988; Wasson e Kallemeyn, 1988) e mostrou um excelente acordo com o padrão de

abundâncias observadas no Sol em relação à média de 11 gêmeas solares (Meléndez et al.,

2009). Foi necessário introduzir uma mistura de 4 M⊕ de material rochoso na zona con-

vectiva do Sol para reproduzir esse padrão de abundâncias, como mostrado na Figura

1.13.

1.4 Organização da Dissertação

Esta dissertação está dividida em cinco caṕıtulos e quatro apêndices. No caṕıtulo 2

descreverei a metodologia utilizada na determinação dos parâmetros atmosféricos e das

abundâncias elementais usando larguras equivalentes. Apresentarei também detalhada-

mente todos os procedimentos, prinćıpios teóricos e dados das linhas adotadas, assim como

mostrarei a precisão atingida na minha análise de espectros solares obtidos com diferen-

tes asteroides. No caṕıtulo 3 reportarei a descoberta da gêmea solar Inti 1 e compararei

seus parâmetros atmosféricos e abundâncias qúımicas com a gêmea solar brilhante HD

45184, com o fim de verificar a precisão atingida, como também determinarei a massa

e idade destas estrelas. Neste caṕıtulo será apresentado o código terra, que desenvolvi

para estimar o material rochoso na zona convectiva de estrelas de tipo solar. No caṕıtulo

4 determinarei os parâmetros atmosféricos de HIP 100963 e explicarei a origem de suas

abundâncias qúımicas e os efeitos de evolução qúımica da Galáxia. Também descreverei

a técnica para a obtenção da abundância de ĺıtio e discutirei a sua relação com a idade

estelar. Os resultados desta dissertação são resumidos no caṕıtulo 5, onde apresentarei

também as conclusões e perspectivas deste trabalho. No apêndice A mostrarei as tabelas

com as composições qúımicas, lista de linhas e correções hiperfinas, no apêndice B.0.1 é

apresentado o código terra e no apêndice C é explicado o uso do código MOOG para as

estimativas de abundâncias. E finalmente no apêndice D são apresentados os dois artigos

originais publicados no Astronomy & Astrophysics como resultado desta dissertação.
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Caṕıtulo 2

Atmosferas estelares e cálculo de abundâncias qúımicas

Neste caṕıtulo revisarei alguns conceitos básicos de atmosferas estelares. Descreverei

a metodologia aplicada no cálculo da composição qúımica de estrelas, e como exemplo a

técnica será aplicada a diferentes observações do Sol, mostrando que é posśıvel atingir uma

precisão de 0.01 dex. Para tal fim, seguirei especialmente os livros de Gray (2005) e Rutten

(2003) e as teses de doutorado de Barbuy (1982) e Meléndez (2001).

2.1 Atmosfera Estelar

Uma estrela como o Sol é composta de um núcleo, uma zona radiativa, zona de con-

vecção e a sua atmosfera. Os fótons são criados no núcleo e emergem do interior da estrela

até a atmosfera. A fotosfera é a região onde os fótons são absorvidos ou espalhados pelos

elétrons, átomos e moléculas. É de fundamental interesse o transporte radiativo devido a

que este descreve a formação de linhas na fotosfera.

Assumindo que a fotosfera é um gás monoatômico perfeito, não-degenerado e não-

relativ́ıstico, a pressão total (PT), ou seja, a pressão do gás (Pg) e dos elétrons (Pe) está

relacionada diretamente com a sua temperatura (T) através da seguinte equação:

PT = Pg + Pe

= (Ng + Ne)kT, (2.1)

sendo Ng, Ne e k o número de part́ıculas por unidade de volume, número de elétrons por

unidade de volume e a constante de Boltzmann.

A interação dos fótons com os elementos qúımicos presentes na fotosfera da estrela

geram as linhas de absorção no espectro eletromagnético. A forma e intensidade destas

linhas são fundamentais para a determinação das abundâncias qúımicas. Não obstante,
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para obter uma interpretação objetiva destas linhas precisa-se de um modelo que descreva

as condições f́ısicas da fotosfera. Os modelos de atmosfera dependem dos parâmetros

atmosféricos básicos, isto é, da temperatura efetiva (Teff ), gravidade superficial (log g),

velocidade de microturbulência (vt) e metalicidade [Fe/H].

A Teff de uma estrela é definida como a temperatura de um corpo negro com o mesmo

fluxo total (F ) na superf́ıcie da estrela:

F = σT 4
eff . (2.2)

Se a estrela se encontra a uma distância d, o fluxo integrado medido na Terra é:

F (r) = σT 4
eff

(
R

d

)2

, (2.3)

sendo R o raio da estrela e R/d o semi-diâmetro angular. Na pratica, a equação 2.3 não

costuma ser usada para estimar a Teff , pois as medidas do diâmetro angular de estrelas

são bastante imprecisas e limitadas a estrelas anãs muito próximas ou estrelas gigantes

brilhantes. Devido a isso tem se desenvolvido calibrações fotométricas que relacionam cores

e Teff . Nesta dissertação a Teff é determinada de forma espectroscópica (ver seção 2.11) e

validaremos os resultados estimando a Teff segundo calibrações fotométricas desenvolvidas

por Casagrande et al. (2010), como detalhado na seção 3.6.

A gravidade superficial é dada pela equação entre a constante gravitacional (G), massa

(M) e raio (R) da estrela:

g =
GM

R2
. (2.4)

A formação das linhas na fotosfera é afetada pela gravidade superficial através da

pressão do gás (Pg = g2/3) e a densidade eletrônica. Uma diminuição da pressão implica

um decréscimo da densidade e portanto também do número de colisões entre part́ıculas.

Por conseguinte, as linhas de estrelas gigantes são mais estreitas do que nas estrelas anãs.

A partir da equação 2.4 e a relação R2 ∝ LT−4
eff , é posśıvel determinar a gravidade

superficial:

log

(
g

g�

)
= log

(
M

M�

)
+ 4 log

(
Teff
Teff,�

)
+ log

(
L�
L

)
. (2.5)

Usando a definição de magnitude bolométrica o último termo da equação 2.5 pode ser

escrito:

log

(
L�
L

)
= 0.4(Mbol −Mbol,�). (2.6)
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Substituindo a equação 2.6 na equação 2.5, obtém-se:

log

(
g

g�

)
= log

(
M

M�

)
+ 4 log

(
Teff
Teff,�

)
+ 0.4(Mbol −Mbol,�). (2.7)

A magnitude bolométrica absoluta é dada por (p. ex. Nissen et al., 1997):

Mbol = V +BC + 5 log π + 5, (2.8)

onde V é a magnitude visual da estrela, BC é a correção bolométrica e π é a paralaxe em

unidades de arco-segundo. Adotando Mbol,� = 4.736 (Bessell et al., 1998), a equação 2.7

pode ser escrita:

log

(
g

g�

)
= log

(
M

M�

)
+ 4 log

(
Teff
Teff,�

)
+ 0.4V + 0.4BC + 2 log π + 0.1056. (2.9)

Para estrelas anãs com metalicidade solar e 4200 K < Teff < 7000 K pode-se adotar a

BC de Meléndez et al. (2006b):

BC = −1.6240 + 4.5066θ − 3.12936θ2, (2.10)

onde θ = 5040/Teff . Estimarei a gravidade superficial usando o método espectroscópico

(que será explanado na seção 2.11) e validarei o resultado usando a gravidade trigo-

nométrica.

2.2 Equiĺıbrio Termodinâmico local (LTE)

Para quantificar o ganho ou perda de um campo de radiação é necessário conhecer a sua

ocupação atômica, os estados moleculares e de ionização. Em LTE, a taxa de população

de um ńıvel de excitação ‘i’ (nij) com número total de átomos (nj) no estado de ionização

‘j’, é dada pela equação de Boltzmann:

nij
nj

=
gi

Uj(T )
10−θχexc , (2.11)

onde gi é o peso estat́ıstico do estado i, Uj(T ) é a função de partição, χexc é a energia de

excitação do ńıvel inferior e θ = 5040/T . A equação de ionização de Saha é dada por:

nj+1

nj
Pe =

(2πme)
3/2(kT )5/2

h3

2Uj+1(T )

Uj(T )
exp

(
−Ij,j+1

kT

)
, (2.12)

onde nj+1/nj é a razão de estados de ionização, Pe é a pressão eletrônica, h é a constante

de Planck, me é a massa do elétron e Ij,j+1 é o potencial de ionização. Em LTE todos

os ńıveis de população atômico, iônico e molecular são determinados pela estat́ıstica de

Saha-Boltzmann, que é definida pela temperatura local. Também, assume-se a igualdade

da função fonte com a função de Planck (Sν = Bν).
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2.3 Modelos de Atmosfera

Os modelos de atmosfera desempenham um papel essencial na determinação dos parâmetros

atmosféricos e das abundâncias qúımicas estelares. São usados para modelar as linhas pre-

sentes na fotosfera estelar, seja empregando a técnica de larguras equivalentes ou de śıntese

espectral (ver apêndice C).

Um modelo de atmosfera é um modelo f́ısico das camadas mais externas de uma es-

trela que descreve como variam os parâmetros termodinâmicos em relação à profundidade

óptica. Modelar atmosferas estelares é bastante complexo devido a que é preciso considerar

o equiĺıbrio termodinâmico local, equiĺıbrio hidrostático, simetria esférica e aproximação

plano-paralela, além das opacidades necessárias. É importante notar que nos modelos

de atmosfera são negligenciados os campos magnéticos, manchas, proeminências e gra-

nulações.

Os modelos de fotosfera mais usados e que adotarei nesta dissertação são os modelos de

Castelli e Kurucz (2004) e de Gustafsson et al. (2008), conhecidos também como modelos

de Kurucz e Marcs, respectivamente.

Para a estrela HIP 100963 determinei suas abundâncias usando ambos modelos e não

encontrei diferenças significativas. A diferença media de abundancias entre ambos modelos

(Modelo de Kurucz −Modelo de Marcs) é de apenas 0.003 (σ = 0.002) dex; como mostrado

na Figura 2.1.

2.4 Formação das linhas de absorção

É sabido que o fluxo na superf́ıcie da estrela (τν=0) é dado por (Gray, 2005):

Fν(τν = 0) = 2π

∫ ∞
0

Sν(tν)E2(tν)dtν , (2.13)

onde E2(tν) é uma integral exponencial1. Assumindo LTE nas camadas da atmosfera,

a função fonte é substitúıda pela emissão de corpo negro (Sν(tν) = Bν(T )), portanto a

equação 2.13 é dada por:

Fλ(τν = 0) = 2π

∫ ∞
0

Bν(T )E2(τν)dτν . (2.14)

1 A integral exponencial é definida em Gray (2005) como: En(x) ≡
∫∞

1
exp(−xω)/ωndω
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Figura 2.1: Abundâncias diferenciais da gêmea solar HIP 100963 estimadas usando os modelos de atmos-

fera de Castelli e Kurucz (2004) e de Gustafsson et al. (2008), em função do número atômico (Z).

A equação 2.14 também pode ser escrita como:

Fλ(τλ = 0) = 2π

∫ ∞
0

Bλ(T )E2(τλ)(κlin,λ + κcont,λ)

(
τ0

κcont,0

)
d log τ0

log e
, (2.15)

onde κlin,λ e κcont,λ são os coeficientes de absorção da linha e do cont́ınuo, τ0 é definida

como uma profundidade óptica de referência (geralmente 5000 Å). Para calcular τλ usa-se

a seguinte equação:

τλ(τ0) =

∫ log τ0

−∞

(
κlin,λ + κcont,λ

κcont,0

)
t0

log t0
log e

, (2.16)

sendo t0 uma variável auxiliar que descreve a profundidade óptica. O coeficiente de

absorção da linha (κlin,λ) pode ser obtido para uma linha atômica por (Barbuy, 1982;

Meléndez, 2001):

κlin,λ =
πe2

mec2
λ2gfαP

H(u, a)

∆λD
√
π

(1− exp(−hc/λkT )), (2.17)

onde e é a carga do elétron, me é a massa do elétron, λ é o comprimento de onda central

da linha, g é o peso estat́ıstico do ńıvel inferior de transição, f é a força de oscilador, α é a

abundância do elemento, P é a população do estado inferior dividido pelo peso estat́ıstico,

H(u, a) é a função de Hjertings, ∆λD é o alargamento doppler e h é a constante de Planck.



52 Caṕıtulo 2. Atmosferas estelares e cálculo de abundâncias qúımicas

2.5 Abundâncias qúımicas

As abundâncias qúımicas são definidas como:

AX = log

(
nX

nH

)
+ 12, (2.18)

onde nX expressa a densidade numérica (número de átomos por unidade de volume) do

elemento X e nH o número de átomos de hidrogênio por unidade de volume. A razão de

abundâncias do elemento X em relação ao Sol é dada por:

[X/H] ≡ AX,? − AX,�

≡ log

(
nX

nH

)
?

− log

(
nX

nH

)
�
, (2.19)

sendo ‘?’ e ‘�’ śımbolos que representam a estrela em estudo e o Sol, respectivamente. Em

astronomia, costuma-se escrever as abundâncias dos elementos em relação à abundância

de ferro [X/Fe]. A partir da equação 2.19 obtém-se:

[X/Fe] ≡ log

(
nX

nFe

)
?

− log

(
nX

nFe

)
�

≡ log

(
nX/nH
nFe/nH

)
?

− log

(
nX/nH
nFe/nH

)
�

≡
[
log

(
nX

nH

)
?

− log

(
nX

nH

)
�

]
−
[
log

(
nFe
nH

)
?

− log

(
nFe
nH

)
�

]
≡ [X/H]− [Fe/H]. (2.20)

A abundância de um elemento X (AX) é calculada efetuando a média das abundâncias

determinadas a partir de várias linhas do mesmo elemento presentes no espectro estelar,

enquanto as abundâncias solares (A�) podem ser estimadas através do espectro solar.

Nesta dissertação adotarei as abundâncias solares de Asplund et al. (2009) (ver Tabela A.1

e Figura 1.12).

2.6 Larguras Equivalentes (EWs)

A composição qúımica estelar é determinada de duas formas: usando o método de

larguras equivalentes ou empregando o método de śıntese espectral (ver subseção 2.15).

Por ora, descreverei o método de larguras equivalentes, que consiste em medir as larguras

equivalentes dos elementos qúımicos para depois compará-las com curvas de crescimento.



Seção 2.6. Larguras Equivalentes (EWs) 53

Figura 2.2: Esquema ilustrativo da definição de largura equivalente. Imagem tirada e modificada de

Rutten (2003).

A largura equivalente (EW ) de uma linha espectral é dada pela seguinte equação:

EW =

∫ ∞
0

(
1− Fλ

Fc

)
dλ, (2.21)

onde Fc e Fλ são, respectivamente, o fluxo no cont́ınuo e na linha. A interpretação de

largura equivalente é que o perfil de linha é substitúıdo por um retângulo de ‘largura

equivalente’ que tem a mesma quantidade de energia quanto o perfil de linha (ver Figura

2.2).

Como a maioria das linhas usadas nesta dissertação é fraca, pode-se usar a seguinte

relação para a largura equivalente reduzida (EW/λ) (Gray, 2005):

log(EW/λ) = B + AX + log(gf) + log λ− θχexc − log κcont,λ, (2.22)

onde gf é o produto do peso estat́ıstico (g) pela força de oscilador (f), λ é o compri-

mento de onda e B é uma constante para uma determinada estrela e um determinado

ı́on, e θ = 5040/T . É importante notar que Meléndez (2014) define B = logC − 12 e

AX = (nX/nH) + 12. O importante da relação 2.22 é que uma variação em AX pode ser

equivalente a variações em gf, λ, χexc e κcont,λ. Consequentemente pode-se gerar uma curva

de crescimento apenas mudando a abundância AX. Na Figura 2.3 é mostrada a evolução

da largura equivalente reduzida em relação à abundância na curva de crescimento.
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Figura 2.3: Ilustração gráfica de uma curva de crescimento mostrando seus três regimes (linha fraca,

saturada e forte). Imagem tirada de Gray (2005).

2.7 Alargamento de linhas

Para usar as EWs como indicadores de composição qúımica considera-se os mecanis-

mos de alargamento de linhas, que podem ser causados por vários processos f́ısicos. Os

principais mecanismos são: alargamento natural, doppler térmico e colisional. Considera-

se de importância o alargamento colisional devido a colisões com o hidrogênio, pois esse

elemento é o mais abundante.

A constante de alargamento colisional (Gray, 2005) é:

γ6 ≈ 17v3/5C
2/5
6 N, (2.23)

onde C6 é a constante de interação, N é o número de perturbadores por unidade de volume

e v é a velocidade. Geralmente, para estimar o valor de C6 usa-se a forma mais simples

que é dada por Unsold (1955):

C6 = 0.3× 10−30

[
1

(I − χ− χλ)2
− 1

(I − χ)2

]
, (2.24)

sendo I o potencial de ionização, χ o potencial de excitação do ńıvel inferior da transição

e χλ = 1.2398× 10−4λ−1 é a energia do fóton da linha. Valores mais acurados de C6 foram

estimados por Barklem et al. (2000) a partir de cálculos detalhados. Estes valores estão

contidos na pasta de dados de MOOG. Usando a equação 2.24 estimei os valores de C6 de
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Figura 2.4: A razão da constante C6 de Barklem et al. (2000) e Unsold (1955) em função do potencial de

excitação.

Unsold (1955) e estes foram comparados com os resultados de Barklem et al. (2000), e que

são mostrados na Figura 2.4. É importante notar que o valor de Unsold (1955) é apenas

um limite inferior. Tipicamente esse valor é multiplicado por um fator de 2. Existem

várias opções para a constante de interação no MOOG, é posśıvel obter os valores de C6

a partir da fórmula de Unsold (1955) usando o parâmetro damping = 0, enquanto para

damping = 1 o MOOG adota os valores de C6 estimados por Barklem et al. (2000).

2.8 Lista de linhas

A lista de linhas atômicas é formada de 99 linhas de Fe I, 18 de Fe II e 253 linhas de

outras especies, tais como: C, O, Na, Mg, Al, Si, S, K, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Co, Ni, Cu,

Zn, Rb, Sr, Y, Zr, Mo, Ru, Rh, Pd, Ag, Ba, La, Ce, Pr, Nd, Sm, Eu, Gd, Dy, Yb, C2,

CH, NH e OH. Esta lista é constantemente atualizada. A última versão foi publicada em

Meléndez et al. (2014). As linhas escolhidas foram de preferencia linhas não saturadas e

com mı́nima contaminação (blending). Os valores de log gf foram tomados de valores de

laboratório quando estes estavam dispońıveis, e complementados com valores teóricos ou

valores solares. O C6 é baseado nos cálculos de Barklem et al. (2000) ou o valor de Unsold
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(1955) multiplicado por um fator de 2.82. A lista completa é apresentada na Tabela (A.2).

2.9 Correção hiperfina

Quando as linhas do espectro de átomos com número atômico ı́mpar são observadas

com alt́ıssima resolução no laboratório, pode-se ver que estão compostas por várias linhas

cujas separações são menores a 0.01 nm. Isso indica que as componentes dos ńıveis de

energia dos átomos são divididas em muitas outras, as quais são causadas pela interação

entre o momento angular do núcleo (~I) e dos elétrons ( ~J), gerando assim o momento

angular total ~F (= ~J + ~I).

Estimar abundâncias qúımicas sem levar em conta a estrutura hiperfina pode causar

erros grandes, devido a que superestimaŕıamos o valor da abundância do elemento que está

envolvido na transição. Por exemplo, desprezando a estrutura hiperfina para o Mn I, Booth

et al. (1984) encontraram variações de até 0.64 dex. Meléndez (2001) realizou o ajuste

para o perfil de Mn I em 12976 Å levando em conta a estrutura hiperfina cujo resultado

é mostrado na Figura 2.5. No painel à esquerda desta figura o espectro sintético (linha

cont́ınua) de Mn I não ajusta o perfil observado (ćırculos) porque não são consideradas as

componentes hiperfinas. Já no painel direito o perfil é satisfatoriamente ajustado levando

em conta as 15 componentes hiperfinas do Mn I (barras) dessa transição.

Os elementos que apresentam estrutura hiperfina são: Ba3, Co, Cu, Eu, La, Mn, V e Y.

A lista de linhas destes elementos são as usadas por Meléndez et al. (2014) e mostradas na

Tabela A.3.

2.10 Abundâncias diferenciais

A análise espectroscópica diferencial consiste em determinar os parâmetros atmosféricos

e as abundâncias em relação a um objeto padrão com parâmetros atmosféricos bem conhe-

cidos; de preferência o objeto de interesse e o padrão devem ter parâmetros similares.

O propósito da técnica diferencial é diminuir os problemas que existem nas incertezas

2 Valor aproximado de correção estimado pelo professor Jorge Meléndez usando linhas de diferentes

elementos qúımicos.
3 É importante notar que para Ba não é levada em conta a estrutura hiperfina mas sim as diferentes

componentes isotópicas.
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. Estructura hiperfina do Mn I em 12976 Å. Espectro solar (círculos) espectr

Figura 2.5: Ajuste do perfil da linha Mn I em 12976 Å, sem levar em conta a estrutura hiperfina (painel

esquerdo) e considerando a estrutura hiperfina (painel direito). O eixo vertical em ambos painéis indica o

fluxo. Imagens tiradas de Meléndez (2001).

associadas à determinação de abundâncias qúımicas, tais como os problemas nos modelos

de atmosfera e especificamente nas incertezas dos valores gf . Para gêmeas solares que têm

como estrela de referência o Sol, estas incertezas são canceladas atingindo erros da ordem

de 0.01 dex (p. ex. Meléndez et al., 2009; Ramı́rez et al., 2009, 2011; Meléndez et al.,

2012; Monroe et al., 2013; Tucci Maia et al., 2014; Ramı́rez et al., 2014; Bedell et al., 2014;

Meléndez et al., 2014; Ramı́rez et al., 2014; Nissen, 2015; Spina et al., 2016; Ramı́rez et al.,

2015; Yana Galarza et al., 2016, e outros). Porém, para abundâncias absolutas o erro é

pelo menos 0.05 dex (Asplund et al., 2009). Para uma análise diferencial as principais

fontes de erro a considerar são os erros devido às incertezas das medidas de EWs e erros

sistemáticos devido às incertezas dos parâmetros atmosféricos (seção 2.12).

É posśıvel estudar a abundância diferencial para uma linha fraca em duas estrelas; a

partir da equação 2.22 obtém-se usando como padrão o Sol:

log(EW ?
X,i/EW

�
X,i) = A?X,i − A�X,i − (θ? − θ�)χexc − log(κ?cont,i/κ

�
cont,i). (2.25)

No caso em que o alvo é uma gêmea solar, o último termo da equação 2.25 é pequeno

pois os coeficientes de absorção para a estrela e para o Sol são similares. Por conseguinte,

a abundância diferencial para a linha i do elemento X (δAX,i = AX,i − A�X,i) é dada por:

δAX,i ∼ log

(
EW ?

X,i

EW�
X,i

)
+ (θ? − θ�)χexc. (2.26)
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Figura 2.6: Curva de crescimento mostrando o efeito de microturbulência (0, 2 e 5 kms−1) para linhas

espectrais saturadas. Fonte: Gray (2005).

Portanto, é posśıvel determinar abundâncias diferenciais linha a linha com alt́ıssima

precisão apenas com boas medidas de larguras equivalentes e conhecendo a temperatura

de ambas estrelas, como também o potencial de excitação da linha em questão.

2.11 Estimativa dos parâmetros atmosféricos

Com a finalidade de determinar os parâmetros atmosféricos (Teff , log g, vt e [Fe/H]),

usa-se as EWs das linhas do Fe I e do Fe II, e um modelo de atmosfera (ver seção 2.3).

Para determinar a temperatura efetiva (Teff ), o equiĺıbrio de excitação diferencial deve

ser satisfeito através da equação 2.26, usando linhas de Fe I (ver painéis superiores da

Figura 2.8), isto é:
d(δAFe,i)

dχexc
= 0. (2.27)

A velocidade de microturbulência (vt) é evocada para explicar o alargamento das linhas

espectrais saturadas (ver Figura 2.6), adicional ao alargamento Doppler térmico. O valor

de vt é obtido impondo a não dependência com o logaritmo da largura equivalente reduzida

(EW/λ) (ver painéis do meio da Figura 2.8), ou seja:

dδAFeI,i
d log(EW/λ)

= 0. (2.28)



Seção 2.12. Estimativa dos erros 59

Figura 2.7: Dependência com a gravidade superficial para a curva de crescimento de linhas de Fe II.

Imagem tirada de Gray (2005).

A Figura 2.7 mostra os efeitos do log g sobre as linhas fracas. O equiĺıbrio de ionização

diferencial é atingido quando as abundâncias obtidas a partir de Fe II e Fe I coincidem

(ver painéis inferiores da Figura 2.8):

< δAFeII,i > − < δAFeI,i >= 0. (2.29)

2.12 Estimativa dos erros

Nesta seção explicarei a técnica para o cálculo do erro das abundâncias qúımicas.

2.12.1 Erros nos parâmetros atmosféricos

O erro da temperatura efetiva está relacionado com o erro na inclinação da reta no

diagrama de abundâncias de Fe I vs. o potencial de excitação (χexc). Este erro é obtido

variando-se a temperatura efetiva (mantendo fixos os demais parâmetros) até que o módulo

da inclinação tenha um valor igual ao erro da inclinação.

Para determinar o erro da metalicidade, considerou-se o erro obtido na determinação de

[Fe/H] através das larguras equivalentes. O erro da gravidade superficial é obtido mudando

o valor de log g até que a diferença entre as médias das abundâncias de Fe I e Fe II seja

igual à soma quadrática do erro padrão de ambas abundâncias de ferro.
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Figura 2.8: Abundância diferencial do ferro em função do potencial de excitação (painéis superiores),

largura equivalente reduzida (painéis do meio) e comprimento de onda (painéis inferiores). As cruzes azuis

representam o Fe I e os ćırculos verdes o Fe II. As linhas sólidas azuis dos painéis superiores e do meio

correspondem aos ajustes de Fe I, enquanto as linhas sólidas pretas nos painéis inferiores representam o

valor médio de abundância de ferro [Fe/H]. As imagens correspondem às abundâncias do ferro obtidas dos

espectros de XO-2N e XO-2S (Ramı́rez et al., 2015).

O erro da velocidade de microturbulência é obtido de forma similar ao erro da tem-

peratura efetiva, ou seja, variando-se os valores de microturbulência até que o módulo

da inclinação coincida com o erro da inclinação do ajuste linear do diagrama [Fe/H] vs.

log(EW/λ).

Para fins práticos, considera-se que o equiĺıbrio de excitação, ionização e a não de-

pendência com o log(EW/λ) são satisfeitas quando:

• A inclinação no diagrama [Fe/H] vs. χ é zero dentro de 1/3 do erro do coeficiente

angular devido à dispersão nas abundâncias.

• A diferença de ∆FeI − ∆FeII é zero dentro de 1/3
√

(σ/
√
n)2

FeI + (σ/
√
n)2

FeII, onde

(σ/
√
n) é o erro padrão e n o número de linhas.
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• A inclinação no diagrama [Fe/H] vs. log(EW/λ) é zero dentro de 1/3 do erro do

coeficiente angular.

Os erros atingidos nos parâmetros atmosféricos de gêmeas solares são da ordem de

5-10 K em Teff e 0.01-0.02 em log g e vt (p. ex. Bedell et al., 2014; Ramı́rez et al., 2014;

Meléndez et al., 2012).

2.12.2 Estimativa dos erros nas abundâncias

Para estimar o erro das abundâncias qúımicas considera-se dois tipos de contribuições:

o erro observado (σobs = σ/
√
n) e o erro devido às incertezas dos parâmetros atmosféricos.

A primeira é estimada calculando o desvio padrão da abundância média de um conjunto

de linhas do mesmo elemento. A segunda é determinada avaliando o erro nas abundâncias

diferenciais que é introduzido por cada parâmetro.

Portanto, o erro final das abundâncias qúımicas (σabun) é dado por:

σabun =
√
σ2
obs + σ2

Teff
+ σ2

log g + σ2
vt , (2.30)

sendo σobs o erro devido aos erros das medidas de largura equivalente, e σTeff , σlog g, σvt

são os erros devido às incertezas na temperatura efetiva, gravidade superficial e velocidade

de microturbulência, respectivamente.

2.13 Verificação dos erros usando asteroides

Como mencionado anteriormente é posśıvel atingir um erro em temperatura de ∼10

K e 0.01 dex em composição qúımica. Com o fim de verificar esses erros podemos usar

espectros do Sol (Iris e Vesta) que foram obtidos empregando o espectrógrafo ‘MIKE’

(R=65000) do telescópio Magellan de 6.5 m.

Para estimar os parâmetros atmosféricos, usei o asteróide Vesta (Sol) como referência

cujos parâmetros atmosféricos padrões adotados são: Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex, vt =

1.00 kms−1 e [Fe/H] = 0.00 dex. Seguindo a metodologia explicada neste caṕıtulo, estimei

os parâmetros atmosféricos do asteróide Iris em: Teff = 5776 ± 4 K, log g = 4.43 ± 0.01

dex, vt = 1.03±0.01 kms−1, e [Fe/H] = −0.004±0.004 dex, que estão em excelente acordo

dentro dos erros com os parâmetros adotados para o Sol4.

4 Um acordo similar foi obtido pelo estudo de Bedell et al. (2014) (Teff = 5769±5 K, log g = 4.42±0.01

dex, vt = 1.01± 0.01 kms−1, e [Fe/H] = −0.01± 0.01 dex).
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A média das abundâncias qúımicas para Iris é -0.003 (σ = 0.008) dex, que sugere que

é posśıvel atingir uma precisão de ∼ 0.01 dex. Na Figura 2.9 é mostrado a comparação de

abundâncias estimadas neste trabalho e as determinadas por Bedell et al. (2014) (ela encon-

trou uma média de -0.006 (σ = 0.008 dex) usando o mesmo par de asteroides. Conclui-se,

então, que a técnica diferencial permite atingir uma precisão de ∼ 0.01 dex. Os parâmetros

atmosféricos e as abundâncias qúımicas do asteróide Iris foram estimadas usando o código

q2, que será explanado em detalhe na seguinte seção.
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Figura 2.9: O painel superior mostra as abundâncias diferenciais do asteróide Iris e Vesta. A linha

pontilhada vermelha representa o valor da abundância de [Fe/H]. O painel inferior mostra a diferença

entre as abundâncias estimadas nesta dissertação e as de Bedell et al. (2014) (T-B). Esta diferença é de

apenas 0.002 (σ = 0.003) dex.

2.14 O código qoyllur-quipu (q2)

Na Figura 2.10 é mostrado o processo de determinação dos parâmetros atmosféricos.

O método consiste em atingir as condições explicadas nas seções 2.11 e 2.12. Nos painéis

superiores pode-se ver que um aumento na temperatura do modelo gera uma inclinação ne-

gativa no plano [Fe/H] vs. χexc e uma inclinação positiva no plano [Fe/H] vs. log(EW/λ),
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já com o decréscimo da temperatura ocorre o contrário. Nos painéis do meio são mostra-

dos os efeitos das variações da gravidade superficial no ajuste dos planos [Fe/H] vs. χexc e

[Fe/H] vs. log(EW/λ). Estas variações vão depender do equiĺıbrio de ionização (equação

2.29). Nos painéis inferiores são mostrados que um aumento na velocidade de microtur-

bulência gera uma inclinação positiva no plano [Fe/H] vs. χexc e uma inclinação negativa

no plano [Fe/H] vs. log(EW/λ); com a diminuição da velocidade de microturbulência

ocorre o contrário.

Como visto acima, encontrar os parâmetros atmosféricos torna-se um procedimento

muito laborioso. Pela experiência obtida no cálculo de parâmetros atmosféricos, primeiro

determina-se a temperatura efetiva, logo a gravidade superficial e por último a veloci-

dade de microturbulência, sempre mantendo a condição do equiĺıbrio de ionização do Fe

(equação 2.29). Todo este processo requer muitas iterações para determinar os parâmetros

atmosféricos e seus erros de apenas uma estrela.

Levando em conta o explicado acima, o Dr. Ivan Ramı́rez desenvolveu o código nome-

ado qoyllur-quipu (q2)5 e que está baseado na linguagem Python. Este código determina

os parâmetros atmosféricos de forma iterativa seguindo a metodologia explicada nas seções

2.11 e 2.12. Para tal fim, q2 usa dois arquivos em formato csv como parâmetros de entrada,

um deles contendo dados das estrelas (Teff , vt, etc) e o outro com dados das linhas espec-

trais (EW, χexc, C6, etc). O código q2 oferece a possibilidade de escolher como modelo de

atmosfera os modelos de Kurucz (Castelli e Kurucz, 2004) ou Marcs (Gustafsson et al.,

2008).

Para determinar os parâmetros atmosféricos, primeiro q2 adota para a estrela em análise

os mesmos parâmetros atmosféricos do Sol, logo cada um destes valores vai mudando com

passos sucessivamente menores como o fim de se aproximar ao equiĺıbrio espectroscópico.

Depois de que os parâmetros convergem para um determinado passo, uma nova iteração

começa, isto é realizado repetidamente até que os passos sejam de 1 K em temperatura

e 0.01 dex para o resto. A solução final é atingida quando o equiĺıbrio espectroscópico é

satisfeito. O tempo para determinar os parâmetros atmosféricos depende do número de

passos e o número máximo de iterações estabelecidos antes de rodar o código.

O q2 estima as abundâncias qúımicas através do código MOOG (Sneden, 1973) usando

curvas de crescimento (seção 2.10). O código determina a idade e massa usando as isócronas

5 Qoyllur-quipu pode ser traduzido como ‘contador de estrelas’ na ĺıngua quéchua.
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Figura 2.10: Ilustração da estimativa dos parâmetros atmosféricos da gêmea solar HIP 100963. O equiĺıbrio

espectroscópico é atingido quando a Teff = 5818 K, log g = 4.49 dex, [Fe/H] = -0.003 dex e vt = 1.03 kms−1.

A linha vermelha central representa a solução final. Os efeitos de variar ∆Teff = ±30 K, ∆ log g = ±0.10

dex e ∆vt = ±0.1 kms−1 são mostrados nos painéis superiores, do meio e inferiores, respectivamente.
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de Yonsei-Yale (Yi et al., 2001), como também a luminosidade, magnitude absoluta e raio

da estrela. A metodologia é explanada na secção 3.8.

Os erros são determinados de acordo ao explicado na seção 2.12, não obstante q2 deter-

mina os erros totais realizando uma média dos valores máximos e mı́nimos dos erros dos

parâmetros estelares. Mais detalhes do uso de q2 podem ser encontrados no site do Dr.

Ivan Ramı́rez6.

Figura 2.11: Śıntese espectral do ĺıtio em torno de 6707.8 Å. O espectro de ID 102684698 é representado

pelos ćırculos pretos cheios, enquanto o melhor ajuste do perfil teórico pela linha sólida azul. Os diferentes

valores de ĺıtio (0.50, 0.85 e 1.2) são mostrados com os perfis de linha de cor verde, vermelho e azul,

respectivamente. Fonte: do Nascimento et al. (2013).

2.15 Śıntese Espectral de Ĺıtio

A técnica da śıntese espectral consiste em calcular um espectro teórico para reprodu-

zir um espectro observado e assim obter a abundância do elemento estudado (ver Figura

2.11). MOOG é um código usado para a determinação da composição qúımica estelar, as-

sumindo equiĺıbrio termodinâmico local (LTE) em camadas plano-paralelas, e considera no

6 O código é de acesso livre no site https://github.com/astroChasqui/q2.
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cálculo das linhas fotosféricas os mecanismos de alargamento das linhas por efeito Doppler

e amortecimento van der Waals. Adicionalmente tem que ser considerado o alargamento

instrumental, rotacional e de macroturbulência.

Para gerar o espectro sintético correspondente a uma determinada composição qúımica,

usa-se a ferramenta ‘synth’ de MOOG com parâmetros de entrada como linhas atômicas e

moleculares, e um modelo de atmosfera (com camadas tabeladas de valores de temperatura,

densidade eletrônica, pressão do gás) correspondente aos parâmetros estelares. No apêndice

C.0.1 é descrito com detalhe a forma de estimar a abundância de ĺıtio empregando o código

MOOG.



Caṕıtulo 3

A descoberta fortuita da gêmea solar fraca Inti 1

As primeiras candidatas a análogas solares fracas foram encontradas por Pasquini et al.

(2008) no aglomerado aberto M67. Posteriormente, no mesmo aglomerado, Önehag et al.

(2011) descobriram a primeira gêmea solar fraca (M67-1194) que tem magnitude V=14.6.

Depois, do Nascimento et al. (2013) foram os primeiros em encontrar a gêmea solar (CoRoT

ID 102684698) mais distante (≈ 830 pc), que é a segunda gêmea solar fraca (V=14.1). Após

estas descobertas, surgiram algumas questões sobre se estes objetos apresentam o mesmo

padrão de abundâncias qúımicas que as gêmeas solares brilhantes. Não obstante, apesar

de que Önehag et al. (2011) encontraram que o padrão de abundâncias de M67-1194 é

semelhante ao do Sol, atualmente ainda não foram descobertas suficientes gêmeas solares

fracas para ter uma conclusão definitiva.

Neste caṕıtulo reportarei a descoberta da gêmea solar 2MASS J23263267-0239363, a

qual nomeei de Inti 11 por razões práticas. Inti 1 é a terceira gêmea solar fraca (V=12.8),

e está localizada a uma distância de 390 pc. A gêmea solar HD 45184, observada na

mesma missão, também foi analisada com o fim de verificar a precisão na determinação

dos parâmetros atmosféricos e de abundâncias qúımicas da Inti 1.

Finalmente na seção 3.9 descrevo o meu código terra, para estimar o material rochoso

correspondente ao material refratário que pode estar faltando na zona convectiva de estrelas

de tipo solar.

1 Inti é o nome quechua do Sol.
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BPS CS 22949-0037

Inti 1 solar twin

N

E

49.16''

Figura 3.1: A separação entre a Inti 1 e a estrela BPS CS 22949-0037 é de apenas 49.16”. A imagem foi

tirada do Aladin Sky Atlas (http://aladin.ustrasbg.fr).

3.1 Dados espectroscópicos

Os espectros das estrelas HD 45184, Inti 1 e o Sol foram obtidos pelos professores Jorge

Meléndez e Judith G. Cohen em Novembro 1-3 de 2004 no Observatório W. M. Keck, no

Haváı. O espectro de Inti 1 foi parte do programa de observação ‘The first Generation of

Stars on the Galaxy’, enquanto o Sol (asteroide Vesta) e HD 45184 foram objetos brilhantes

do programa de gêmeas solares do professor Jorge Meléndez, para serem observados em

condições de tempo ruim.

Para as observações, foi utilizado o espectrógrafo HIRES2 (High Resolution Echelle

Spectrometer) do telescópio Keck I de 10 metros de diâmetro. A cobertura de comprimento

de onda destes espectros é de 3190 a 5980 Å, com o uso de um mosaico de dois CCDs.

Os tempos de exposição para HD 45184, Inti 1 e Vesta foram 2×300 s, 1200 s e 100 s.

A resolução espectral (R = λ/λ∆) é 50000, enquanto a razão sinal-rúıdo (S/R) estimada

para HD 45184, Inti 1 e Vesta é de 160, 110 e 240 por pixel, respectivamente.

A Inti 1 foi observada nas coordenadas (α = 23:26:32.61, δ = -2:39:35.3) porque ela foi

confundida com a estrela pobre em metais e rica em carbono BPS CS 22949-0037, cujas

coordenadas verdadeiras são (α = 23:26:29.80, δ = -2:39:57.94). Na Figura 3.1 é mostrado

que a confusão foi devido à proximidade destas estrelas.

2 O HIRES (Vogt et al., 1994) pode ser usando na região 3000-10000 Å, e tem um poder resolvente de

R ∼ 25000-95000.
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Os professores Meléndez e Cohen tinham planejado realizar duas exposições de 1200

s cada uma, porém depois de efetuar a primeira exposição, eles perceberam que a estrela

observada não foi a BPS CS 22949-0037, por conseguinte a sequência de exposição prevista

foi encerrada depois de apenas uma exposição.

Felizmente, na mesma noite, observou-se o Sol empregando a mesma configuração que

foi usada para as outras estrelas. Uma recente inspeção do alvo errado revelou uma simila-

ridade com o espectro do Sol (ver Figura 3.2), tornando-o um bom candidato para ser uma

gêmea solar. Posteriormente, isso foi confirmado depois de uma análise de alta precisão.

Durante a mesma noite de observação, o espectro da gêmea solar brilhante HD 45184 (p.

ex., Nissen, 2015) também foi obtido.

O pipeline MAKEE3 foi usado para a redução dos espectros; o procedimento padrão

consiste em: subtração do bias, correção do flat field, correção da luz difusa, remoção dos

raios cósmicos, subtração do céu, extração do espectro e calibração do comprimento de

onda. MAKEE também efetua a correção heliocêntrica para o comprimento de onda.

3.2 As cores de Inti 1

A poeira interestelar aumenta a magnitude intŕınseca (mX0) devido à extinção AX.

Assim, a magnitude aparente mX pode ser escrita:

mX = mX0 + AX, (3.1)

onde X representa a banda de um sistema fotométrico (p. ex. UBVRI, JHKL, etc.). A

magnitude absoluta (MX) de uma estrela é definida como a magnitude que a estrela teria

se estivesse localizada a uma distância de 10 pc, isto é:

MX = mX − 5 log10 d+ 5, (3.2)

sendo d a distância à estrela. Não obstante, assumindo que a magnitude mX está afetada

por avermelhamento (equação 3.1), a equação 3.2 pode ser escrita:

mX0 = MX + 5 log10 d− 5− AX. (3.3)

3 MAKEE foi desenvolvido por T. Barlow para a redução dos espectros Keck HIRES. O pipeline está

dispońıvel em wwww.astro.caltech.edu/∼tb/
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Figura 3.2: Comparação dos espectros de HD 45184, Inti 1 e o Sol na faixa entre 5321 e 5336 Å. O

painel (a) ilustra o espectro de HD 45184 (ćırculos azuis abertos) e o Sol (linha vermelha sólida). O

painel (b) mostra o espectro do Sol (linha vermelha sólida) e a candidata a gêmea solar Inti 1 (ćırculos

azuis abertos); ambos têm uma notável semelhança. A diferente composição qúımica é revelada através

de medições cuidadosas linha a linha. Os reśıduos entre o Sol e HD 45184 (S-H), e o Sol e Inti 1 (S-I) são

exibidos nos painéis (c) e (d), respectivamente.
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Similarmente para uma banda Y, a sua magnitude pode ser expressa como: mY0 =

MY + 5 log10 d− 5− AY. Portanto, pode-se escrever:

(X− Y)0 = (X− Y)− (AX − AY), (3.4)

onde (X − Y)0 = (mX0 − mY0) é o ı́ndice de cor intŕınseco, (X − Y) =(MX −MY) é a

cor observada da estrela e E(X − Y) = AX − AY é o excesso de cor. Por exemplo para o

sistema UBV temos o excesso de cor E(B − V) = AB − AV. Outra relação importante é

a extinção seletiva:

kX =
AX

E(B− V)
. (3.5)

A partir da equação 3.5 e a definição de excesso de cor, obtém-se:

E(X− Y) = (kX − kY)E(B− V). (3.6)

Logo, substituindo a equação 3.6 e 3.5 na equação 3.4, a cor intŕınseca para uma estrela

pode ser escrita:

(X− Y)0 = (X− Y)− (kX − kY)E(B− V). (3.7)

A equação 3.7 é a forma geral de correção por avermelhamento para qualquer cor de

um sistema fotométrico. Por outro lado, a extinção também afeta o cálculo de distâncias,

portanto a distância é dada a partir da equação 3.3:

log10 d =
(mX −MX − AX)

5
+ 1. (3.8)

Para verificar se Inti 1 é uma gêmea solar, comparou-se suas cores com as cores do Sol.

As magnitudes4 de Inti 1 foram obtidas usando a base de dados do VizieR5: V = 12.857±

0.028, B = 13.516 ± 0.032, I = 12.045 ± 0.072, J = 11.559 ± 0.023, H = 11.247 ± 0.023,

K = 11.168 ± 0.024, W1 = 11.125 ± 0.023 e W2 = 11.180 ± 0.022. A partir dessas

magnitudes, as cores de Inti 1 foram determinadas, como mostrado na segunda coluna

da Tabela 3.1. Usando os mapas de avermelhamento de Schlegel et al. (1998) e com o

aux́ılio de IRSA6, notei que a estrela Inti 1 encontra-se numa região avermelhada (ver

Figura 3.3), portanto foi necessária uma correção de avermelhamento. Para tal fim, usou-

se a equação 3.7 com os coeficientes de extinção fotométrica (B− V), (V − I), (V − J),

4 As magnitudes V, I foram adotadas de APASS (The AAVSO Photometric All-Sky Survey) e as mag-

nitudes J,H,K de Cutri et al. (2003), enquanto as magnitudes W1,W2 de Cutri e et al. (2012).
5 http://vizier.u-strasbg.fr
6 http://irsa.ipac.caltech.edu/frontpage
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Tabela 3.1 - Comparação das cores de Inti 1 e o Sol.

Cor
Inti 1

Sol
Observado Desavermelhado

(B− V)a 0.659± 0.042 0.615± 0.042 0.653± 0.005

(V − I)a 0.812± 0.077 0.755± 0.077 0.702± 0.010

(V − J)b 1.298± 0.036 1.203± 0.036 1.198± 0.005

(V − H)b 1.610± 0.036 1.500± 0.036 1.484± 0.009

(V −K)b 1.689± 0.036 1.570± 0.036 1.560± 0.008

(V −W1)b 1.731± 0.036 1.603± 0.036 1.608± 0.008

(V −W2)b 1.676± 0.035 1.556± 0.035 1.583± 0.008

Notas.

a : cores solares estimadas por Ramı́rez et al. (2012)

b : cores solares calculadas por Casagrande et al. (2012)

Figura 3.3: Mapa de avermelhamento de Inti 1. Fonte: IRSA.
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(V − H) e (V −K) tomados de Ramı́rez e Meléndez (2005), enquanto para (V −W1) e

(V −W2) de Yuan et al. (2013). Para a correção adotou-se E(B− V) = 0.044 ± 0.002 a

partir dos mapas de avermelhamento de Schlegel et al. (1998) e com a correção proposta

por Schlafly e Finkbeiner (2011).

Os resultados das magnitudes corrigidas são mostrados na terceira coluna da Tabela

3.1 e comparadas com as do Sol na coluna 4. É importante notar a semelhança de cores

entre a Inti 1 e o Sol; estes resultados reforçam a ideia de que a Inti 1 é uma gêmea solar.

Empregando a equação 3.8 estimei a distância de Inti 1 em 390 ± 60 pc.

3.3 Normalização do Cont́ınuo

Os espectros obtidos com o HIRES não são normalizados na redução de dados realizada

pelo pipeline MAKEE (p. ex. ver os painéis superiores da Figura 3.4), por conseguinte é

necessária a normalização das diferentes ordens dos espectros. Para tal fim, usei a tarefa

continuum do pacote IRAF7. Nesta tarefa muda-se os valores de vários parâmetros tais

como: function, order, low rejection, high rejection, grow, etc., para assim atingir a melhor

normalização para os espectros. Antes de realizar este processo é importante definir os

seguintes parâmetros8:

• O tipo de função que adotei é o spline cúbico (spline3), que fornece um excelente

ajuste a um conjunto de pontos que formam uma função. Esta técnica consiste

em dividir essa função em vários subintervalos para depois interpolá-los com um

polinômio cúbico, de forma que o resultado seja uma função altamente suavizada.

• Os parâmetros de high rejection e low rejection são pontos a ser rejeitados

pelo ajuste acima e abaixo do cont́ınuo. De acordo com a experiência de nosso

grupo, os melhores valores que adotamos para os parâmetros de high rejection e

low rejection são 1 e 3. Estes valores ajudam a obter um menor valor da ordem

(order) de ajuste da curva de normalização. Empregando estes valores, as ordens

que usei para normalizar os espectros foram de grau inferior a 6.

7 O IRAF é distribúıdo pela National Optical Astronomy Observatory, que é dirigida pela Association of

the Universities for Research in Astronomy, Inc. (AURA) sob acordo de cooperação pela National Science

Foundation.
8 Mais informações sobre todos os parâmetros da tarefa continuum são encontrados em

http://www.stsci.edu/institute/software hardware/stsdas
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Figura 3.4: Os espectros sem normalizar de Inti 1 e o Sol (painéis superiores), normalizados (painéis do

meio) e a razão dos espectros normalizados (painel inferior).
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A normalização consiste em ajustar uma função de forma mais suave posśıvel ao

cont́ınuo usando os parâmetros mencionados acima. Para verificar se o ajuste é satis-

fatório, usei como referência o Atlas Solar de Wallace et al. (2011). Um exemplo de

espectro normalizado é mostrado na Figura 3.4, onde nos painéis superiores são mostrados

os espectros sem normalizar das estrelas Inti 1 e o Sol, nos painéis do meio os espectros

já normalizados e nos painéis inferiores a razão dos espectros normalizados (Inti 1/Vesta).

Se a normalização de ambos espectros é satisfatória, a sua razão no cont́ınuo deveria ser

1.0. É importante notar que o trabalho foi realizado no espaço de pixeis, ou seja, usando

a opção wavescale = no, que fornece resultados melhores.

3.4 Correção de velocidade radial

Após a normalização de todos os espectros é necessário determinar a velocidade radial

para corrigir os espectros que foram deslocados por causa do efeito Doppler. Para tal fim,

usei a tarefa rvidlines (que faz parte da tarefa noao.rv do IRAF). O método consiste em

identificar diversas linhas do espectro em análise; para isso usei o Atlas Solar de Wallace

et al. (p. ex. 2011). Essas linhas são usadas para determinar os comprimentos de onda

observados (λob), enquanto as linhas da lista de Meléndez et al. (2014) (Tabela A.2) são

os comprimentos de onda de referência (λref ). A tarefa rvidlines computa a velocidade

radial da estrela aplicando uma média aritmética simples das velocidades radiais fornecidas

por cada uma das linhas adotadas, e que são obtidas a partir da relação:

vrad =
c(λob − λref )

λref
. (3.9)

Para estimar a velocidade radial foi executado o seguinte comando de IRAF no terminal:

$ rvidlines spectra coordli="list" maxfe =320 ftype=abs

No comando de cima, o spectra é o nome do espectro (em formato fits) onde serão

identificados os λob, list é a lista de linhas com os valores de λref (lista de linhas de

Meléndez et al. (2014)), maxfe mostra o número de linhas a ser identificado e ftype

indica se o espectro é de linhas de absorção ou de emissão. O pacote rvidlines gera um

gráfico do espectro, onde as linhas podem ser identificadas com o aux́ılio do Atlas Solar

(Wallace et al., 2011). Cada um dessas linhas foram identificadas pressionando a letra m

no terminal de IRAF; depois com as letras l e f a tarefa identifica automaticamente todas
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as linhas presentes no espectro usando as linhas do arquivo list. Essas linhas junto com

as velocidades radiais são salvas num arquivo nomeado logfile. Por exemplo, para a estrela

Inti 1 foram identificadas 5 linhas no primeiro CCD, 12 linhas no segundo CCD e 40 linhas

no terceiro CCD. O mesmo procedimento foi realizado para cada um dos CCDs da gêmea

solar HD 45184. Com as velocidades radiais obtidas o seguinte procedimento é corrigir

cada um dos espectros de cada CCD usando a tarefa dopcor e escrevendo na terminal de

IRAF:

$ dopcor spectra spectra_corrected radial_velocity isvel+ add+

Onde spectra corrected é o nome do espectro corrigido, radial velocity é a velocidade

radial (em kms−1), isvel+ indica que o parâmetro de deslocamento é uma velocidade e

add+ indica a existência de uma correção Doppler para o espectro. A velocidade radial

para cada estrela foi estimada tomando a média das velocidades radiais de cada CCD,

essas velocidades são 66.5 (σ = 0.1) e 78.7 (σ = 0.1) kms−1 para Inti1 e HD 45184,

respectivamente.

3.5 Medição de larguras equivalentes

As larguras equivalentes foram medidas manualmente usando a lista de linhas de

Meléndez et al. (2014) (ver seções 2.6 e 2.8). Para tal fim, usou-se a tarefa splot do

pacote IRAF efetuando um ajuste gaussiano para cada linha (equação 2.21), escolhendo-se

os limites inferior e superior em comprimento de onda, bem como o ńıvel do cont́ınuo. Às

vezes vários ajustes gaussianos foram necessários no caso de blends.

A precisão das medidas das larguras equivalentes vai depender da escolha do cont́ınuo

no espectro. Para isso, determinei o “pseudo-cont́ınuo”escolhendo vários pontos (nas ime-

diações da linha) que aparecem mais constantes nos diferentes espectros, pois estes pontos

têm maior probabilidade de pertencer ao cont́ınuo verdadeiro. A finalidade desta apro-

ximação é medir as larguras equivalentes com a maior exatidão posśıvel entre os espectros

das diferentes estrelas.

A aproximação do pseudo-cont́ınuo nem sempre é a melhor opção pois às vezes o

cont́ınuo pode ter alguma inclinação. Para quase todas as linhas de Fe I é fácil a es-

colha do pseudo-cont́ınuo (ver painel superior a esquerda da Figura 3.5). Em outros casos,

é melhor escolher apenas um ponto de cont́ınuo (no lado azul ou vermelho) ao invés de
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Figura 3.5: Exemplo de quatro linhas espectrais e as escolhas dos seus pseudos-cont́ınuos, respectivamente.

Fonte: Bedell et al. (2014).

dois pontos, pois algum desses pontos pode ter mais rúıdo (ver painel inferior a direita

da Figura 3.5, onde pode-se notar que o cont́ınuo ‘azul’ é mais estável do que o cont́ınuo

‘vermelho’). Também, a inclinação do pseudo-cont́ınuo é importante nas regiões onde o

espectro apresenta uma inclinação devido as asas das linhas vizinhas (ver painel superior

direito e inferior esquerdo da Figura 3.5).

O segredo da alta precisão em abundâncias qúımicas diferenciais é medir as linhas de

absorção seguindo exatamente os mesmos critérios para a estrela de interesse e para a

estrela padrão, pois isso minimiza os erros de medida. Como já foi explanado na seção

2.10, a análise é baseada no método diferencial (p. ex. Meléndez et al., 2012; Monroe et al.,

2013; Liu et al., 2014; Ramı́rez et al., 2014; Meléndez et al., 2014; Saffe et al., 2015; Nissen,

2015; Spina et al., 2016; Yana Galarza et al., 2016). É posśıvel encontrar uma discussão

mais detalhada sobre a escolha do pseudo-cont́ınuo em Bedell et al. (2014). A lista de

linhas que adotamos está descrita na subseção (2.8).
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3.6 Determinação dos parâmetros estelares

Como já foi explicado na seção 2.11, há duas formas de determinar os parâmetros

atmosféricos: a primeira é através do método manual de equiĺıbrio espectroscópico que

consiste em uma série de passos que descreverei nesta seção, enquanto a segunda, e mais

rápida, é usando o código automático q2 (ver seção 2.14). Os parâmetros atmosféricos e

incluso as abundâncias da Inti 1 foram obtidos usando o método manual, enquanto para

HD 45184 usei o código q2.

Para a Inti 1 e HD 45184 adotei os modelos de atmosfera de Marcs (Gustafsson et al.,

2008) (seção 2.3). Para interpolar um modelo é necessário os parâmetros de entrada Teff ,

log g, vt e [Fe/H].

Para modelar a atmosfera do Sol, adotou-se como padrão os seguintes parâmetros

atmosféricos: Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex (Cox, 2000) e vt = 1.00 km s−1 (Ramı́rez et al.,

2014). Estes parâmetros também foram adotados inicialmente para modelar a atmosfera

da Inti 1. Seguidamente, a lista das larguras equivalentes e os modelos atmosféricos foram

fornecidos como parâmetros de entrada do código MOOG através da ferramenta abfind9,

com o fim de estimar as abundâncias qúımicas de cada estrela.

Para determinar a Teff , primeiro aplicou-se o método diferencial (ver seção 2.11), ou

seja, tomou-se as diferenças das abundâncias de Inti 1 e do Sol (equação 2.26). Logo,

analisou-se a dependência da abundância diferencial com o potencial de excitação. Se

a temperatura efetiva do modelo de atmosfera para a Inti 1 fosse mais alta do que a

sua temperatura real, então os ńıveis com potencial de excitação mais baixos resultariam

em abundâncias acima da média (ver painel superior da Figura 3.6). No entanto, se a

temperatura é menor do que a temperatura real da estrela, ocorre o inverso (ver painel

inferior da Figura 3.6).

A Teff é atingida quando o equiĺıbrio de excitação é satisfeito, ou seja, d(δAFe,i)/dXexc =

0 (ver painel do meio da Figura 3.6). Na Figura 3.6 também são inclúıdos os valores de

d(δAFe,i)/dXexc, que muda com as variações da temperatura.

A vt foi determinada impondo a não dependência com o logaritmo da largura equivalente

reduzida (equação 2.28). Na Figura 3.7 são mostradas as diferentes inclinações da reta

ajustada devida as variações da velocidade de microturbulência. O painel superior mostra

9 A ferramenta abfind é explanada em detalhe no apêndice C.0.2.
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Figura 3.6: Efeitos no ajuste da [Fe/H] vs χ com variações em temperatura de +20 K (painel superior)

e -20 K (painel inferior). O painel do meio mostra o equiĺıbrio de excitação quando a Teff = 5837 K.

Os ćırculos azuis representam o Fe I e os triângulos verdes representam o Fe II, enquanto a linha sólida

vermelha é o ajuste.

a variação da microturbulência em +0.1 e -0.1 kms−1, enquanto o painel do meio exibe a

melhor solução.

A gravidade superficial foi determinada atingindo o equiĺıbrio de ionização diferencial

(equação 2.29), como mostrado na Figura 3.8. A determinação dos erros dos parâmetros

atmosféricos foi efetuada segundo a subseção 2.12.

Os parâmetros atmosféricos para a Inti 1 são: Teff = 5837± 11 K, log g = 4.42± 0.03

dex, vt = 1.04 ± 0.02 kms−1 e [Fe/H]= 0.07 ± 0.01 dex. A fim de validar o método,

também estudei a gêmea solar brilhante HD 45184, que foi observada na mesma missão; os

parâmetros estelares foram obtidos com o código q2: Teff = 5864± 9 K, log g = 4.45± 0.03

dex, vt = 1.11±0.02 kms−1 e [Fe/H]= 0.04±0.01 dex (ver Figura 3.9). Estes valores para a

gêmea solar HD 45184 estão em bom acordo com todos os trabalhos anteriores encontrados

na literatura, como mostrado na Tabela 3.2. Os resultados estão em excelente acordo com

a média ponderada dos valores da literatura: Teff = 5863 ± 5 K, log g = 4.44 ± 0.01 dex,
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Figura 3.7: Variação da velocidade de microturbulência e seus efeitos sobre o ajuste ao variar +0.1 kms−1

(painel superior) e -0.1 kms−1 (painel inferior). O painel do meio mostra o equiĺıbrio de ionização quando

vt = 1.04 kms−1. Os ćırculos, triângulos e linha sólida representam o mesmo que a Figura 3.6.
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Figura 3.8: Abundância diferencial da Inti 1 em função do comprimento de onda. Os ćırculos, triângulos

e linha sólida representam o mesmo que a Figura 3.6 e 3.7.



Seção 3.6. Determinação dos parâmetros estelares 81

Tabela 3.2 - Comparação dos parâmetros estelares da gêmea solar HD 45184

Teff erro log g erro [Fe/H] erro vt erro Idade erro Massa erro Fonte

(K) (K) (dex) (dex) (dex) (dex) (kms−1) (kms−1) (Gyr) (Gyr) M� M�

5864 9 4.45 0.03 0.040 0.010 1.11 0.02 3.0 1.2 1.05 0.01 Este trabalho

5873 18 4.41 0.04 0.070 0.016 1.03 0.04 3.7 1.2 1.06 0.02 (1)†
5871 6 4.45 0.01 0.047 0.006 1.06 0.02 2.7 0.5 1.06 0.01 (2)†
5833 10 4.37 0.02 0.010 0.010 1.04 0.06 . . . . . . . . . . . . (3)†
5849 86 4.45 0.11 0.040 0.090 1.11 0.09 4.4 2.3 1.03 0.05 (4)†
5869 14 4.47 0.02 0.040 0.010 1.03 0.04 2.3 . . . 1.05 . . . (5)*†
5863 5 4.44 0.01 0.040 0.004 1.05 0.02 2.9 0.5 1.06 0.01 (6)

Notas:

(1) Spina et al. (2016); (2) Nissen (2015); (3) Maldonado et al. (2015b); (4) Bensby et al. (2014); (5)

(Sousa et al., 2008; Delgado Mena et al., 2014); (6) média ponderada da literatura.

* Parâmetros estelares tomados de Sousa et al. (2008), idade e massa de Delgado Mena et al. (2014) e

Schneider et al. (2011).

† Os parâmetros reportados nesta dissertação são baseados nos parâmetros estelares diferenciais e adotando

para o Sol Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex e vt = 1.00 kms−1.

vt = 1.05±0.02 kms−1 e [Fe/H]= 0.040±0.004 dex. Os parâmetros atmosféricos de ambas

estrelas estão dentro da definição de gêmea solar de Ramı́rez et al. (2009), por conseguinte

pode-se concluir que a estrela Inti 1 é uma gêmea solar.

Para ratificar os resultados em Teff das gêmeas solares Inti 1 e HD 45184, usei a relação

Teff vs. cor derivada por (Casagrande et al., 2010), que leva em consideração os efeitos

da metalicidade (Alonso et al., 1996; Ramı́rez e Meléndez, 2005; Casagrande et al., 2006;

González Hernández e Bonifacio, 2009):

θeff = a0 + a1X + a2X
2 + a3X[Fe/H] + a4[Fe/H] + a5[Fe/H]2, (3.10)

sendo θeff = 5040/Teff , X a cor e ai(i = 0, ..., 5) os coeficientes do ajuste. Na Figura 3.10 é

mostrado o ajuste do plano Teff vs. cor para metalicidades de -5 ≤ [Fe/H] ≤ 0.5. Também

são mostradas as estrelas que foram usadas para o ajuste. Os valores dos coeficientes são

encontrados na Tabela 4 de Casagrande et al. (2010).

A Teff de Inti 1 usando a equação 3.10 foi estimada em 5765 ± 67 K que está em

razoável acordo dentro dos erros com o resultado obtido usando o equiĺıbrio de excitação

(5837 ± 11 K). Estes resultados não são tão próximos devido a que as cores de Inti 1 não

são precisas. Para a gêmea solar HD 45184 adotou-se as seguintes magnitudes10: V =

10 A magnitude V foi adotada de Mallama (2014) e as magnitudes B, RC, IC de Just e Jahrei (2008),

enquanto as magnitudes VT, BT, J2, H2 e K2 de Ammons et al. (2006).
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Figura 3.9: Abundância diferencial do ferro para a estrela HD 45184 em função do potencial de excitação

(painel superior), largura equivalente reduzida (painel do meio) e comprimento de onda (painel inferior).

As cruzes azuis e os ćırculos verdes representam o Fe I e Fe II, a linha sólida azul o ajuste (painel superior

e central) e a linha preta o valor médio da abundância de ferro (painel inferior).
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Figura 3.10: Painéis superiores: relação emṕırica do cor-Teff . Diamantes cheios representam estrelas

com -0.5 < [Fe/H] ≤ 0.5, triângulos voltados para acima a estrelas com -1.5 < [Fe/H] ≤ -0.5, triângulos

voltados para abaixo a estrelas com -2.5 < [Fe/H] ≤ -1.5 e ćırculos abertos a estrelas com [Fe/H] ≤ -2.5. Os

quadrados abertos representam às estrelas muito pobres em metais HE0233-0343 e HE1327-2326. Painéis

inferiores: os reśıduos dos ajustes como uma função da metalicidade. Fonte: Casagrande et al. (2010)

Tabela 3.3 - Temperatura efetiva fotométrica de Inti 1 e HD 45184.

Cor
Inti 1 HD 45184

Observado Teff Observado Teff

(B− V) 0.615 5881 0.620 5856

(V − RC) . . . . . . 0.370 5710

(V − IC) . . . . . . 0.682 5804

(V − J) 1.203 5729 1.171 5794

(V − H) 1.500 5713 1.428 5820

(V −K) 1.570 5737 1.519 5811

(J−K) . . . . . . 0.348 5836

(B− V)T . . . . . . 0.681 5922

(VT − J) . . . . . . 1.225 5832

(VT − H) . . . . . . 1.482 5847

(VT −K) . . . . . . 1.573 5841

(RC − IC) . . . . . . 0.312 5956

Média da Teff 5765 5835

Sigma da Teff 67 59
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6.39, (B-V) = 0.62, (B-RC) = 0.370, (RC - IC) = 0.312, VT = 6.444, BT = 7.125, J2 =

5.219, H2 = 4.962 e K2 = 4.871. De igual modo que para a Inti 1, a Teff de HD 45184 foi

determinada em 5835 ± 59 K que está em excelente acordo com o resultado obtido usando

o equiĺıbrio de excitação (5864 ± 9 K). Os resultados são apresentados na Tabela 3.3.

A gravidade superficial também foi estimada para HD 45184 seguindo a seção 2.1

(equação 2.9). A paralaxe usada é π = 45.7 ± 0.4 mas (van Leeuwen, 2007). A correção

bolométrica (BC) foi estimada em -0.062, resultando em uma gravidade superficial de log g

= 4.44 ± 0.01 dex, que está em acordo com o resultado obtido a partir do equiĺıbrio de

ionização diferencial (log g = 4.45 ± 0.03 dex). Não foi posśıvel determinar a gravidade

superficial trigonométrica da gêmea solar Inti 1 devido a que ainda não foi realizada a

medida da sua paralaxe.

3.7 Análise de abundâncias

Uma vez que os parâmetros atmosféricos foram obtidos, usando o código MOOG (ver

seção C.0.2), estimei as abundâncias de 18 elementos diferentes do ferro, através de linhas

atômicas dos seguintes elementos: C, Na, Mg, Si, Ca, Sc, Ti, Cr, Mn, Co, Ni, Cu, Zn, Y,

Zr, Ce e Nd. Para o carbono usei as linhas da molécula CH, e para o nitrogênio empreguei

a molécula NH na região do ultravioleta. As correções hiperfinas foram efetuadas para

Mn, Co, Y e Cu (segundo a seção 2.9), e também adotando os dados de CHF de Meléndez

et al. (2014).

As abundâncias da gêmea solar brilhante HD 45184 foram comparadas com as abundâncias

mais exatas dispońıveis na literatura (ver Figura 3.11), e que são as de Nissen (2015). En-

contrei uma diferença em abundância (este trabalho - Nissen (2015)) de ∆[X/H] = 0.007

(σ = 0.009 dex) e ∆[X/Fe] = 0.000 (σ = 0.009 dex). Isso mostra que a precisão atingida

é de aproximadamente 0.01 dex, por conseguente as abundâncias de Inti 1 são precisas.

Também comparei com mais outros dois trabalhos da literatura de menor precisão do que

o Nissen (2015), resultando em ∆[X/H] = 0.023 (σ = 0.016 dex) e ∆[X/Fe] = - 0.007 (σ

= 0.016 dex) para Spina et al. (2016), e ∆[X/H] = 0.014 (σ = 0.030 dex) e ∆[X/Fe] =

0.004 (σ = 0.030 dex) para González Hernández et al. (2010).

As abundâncias diferenciais de HD 45184 e Inti 1 são apresentadas na Tabela 3.4,

incluindo os erros de observação e sistemáticos (devido às incertezas nos parâmetros este-



Seção 3.7. Análise de abundâncias 85

Tabela 3.4 - Abundâncias qúımicas de HD 45184 e Inti 1, e seus erros.

HD 45184

Elemento ∆ [X/H] ∆Teff ∆log g ∆vt ∆[Fe/H] Parama Obsb Totalc

LTE ±9 K ±0.03 dex ±0.02 kms−1 ±0.01 dex

(dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) dex

C -0.019 0.005 0.007 0.000 0.000 0.009 0.006 0.010

Na -0.003 0.004 0.002 0.000 0.000 0.004 0.008 0.009

Mg 0.040 0.007 0.003 0.004 0.000 0.009 0.007 0.011

Si 0.042 0.002 0.002 0.000 0.001 0.003 0.001 0.015

Ca 0.054 0.005 0.003 0.004 0.000 0.007 0.012 0.014

Sc 0.041 0.007 0.003 0.000 0.000 0.008 0.006 0.010

Ti 0.044 0.009 0.002 0.003 0.000 0.010 0.012 0.015

Cr 0.048 0.007 0.001 0.004 0.000 0.008 0.008 0.011

Mn 0.014 0.006 0.001 0.003 0.000 0.007 0.012 0.014

Fe 0.040 0.007 0.001 0.006 0.000 0.010 0.003 0.010

Co 0.006 0.006 0.003 0.001 0.000 0.007 0.014 0.016

Ni 0.022 0.004 0.001 0.003 0.001 0.005 0.011 0.012

Cu -0.005 0.004 0.002 0.002 0.001 0.005 0.007 0.009

Zn 0.013 0.002 0.001 0.007 0.002 0.008 0.006 0.010

Y 0.063 0.001 0.010 0.009 0.002 0.014 0.010 0.017

Zr 0.076 0.001 0.013 0.004 0.002 0.015 0.014 0.020

Ce 0.099 0.002 0.014 0.002 0.003 0.015 0.020 0.025

Nd 0.124 0.002 0.014 0.001 0.003 0.014 0.032 0.035

C(CH) -0.021 0.007 0.001 0.001 0.006 0.009 0.013 0.016

N(NH) 0.003 0.009 0.001 0.000 0.006 0.011 0.011 0.015

Inti 1

Elemento ∆ [X/H] ∆Teff ∆log g ∆vt ∆[Fe/H] Parama Obsb Totalc

LTE ±11 K ±0.03 dex ±0.02 kms−1 ±0.01 dex

(dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) dex

C 0.059 0.006 0.008 0.001 0.000 0.010 0.004 0.011

Na 0.069 0.005 0.001 0.000 0.000 0.005 0.010 0.011

Mg 0.076 0.009 0.005 0.004 0.001 0.011 0.003 0.011

Si 0.075 0.003 0.002 0.001 0.001 0.004 0.007 0.008

Ca 0.069 0.007 0.004 0.000 0.004 0.009 0.007 0.011

Sc 0.083 0.009 0.003 0.001 0.000 0.010 0.007 0.012

Ti 0.076 0.010 0.001 0.003 0.000 0.010 0.006 0.012

Cr 0.066 0.010 0.003 0.006 0.000 0.012 0.006 0.013

Mn 0.073 0.007 0.001 0.003 0.001 0.008 0.001 0.008

Fe 0.070 0.009 0.001 0.005 0.000 0.010 0.003 0.011

Co 0.074 0.009 0.003 0.001 0.001 0.010 0.010 0.014

Ni 0.085 0.006 0.000 0.003 0.001 0.007 0.003 0.007

Cu 0.067 0.006 0.002 0.002 0.001 0.007 0.010 0.012

Zn 0.066 0.002 0.000 0.007 0.003 0.008 0.007 0.011

Y 0.086 0.001 0.011 0.009 0.003 0.015 0.006 0.016

Zr 0.085 0.001 0.014 0.003 0.003 0.016 0.008 0.017

Ce 0.084 0.003 0.015 0.002 0.003 0.016 0.007 0.017

Nd 0.088 0.003 0.015 0.002 0.003 0.016 0.003 0.016

C(CH) 0.062 0.009 0.000 0.001 0.008 0.012 0.010 0.016

N(NH) 0.063 0.010 0.001 0.001 0.008 0.013 0.002 0.013

Notas.

a Erros sistemáticos devido à incerteza dos parâmetros estelares.

b Erros observacionais.

c Erros totais (parâmetros estelares e observacionais).
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Figura 3.11: Painel superior: Comparação entre as abundâncias [X/H] estimadas nesta dissertação e as

determinadas por Nissen (2015). Painel inferior: De modo igual que para o painel superior, no entanto

para a razão [X/Fe].

lares), e também inclúı o erro total obtido de somar quadraticamente os erros sistemáticos

e estat́ısticos (ver seção 2.12).

3.8 Idade e Massa

Lachaume et al. (1999) demonstraram que é posśıvel determinar a idade e a massa de

uma estrela localizando sua posição no diagrama de cor-magnitude e comparando-a com

isócronas teóricas de evolução estelar, usando dados estelares como: a magnitude absoluta

(MV ), temperatura efetiva (Teff ) e metalicidade [Fe/H]. Este método foi amplamente es-

tudado por Reddy et al. (2003); Nordström et al. (2004); Meléndez et al. (2012); Chanamé

e Ramı́rez (2012); Ramı́rez et al. (2013) e Ramı́rez et al. (2014).
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A determinação com alta precisão da idade é posśıvel pelo uso da gravidade superficial

espectroscópica (log g) ao invés de uma incerta magnitude absoluta (MV , ou paralaxe)

como parâmetro de entrada. Ao contrario de MV , o log g espectroscópico pode ser estimado

com alt́ıssima precisão atingindo assim idades mais precisas. Atualmente apenas para

estrelas muito brilhantes e próximas o erro da paralaxe resulta em log g mais preciso do

que o log g espectroscópico para gêmeas solares; no futuro a alta precisão das paralaxes

Gaia permitirá obter log g trigonométricos com alt́ıssima precisão. Por exemplo, Meléndez

et al. (2012) mostraram que usando MV a idade isocronal de HIP 56948 está entre 0 a 8

Gyr (devido ao erro da paralaxe Hipparcos), no entanto usando o log g espectroscópico a

idade estimada foi entre 2.3 e 4.1 Gyr.

Nesta dissertação adotarei a metodologia de Meléndez et al. (2012) e Ramı́rez et al.

(2013) para determinar a idade e massa das gêmeas solares. Para os modelos de isócronas

foram adotadas as grades de isócronas de Yonsei-Yale (p. ex. Yi et al., 2001). Estas grades

estão divididas em passos de ∆[Fe/H] = 0.01 dex para intervalos de metalicidade de -0.15

≤ [Fe/H] ≤ 0.15, enquanto para os demais intervalos de metalicidades os passos são de

∆[Fe/H] = 0.02 dex. Adotou-se também [α/Fe] = 0 para metalicidades [Fe/H] ≥ 0 e [α/Fe]

= -0.3 × [Fe/H] para metalicidades no intervalo de 1 ≤ [Fe/H] ≤ 0. As isócronas foram

normalizadas para reproduzir a massa e idade do Sol usando como entrada os parâmetros

estelares do Sol (Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex e [Fe/H] = 0.0); para isso foi necessário

uma correção de apenas -0.04 dex na metalicidade. Esta normalização deu como resultado

uma massa solar de M� = 1.000± 0.003 e uma idade de Age� = 4.5± 0.2 Gyr.

Com o fim de determinar quais isócronas representam melhor a idade de uma estrela,

foi desenvolvida a distribuição de probabilidade de uma idade estelar calculando a proba-

bilidade de que alguma isócrona passe perto dos correspondentes conjuntos de parâmetros.

Assumindo que os erros nos parâmetros estelares observados (σTeff , σ[Fe/H] e σMV ) têm

distribuição de probabilidade gaussiana, a probabilidade de que um ponto seja parte de

uma isócrona dada, pode ser escrita como:

p ∝ exp[−(Teff − T )2/(
√

2σ(Teff )
2])

exp[−(log g −G)2]/(
√

2σ log(g)2))

exp[−([Fe/H]−M)2]/(
√

2σ([Fe/H])2). (3.11)

A distribuição de probabilidade sobre todos os parâmetros espaciais de um conjunto de
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isócronas resulta na distribuição de probabilidade em idade:

dP (age) =
1

∆(age)

∑
∆(age)

p(Teff , log g, [Fe/H],T,G,M), (3.12)

onde Teff , log g e [Fe/H] são os parâmetros observados, enquanto T, G e M são os

parâmetros da isócrona. É importante notar que na equação 3.12 a soma foi realizada

sobre um intervalo de isócronas de idade e limitada aos pontos da isócrona dentro de um

raio de 3 vezes o erro ao redor dos parâmetros observados. Incluindo pontos de isócronas

mais distantes destes limites não têm impacto significativo sobre o resultado final. Um

formalismo semelhante é usado para determinar a massa.

A idade e massa mais prováveis são obtidas dos picos das distribuições, enquanto 1

sigma e 2 sigma são os limites superiores e inferiores que podem ser derivados a partir da

forma da distribuição de probabilidade.

A luminosidade também é estimada a partir de:

log
L

L�
= log

(
M

M�

)
− (log g − 4.44) + 4 log

(
Teff
5777

)
, (3.13)

e o raio através de:

R =

(
L

4πσT 4
eff

)1/2

. (3.14)

Usando o código q2, a idade, massa, luminosidade, magnitude absoluta e raio foram

determinadas para ambas gêmeas solares (ver Figura 3.12).

Os resultados mostram uma massa de 1.05 M� e 1.04 M� e uma idade de 3 Gyr e 4 Gyr

para HD 45184 e Inti 1, respectivamente (ver Figura 3.13). A massa e idade de HD 45184

estão em excelente acordo com as médias encontradas na literatura (ver Tabela 3.2). Note

que as grades dos modelos estelares de Yonsei-Yale não incluem non-standard physics, como

inclúıdas nos estudos de depleção do ĺıtio (do Nascimento et al., 2009; Denissenkov, 2010;

Li et al., 2012). Para testar se as isócronas calculadas com non-standard physics podem

causar algum efeito, realizei um teste para a gêmea solar 18 Sco, que foi analisada usando

os modelos non-standard por Li et al. (2012), que determinaram uma massa e idade de

1.04 ± 0.03 M� e 3.11+2.08
−2.56 Gyr, enquanto nesta dissertação encontrei valores praticamente

idênticos: 1.04+0.01
−0.02M� e 3.10+1.10

−1.01 Gyr. Além disso, Meléndez et al. (2014) mostraram que

a escolha exata de uma isócrona não tem um impacto importante para a determinação da

massa e idade em relação ao Sol.
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Figura 3.12: Estimativas da idade, massa, luminosidade, magnitude absoluta e raio para as gêmeas solares

HD 45184 e Inti 1. As linhas pontilhadas representam os resultados mais prováveis.
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Figura 3.13: Distribuição de probabilidade da idade de HD 45184 (painel superior) e Inti 1 (painel inferior).

As linhas pontilhadas representam a idade mais provável. As diferentes regiões representam ± 1 sigma e

± 2 sigma de incerteza.

Para reforçar os resultados, também estimei as idades das gêmeas solares empregando

a relação [Y/Mg] (Nissen, 2015):

[Y/Mg] = 0.175(±0.011)− 0.0404(±0.0019)× Age[Gyr]. (3.15)

Usando a equação 3.15, as idades estimadas para as gêmeas solares HD 45184 e Inti 1

foram de 3.7 ± 0.6 Gyr e 4.1 ± 0.6 Gyr, respectivamente. Estes resultados estão de acordo

com as idades isocronais calculadas usando o código q2.

3.9 Metodologia para a determinação da massa rochosa faltante

Meléndez et al. (2009) descobriram um padrão peculiar nas abundâncias das gêmeas

solares em relação ao Sol; eles observaram que o Sol é mais abundante em elementos
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Figura 3.14: Abundâncias normalizadas dos condritos CI carbonáceos (CM, CO e CV) e condritos or-

dinários (OC) em relação a sua temperatura de condensação. Note que os elementos estão divididos em

refratários (> 1500 K), moderadamente voláteis (entre 700 e 1350 K) e altamente voláteis (< 700 K).

Fonte: Alexander et al. (2001).

voláteis do que os elementos refratários (seção 1.2). Eles argumentaram que esse padrão

de abundâncias qúımicas é devido a que certa massa dos elementos refratários foi usada

para formar os planetas de tipo terrestre. Essa massa dos elementos refratários faltante no

Sol (zona convectiva) é da mesma ordem de grandeza que a massa dos planetas rochosos

no Sistema Solar.

É sabido que os objetos que estão nas regiões internas do Sistema Solar, tais como os

meteoritos e os planetas de tipo rochoso são ricos em elementos refratários quando são

comparados com os elementos voláteis (Palme, 2000). O padrão de abundâncias destes

objetos são aproximadamente constantes até os 1000 K, no entanto aumentam acentual-

mente para temperaturas maiores a 1000 K (Alexander et al., 2001), como mostrado na

Figura (3.14).

Nesta seção detalharei o cálculo realizado para determinar os padrões de abundâncias

das gêmeas solares HD 45184 e Inti 1, e por conseguinte estimar a massa faltante nas suas
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Figura 3.15: Variação da massa estelar em relação a sua massa convectiva e metalicidade usando os

modelos de evolução estelar de Siess et al. (2000).

zonas convectivas seguindo o procedimento de Chambers (2010) (ver Figura 1.13).

3.9.1 Massa convectiva

As massas convectivas das gêmeas solares foram estimadas usando os modelos de

evolução estelar de Siess et al. (2000). Estes modelos apresentam grades da pré-sequência

principal para estrelas com massas entre 0.1 M� e 7.0 M�, para quatro metalicidades (Z

= 0.01, 0.02, 0.03 e 0.04 dex).

O código de Siess et al. (2000) determina o caminho evolutivo de uma estrela no dia-

grama Hertzsprung-Russell (HR), fornecendo informação sobre a estrutura interna, e em

particular sobre a camada convectiva. A composição solar adotada nesta dissertação é de

Asplund et al. (2009), cujos valores são: Z� = 0.0134, Y = 0.2485 e X = 0.7381. Não

obstante a metalicidade solar adotada por Siess et al. (2000) é Z� = 0.02. Por conseguinte,

as metalicidades foram transformadas usando:[
Fe

H

]
= log10

(
Z

Z�

)
. (3.16)

Para o cálculo da massa convectiva, foi usada uma grade com massas entre 0.5 e 1.3

M�, com metalicidades [Fe/H] de -0.13, 0.17, 0.35 e 0.47 dex (usando a equação 3.16).
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Tabela 3.5 - Parâmetros fundamentais de Inti 1

Inti 1 Parâmetro

Teff 5837± 11 K

log g 4.42± 0.03 dex

[Fe/H] 0.07± 0.01 dex

vt 1.04± 0.02 kms−1

Massa 1.04+0.01
−0.08 M� **

Distância 390± 36 pc *

Massa convectiva 0.019 M� ***

Idade 4.00+1.00
−1.26 Gyr **

logL 0.06± 0.032 L� **

MV 4.68+0.08
−0.07 mag **

Raio 1.05± 0.04 R� **

Notas:

* O erro de módulo de distância foi estimado assumindo uma incerteza de 0.2 mags.

** Usando o código q2.

*** Usando os código terra.

A variação da zona convectiva é mostrada na Figura 3.15. Para sistematizar o cálculo,

desenvolvi um código na linguagem Python nomeado terra11, que estima a massa convec-

tiva de uma estrela fazendo uma dupla interpolação entre a massa, metalicidade e a massa

convectiva, com os valores obtidos dos modelos teóricos de Siess et al. (2000). Usando o

código terra a massa convectiva do Sol foi estimada em 0.020 M�, que está em acordo com

outros modelos que calculam uma massa convectiva de 0.023 M�. O código é apresentado

no apêndice B.0.1. Na Tabela 3.5 são apresentados os parâmetros estelares para a gêmea

solar fraca Inti 1 obtidos usando os códigos q2 e terra.

3.9.2 Massa rochosa faltante

Adotando as abundâncias de Asplund et al. (2009) para a composição qúımica do Sol

(A�), e usando a metalicidade ([Fe/H]) da estrela, é posśıvel estimar a massa do material

rochoso faltante na zona convectiva de uma estrela de tipo solar. Para tal fim, primeiro

calculei a massa de cada elemento, que é dada por:

Xconv mass = A× 10(A� + [Fe/H]), (3.17)

11 terra é um código livre, e está dispońıvel em https://github.com/ramstojh/terra
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Figura 3.16: Composição da fotosfera solar adicionando 4 M⊕ de uma mistura de material rochoso

(terrestre mais meteoŕıtica) à zona convectiva do Sol. As abundâncias de Chambers (2010) e as estimadas

nesta dissertação são representadas por estrelas vermelhas e ćırculos azuis, respectivamente.

onde A é o peso atômico. A massa convectiva de cada elemento é dada por:

Convectivemass = Mconv ×M� ×
Xconv mass∑

Xconv mass

, (3.18)

onde Mconv é a massa convectiva do Sol. Para calcular a massa com composição meteoŕıtica,

adotei as abundâncias de Wasson e Kallemeyn (1988) como composição de condritos, e para

a massa com composição qúımica terrestre as de Allègre et al. (2001). A massa meteoŕıtica

e terrestre podem ser escritas:

Meteoriticmass = M⊕ ×
Xmet mass∑

Xmet mass

(3.19)

Terrestrialmass = M⊕ ×
Xterr mass∑

Xterr mass

, (3.20)

onde Xmet mass e Xterr mass são as massas de cada elemento em massas terrestres. A massa

de um dado elemento no envelope convectivo, necessária para explicar a diferença de

abundância observada, é dada por:

∆M = log

(
Convectivemass +Mrock

Convectivemass

)
, (3.21)
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onde Mrock é a massa do material rochoso faltante e que é dado por Mrock = α ×

Meteoriticalmass + β × Terrestrialmass, onde α e β estão em unidades de massas ter-

restres. O código terra realiza todos os cálculos acima para os coeficientes α e β, e mostra

os resultados em função da temperatura de condensação.

Para verificar o resultado, na Figura (3.16) é apresentado o cálculo de Chambers (2010)

acrescentando uma mistura de 2 M⊕ massas de material tipo Terra e 2 M⊕ massas de

material condŕıtico. As abundâncias estimadas nesta dissertação são representadas por

ćırculos azuis, enquanto as abundâncias de Chambers (2010) por estrelas de cor vermelha.

O resultado obtido com o meu código terra concorda bem com os cálculos de Chambers

(2010), que usou a mesma composição meteoŕıtica que eu adotei. Não obstante, para as

abundâncias terrestres ele adotou uma referência mais antiga (Waenke e Dreibus, 1988).

É importante notar que os meus resultados ajustam melhor os elementos voláteis do que

os de Chambers (2010).

3.10 Padrão de abundâncias e resultados

Uma comparação entre o padrão de abundâncias qúımicas da gêmea solar HD 45184

estimadas neste trabalho e as determinadas por Nissen (2015) é mostrada na Figura 3.17.

É importante notar que os meus resultados concordam muito bem dentro dos erros com os

de Nissen (2015). Na Figura 3.18 são mostradas as abundâncias diferenciais normalizadas

ao carbono para a gêmea solar HD 45184 (painel superior) e a Inti 1 (painel inferior)

como uma função da temperatura de condensação (Lodders, 2003). O padrão qúımico

de HD 45184 segue o padrão de abundâncias do ajuste da média das 11 gêmeas solares

estudadas por Meléndez et al. (2009), como mostrado pelas linhas pontilhadas após de um

deslocamento vertical. Inti 1 tem um padrão de abundâncias similar ao do Sol, embora

ligeiramente rica em elementos refratários. Os deslocamentos entre os elementos refratários

e voláteis de HD 45184 e Inti 1 são 0.076 dex e 0.025 dex, respectivamente.

Seguindo Chambers (2010) e usando o código terra, estimei a massa de material ro-

choso necessário para reproduzir o padrão de abundâncias de HD 45184 e Inti 1. Os

resultados mostram um valor de 3.5 ± 1.0 M⊕ de elementos refratários usando uma mis-

tura de material terrestre e condŕıtica para HD 45184, e 1.5 ± 1.0 M⊕ para Inti 1. Estes

padrões são representados por triângulos azuis na Figura 3.18.
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Figura 3.17: Comparação entre as abundâncias determinadas nesta dissertação e as de Nissen (2015), em

função da temperatura de condensação (Lodders, 2003).

É importante notar que o código terra adota o carbonáceo CM como material condŕıtico

devido a que representa melhor a composição do cinturão de asteróide (Wasson e Kalle-

meyn, 1988). No entanto, terra oferece a escolha dos diferentes tipos de carbonáceos CI,

CM, CO e CV. Uma comparação entre estes carbonáceos é apresentada na Figura 3.19.

A média de abundâncias das 11 gêmeas solares estudadas por Meléndez et al. (2009) é

representada pela linha preta sólida, após um deslocamento vertical.

O melhor ajuste é dado pelos carbonáceos CM (ćırculos azuis), enquanto os carbonáceos

CI (triângulos) ajustam apenas os elementos refratários. Os carbonáceos CV (quadrados de

cor verde) mostram um bom ajuste dos elementos voláteis e os carbonáceos CO (estrelas

de cor púrpura) são mal ajustados para quase toda a linha. O padrão de abundâncias

da Figura 3.19 foi estimado usando o código terra adicionando 2 M⊕ de material com

composição da Terra e 2 M⊕ com composição carbonácea à zona convectiva (0.02 M�) do

Sol. Foram usados 56 elementos entre voláteis e refratários.
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Figura 3.18: Painel superior: Padrão de abundância de HD 45184 (ćırculos vermelhos) em relação à tem-

peratura de condensação. O padrão qúımico de HD 45184 (triângulos azuis) foi determinado adicionando

3.5 M⊕ de material rochoso à zona convectiva do Sol. Painel inferior: A razão de abundâncias diferenciais

de Inti 1 (ćırculos vermelhos) relativa ao Sol em função da temperatura de condensação. A média do

padrão de abundância das 11 gêmeas solares estudadas por Meléndez et al. (2009) é representada pela li-

nha pontilhada. O padrão de abundâncias de Inti 1 (triângulos azuis) foi determinado adicionando 1.5 M⊕

de material rochoso à zona convectiva do Sol. Os elementos de captura de nêutrons são representados por

quadrados em ambos painéis.
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Figura 3.19: Comparação entre os 4 tipos de carbonáceos (CI, CV, CO e CM) em função da temperatura

de condensação, para o padrão de abundâncias de Meléndez et al. (2009), representada pela linha. A

massa meteoŕıtica adoptada é 2 M⊕, e a massa de composição terrestre é 2 M⊕.

3.11 Conclusões

Os parâmetros atmosféricos determinados em relação ao Sol para HD 45184 são Teff =

5864 ± 9 K, log g = 4.45 ± 0.03 dex, vt = 1.11 ± 0.02 kms−1 e [Fe/H]= 0.04 ± 0.01 dex,

e para a Inti 1 são Teff = 5837 ± 11 K, log g = 4.42 ± 0.03 dex, vt = 1.04 ± 0.02 kms−1

e [Fe/H]= 0.07 ± 0.01 dex. Estes resultados indicam que Inti 1 é uma gêmea solar fraca

(Ramı́rez et al., 2009). Na Tabela 3.1, mostrei que as cores de Inti 1 são idênticas às do

Sol dentro dos erros. Assim, a gêmea solar fraca Inti 1 e a gêmea solar distante encontrada

por do Nascimento et al. (2013) poderiam ser usadas para calibrar diferentes sistemas

fotométricos ou para subtrair a luz solar refletida em asteroides.

As abundâncias de HD 45184 mostram um excelente acordo com o trabalho de Nissen

(2015) indicando que atingimos uma precisão de 0.01 dex. HD 45184 e Inti 1 apresen-

tam enriquecimento nos elementos refratários em relação aos elementos voláteis, com um

deslocamento de 0.076 dex e 0.025 dex, respetivamente. Isso demonstra que anomalias

qúımicas também são encontradas quando o Sol é comparado com gêmeas solares distan-

tes, não obstante o enriquecimento refratário de Inti 1 é menor do que a gêmea solar local
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HD 45184. Usando o código terra e os modelos teóricos de Siess et al. (2000), estimei

a massa do material rochoso necessário para reproduzir o padrão de abundâncias de HD

45184 (≈ 3.5 M⊕) e Inti 1 (≈ 1.5 M⊕).

A abundância de ĺıtio (linha em 6708 Å) não foi determinada devido à cobertura es-

pectral limitada (3190-5980 Å) das observações.
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Caṕıtulo 4

Análise de alta precisão da gêmea solar HIP 100963

4.1 Estudos prévios de HIP 100963

HIP 100963 foi uma das 118 análogas solares observadas por Takeda et al. (2007). Es-

tes autores determinaram parâmetros estelares, velocidade rotacional, abundância de ĺıtio,

luminosidade, massa e idade. Estes dois últimos parâmetros foram estimados comparando

a posição da luminosidade (L) e a temperatura efetiva (Teff ) no diagrama Hertzprung-

Russell; o resultado desta comparação indicou um valor de aproximadamente 5 Gyr.

Também conclúıram que HIP 100963 tem parâmetros estelares bastante similares ao Sol,

descobrindo assim a terceira gêmea solar. Dois anos depois, Takeda e Tajitsu (2009) obtive-

ram os parâmetros estelares de HIP 100963 com maior precisão. Estes resultados mostram

uma maior temperatura (+40 K) e abundância de ĺıtio (+0.7 dex) em relação ao do Sol.

Também analisaram as linhas de Be II (3130.42 Å e 3131.07 Å) e conclúıram que a sua

abundância de Be presumivelmente é semelhante à do Sol dentro de 0.1 dex1.

do Nascimento et al. (2009) determinaram a idade e a massa de HIP 100963 empre-

gando o código de evolução estelar de Toulouse-Geneva (Hui-Bon-Hoa, 2008), usando os

parâmetros estelares obtidos por Takeda et al. (2007) e Takeda e Tajitsu (2009). Seus

resultados estão em acordo com a massa estimada por Takeda et al. (2007), não obs-

tante a idade é 3 Gyr, que é consideravelmente menor do que o valor determinado por

Takeda et al. (2007) usando parâmetros estelares menos precisos. Posteriormente, Isaac-

son e Fischer (2010) estimaram uma idade de 1.7 Gyr usando um indicador de atividade

cromosférica.

1 Notar que não foram dadas as abundâncias do Be, apenas há uma comparação qualitativa entre o

espectro observado e o sintético.
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Em trabalhos recentes baseados em espectroscopia de estrelas de tipo solar superflares,

Notsu et al. (2015a) executaram observações de espectroscopia de alta dispersão para

uma amostra de 50 estrelas de tipo solar e 8 gêmeas solares; entre a amostra encontra-

se HIP 100963. Eles determinaram os parâmetros estelares de HIP 100963 (ver Tabela

4.1) segundo a metodologia de Takeda et al. (2005). A velocidade rotacional, atividade

cromosférica (Notsu et al., 2015b) e a abundância de ĺıtio (Honda et al., 2015) também

foram estimadas pelo mesmo grupo.

Neste caṕıtulo, determinarei os parâmetros estelares de HIP 100963 com alta precisão,

para obter a sua massa e idade, e desta forma esclarecer seu estado evolutivo. Também

estimarei as abundâncias qúımicas de 27 elementos e investigarei as posśıveis assinaturas

de planetas, evolução estelar e evolução qúımica da Galáxia (GCE), para explicar o padrão

de abundâncias qúımicas desta gêmea solar.

4.2 Observação e redução de dados

O espectro de HIP 100963 e o Sol (usando luz solar refletida no asteroide Iris) foram

obtidos usando o espectrógrafo HIRES (Vogt et al., 1994) do telescópio Keck I de 10 metros

de diâmetro no Observatório W. M. Keck, no Haváı. As observações foram realizadas pelo

Professor Jorge Meléndez e Fan Liu (Australian National University) em 13 de Agosto de

2013, com tempos de exposição de 180 s para HIP 100963 e 720 s para Iris. A cobertura

de comprimento de onda destes espectros está na região entre 3940 e 8350 Å, usando

um mosaico de três CCDs otimizados nas regiões do azul, verde e vermelho. A largura

da fenda foi de 0.57 segundos de arco, dando assim um poder de resolução espectral de

R= λ/∆λ = 70 000 (3.2 pixeis por elemento de resolução). Os espectros têm uma alta

razão sinal rúıdo (S/R); na região de ∼ 6000 Å é aproximadamente 400 pixel−1 para HIP

100963, enquanto para o Sol é 650 pixel−1.

A redução do espectro e a normalização do cont́ınuo foi realizada de modo igual que

para a gêmea solar fraca Inti 1 (seção 3.1). Parte dos espectros reduzidos de HIP 100963

e o asteroide Iris são mostrados na Figura 4.1.
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Figura 4.1: Espectro HIRES de HIP 100963 (ćırculos azuis) e o Sol (linha sólida vermelha) na faixa entre

5400 e 5410 Å. Os reśıduos entre o Sol e HIP 100963 (S-H) são exibidos no painel inferior.

4.3 Análise de abundâncias

4.3.1 Parâmetros estelares

A análise é baseada no método diferencial (ver seção 2.10). As larguras equivalentes

(EWs) foram medidas manualmente usando a tarefa splot do pacote IRAF, ajustando os

perfis com gaussianas (ver seção 2.6 e 3.5). As regiões de pseduo-cont́ınuo foram escolhidas

segundo Bedell et al. (2014), em intervalos de 6 Å (p. ex. ver seção 3.5).

Para determinar os parâmetros atmosféricos e as abundâncias qúımicas, usei o modelo

de atmosfera de Kurucz ODFNEW (Castelli e Kurucz, 2004) e a versão 2014 do código

MOOG (Sneden, 1973). Determinei as abundâncias elementais do Sol adotando parâmetros

estelares padrões: Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex (Cox, 2000) e vt = 1.00km s−1, como

realizado em Ramı́rez et al. (2014). Foi empregado o equiĺıbrio espectroscópico diferen-

cial2 para HIP 100963 em relação ao Sol (ver Figura 4.2), obtendo como resultado os

seguintes parâmetros atmosféricos: Teff = 5818 K, log g = 4.49 dex, vt = 1.03 km s−1,

e [Fe/H] = −0.003 dex. Os erros dos parâmetros estelares foram determinados seguindo

2 O equiĺıbrio espectroscópico é atingido quando o equiĺıbrio de excitação, equiĺıbrio de ionização e a

não dependência do diferencial de ferro com a largura equivalente reduzida (EW/λ) é satisfeito (ver seção

2.11).
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Figura 4.2: Abundância diferencial de HIP 100963 em relação ao Sol em função do potencial de excitação

(painel superior) e largura equivalente reduzida (painel inferior). Em ambas figuras os ćırculos azuis

representam o Fe I, os quadrados verdes o Fe II e a linha sólida vermelha o ajuste.

Epstein et al. (2010) e Bensby et al. (2014). Estes erros são provenientes das incertezas

e degenerescências nos parâmetros estelares (ver seção 2.12). Foi atingida uma alt́ıssima

precisão nos parâmetros atmosféricos para este objeto: σ (Teff )=4 K, σ(log g) = 0.012 dex,

σ(vt) = 0.01 km s−1 e σ([Fe/H]) = 0.004 dex. Na Tabela 4.1 são mostradas as comparações

entre os parâmetros estelares obtidos nesta dissertação e estudos anteriores, verificando-se

um bom acordo entre estes.

Para determinar a Teff fotométrica, procurou-se as cores de HIP 100963 usando a base

de dados de VIZIER3. As magnitudes V, B IC e RC foram adotadas de Ramı́rez et al.

(2012) e as magnitudes VT , BT , J2, H2, K2 de Pickles e Depagne (2010); Høg et al. (2000),

enquanto as magnitudes b e y de Paunzen (2015). A Teff fotométrica foi estimada em 5804

± 62 K e está em excelente acordo com a Teff estimada neste trabalho (5818 ± 4 K). As

cores de HIP 100963 e seus respectivos valores de Teff são mostrados na Tabela. 4.2.

A gravidade superficial também foi estimada seguindo o método trigonométrico (seção

2.1, equação 2.9). Os parâmetros estelares usados para HIP 100963 são: massa = 1.03 ±
3 http://vizier.u-strasbg.fr
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Tabela 4.1 - Comparação dos parâmetros atmosféricos da gêmea solar HIP 100963

Teff erro log g erro [Fe/H] erro vt erro Fonte

(K) (K) (dex) (dex) (dex) (dex) (kms−1) (kms−1)

5818 4 4.49 0.01 -0.003 0.004 1.03 0.01 Este trabalho, espectroscópico.

5775 17-51 4.41 0.04-0.12 -0.012 0.02-0.06 0.98 0.09-0.27 Takeda et al. (2007)*

5815 10 4.46 0.01 -0.010 0.005 1.01 0.04 Takeda e Tajitsu (2009)†
5815 50 4.49 0.07 0.018 0.019 . . . . . . Ramı́rez et al. (2009)

5834 25 4.56 0.06 0.010 0.020 1.07 0.09 Notsu et al. (2015a)

* Os erros individuais não foram reportados por Takeda et al. (2007); os erros variam no intervalo mostrado.

† Os parâmetros reportados nesta dissertação são baseados nos parâmetros estelares diferenciais e adotando

para o Sol Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex, e vt = 1.00 km s−1.

Tabela 4.2 - Temperatura efetiva fotométrica de HIP 100963.

Cor Observado Teff

(B− V) 0.651 5746

(V − RC) 0.342 5885

(V − IC) 0.703 5730

(V − J) 1.188 5762

(V − H) 1.457 5781

(V −K) 1.510 5827

(J−K) 0.322 5962

(B− V)T 0.718 5808

(VT − J) 1.261 5763

(VT − H) 1.530 5782

(VT −K) 1.583 5828

(b− y) 0.409 5776

Média da Teff 5804

Sigma da Teff 62
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0.02 M� (ver seção 4.3.2), Teff = 5818 ± 4 K, V = 7.089 ± 0.021 mag (Ramı́rez et al.,

2012) e a paralaxe π = 35.42 ± 0.59 mas (van Leeuwen, 2007). A correção bolométrica

(BC) foi estimada em -0.068, resultando em log g = 4.47 ± 0.02 dex, que está em bom

acordo com os meus resultados (log g = 4.49 ± 0.01 dex).

4.3.2 Idade e massa

Meléndez et al. (2012) e Nissen (2015) demonstraram que é posśıvel estimar idades

confiáveis de estrelas tipo solar usando a técnica das isócronas (e.g. Lachaume et al., 1999).

Isso foi posśıvel graças às medições extremamente precisas dos parâmetros estelares e, em

particular, usando precisos log g (ao invés de uma incerta magnitude absoluta Mv) como

parâmetros de entrada. Levando em conta as considerações acima, Ramı́rez et al. (2014)

desenvolveram um código em Python nomeado q2(qoyllur-quipu). Este código estima a

massa, idade, luminosidade e raio de estrelas de tipo solar. Para calcular a idade, o código

q2 usa a técnica da comparação com isócronas, adotando uma fina grade de isócronas de

Yonsei-Yale (e.g. Yi et al., 2001). Os resultados são listados na Tabela 4.3.

Outra forma de estimar a idade é através da atividade cromosférica. A técnica consiste

em medir a emissão das linhas de H e K de Ca II (Wilson, 1968). Definiu-se o ı́ndice S

como o parâmetro padrão de atividade cromosférica, que mede o coeficiente do fluxo em

dois filtros triangulares centrados nas linhas de emissão de H e K e dois fluxos cont́ınuos R

e V , estes dois últimos são as bandas do cont́ınuo das bandas H e K nas faixas vermelhas

e azuis (ver Figura 4.3). Na Figura 4.4 é mostrada a banda K de HIP 100963 e a sua

atividade cromosférica. O ı́ndice S é definido como:

S = α

(
H +K

R + V

)
, (4.1)

onde H, K, R e V são os fluxos nos correspondentes filtros e α é determinado a partir

de observações das estrelas padrões observadas por Wilson (1978); esse coeficiente é 2.4.

Existem várias técnicas para determinar o ı́ndice S4, por exemplo Wright et al. (2004)

encontraram através de um ajuste:

S =
1.68H + 0.585K

0.497R + 1.72V
. (4.2)

4 Para os dados desta dissertação pode-se encontrar a maneira em que foram determinados os ı́ndices S

em Wright et al. (2004), White et al. (2007) e Isaacson e Fischer (2010).
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Tabela 4.3 - Parâmetros fundamentais

HIP 100963 Parâmetros

Massa 1.03+0.02
−0.01 M�

Distância 28.2± 0.5 pc

Massa convectiva 0.018 M�

Idade 2.0 ± 0.4 Gyr

logL −0.02+0.01
−0.01 L�

MV 4.83+0.04
−0.03 mag

Raio 0.97+0.01
−0.02 R�

Notas: A massa, idade, luminosidade e raio foram estimados usando o código q2, enquanto a massa

convectiva foi determinada usando o código terra (ver seção 3.9) e empregando as isócronas teóricas de

Siess et al. (2000). A MV e a distância foram estimadas usando a paralaxe Hipparcos (van Leeuwen, 2007).

Figura 4.3: Representação das bandas R,H,K e V em um espectro obtido pelo observatório Keck. Note

nas bandas H e K a alta atividade cromosférica. Imagem tirada de Wright et al. (2004).
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Figura 4.4: Espectro de HIP 100963 na faixa entre 3928 e 3945 Å mostrando emissão cromosférica no

centro da linha.

O ı́ndice S inclui as contribuições fotosféricas e cromosféricas. Com o fim de subtrair

a componente fotosférica e obter o ı́ndice cromosférico R
′
HK , adotei o procedimento de

Wright et al. (2004) e Noyes et al. (1984), que consiste em transformar o ı́ndice S em fluxo,

usando uma calibração em função de (B−V ), válida para o intervalo 0.44 < B−V < 0.90:

RHK = 1.340× 10−4CcfS, (4.3)

onde

logCcf = 1.13(B − V )3 − 3.91(B − V )2 + 2.84(B − V )− 0.47. (4.4)

A equação 4.3 transforma o ı́ndice S em fluxo, porém esse é o fluxo total da emissão

cromosférica e da fotosfera. É necessário corrigir para a contribuição do fluxo fotosférico

na parte central das linhas de H e K (Noyes et al., 1984), usando o fluxo fotosférico:

logRfot = −4.898 + 1.918(B − V )2 − 2.893(B − V )3. (4.5)

O fluxo cromosférico é:

R
′

HK = RHK −Rfot. (4.6)

Adicionalmente, a idade pode ser determinada por uma calibração emṕırica entre a

idade e ı́ndice de atividade cromosférica (Donahue, 1993; Henry et al., 1996):

log t = 10.725− 1.334R5 + 0.4085R2
5 − 0.0522R3

5, (4.7)
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onde R5 = R
′
HK × 105, e t é a idade estelar em anos.

Figura 4.5: Valores médios de logR
′

HK em função da idade de aglomerados. Os triângulos cheios e abertos

representam a média dos valores logR
′

HK nos aglomerados (Tabela 7 em Mamajek e Hillenbrand (2008)).

O ćırculo cheio é o Sol e o quadrado aberto representa à média de anãs de tipo solar tomadas da amostra

de Valenti e Fischer (2005). Imagem tirada de Mamajek e Hillenbrand (2008)

Mamajek e Hillenbrand (2008) calibraram a relação do ı́ndice logR
′
HK e a idade usando

aglomerados abertos (Figura 4.5):

log t = −38.053− 17.912 logR
′

HK − 1.6675 log(R
′

HK)2, (4.8)

onde t é a idade em anos.

Encontrei sete dados do ı́ndice de atividade logR
′
HK ; esses dados foram obtidos de

Wright et al. (2004), White et al. (2007) e Isaacson e Fischer (2010). O indicador de

atividade médio é logR
′
HK = -4.74 (σ = 0.11). Usei essas medições individuais de logR

′
HK

dispońıveis nas referências indicadas acima, com a cor (B − V ) = 0.651 (Ramı́rez et al.,

2012) a fim de determinar a idade a partir desse indicador cromosférico. Usando as equações

4.7 e 4.8, encontrei uma média de idades de 2.3 ± 0.4 Gyr e 2.6 ± 0.6 Gyr, respectivamente,
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Figura 4.6: Ambos painéis mostram as correções de abundância para o O I 777 em modelos de NLTE. O

painel superior representa as correções para uma estrela que deixa a sequência principal (turn-off star)

com Teff = 6500 K e log g = 4.0 dex, enquanto para o painel inferior são para uma estrela anã com Teff

= 5500 K e log g = 4.0 dex. Fonte: Amarsi et al. (2015).

e uma média ponderada de 2.4 ± 0.3 Gyr. Estes valores estão em bom acordo com a idade

isocronal, estimada através de q2 (2.0 ± 0.4 Gyr).

4.3.3 Padrão de abundâncias

Estimei com alta precisão as abundâncias qúımicas de 26 elementos diferentes do ĺıtio

usando EWs: C, O, Na, Mg, Al, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu, Zn, Sr, Y,

Zr, Ba, La, Ce, Nd, Sm e Eu, em relação ao Sol. Adotei os dados de estrutura hiperfina

usados por Meléndez et al. (2014) para os elementos V, Mn, Co, Cu, Y, Ba, La e Eu, com

frações isotópicas que são dadas em Asplund et al. (2009), McWilliam (1998) e Cohen et al.

(2003) para Cu, Ba e Eu, respectivamente (ver seção 2.9). A estimativa das abundâncias foi

estritamente diferencial em comparação ao Sol, onde as medições foram feitas manualmente

linha a linha. O total de linhas medidas é de ∼ 500 para ambas gêmeas solares (HIP 100963

e Iris).
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Figura 4.7: Comparação entre o padrão de abundâncias estimadas nesta dissertação e o padrão determi-

nado por Ramı́rez et al. (2009) em função da temperatura de condensação, Tcond (Lodders, 2003).

No geral, efeitos de NLTE em gêmeas solares são despreźıveis (Meléndez et al., 2012;

Monroe et al., 2013), não obstante poderiam ser de importância para o tripleto de O I.

Portanto, empreguei as correções diferenciais NLTE para o O I usando a grade de NLTE

de Ramı́rez et al. (2007). Cálculos recentes de NLTE para o oxigênio (Amarsi et al.,

2015), predizem correções absolutas de NLTE bastantes diferentes do que as correções de

NLTE de Ramı́rez et al. (2007) (Figura 4.6). Porém para metalicidade solar o acordo é

razoável. Note-se que para gêmeas solares os efeitos de aplicar uma ou outra correção

NLTE são despreźıveis devido a que todos os cálculos são estritamente diferenciais. Por

exemplo, adotando a grade NLTE de Amarsi et al. (2015), a diferença em abundância com

as correções NLTE de Ramı́rez et al. (2007), é de apenas 0.004 dex.

Na tabela 4.4 são mostradas as abundâncias diferenciais em relação ao Sol, incluindo

erros observacionais, sistemáticos e os totais obtidos de somar quadraticamente os erros sis-

temáticos e estat́ısticos (ver seção 2.12). Os resultados estão de acordo com as abundâncias

estimadas por Ramı́rez et al. (2009), como mostrado na Figura 4.7, não obstante os meus

resultados são mais precisos devido à melhor qualidade dos dados. A diferença média é

∆[X/H] (Ramı́rez et al. (2009) - este trabalho) = 0.011 (σ = 0.016 dex).

Nissen (2015) atingiu uma alta precisão em abundância qúımica de 21 gêmeas solares,



112 Caṕıtulo 4. Análise de alta precisão da gêmea solar HIP 100963

Tabela 4.4 - Abundâncias qúımicas de HIP 100963, e seus erros.

Elemento ∆ [X/H] ∆Teff ∆log g ∆vt ∆[Fe/H] Parama Obsb Totalc

LTE ±9 K ±0.03 dex ±0.02 kms−1 ±0.01 dex

(dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) dex

C -0.066 0.002 0.003 0.000 0.000 0.004 0.018 0.018 0.015

O -0.036 0.004 0.002 0.001 0.000 0.005 0.006 0.008 0.038

Na -0.067 0.002 0.001 0.000 0.000 0.002 0.006 0.006 0.008

Mg -0.024 0.004 0.001 0.002 0.001 0.005 0.007 0.008 0.022

Al -0.037 0.002 0.000 0.000 0.000 0.002 0.006 0.006 -0.006

Si -0.021 0.001 0.001 0.000 0.001 0.002 0.005 0.005 0.004

Ca 0.010 0.003 0.001 0.002 0.001 0.004 0.006 0.007 -0.009

Sc* -0.020 0.000 0.004 0.002 0.001 0.005 0.004 0.006 0.048

Ti* 0.003 0.000 0.005 0.002 0.001 0.005 0.006 0.008 0.028

V -0.018 0.004 0.001 0.000 0.000 0.004 0.006 0.007 0.002

Cr* 0.012 0.001 0.004 0.002 0.001 0.005 0.006 0.008 0.002

Mn -0.027 0.003 0.000 0.001 0.001 0.003 0.006 0.007 0.021

Fe* -0.003 0.003 0.000 0.002 0.001 0.004 0.001 0.004 -0.003

Co -0.046 0.003 0.002 0.000 0.000 0.004 0.011 0.012 0.017

Ni -0.025 0.002 0.000 0.002 0.001 0.003 0.006 0.007 0.024

Cu -0.056 0.002 0.001 0.002 0.001 0.003 0.009 0.010 0.027

Zn -0.033 0.000 0.001 0.002 0.001 0.002 0.007 0.007 0.033

Sr 0.055 0.004 0.001 0.001 0.001 0.004 0.007 0.008 . . .

Y 0.065 0.001 0.005 0.004 0.002 0.007 0.008 0.010 . . .

Zr 0.074 0.001 0.005 0.002 0.001 0.006 0.006 0.008 . . .

Ba 0.051 0.001 0.001 0.004 0.002 0.005 0.008 0.009 . . .

La 0.072 0.001 0.006 0.000 0.001 0.006 0.011 0.013 . . .

Ce 0.054 0.001 0.005 0.001 0.002 0.006 0.007 0.009 . . .

Nd 0.066 0.001 0.006 0.000 0.002 0.006 0.006 0.009 . . .

Sm 0.086 0.001 0.005 0.001 0.001 0.005 0.007 0.009 . . .

Eu 0.069 0.001 0.006 0.001 0.001 0.006 0.007 0.009 . . .

Notas.

a Erros sistemáticos devido à incerteza dos parâmetros estelares.

b Erros observacionais.

c Erros totais (parâmetros estelares e observacionais).

com o fim de investigar a relação entre o padrão de abundâncias com a idade e a tempera-

tura de condensação. Ele encontrou que a razão [Y/Mg] está correlacionada com a idade,

proporcionando um novo método para estimar a idade (seção 3.8). Usando esta relação,

estimei [Y/Mg] = 0.089 dex e portanto uma idade de 2.1 ± 0.4 Gyr, que esta em acordo

com a idade isocronal estimada usando q2 (2.0± 0.4 Gyr) e a idade determinada a partir

dos diagnósticos cromosféricos (2.4± 0.3 Gyr).
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4.4 Discussão

4.4.1 Os elementos leves (Z ≤ 30)

O padrão de abundâncias de HIP 100963 em relação ao Sol é mostrado na Figura 4.8

(ćırculos azuis no painel superior). O ajuste dos elementos leves (Z ≤ 30) resulta em

uma inclinação positiva com uma dispersão de 0.019 dex, que é maior do que a média da

barra do erro das abundâncias (0.008 dex). A diferença poderia ser devida à dispersão

introduzida pela evolução qúımica da Galáxia (GCE).

A correlação entre o padrão de Tcond e a idade, foi observada primeiro por Ramı́rez

et al. (2014). Adibekyan et al. (2014) também mostraram a correlação entre o padrão de

abundância e a temperatura de condensação e as idades estelares. Eles analisaram uma

amostra de 148 estrelas de tipo solar e observaram que as estrelas jovens são mais ricas em

elementos refratários do que as estrelas velhas. Eles sugeriram que este comportamento é

devido aos efeitos da evolução qúımica do disco fino da Galáxia. Posteriormente, Nissen

(2015) e Spina et al. (2016) confirmaram esta correlação e conclúıram que a inclinação da

T cond diminui com o aumento da idade estelar.

Para estudar o efeito da evolução qúımica da galáxia, usou-se a relação de [X/Fe] vs

idade de Spina et al. (2016) para corrigir os elementos Z ≤ 30 por GCE. Como HIP 100963

é mais jovem do que o Sol, adicionei os efeitos de GCE a suas abundâncias devido a que

as abundâncias diferenciais são relativas às abundâncias do Sol, que tem idade de 4.6 Gyr.

Isto é:

[X/H]GCE = [X/H] + b× (AgeSun − Agetwin), (4.9)

onde b é a inclinação encontrada por Spina et al. (2016)5. Na Figura 4.8 (painel inferior)

é mostrada a diferença da abundância dos elementos ([X/H]GCE) adicionando os efeitos

de GCE entre HIP 100963 e o Sol (ćırculos vermelhos) em função da temperatura de

condensação (Lodders, 2003). Os elementos de captura de nêutrons (quadrados de cor

cinza) não foram corrigidos devido a que Spina et al. (2016) não inclúıram a maioria

destes elementos. A média da dispersão do ajuste é 0.016 dex, que está de acordo com a

média da barra de erro (0.015 dex), que agora inclui as incertezas da correção por GCE

5 Spina et al. (2016) efetuaram um ajuste lineal ([X/Fe] = age× b + a) com seus parâmetros listados

na Tabela 3 do seu trabalho. Os ajustes são usados para realizar correções por GCE como uma função da

idade.
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Figura 4.8: Painel superior: Abundâncias diferenciais observadas em relação ao Sol e em função da

temperatura de condensação. Painel inferior: Padrão de abundâncias depois de corrigir por GCE à idade

solar. Ajustes lineares aos dados (excluindo os elementos de captura de nêutrons) são representados

graficamente em cada painel com uma linha sólida verde. Os elementos de captura de nêutrons são

representados por quadrados de cor cinza em ambos painéis. Sigma representa a dispersão sobre o ajuste

linear.

(incluindo também o erro em idade). Note que o χ2
red diminui de 8.5 (abundâncias sem

correção) para 1.7 (abundâncias corrigidas). Dentro dos erros, o padrão de abundâncias de

HIP 100963 corrigida por GCE (para idade solar), é semelhante ao Sol, ou talvez levemente

mais pobre em elementos refratários do que o Sol. Note que a inclinação muda de 2.8 a

-1.7, e que a diferença é significante no ńıvel ∼ 3 sigma, ou seja, a contribuição de GCE é

importante.

Meléndez et al. (2009) foram os primeiros em encontrar que o padrão de abundâncias

do Sol é deficiente em elementos refratários quando comparado com a abundância média da

11 gêmeas solares. Eles argumentaram que o peculiar padrão de abundância do Sol é uma

imagem espelho do padrão de abundâncias dos meteoritos e planetas rochosos internos no
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Sistema Solar. Isto sugere que o padrão de elementos refratários poderia estar ligado à

formação de planetas terrestres no Sistema Solar. Se o cenário de Meléndez et al. (2009)

estiver correto, o padrão de abundâncias de HIP 100963 (similar ao do Sol) implicaria que

teria as condições para a formação de planetas rochosos.

HIP 100963 é inclúıda no California Planet Search (Isaacson e Fischer, 2010), não obs-

tante ainda não foi detetado nenhum planeta. Apenas uns poucos dados foram reportados

até hoje, o que não é suficiente para excluir planetas.

4.4.2 Elementos de captura de nêutrons (Z > 30)

Pode-se ver na Figura 4.8, que HIP 100963 apresenta considerável enriquecimento nos

elementos de captura de nêutrons (quadrados de cor cinza) devido aos processos-s e -r.

Para a gêmea solar 18 Sco, Meléndez et al. (2014) argumentaram que este enriquecimento

poderia ser devido à poluição por estrelas do ramo gigante assintótico (AGB) e fontes de

processo-r, que enriqueceram o meio interestelar ao longo do tempo. Apesar de que estrelas

massivas dominam a produção de elementos leves originados pelo processo-s (Sr, Y, e Zr)

em baixas metalicidades, na metalicidade solar a produção destes elementos é dominada

pelas estrelas AGB (Bisterzo et al., 2014).

Nesta dissertação, seguirei o procedimento adotado por Meléndez et al. (2014) para

estudar elementos de captura de nêutrons na gêmea solar 18 Sco. Primeiro ajustei os ele-

mentos leves [X/H]Z≤30, com o fim de subtrair o padrão de abundância com a temperatura

de condensação dos elementos pesados [X/H]Z>30:

[X/H]Tcond = [X/H]Z>30 − (−0.056 + 2.753× 10−5Tcond), (4.10)

onde [X/H]Tcond representa a abundância dos elementos de captura de nêutrons corrigida

pelos efeitos da temperatura de condensação, enquanto os últimos dois termos vem do

ajuste do padrão de abundâncias de elementos com Z ≤ 30 em função da temperatura de

condensação sem GCE (ver Figura 4.8). Para estimar a quantidade de poluição da proto-

nuvem por estrelas AGB ([X/H]AGB), usei o mesmo modelo adotado por Meléndez et al.

(2014)6, com a diluição de pequenas frações de material ejetado pela AGB na proto-nuvem

de 1 M� de composição solar (Asplund et al., 2009).

6 Este é um modelo da produção de elementos qúımicos por uma estrela AGB com 3 M� de massa

inicial e Z = 0.01 de metalicidade (Karakas et al., 2010; Meléndez et al., 2014).
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Figura 4.9: Comparação da razão de [X/H]Tcond
(ćırculos vermelhos cheios) com as abundâncias preditas

a partir da poluição de estrelas AGB (hexágonos abertos).

Estimei uma diluição de 0.34% de massa de material da AGB para igualar o enrique-

cimento médio observado nos elementos do processo -s (Sr, Y, Zr, Ba, La, e Ce). As duas

abundâncias, [X/H]Tcond e [X/H]AGB são dadas na Tabela 4.5. Na Figura 4.9 é mostrado

que os elementos gerados pelo processo-s (Y, Ba, La, e Ce) são bem reproduzidos, mas

os elementos do processo-r (Sm e Eu) não. Por conseguinte, a contribuição de AGBs não

explica completamente o enriquecimento de todos os elementos pesados. Outra fonte de

enriquecimento é a contribuição devida ao processo-r. Para estimar este enriquecimento,

primeiro foi subtráıda a contribuição AGB na abundância dos elementos pesados:

[X/H]r−process = [X/H]Tcond − [X/H]AGB. (4.11)

Depois, comparei essas razões com o enriquecimento predito baseado no processo-r no

Sistema Solar (Simmerer et al., 2004; Bisterzo et al., 2014). Meléndez et al. (2014) deter-

minaram a contribuição do processo-r, que é dada por:

[X/H]SS−r = ∆τ log10 rSS + [X/H]Tcond, (4.12)
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Tabela 4.5 - Abundância dos elementos de captura de nêutrons e sua decomposição em HIP 100963

Z Elemento [X/H]Tcond [X/H]AGB [X/H]r−process

(dex) (dex) (dex)

38 Sr 0.071 0.061 0.010

39 Y 0.076 0.066 0.010

40 Zr 0.083 0.080 0.003

56 Ba 0.067 0.089 -0.020

57 La 0.085 0.077 0.008

58 Ce 0.070 0.077 -0.007

60 Nd 0.078 0.053 0.025

62 Sm 0.099 0.026 0.073

63 Eu 0.088 0.005 0.083
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Figura 4.10: Abundâncias residuais [X/H]r−process devido à contribuição do processo-r. Abundâncias pre-

ditas usando o padrão de abundâncias do processo-r no Sistema Solar por Bisterzo et al. (2014) e Simmerer

et al. (2004), são também representadas graficamente com linhas sólidas e pontilhadas, respectivamente.
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onde ∆τ é a média dos dois elementos mais enriquecidos por processos-s e -r (∆τ =

0.091 dex), e rSS é a fração do processo-r no Sistema Solar. Na Figura 4.10 são mostrados os

resultados, que estão razoavelmente em acordo com o padrão de abundância do processo-r

predito no Sistema Solar (Simmerer et al., 2004; Bisterzo et al., 2014). Inclusive para os

elementos que são parcialmente produzidos através da contribuição do processo r (p.ex.,

Nd), obtive um bom acordo dentro dos erros. Os resultados, junto com os obtidos para 18

Sco (Meléndez et al., 2014), sugerem um enriquecimento em estrelas jovens dos elementos

do processo-r e -s. Os resultados desta dissertação são também similares ao encontrado

por D’Orazi et al. (2009), Maiorca et al. (2011), e D’Orazi et al. (2012), que mostraram

que estrelas jovens em aglomerados abertos apresentam enriquecimento em elementos do

processo-s.

4.4.3 Abundância de Ĺıtio

Trabalhos anteriores indicam uma forte conexão entre a abundância de ĺıtio e a idade

estelar (Soderblom, 1983; Charbonnel e Talon, 2005; Denissenkov, 2010; Baumann et al.,

2010; Monroe et al., 2013; Meléndez et al., 2014), com estrelas jovens tendo maiores

abundâncias de ĺıtio. Para determinar se HIP 100963 segue essa relação, estimei a abundância

de ĺıtio seguindo o procedimento explanado em Meléndez et al. (2012), que consiste primeiro

na estimativa de alargamento da linha devido a efeitos instrumentais, de macroturbulência

e de rotação. Logo é efetuada a śıntese espectral (ver apêndice C.0.1) da região de ĺıtio.

Foi determinada a velocidade de macroturbulência estelar através da relação (Tucci

Maia et al., 2015):

vmacro = vmacro, � + (Teff − 5777)/486. (4.13)

Fixei o v sin i � = 1.9 kms−1 (Bruning, 1984; Saar e Osten, 1997) e obtive por śıntese

espectral de seis linhas (ver abaixo) vmacro, � = 3.34 kms−1, que foi empregada na equação

(4.13) para estimar a vmacro de HIP 100963, que resultou em vmacro = 3.43 kms−1. Depois a

velocidade de rotação projetada (v sin i) foi medida pelo ajuste dos perfis de cinco linhas de

ferro: 6027.050 Å (p. ex. ver Figura 4.11), 6093.644 Å, 6151.618 Å, 6165.360 Å, 6705.102

Å, e uma linha de Ni I em 6767.772 Å. Encontrei v sin i = 1.93 ± 0.21 km s−1, similar ao

que foi determinado por Takeda e Tajitsu (2009) (v sin i = 2.04 km s−1; os erros não foram

reportados), e em bom acordo com o valor de 1.9 ± 0.3 kms−1 de Honda et al. (2015) 7.

7 O valor estimado por Honda et al. (2015) para HIP 100963 é 2.4 ± 0.3 km s−1, com v sin i� = 2.4
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Figura 4.11: Śıntese espectral da linha de Fe I (6727.050 Å), que foi usada para estimar o v sin i. Para

ajustar o perfil necessitou-se de uma largura gaussiana (FWHM) de 0.086 Å, v sin i = 1.5 kms−1, fator de

escurecimento de limbo de 0.6 e vmacro = 3.43 kms−1.

Recentemente, Dos Santos et al. (2016) demonstraram que a vmacro não depende apenas

da Teff , mas também do log g através da relação:

vmacro = vmacro, � − 0.00707 Teff + 9.2422 T 2
eff + 10.0 + k1(log g − 4.44) + k2, (4.14)

onde k1 e k2 são estimados por meio de um ajuste linear (ver Figura 1 de Dos Santos et al.

(2016)), cujos valores são -1.81 ± 0.26 e -0.05 ± 0.03, respectivamente. Usando a equação

4.14 estimei a vmacro em 3.40 kms−1. Este valor está em excelente acordo com a vmacro

estimada inicialmente usando a equação 4.13 (3.43 kms−1).

HIP 100963 (ćırculos azuis abertos) apresenta um profundo traço de Li (Figura 4.12)

em comparação à linha fraca de ĺıtio no Sol (ćırculos pretos cheios). Baseado na vmacro e

v sin i estimados acima, realizei a śıntese espectral da linha de Li adotando a lista de linhas

de Meléndez et al. (2012) e usando a tarefa synth de MOOG. Isso proporcionou uma

abundância (LTE) de 1.67 dex. A abundância de ĺıtio em NLTE é 1.70± 0.03 dex; esta foi

obtida usando a correção NLTE de Lind et al. (2009)8. A incerteza em A(Li) foi obtida

levando em conta os erros devido ao S/N, escolha do cont́ınuo, e erros dos parâmetros

km s−1. Deste modo, o resultado em relação ao Sol é ∆ v sin i= 0.0 km s−1. O mesmo é verdadeiro para

Takeda e Tajitsu (2009), onde v sin i� = 2.13 km s−1 e v sin i= 2.27 km s−1 para HIP 100963.
8 A base de dados de correções NLTE INSPECT esta dispońıvel em wwww.inspect-stars.com
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Figura 4.12: Śıntese espectral de ĺıtio em 6708 A. Ćırculos abertos e fechados representam o espectro

de HIP 100963 e o Sol, respectivamente, enquanto o espectro sintético é representado pela linha sólida

vermelha.

estelares. A soma quadrática das três fontes de incertezas dá um erro de 0.03 dex. Os

resultados estão em acordo com as abundâncias de Li de 1.72 dex e 1.7 dex9 determinadas

por Takeda et al. (2007) e Honda et al. (2015), respectivamente.

Meléndez et al. (2012) analisaram a correlação da idade e Li usando o Sol e duas gêmeas

solares (18 Sco e HIP 56948). Eles conclúıram que o ĺıtio decai com a idade. Outros

trabalhos (Baumann et al., 2010; Ramı́rez et al., 2011; Monroe et al., 2013; Meléndez

et al., 2014) confirmaram seus resultados. Na Figura 4.13 é mostrado que HIP 100963

segue a correlação de Li e idade de trabalhos anteriores, estendendo o resultado para

idades estelares mais jovens do que o Sol. Também comparei os resultados com modelos

non-standard de depleção de Li desenvolvidos para o Sol (Charbonnel e Talon, 2005; do

Nascimento et al., 2009; Xiong e Deng, 2009; Denissenkov, 2010; Andrássy e Spruit, 2015).

Como pode ser visto, o acordo é bom. Estes modelos anteriores incluem mecanismos de

9 Os erros não foram reportados por Takeda et al. (2007) e Honda et al. (2015).
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Figura 4.13: Li vs. idade para HIP 100963 (quadrado vermelho) baseado em análise NLTE e idade

isocronal. A abundância de Li para outras estrelas analisadas pelo nosso grupo em anteriores trabalhos

(Ramı́rez et al., 2011; Meléndez et al., 2012; Monroe et al., 2013; Meléndez et al., 2014) é mostrado com

ćırculos azuis. Os erros das abundâncias de ĺıtio são menores do que o tamanho do ćırculo. Os modelos

de depleção de Li são também mostrados com diferentes linhas.

transporte fora do modelo solar padrão, permitindo atingir regiões mais profundas do que

o limite inferior da camada convectiva.

4.4.4 Conclusões

Foi realizado um estudo diferencial de alta precisão para a gêmea solar HIP 100963,

baseado em um espectro de alta resolução obtido com o espectrógrafo HIRES no telescópio

Keck. Os parâmetros atmosféricos encontrados são: Teff = 5818± 4 K, log g = 4.49± 0.01

dex, vt = 1.03± 0.01 km s−1 , e [Fe/H] = −0.003± 0.004 dex. Embora estes valores estão

de acordo com estudos anteriores, atingiu-se uma precisão maior e confirmou-se que HIP

100963 é uma gêmea solar.

Foi obtida uma idade precisa (2.0 ± 0.4 Gyr), este resultado está em bom acordo com
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a idade obtida através da atividade cromosférica (2.4 ± 0.3 Gyr) e a idade obtida usando

a relação [Y/Mg] (2.1 ± 0.4 Gyr).

O padrão de abundâncias com Tcond antes da correção por GCE é comparável com o

enriquecimento dos elementos refratários encontrado em outras gêmeas solares. No entanto,

considerando correções por GCE à mesma idade ao Sol, o padrão de abundâncias é parecido

ao solar. Isso significa que a HIP 100963 poderia ter formado planetas rochosos, assim

como em nosso Sistema Solar. As abundâncias dos elementos dos processos-s e -r são

enriquecidas em relação ao Sol. Isto é provavelmente devido a que HIP 100963 é mais

jovem do que o Sol.

Finalmente, a abundância de ĺıtio de HIP 100963 segue a correlação entre o Li e idade

sugerida na literatura, estendendo a cobertura da idade, para testar modelos de depleção,

para estrelas relativamente jovens.
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Conclusões e perspectivas

Nesta dissertação realizei uma análise espectroscópica das gêmeas solares Inti 1, HD

45184 e HIP 100963. Estes espectros foram obtidos usando o espectrógrafo HIRES do

telescópio Keck I. A resolução espectral para a Inti 1 e HD 45184 foi de 50000, enquanto

para a gêmea solar HIP 100963 foi de 70000. Os espectros foram normalizados e corrigidos

por efeito Doppler, para depois medir as larguras equivalentes manualmente.

As temperaturas efetivas foram estimadas (via equiĺıbrio de excitação diferencial) em

5864±9, 5837±11 e 5818±4 K, para HD 45184, Inti 1 e HIP 100963, respectivamente. Para

validar estes resultados usei as calibrações fotométricas dadas por Casagrande et al. (2010),

cujas estimativas são 5835 ± 59, 5765 ± 67, e 5804 ± 62 K, para HD 45184, Inti 1 e HIP

100963, respectivamente. Ambos métodos estão em bom acordo dentro dos erros, validando

assim os meus resultados. Note-se que a temperatura efetiva de Inti 1 estimada com as

calibrações fotométricas é um pouco menor do que a determinada usando a espectroscopia,

provavelmente devido a que as cores desta estrela não são muito precisas.

As gravidades superficiais espectroscópicas para HD 45184, Inti 1 e HIP 100963 foram

estimadas em 4.45 ± 0.03, 4.42 ± 0.03 e 4.49 ± 0.01 dex, respectivamente. Empregou-se

também o método trigonométrico, resultando em 4.45 ± 0.03 e 4.47 ± 0.02 dex, respec-

tivamente, para HD 45184 e HIP 100963. Estes resultados estão em bom acordo com os

valores obtidos através do equiĺıbrio de ionização. O valor da paralaxe da Inti 1 ainda não

foi medida, portanto não foi posśıvel estimar a sua gravidade superficial trigonométrica.

As velocidades de microturbulência foram obtidas impondo a não dependência com o

logaritmo da largura equivalente reduzida, obtendo para HD 45184, Inti 1 e HIP 100963 os

valores de 1.11±0.02, 1.04±0.02 e 1.03±0.01 km s−1, e com metalicidades de 0.04±0.01,

0.07± 0.01 e −0.003± 0.004, respectivamente.
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Os parâmetros atmosféricos obtidos para a Inti 1 encontram-se dentro da definição de

gêmea solar de Ramı́rez et al. (2009), portanto confirmou-se que esta estrela é uma gêmea

solar. Inti 1 é a terceira gêmea solar fraca e junto às gêmeas solares de Önehag et al.

(2011) e do Nascimento et al. (2013), poderiam ser usadas para calibrar diferentes siste-

mas fotométricos. Para a gêmea solar HD 45184, encontrei um excelente acordo quando

comparei a média ponderada dos parâmetros atmosféricos encontrados na literatura e os

obtidos neste trabalho (ver Tabela 3.2). Os parâmetros atmosféricos de HIP 100963 estão

em excelente acordo com estudos anteriores (ver Tabela 4.1). Não obstante, atingiu-se uma

maior precisão e confirmou-se que HIP 100963 é uma gêmea solar.

As idades foram obtidas usando o código q2, que emprega as isócronas de Yi et al.

(2001). Estas idades foram estimadas em 3.0 ± 1.0 e 4.0 ± 1.1 e 2.0 ± 0.4 Gyr para as

gêmeas solares HD 45184, Inti 1 e HIP 100963, respectivamente. As idades também foram

determinadas usando a relação [Y/Mg] dada por Nissen (2015), resultando em 3.7 ± 0.6

Gyr (HD 45184), 4.1 ± 0.6 Gyr (Inti 1) e 2.1 ± 0.4 Gyr (HIP 100963). Usei os dados de

atividade cromosférica obtidos por Wright et al. (2004), White et al. (2007) e Isaacson e

Fischer (2010), para estimar a idade de HIP 100963 em 2.4 ± 0.3 Gyr. Estes resultados

indicam que a técnica de isócronas é adequada para o cálculo de idades. Apesar dos

modelos de Yonsei-Yale não incluem non-standard physics, foi demonstrado que isto não

tem efeito nenhum nas isócronas de gêmeas solares. Confirmou-se também que a escolha

exata de uma isócrona não tem impacto importante na determinação de idade e massa em

relação ao Sol (ver também Meléndez et al., 2014; Tucci Maia et al., 2016).

As abundâncias qúımicas de 19 elementos foram estimadas para HD 45184 e Inti 1,

enquanto para HIP 100963 foram 26 elementos. As abundâncias de HD 45184 mostram

um excelente acordo com o trabalho de Nissen (2015), com uma diferença de ∆[X/Fe] =

0.000 (σ = 0.009) dex (este trabalho - Nissen (2015)). Este resultado indica que foi atingida

uma precisão de 0.01 dex, validando assim os resultados da Inti 1. Para a gêmea solar HIP

100963, suas abundâncias foram comparadas com os resultados de Ramı́rez et al. (2009),

e encontrou-se uma diferença de ∆ [X/H] = 0.011 (σ = 0.016) dex (Ramı́rez et al. (2009)

- este trabalho). No entanto, dada a qualidade dos dados obtidos para HIP 100963, os

meus resultados são mais precisos. Calculou-se a abundância do tripleto de O I usando as

grades de NLTE de Ramı́rez et al. (2007) e Amarsi et al. (2015) e encontrei uma diferença

de apenas 0.004 dex. Isso demonstra que a escolha de diferentes grades para correções
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NLTE diferenciais do O I, é despreźıvel em gêmeas solares. Empregando os modelos de

atmosfera de Marcs e Kurucz foram estimadas as abundâncias de HIP 100963, encontrando

uma diferença de apenas 0.003 (σ = 0.002) dex. Isto confirma que a escolha do modelo de

atmosfera não influi significativamente nas abundâncias qúımicas.

As gêmeas solares HD 45184 e Inti 1 mostram um enriquecimento de 0.076 e 0.025 dex

nos elementos refratários em relação aos voláteis. Com o resultado da Inti 1 demonstrei

que as anomalias qúımicas também são encontradas quando o Sol é comparado com gêmeas

solares distantes.

Desenvolvi o código terra que emprega os modelos teóricos de Siess et al. (2000) para

estimar a massa convectiva de estrelas tipo solar (0.017 M� e 0.019 M� para HD 45184 e

Inti1). Este código adota as abundâncias de Wasson e Kallemeyn (1988) e Allègre et al.

(2001) como composições qúımicas de material condŕıtico e terrestre, respectivamente.

Usando terra estime a massa do material rochoso necessário para reproduzir o padrão de

abundâncias de HD 45184 (≈ 3.5 M⊕) e Inti 1 (≈ 1.5 M⊕). Chambers (2010) reproduziu

o padrão de abundâncias da média das 11 gêmeas solares estudadas por Meléndez et al.

(2009), não obstante ele não consegue um bom ajuste dos elementos voláteis, ao contrario

do código q2 que consegue um melhor ajuste em todo o padrão de abundâncias (ver Figura

3.16). Também foi confirmado através do código terra que o carbonáceo CM representa

melhor o padrão de abundâncias observado por Meléndez et al. (2009) (ver Figura 3.19).

O padrão de abundâncias qúımicas de HIP 100963 mostra um ajuste de inclinação

positiva com a temperatura de condensação com uma dispersão de 0.019 dex, que é maior

do que a média da barra do erro das abundâncias (0.008 dex). Depois de corrigir por

GCE à mesma idade do Sol, o resultado mostra um padrão de abundâncias similar ao do

Sol, com uma dispersão de 0.016 dex, que está em excelente acordo com a média da barra

do erro (0.015 dex). No cenário de Meléndez et al. (2009), isso significa que HIP 100963

e a Inti 1 poderiam ter formado planetas rochosos, assim como em nosso Sistema Solar.

Com estes resultados foi confirmado que as estrelas jovens são mais ricas em elementos

refratários do que as estrelas velhas (Ramı́rez et al., 2014; Adibekyan et al., 2014; Nissen,

2015; Spina et al., 2016).

De modo igual que para a 18 Sco (Meléndez et al., 2014), com o estudo de abundâncias

de HIP 100963, foi confirmado que os elementos de captura de nêutrons são enriqueci-

dos em estrelas jovens. Este comportamento também é observado em estrelas jovens de
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aglomerados abertos (D’Orazi et al., 2009; Maiorca et al., 2011; D’Orazi et al., 2012).

A velocidade de macroturbulência de HIP 100963 foi estimada em 3.43 kms−1 (Tucci

Maia et al., 2015). Este resultado foi comparado com a velocidade de macroturbulência

derivada usando a calibração de Dos Santos et al. (2016), que envolve a Teff e a log g,

resultando em 3.40 kms−1, e mostrando assim um excelente acordo.

A abundância de ĺıtio de HIP 100963 foi estimada com alta precisão através da śıntese

espectral (1.67 ± 0.03 dex), e mostra um bom acordo com os resultados da literatura.

Com a abundância de ĺıtio em NLTE (1.70 ± 0.03 dex) e a idade isocronal, foi posśıvel

confirmar a correlação ĺıtio e idade observada anteriormente por Baumann et al. (2010);

Ramı́rez et al. (2011); Meléndez et al. (2012); Monroe et al. (2013); Meléndez et al. (2014).

A abundância de Li nas gêmeas solares Inti 1 e HD 45184 não foi medida devido à cobertura

espectral limitada (3190-5980 Å) desses dados. Futuras observações permitirão determinar

a abundância de Li de Inti 1 e verificar se as gêmeas solares fracas seguem a correlação de

Li e idade.

Recentemente, os astrônomos do projeto do Gaia-ESA têm observado 400000 asteroides,

e estão calculando as refletâncias destes asteroides empregando análogas solares. Não

obstante, há problemas com a lista de análogas solares devido a que são muito brilhantes

para serem observadas com o mesmo detetor. O grupo de Gaia-ESA está procurando

análogas solares com magnitudes V > 11, e a gêmea solar Inti 1 (V = 12.8) vai ser usada

para determinar estas refletâncias. Seria importante fazer uma procura de mais gêmeas

solares fracas.

As técnicas aprendidas ao longo deste trabalho podem ser aplicadas para diferentes ob-

jetivos, tais como para estudar efeitos da evolução estelar na composição qúımica de estrelas

(depleção do ĺıtio), na procura de planetas de tipo terrestre analisando as abundâncias de

gêmeas solares (pela assinatura de deficiencia de elementos refratários), e para estudar a

evolução qúımica da Galáxia.
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Honda S., Notsu Y., Maehara H., Notsu S., Shibayama T., Nogami D., Shibata K., High

dispersion spectroscopy of solar-type superflare stars. III. Lithium abundances, PASJ,

2015, vol. 67, p. 85

Hui-Bon-Hoa A., The Toulouse Geneva Evolution Code (TGEC), Ap&SS, 2008, vol. 316,

p. 55

Isaacson H., Fischer D., Chromospheric Activity and Jitter Measurements for 2630 Stars

on the California Planet Search, ApJ, 2010, vol. 725, p. 875

Jasmim F. L., Lazzaro D., Carvano J. M. F., Mothé-Diniz T., Hasselmann P. H., Minera-
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Apêndice A

Tabelas

A.1 Abundâncias qúımcas do Sol

Tabela A.1 - As abundancias da fotosfera, meteoritos e a temperatura de condensação são

de Asplund et al. (2009), Lodders (2010) e Lodders (2003).

Z Elemento Fotosfera Meteoritos Tcond Z Elemento Fotosfera Meteoritos Tcond

1 H 12.00 8.22 ± 0.04 — 30 Zn 4.56 ± 0.05 4.63 ± 0.04 726

2 He 10.93 ± 0.01 1.29 — 31 Ga 3.04 ± 0.09 3.08 ± 0.02 968

3 Li 1.050 ± 0.10 3.26 ± 0.05 1142 32 Ge 3.65 ± 0.10 3.58 ± 0.04 883

4 Be 1.38 ± 0.09 1.30 ± 0.03 1452 33 As 2.30 ± 2.30 ± 0.04 1065

5 B 2.70 ± 0.20 2.79 ± 0.04 908 34 Se 3.34 ± 3.34 ± 0.03 697

6 C 8.43 ± 0.05 7.39 ± 0.04 40 35 Br 2.54 ± 2.54 ± 0.06 546

7 N 7.83 ± 0.05 6.26 ± 0.06 123 36 Kr 3.25 ± 0.06 -2.27 52

8 O 8.69 ± 0.05 8.40 ± 0.04 180 37 Rb 2.52 ± 0.10 2.36 ± 0.03 800

9 F 4.56 ± 0.30 4.42 ± 0.06 734 38 Sr 2.87 ± 0.07 2.88 ± 0.03 1464

10 Ne 7.93 ± 0.10 -1.12 9.1 39 Y 2.21 ± 0.05 2.17 ± 0.04 1659

11 Na 6.24 ± 0.04 6.27 ± 0.02 958 40 Zr 2.58 ± 0.04 2.53 ± 0.04 1741

12 Mg 7.60 ± 0.04 7.53 ± 0.01 1336 41 Nb 1.46 ± 0.04 1.41 ± 0.04 1559

13 Al 6.45 ± 0.03 6.43 ± 0.01 1653 42 Mo 1.88 ± 0.08 1.94 ± 0.04 1590

14 Si 7.51 ± 0.03 7.51 ± 0.01 1310 44 Ru 1.75 ± 0.08 1.76 ± 0.03 1551

15 P 5.41 ± 0.03 5.43 ± 0.04 1229 45 Rh 0.91 ± 0.10 1.06 ± 0.04 1392

16 S 7.12 ± 0.03 7.15 ± 0.02 664 46 Pd 1.57 ± 0.10 1.65 ± 0.02 1324

17 Cl 5.50 ± 0.30 5.23 ± 0.06 948 47 Ag 0.94 ± 0.10 1.20 ± 0.02 996

18 Ar 6.40 ± 0.13 -0.50 47 48 Cd 1.71 ± 1.71 ± 0.03 652

19 K 5.03 ± 0.09 5.08 ± 0.02 1006 49 In 0.80 ± 0.20 0.76 ± 0.03 536

20 Ca 6.34 ± 0.04 6.29 ± 0.02 1517 50 Sn 2.04 ± 0.10 2.07 ± 0.06 704

21 Sc 3.15 ± 0.04 3.05 ± 0.02 1659 51 Sb 1.01 ± 1.01 ± 0.06 979

22 Ti 4.95 ± 0.05 4.91 ± 0.03 1582 52 Te 2.18 ± 2.18 ± 0.03 709

23 V 3.93 ± 0.08 3.96 ± 0.02 1429 53 I 1.55 ± 1.55 ± 0.08 535

24 Cr 5.64 ± 0.04 5.64 ± 0.01 1296 54 Xe 2.24 ± 0.06 -1.95 68

25 Mn 5.43 ± 0.05 5.48 ± 0.01 1158 55 Cs 1.08 ± 1.08 ± 0.02 799

26 Fe 7.50 ± 0.04 7.45 ± 0.01 1334 56 Ba 2.18 ± 0.09 2.18 ± 0.03 1455
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Z Elemento Fotosfera Meteoritos Tcond Z Elemento Fotosfera Meteoritos Tcond

27 Co 4.99 ± 0.07 4.87 ± 0.01 1352 57 La 1.10 ± 0.04 1.17 ± 0.02 1578

28 Ni 6.22 ± 0.04 6.20 ± 0.01 1353 58 Ce 1.58 ± 0.04 1.58 ± 0.02 1478

29 Cu 4.19 ± 0.04 4.25 ± 0.04 1037 59 Pr 0.72 ± 0.04 0.76 ± 0.03 1582

60 Nd 1.42 ± 0.04 1.45 ± 0.02 1602 74 W 0.85 ± 0.12 0.65 ± 0.04 1789

62 Sm 0.96 ± 0.04 0.94 ± 0.02 1590 75 Re 0.26 ± 0.26 ± 0.04 1821

63 Eu 0.52 ± 0.04 0.51 ± 0.02 1356 76 Os 1.40 ± 0.08 1.35 ± 0.03 1812

64 Gd 1.07 ± 0.04 1.05 ± 0.02 1659 77 Ir 1.38 ± 0.07 1.32 ± 0.02 1603

65 Tb 0.30 ± 0.10 0.32 ± 0.03 1659 78 Pt 1.62 ± 1.62 ± 0.03 1408

66 Dy 1.10 ± 0.04 1.13 ± 0.02 1659 79 Au 0.92 ± 0.10 0.80 ± 0.04 1060

67 Ho 0.48 ± 0.11 0.47 ± 0.03 1659 80 Hg 1.17 ± 1.17 ± 0.08 252

68 Er 0.92 ± 0.05 0.92 ± 0.02 1659 81 Tl 0.90 ± 0.20 0.77 ± 0.03 532

69 Tm 0.10 ± 0.04 0.12 ± 0.03 1659 82 Pb 1.75 ± 0.10 2.04 ± 0.03 727

70 Yb 0.84 ± 0,11 0.92 ± 0.02 1487 83 Bi 0.65 ± 0.65 ± 0.04 746

71 Lu 0.10 ± 0.09 0.09 ± 0.02 1659 90 Th 0.02 ± 0.10 0.06 ± 0.03 1659

72 Hf 0.85 ± 0.04 0.71 ± 0.02 1684 92 U -0.54 ± -0.54 ± 0.03 1610

73 Ta -0.12 ± -0.12 ± 0.04 1573 . . . . . . . . . . . . . . .

A.2 Lista de linhas

Tabela A.2 - Lista de linhas atómicas adotadas

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6 λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6

4365.896 26.0 2.990 -2.250 0.445E-31 5466.987 26.0 3.573 -2.23 2.8

4389.245 26.0 0.052 -4.583 0.139E-31 5522.446 26.0 4.209 -1.31 0.302E-30

4445.471 26.0 0.087 -5.441 2.8 5546.506 26.0 4.371 -1.18 0.391E-30

4602.001 26.0 1.608 -3.154 0.301E-31 5560.211 26.0 4.434 -1.16 0.479E-30

4779.439 26.0 3.415 -2.020 0.358E-31 5577.02 26.0 5.0331 -1.455 2.8

4788.757 26.0 3.237 -1.763 0.175E-31 5618.633 26.0 4.209 -1.276 0.290E-30

4950.106 26.0 3.417 -1.56 0.459E-30 5636.696 26.0 3.640 -2.56 0.519E-31

4994.129 26.0 0.915 -3.080 0.190E-31 5638.262 26.0 4.220 -0.81 0.288E-30

5044.211 26.0 2.8512 -2.058 0.271E-30 5649.987 26.0 5.0995 -0.8 0.277E-30

5054.642 26.0 3.640 -1.921 0.468E-31 5651.469 26.0 4.473 -1.75 0.483E-30

5127.359 26.0 0.915 -3.307 0.184E-31 5661.348 26.0 4.2843 -1.756 0.324E-30

5127.679 26.0 0.052 -6.125 0.12E-31 5679.023 26.0 4.652 -0.75 0.813E-30

5198.711 26.0 2.223 -2.135 0.461E-31 5696.089 26.0 4.548 -1.78 0.578E-30

5225.525 26.0 0.1101 -4.789 0.123E-31 5701.544 26.0 2.559 -2.216 0.495E-31

5242.491 26.0 3.634 -0.967 0.495E-31 5705.464 26.0 4.301 -1.355 0.302E-30

5247.050 26.0 0.0872 -4.946 0.122E-31 5778.453 26.0 2.588 -3.430 0.495E-31
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λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6 λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6

5250.208 26.0 0.1212 -4.938 0.123E-31 5784.658 26.0 3.396 -2.532 0.357E-30

5295.312 26.0 4.415 -1.49 0.654E-30 5793.914 26.0 4.220 -1.619 0.272E-30

5322.041 26.0 2.279 -2.80 0.429E-31 5809.218 26.0 3.883 -1.609 0.565E-30

5373.709 26.0 4.473 -0.77 0.704E-30 5852.219 26.0 4.548 -1.17 0.480E-30

5379.574 26.0 3.694 -1.514 0.502E-31 5855.076 26.0 4.6075 -1.478 0.574E-30

5386.334 26.0 4.154 -1.74 0.527E-30 5905.672 26.0 4.652 -0.69 0.623E-30

5466.396 26.0 4.371 -0.565 0.440E-30 5916.247 26.0 2.453 -2.936 0.429E-31

5927.789 26.0 4.652 -1.04 0.607E-30 6750.152 26.0 2.4241 -2.621 0.411E-31

5934.655 26.0 3.928 -1.07 0.569E-30 6752.707 26.0 4.638 -1.204 0.337E-30

5956.694 26.0 0.8589 -4.605 0.155E-31 6793.259 26.0 4.076 -2.326 2.8

5987.065 26.0 4.795 -0.212 0.155E-31 6806.845 26.0 2.727 -3.11 0.346E-31

6003.012 26.0 3.881 -1.06 0.483E-30 6810.263 26.0 4.607 -0.986 0.450E-30

6005.541 26.0 2.588 -3.43 2.8 6837.006 26.0 4.593 -1.687 0.246E-31

6024.058 26.0 4.548 -0.02 0.388E-30 6839.830 26.0 2.559 -3.35 0.395E-31

6027.050 26.0 4.0758 -1.09 2.8 6843.656 26.0 4.548 -0.86 0.294E-30

6056.005 26.0 4.733 -0.45 0.679E-30 6858.150 26.0 4.607 -0.930 0.324E-30

6065.482 26.0 2.6085 -1.530 0.471E-31 4508.288 26.1 2.8557 -2.44 0.956E-32

6079.009 26.0 4.652 -1.10 0.513E-30 4520.224 26.1 2.8068 -2.65 0.857E-32

6082.711 26.0 2.223 -3.573 0.327E-31 4576.340 26.1 2.8443 -2.95 0.943E-32

6093.644 26.0 4.607 -1.30 0.441E-30 4620.521 26.1 2.8283 -3.21 0.930E-32

6096.665 26.0 3.9841 -1.81 0.575E-30 4993.358 26.1 2.8066 -3.62 0.775E-32

6151.618 26.0 2.1759 -3.299 0.255E-31 5197.577 26.1 3.2306 -2.22 0.869E-32

6157.728 26.0 4.076 -1.22 2.8 5234.625 26.1 3.2215 -2.18 0.869E-32

6165.360 26.0 4.1426 -1.46 2.8 5264.812 26.1 3.2304 -3.13 0.943E-32

6173.335 26.0 2.223 -2.880 0.265E-31 5325.553 26.1 3.2215 -3.16 0.857E-32

6187.990 26.0 3.943 -1.67 0.490E-30 5414.073 26.1 3.2215 -3.58 0.930E-32

6200.313 26.0 2.6085 -2.437 0.458E-31 5425.257 26.1 3.1996 -3.22 0.845E-32

6213.430 26.0 2.2227 -2.52 0.262E-31 6084.111 26.1 3.1996 -3.79 0.787E-32

6219.281 26.0 2.198 -2.433 0.258E-31 6149.258 26.1 3.8894 -2.69 0.943E-32

6226.736 26.0 3.883 -2.1 0.415E-30 6247.557 26.1 3.8918 -2.30 0.943E-32

6240.646 26.0 2.2227 -3.233 0.314E-31 6369.462 26.1 2.8912 -4.11 0.742E-32

6252.555 26.0 2.4040 -1.687 0.384E-31 6416.919 26.1 3.8918 -2.64 0.930E-32

6265.134 26.0 2.1759 -2.550 0.248E-31 6432.680 26.1 2.8912 -3.57 0.742E-32

6270.225 26.0 2.8580 -2.54 0.458E-31 6456.383 26.1 3.9036 -2.05 0.930E-32

6271.279 26.0 3.332 -2.703 0.278E-30 5052.167 06.0 7.685 -1.24 2.8

6380.743 26.0 4.186 -1.376 2.8 5380.337 06.0 7.685 -1.57 2.8

6392.539 26.0 2.279 -4.03 0.338E-31 6587.61 06.0 8.537 -1.05 2.8

6430.846 26.0 2.1759 -2.006 0.242E-31 7111.47 06.0 8.640 -1.07 0.291E-29

6498.939 26.0 0.9581 -4.699 0.153E-31 7113.179 06.0 8.647 -0.76 0.297E-29

6593.871 26.0 2.4326 -2.422 0.369E-31 7771.944 08.0 9.146 0.37 0.841E-31

6597.561 26.0 4.795 -0.98 0.476E-30 7774.166 08.0 9.146 0.22 0.841E-31

6625.022 26.0 1.011 -5.336 2.8 7775.388 08.0 9.146 0.00 0.841E-31

6677.987 26.0 2.692 -1.418 0.346E-31 4751.822 11.0 2.1044 -2.078 2.8

6703.567 26.0 2.7585 -3.023 0.366E-31 5148.838 11.0 2.1023 -2.044 2.8
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λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6 λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6

6705.102 26.0 4.607 -0.98 2.8 6154.225 11.0 2.1023 -1.547 2.8

6710.319 26.0 1.485 -4.88 0.201E-31 6160.747 11.0 2.1044 -1.246 2.8

6713.745 26.0 4.795 -1.40 0.430E-30 4571.095 12.0 0.000 -5.623 2.8

6725.357 26.0 4.103 -2.19 0.482E-30 4730.040 12.0 4.340 -2.389 2.8

6726.667 26.0 4.607 -1.03 0.482E-30 5711.088 12.0 4.345 -1.729 2.8

6733.151 26.0 4.638 -1.47 0.341E-30 6318.717 12.0 5.108 -1.945 2.8

6739.522 26.0 1.557 -4.79 0.210E-31 6319.236 12.0 5.108 -2.165 2.8

6696.018 13.0 3.143 -1.481 2.8 5684.19 21.1 1.507 -0.95 2.8

6698.667 13.0 3.143 -1.782 2.8 6245.63 21.1 1.507 -1.030 2.8

7835.309 13.0 4.021 -0.68 2.8 6320.843 21.1 1.500 -1.85 2.8

7836.134 13.0 4.021 -0.45 2.8 6604.578 21.1 1.3569 -1.15 2.8

8772.866 13.0 4.0215 -0.38 0.971E-29 4465.802 22.0 1.7393 -0.163 0.398E-31

8773.896 13.0 4.0216 -0.22 0.971E-29 4555.485 22.0 0.8484 -0.488 0.442E-31

5488.983 14.0 5.614 -1.69 2.8 4758.120 22.0 2.2492 0.425 0.384E-31

5517.540 14.0 5.080 -2.496 2.8 4759.272 22.0 2.2555 0.514 0.386E-31

5645.611 14.0 4.929 -2.04 2.8 4820.410 22.0 1.5024 -0.439 0.378E-31

5665.554 14.0 4.920 -1.94 2.8 4913.616 22.0 1.8731 0.161 0.386E-31

5684.484 14.0 4.953 -1.55 2.8 5022.871 22.0 0.8258 -0.434 0.358E-31

5690.425 14.0 4.929 -1.77 2.8 5113.448 22.0 1.4431 -0.783 0.306E-31

5701.104 14.0 4.930 -1.95 2.8 5147.479 22.0 0.0000 -2.012 0.208E-31

5793.073 14.0 4.929 -1.96 2.8 5219.700 22.0 0.0211 -2.236 0.208E-31

6125.021 14.0 5.614 -1.50 2.8 5295.774 22.0 1.0665 -1.633 0.258E-31

6145.015 14.0 5.616 -1.41 2.8 5490.150 22.0 1.4601 -0.933 0.541E-31

6243.823 14.0 5.616 -1.27 2.8 5739.464 22.0 2.249 -0.60 0.386E-31

6244.476 14.0 5.616 -1.32 2.8 5866.452 22.0 1.066 -0.840 0.216E-31

6721.848 14.0 5.862 -1.12 2.8 6091.174 22.0 2.2673 -0.423 0.389E-31

6741.63 14.0 5.984 -1.65 2.8 6126.217 22.0 1.066 -1.424 0.206E-31

6046.000 16.0 7.868 -0.15 2.8 6258.104 22.0 1.443 -0.355 0.481E-31

6052.656 16.0 7.870 -0.4 2.8 6261.101 22.0 1.429 -0.479 0.468E-31

6743.54 16.0 7.866 -0.6 2.8 4470.857 22.1 1.1649 -2.06 2.8

6757.153 16.0 7.870 -0.15 2.8 4544.028 22.1 1.2429 -2.53 2.8

8693.93 16.0 7.870 -0.44 0.151E-29 4583.408 22.1 1.165 -2.87 2.8

8694.62 16.0 7.870 0.1 0.151E-29 4636.33 22.1 1.16 -3.152 2.8

7698.974 19.0 0.000 -0.168 0.104E-30 4657.212 22.1 1.243 -2.47 2.8

4512.268 20.0 2.526 -1.901 2.80 4779.985 22.1 2.0477 -1.26 2.8

5260.387 20.0 2.521 -1.719 0.727E-31 4865.611 22.1 1.116 -2.81 2.8

5512.980 20.0 2.933 -0.464 2.8 4874.014 22.1 3.095 -0.9 2.8

5581.965 20.0 2.5229 -0.555 0.640E-31 4911.193 22.1 3.123 -0.537 2.8

5590.114 20.0 2.521 -0.571 0.636E-31 5211.54 22.1 2.59 -1.49 2.8

5867.562 20.0 2.933 -1.57 2.8 5336.778 22.1 1.582 -1.630 2.8

6166.439 20.0 2.521 -1.142 0.595E-30 5381.015 22.1 1.565 -1.97 2.8

6169.042 20.0 2.523 -0.797 0.595E-30 5418.767 22.1 1.582 -2.11 2.8

6455.598 20.0 2.523 -1.34 0.509E-31 4875.486 23.0 0.040 -0.81 0.198E-31

6471.662 20.0 2.525 -0.686 0.509E-31 5670.85 23.0 1.080 -0.42 0.358E-31
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λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6 λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6

6499.650 20.0 2.523 -0.818 0.505E-31 5727.046 23.0 1.081 -0.011 0.435E-31

4743.821 21.0 1.4478 0.35 0.597E-31 6039.73 23.0 1.063 -0.65 0.398E-31

5081.57 21.0 1.4478 0.30 2.8 6081.44 23.0 1.051 -0.578 0.389E-31

5520.497 21.0 1.8649 0.55 2.8 6090.21 23.0 1.080 -0.062 0.398E-31

5671.821 21.0 1.4478 0.55 2.8 6119.528 23.0 1.064 -0.320 0.389E-31

5526.820 21.1 1.770 0.140 2.8 6199.20 23.0 0.286 -1.28 0.196E-31

5657.87 21.1 1.507 -0.30 2.8 6251.82 23.0 0.286 -1.34 0.196E-31

4801.047 24.0 3.1216 -0.130 0.452E-31 6086.282 28.0 4.2661 -0.51 0.406E-30

4936.335 24.0 3.1128 -0.25 0.432E-31 6108.116 28.0 1.6764 -2.44 0.248E-31

5214.140 24.0 3.3694 -0.74 0.206E-31 6130.135 28.0 4.2661 -0.96 0.391E-30

5238.964 24.0 2.709 -1.27 0.519E-31 6176.811 28.0 4.0881 -0.26 0.392E-30

5247.566 24.0 0.960 -1.59 0.392E-31 6177.242 28.0 1.8261 -3.51 2.8

5272.007 24.0 3.449 -0.42 0.315E-30 6186.711 28.0 4.1054 -0.96 2.8

5287.19 24.0 3.438 -0.87 0.309E-30 6204.604 28.0 4.0881 -1.14 0.277E-30

5296.691 24.0 0.983 -1.36 0.392E-31 6223.984 28.0 4.1054 -0.98 0.393E-30

5300.744 24.0 0.982 -2.13 0.392E-31 6378.25 28.0 4.1535 -0.90 0.391E-30

5345.801 24.0 1.0036 -0.95 0.392E-31 6643.630 28.0 1.6764 -2.0 0.214E-31

5348.312 24.0 1.0036 -1.21 0.392E-31 6767.772 28.0 1.8261 -2.17 2.8

5783.08 24.0 3.3230 -0.43 0.802E-30 6772.315 28.0 3.6576 -0.99 0.356E-30

5783.87 24.0 3.3223 -0.295 0.798E-30 7727.624 28.0 3.6784 -0.4 0.343E-30

6661.08 24.0 4.1926 -0.19 0.467E-30 7797.586 28.0 3.89 -0.34 2.8

4588.199 24.1 4.071 -0.594 2.8 5105.541 29.0 1.39 -1.516 2.8

4592.049 24.1 4.073 -1.252 2.8 5218.197 29.0 3.816 0.476 2.8

5237.328 24.1 4.073 -1.087 2.8 5220.066 29.0 3.816 -0.448 2.8

5246.767 24.1 3.714 -2.436 2.8 7933.13 29.0 3.79 -0.368 2.8

5305.870 24.1 3.827 -1.97 2.8 4722.159 30.0 4.03 -0.38 2.8

5308.41 24.1 4.0712 -1.846 2.8 4810.534 30.0 4.08 -0.16 2.8

5502.067 24.1 4.1682 -2.049 2.8 6362.35 30.0 5.79 0.14 2.8

4082.939 25.0 2.1782 -0.354 0.255E-31 7800.268 37.0 0.000 0.144 2.8

4709.712 25.0 2.8884 -0.339 0.341E-31 4607.338 38.0 0.00 0.283 6.557E-32

4739.10 25.0 2.9408 -0.490 0.352E-31 4854.867 39.1 0.9923 -0.38 2.8

5004.891 25.0 2.9197 -1.63 0.314E-31 4883.685 39.1 1.0841 0.07 2.8

5399.470 25.0 3.85 -0.104 2.8 4900.110 39.1 1.0326 -0.09 2.8

6013.49 25.0 3.073 -0.251 2.8 5087.420 39.1 1.0841 -0.17 2.8

6016.64 25.0 3.073 -0.084 2.8 5200.413 39.1 0.9923 -0.57 2.8

6021.79 25.0 3.076 +0.034 2.8 4050.320 40.1 0.713 -1.06 2.8

5212.691 27.0 3.5144 -0.11 0.339E-30 4208.980 40.1 0.713 -0.51 2.8

5247.911 27.0 1.785 -2.08 0.327E-31 4442.992 40.1 1.486 -0.42 2.8

5301.039 27.0 1.710 -1.99 0.301E-31 3158.16 42.0 0.000 -0.31 2.8

5342.695 27.0 4.021 0.54 2.8 3193.97 42.0 0.000 0.07 2.8

5483.352 27.0 1.7104 -1.49 0.289E-31 3436.736 44.0 0.148 0.165 2.8

5530.774 27.0 1.710 -2.23 0.226E-31 3498.942 44.0 0.000 0.322 2.8

5647.23 27.0 2.280 -1.56 0.414E-31 3583.10 45.0 0.19 -0.16 2.8

6189.00 27.0 1.710 -2.46 0.206E-31 3692.36 45.0 0.00 0.15 2.8
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λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6 λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf C6

6454.995 27.0 3.6320 -0.25 0.378E-30 3242.698 46.0 0.8138 0.07 2.8

4953.208 28.0 3.7397 -0.66 0.325E-30 3404.576 46.0 0.8138 0.33 2.8

5010.938 28.0 3.6353 -0.87 0.390E-30 3516.944 46.0 0.9615 -0.21 2.8

5176.560 28.0 3.8982 -0.44 0.384E-30 3280.68 47.0 0.0000 -0.022 2.8

5589.358 28.0 3.8982 -1.14 0.398E-30 3382.89 47.0 0.0000 -0.334 2.8

5643.078 28.0 4.1646 -1.25 0.379E-30 5853.67 56.1 0.604 -0.91 0.53E-31

5805.217 28.0 4.1672 -0.64 0.410E-30 6141.71 56.1 0.704 -0.08 0.53E-31

6496.90 56.1 0.604 -0.38 0.53E-31 3712.704 64.1 0.382 0.04 2.8

4662.50 57.1 0.0000 -1.24 2.8 3768.396 64.1 0.078 0.21 2.8

4748.73 57.1 0.9265 -0.54 2.8 4251.731 64.1 0.382 -0.22 2.8

5303.53 57.1 0.3213 -1.35 2.8 3531.71 66.1 0.000 0.77 2.8

3942.151 58.1 0.000 -0.22 2.8 3536.02 66.1 0.538 0.53 2.8

3999.237 58.1 0.295 0.06 2.8 3694.81 66.1 0.103 -0.11 2.8

4042.581 58.1 0.495 0.00 2.8 4077.97 66.1 0.103 -0.04 2.8

4073.474 58.1 0.477 0.21 2.8 4103.31 66.1 0.103 -0.38 2.8

4364.653 58.1 0.495 -0.17 2.8 4449.70 66.1 0.000 -1.03 2.8

4523.075 58.1 0.516 -0.08 2.8 3694.19 70.1 0.000 -0.30 2.8

4562.359 58.1 0.477 0.21 2.8 4951.415 606.0 1.055 0.823 2.8

5274.229 58.1 1.044 0.13 2.8 4955.94 606.0 1.029 0.817 2.8

5259.73 59.1 0.633 0.114 2.8 5009.45 606.0 0.736 0.729 2.8

4021.33 60.1 0.320 -0.10 2.8 5141.23 606.0 0.446 0.574 2.8

4059.95 60.1 0.204 -0.52 2.8 5143.324 606.0 0.127 -0.409 2.8

4446.38 60.1 0.204 -0.35 2.8 4218.723 106.0 0.413 -1.008 2.8

5234.19 60.1 0.550 -0.51 2.8 4253.003 106.0 0.523 -1.523 2.8

5293.16 60.1 0.822 0.10 2.8 4253.209 106.0 0.523 -1.486 2.8

5319.81 60.1 0.550 -0.14 2.8 4263.976 106.0 0.460 -1.593 2.8

3760.70 62.1 0.18 -0.42 2.8 3399.790 107.0 0.2637 -1.358 0.0

4318.936 62.1 0.277 -0.25 2.8 3307.898 107.0 0.4164 -1.189 0.0

4467.341 62.1 0.659 0.15 2.8 3342.996 107.0 0.4957 -1.386 0.0

4519.630 62.1 0.543 -0.35 2.8 3365.184 107.0 1.1429 -0.714 0.0

4676.902 62.1 0.040 -0.87 2.8 3152.455 108.0 0.485 -2.491 0.0

3819.67 63.1 0.000 0.51 2.8 3167.169 108.0 1.109 -1.544 0.0

3907.11 63.1 0.207 0.17 2.8 3172.992 108.0 1.202 -1.526 0.0

4129.72 63.1 0.000 0.22 2.8 3173.198 108.0 0.842 -1.888 0.0

6645.10 63.1 1.379 0.12 2.8 3189.311 108.0 1.032 -1.842 0.0

3331.387 64.1 0.000 -0.28 2.8 3218.061 108.0 0.897 -2.095 0.0

3697.733 64.1 0.032 -0.34 2.8 3255.493 108.0 1.300 -1.829 0.0
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A.3 Correção hiperfina

Tabela A.3 - Correção hiperfina das linnhas para as quais foi aplicada.

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

4594.093 23.0 0.068 -2.096 VI 5670.832 23.0 1.080 -1.093

4594.096 23.0 0.068 -2.548 5670.844 23.0 1.080 -3.004

4594.096 23.0 0.068 -1.978 5670.844 23.0 1.080 -1.891

4594.101 23.0 0.068 -3.548 5670.844 23.0 1.080 -1.198

4594.101 23.0 0.068 -2.337 5670.854 23.0 1.080 -2.800

4594.101 23.0 0.068 -1.860 5670.854 23.0 1.080 -1.817

4594.107 23.0 0.068 -3.342 5670.854 23.0 1.080 -1.314

4594.107 23.0 0.068 -2.241 5670.863 23.0 1.080 -2.703

4594.107 23.0 0.068 -1.748 5670.863 23.0 1.080 -1.811

4594.115 23.0 0.068 -3.313 5670.863 23.0 1.080 -1.443

4594.115 23.0 0.068 -2.205 5670.870 23.0 1.080 -2.703

4594.115 23.0 0.068 -1.644 5670.870 23.0 1.080 -1.858

4594.125 23.0 0.068 -3.393 5670.870 23.0 1.080 -1.589

4594.125 23.0 0.068 -2.221 5670.875 23.0 1.080 -2.858

4594.125 23.0 0.068 -1.548 5670.875 23.0 1.080 -1.963

4594.136 23.0 0.068 -3.585 5670.875 23.0 1.080 -1.759

4594.136 23.0 0.068 -2.303 5670.878 23.0 1.080 -2.159

4594.136 23.0 0.068 -1.458 5670.878 23.0 1.080 -1.963

4594.149 23.0 0.068 -3.974 5670.880 23.0 1.080 -2.226

4594.149 23.0 0.068 -2.521 5727.027 23.0 1.081 -2.993 VI

4594.149 23.0 0.068 -1.374 5727.027 23.0 1.081 -1.692

4875.462 23.0 0.040 -2.616 VI 5727.027 23.0 1.081 -0.684

4875.464 23.0 0.040 -2.331 5727.039 23.0 1.081 -2.595

4875.464 23.0 0.040 -2.586 5727.039 23.0 1.081 -1.481

4875.468 23.0 0.040 -2.586 5727.039 23.0 1.081 -0.789

4875.468 23.0 0.040 -2.143 5727.049 23.0 1.081 -2.391

4875.468 23.0 0.040 -2.637 5727.049 23.0 1.081 -1.408

4875.474 23.0 0.040 -2.198 5727.049 23.0 1.081 -0.905

4875.474 23.0 0.040 -2.052 5727.058 23.0 1.081 -2.294

4875.474 23.0 0.040 -2.762 5727.058 23.0 1.081 -1.402

4875.481 23.0 0.040 -1.943 5727.058 23.0 1.081 -1.034

4875.481 23.0 0.040 -2.030 5727.065 23.0 1.081 -2.294

4875.481 23.0 0.040 -2.984 5727.065 23.0 1.081 -1.449

4875.491 23.0 0.040 -1.745 5727.065 23.0 1.081 -1.180

4875.491 23.0 0.040 -2.084 5727.070 23.0 1.081 -2.449

4875.491 23.0 0.040 -3.394 5727.070 23.0 1.081 -1.554

4875.503 23.0 0.040 -1.581 5727.070 23.0 1.081 -1.350

4875.503 23.0 0.040 -2.280 5727.074 23.0 1.081 -1.750

4875.517 23.0 0.040 -1.440 5727.074 23.0 1.081 -1.554

5670.832 23.0 1.080 -3.402 VI 5727.076 23.0 1.081 -1.817

5670.832 23.0 1.080 -2.101 6039.727 23.0 1.063 -1.854 VI

Continua na próxima página. . .
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Tabela A.3 - Continuação

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

6039.729 23.0 1.063 -1.854 6119.527 23.0 1.064 -0.887

6039.730 23.0 1.063 -2.030 6119.528 23.0 1.064 -1.352

6039.733 23.0 1.063 -1.690 6119.535 23.0 1.064 -1.950

6039.733 23.0 1.063 -2.155 6119.537 23.0 1.064 -1.513

6039.734 23.0 1.063 -2.280 6119.546 23.0 1.064 -2.378

6039.738 23.0 1.063 -1.682 6199.155 23.0 0.286 -1.958 VI

6039.738 23.0 1.063 -1.716 6199.173 23.0 0.286 -2.063

6039.739 23.0 1.063 -2.708 6199.188 23.0 0.286 -2.179

6039.744 23.0 1.063 -1.843 6199.203 23.0 0.286 -2.308

6039.744 23.0 1.063 -1.433 6199.207 23.0 0.286 -2.966

6039.751 23.0 1.063 -1.217 6199.215 23.0 0.286 -2.454

6081.417 23.0 1.051 -1.660 VI 6199.218 23.0 0.286 -2.755

6081.417 23.0 1.051 -1.484 6199.226 23.0 0.286 -2.624

6081.427 23.0 1.051 -1.484 6199.227 23.0 0.286 -2.682

6081.428 23.0 1.051 -1.359 6199.235 23.0 0.286 -2.676

6081.442 23.0 1.051 -1.359 6199.236 23.0 0.286 -2.828

6081.442 23.0 1.051 -1.677 6199.241 23.0 0.286 -2.723

6081.442 23.0 1.051 -1.472 6199.244 23.0 0.286 -3.091

6081.460 23.0 1.051 -1.472 6199.246 23.0 0.286 -2.828

6090.199 23.0 1.080 -0.692 VI 6199.249 23.0 0.286 -3.024

6090.207 23.0 1.080 -0.833 6199.252 23.0 0.286 -4.267

6090.213 23.0 1.080 -0.997 6199.256 23.0 0.286 -3.869

6090.213 23.0 1.080 -1.532 6199.259 23.0 0.286 -3.723

6090.218 23.0 1.080 -1.195 6199.259 23.0 0.286 -3.665

6090.218 23.0 1.080 -1.336 6199.260 23.0 0.286 -3.568

6090.223 23.0 1.080 -1.450 6199.261 23.0 0.286 -3.568

6090.223 23.0 1.080 -1.282 6251.771 23.0 0.286 -2.924 VI

6090.225 23.0 1.080 -2.646 6251.788 23.0 0.286 -2.720

6090.226 23.0 1.080 -1.304 6251.804 23.0 0.286 -2.655

6090.227 23.0 1.080 -1.838 6251.806 23.0 0.286 -2.021

6090.228 23.0 1.080 -2.236 6251.817 23.0 0.286 -2.662

6090.229 23.0 1.080 -1.394 6251.818 23.0 0.286 -2.208

6090.231 23.0 1.080 -1.583 6251.829 23.0 0.286 -2.728

6090.231 23.0 1.080 -2.014 6251.829 23.0 0.286 -2.427

6090.232 23.0 1.080 -1.889 6251.837 23.0 0.286 -2.690

6090.233 23.0 1.080 -1.868 6251.839 23.0 0.286 -2.866

6090.233 23.0 1.080 -1.838 6251.844 23.0 0.286 -3.021

6119.510 23.0 1.064 -1.825 VI 6251.848 23.0 0.286 -3.146

6119.514 23.0 1.064 -1.386 6251.849 23.0 0.286 -3.468

6119.516 23.0 1.064 -1.524 6251.853 23.0 0.286 -4.167

6119.519 23.0 1.064 -1.524 6251.853 23.0 0.286 -2.924

6119.519 23.0 1.064 -1.103 6251.859 23.0 0.286 -3.146

6119.521 23.0 1.064 -1.360 6251.859 23.0 0.286 -2.720

6119.527 23.0 1.064 -1.700 6251.862 23.0 0.286 -2.655
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Tabela A.3 - Continuação

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

6251.863 23.0 0.286 -2.866 5247.897 27.0 1.785 -2.564

6251.864 23.0 0.286 -2.728 5247.936 27.0 1.785 -2.564

6251.864 23.0 0.286 -2.662 5247.962 27.0 1.785 -3.041

6274.607 23.0 0.267 -2.932 VI 5301.008 27.0 1.710 -3.335 CoI

6274.629 23.0 0.267 -2.455 5301.017 27.0 1.710 -2.636

6274.641 23.0 0.267 -2.476 5301.026 27.0 1.710 -3.154

6274.655 23.0 0.267 -2.134 5301.034 27.0 1.710 -2.927

6274.657 23.0 0.267 -2.455 5301.041 27.0 1.710 -3.123

6274.678 23.0 0.267 -2.601 5301.043 27.0 1.710 -3.335

6285.098 23.0 0.275 -3.568 VI 5301.048 27.0 1.710 -3.334

6285.117 23.0 0.275 -3.140 5301.052 27.0 1.710 -3.187

6285.122 23.0 0.275 -2.703 5301.056 27.0 1.710 -3.154

6285.134 23.0 0.275 -2.890 5301.058 27.0 1.710 -4.051

6285.137 23.0 0.275 -2.542 5301.061 27.0 1.710 -3.386

6285.148 23.0 0.275 -2.714 5301.065 27.0 1.710 -5.295

6285.149 23.0 0.275 -2.550 5301.065 27.0 1.710 -3.123

6285.152 23.0 0.275 -2.077 5301.070 27.0 1.710 -3.641

6285.157 23.0 0.275 -2.714 5301.071 27.0 1.710 -3.187

6285.162 23.0 0.275 -2.293 5301.074 27.0 1.710 -3.386

6285.168 23.0 0.275 -2.576 5342.693 27.0 4.021 -0.743 CoI

6285.172 23.0 0.275 -3.015 5342.693 27.0 4.021 -0.660

5212.591 27.0 3.514 -1.882 CoI 5342.693 27.0 4.021 -0.574

5212.618 27.0 3.514 -1.667 5342.694 27.0 4.021 -0.490

5212.642 27.0 3.514 -1.590 5342.696 27.0 4.021 -0.408

5212.649 27.0 3.514 -0.819 5342.699 27.0 4.021 -0.331

5212.664 27.0 3.514 -1.579 5342.701 27.0 4.021 -1.468

5212.669 27.0 3.514 -0.955 5342.702 27.0 4.021 -0.257

5212.683 27.0 3.514 -1.622 5342.704 27.0 4.021 -1.250

5212.687 27.0 3.514 -1.103 5342.706 27.0 4.021 -0.187

5212.700 27.0 3.514 -1.725 5342.707 27.0 4.021 -1.156

5212.701 27.0 3.514 -1.262 5342.712 27.0 4.021 -1.124

5212.713 27.0 3.514 -1.431 5342.713 27.0 4.021 -2.681

5212.714 27.0 3.514 -1.946 5342.716 27.0 4.021 -1.144

5212.722 27.0 3.514 -1.598 5342.718 27.0 4.021 -2.447

5212.728 27.0 3.514 -1.882 5342.722 27.0 4.021 -1.231

5212.729 27.0 3.514 -1.736 5342.725 27.0 4.021 -2.401

5212.734 27.0 3.514 -1.750 5342.728 27.0 4.021 -1.454

5212.738 27.0 3.514 -1.667 5342.732 27.0 4.021 -2.468

5212.745 27.0 3.514 -1.590 5342.739 27.0 4.021 -2.651

5212.748 27.0 3.514 -1.946 5342.748 27.0 4.021 -3.033

5212.750 27.0 3.514 -1.579 5483.309 27.0 1.710 -2.120 CoI

5212.751 27.0 3.514 -1.725 5483.334 27.0 1.710 -2.261

5212.752 27.0 3.514 -1.622 5483.344 27.0 1.710 -2.961

5247.872 27.0 1.785 -2.710 CoI 5483.354 27.0 1.710 -2.425
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Tabela A.3 - Continuação

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

5483.363 27.0 1.710 -2.764 6188.925 27.0 1.710 -3.805 CoI

5483.370 27.0 1.710 -2.623 6188.937 27.0 1.710 -3.106

5483.372 27.0 1.7104 -4.074 6188.968 27.0 1.710 -3.624

5483.378 27.0 1.7104 -2.710 6188.979 27.0 1.710 -3.398

5483.383 27.0 1.7104 -2.878 6188.991 27.0 1.710 -3.805

5483.387 27.0 1.7104 -3.664 6189.003 27.0 1.710 -3.593

5483.389 27.0 1.7104 -2.732 6189.012 27.0 1.710 -3.804

5483.393 27.0 1.7104 -3.266 6189.024 27.0 1.710 -3.624

5483.397 27.0 1.7104 -2.822 6189.030 27.0 1.710 -3.657

5483.397 27.0 1.7104 -3.442 6189.038 27.0 1.710 -4.521

5483.402 27.0 1.7104 -3.011 6189.048 27.0 1.710 -3.593

5483.403 27.0 1.7104 -3.317 6189.052 27.0 1.710 -3.856

5483.407 27.0 1.7104 -3.296 6189.057 27.0 1.710 -5.764

5483.407 27.0 1.7104 -3.266 6189.065 27.0 1.710 -3.657

5530.734 27.0 1.711 -2.860 CoI 6189.069 27.0 1.710 -4.111

5530.757 27.0 1.711 -3.001 6189.075 27.0 1.710 -3.856

5530.767 27.0 1.711 -3.700 6454.934 27.0 3.632 -2.056 CoI

5530.776 27.0 1.711 -3.165 6454.944 27.0 3.632 -1.989

5530.785 27.0 1.711 -3.504 6454.933 27.0 3.632 -1.792

5530.791 27.0 1.711 -3.363 6454.965 27.0 3.632 -2.688

5530.794 27.0 1.711 -4.814 6454.954 27.0 3.632 -1.792

5530.799 27.0 1.711 -3.450 6454.937 27.0 3.632 -1.588

5530.803 27.0 1.711 -3.618 6454.985 27.0 3.632 -2.533

5530.808 27.0 1.711 -4.404 6454.968 27.0 3.632 -1.688

5530.809 27.0 1.711 -3.472 6454.946 27.0 3.632 -1.419

5530.812 27.0 1.711 -4.006 6455.010 27.0 3.632 -2.533

5530.816 27.0 1.711 -3.563 6454.987 27.0 3.632 -1.641

5530.817 27.0 1.711 -4.182 6454.959 27.0 3.632 -1.273

5530.820 27.0 1.711 -3.751 6455.040 27.0 3.632 -2.630

5530.822 27.0 1.711 -4.057 6455.012 27.0 3.632 -1.646

5530.825 27.0 1.711 -4.006 6454.978 27.0 3.632 -1.144

5530.825 27.0 1.711 -4.036 6455.074 27.0 3.632 -2.834

5647.207 27.0 2.280 -2.127 CoI 6455.041 27.0 3.632 -1.720

5647.220 27.0 2.280 -2.343 6455.002 27.0 3.632 -1.028

5647.232 27.0 2.280 -2.626 6455.114 27.0 3.632 -3.232

5647.239 27.0 2.280 -2.753 6455.075 27.0 3.632 -1.931

5647.243 27.0 2.280 -3.065 6455.030 27.0 3.632 -0.922

5647.246 27.0 2.280 -2.592 5105.505 29.0 1.390 -3.880 CuI

5647.253 27.0 2.280 -2.600 5105.509 29.0 1.390 -2.926

5647.259 27.0 2.280 -2.764 5105.511 29.0 1.390 -2.880

5647.265 27.0 2.280 -3.618 5105.512 29.0 1.390 -4.056

5647.267 27.0 2.280 -3.190 5105.517 29.0 1.390 -2.813

5647.269 27.0 2.280 -2.764 5105.520 29.0 1.390 -2.558

5647.269 27.0 2.280 -2.940 5105.531 29.0 1.390 -2.910
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Tabela A.3 - Continuação

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

5105.536 29.0 1.390 -2.308 5220.097 29.0 3.816 -2.015

5105.558 29.0 1.390 -2.102 5220.103 29.0 3.816 -2.015

5105.503 29.0 1.390 -4.232 5220.100 29.0 3.816 -1.412

5105.506 29.0 1.390 -3.277 7933.092 29.0 3.790 -1.383 CuI

5105.509 29.0 1.390 -3.232 7933.101 29.00 3.790 -1.035

5105.510 29.0 1.390 -4.408 7933.115 29.00 3.790 -1.383

5105.515 29.0 1.390 -3.165 7933.122 29.00 3.790 -1.035

5105.519 29.0 1.390 -2.909 7933.131 29.00 3.790 -2.082

5105.530 29.0 1.390 -3.262 7933.136 29.00 3.790 -1.734

5105.536 29.0 1.390 -2.659 7933.154 29.00 3.790 -1.383

5105.560 29.0 1.390 -2.453 7933.157 29.00 3.790 -1.035

5218.191 29.0 3.816 -1.094 CuI 4854.867 39.1 0.992 -0.857 YII

5218.193 29.0 3.816 -1.140 4854.867 39.1 0.9923 -0.602

5218.193 29.0 3.816 -0.772 4854.868 39.1 0.9923 -1.556

5218.196 29.0 3.816 -2.094 4883.685 39.1 1.084 -0.298 YII

5218.196 29.0 3.816 -1.027 4883.685 39.1 1.0841 -1.729

5218.196 29.0 3.816 -0.522 4883.685 39.1 1.0841 -0.185

5218.202 29.0 3.816 -2.270 4900.110 39.1 1.032 -0.488 YII

5218.202 29.0 3.816 -1.124 4900.110 39.1 1.0326 -1.634

5218.202 29.0 3.816 -0.316 4900.110 39.1 1.0326 -0.333

5218.190 29.0 3.816 -1.446 5087.418 39.1 1.084 -0.534 YII

5218.192 29.0 3.816 -1.491 5087.418 39.1 1.0841 -2.078

5218.192 29.0 3.816 -1.123 5087.420 39.1 1.0841 -2.078

5218.196 29.0 3.816 -2.446 5087.420 39.1 1.0841 -0.435

5218.196 29.0 3.816 -1.379 5200.411 39.1 0.992 -1.968 YII

5218.196 29.0 3.816 -0.874 5200.413 39.1 0.9923 -1.014

5218.202 29.0 3.816 -2.622 5200.413 39.1 0.9923 -0.822

5218.202 29.0 3.816 -1.475 5200.414 39.1 0.9923 -1.968

5218.202 29.0 3.816 -0.667 3819.562 63.1 0.000 -0.921 EuII

5220.065 29.0 3.816 -1.813 CuI 3819.581 63.1 0.000 -1.590

5220.067 29.0 3.816 -1.813 3819.582 63.1 0.000 -0.812

5220.066 29.0 3.816 -2.211 3819.607 63.1 0.000 -2.807

5220.064 29.0 3.816 -1.609 3819.608 63.1 0.000 -1.399

5220.068 29.0 3.816 -1.609 3819.608 63.1 0.000 -0.702

5220.066 29.0 3.816 -1.512 3819.641 63.1 0.000 -2.661

5220.063 29.0 3.816 -1.667 3819.641 63.1 0.000 -1.346

5220.069 29.0 3.816 -1.667 3819.639 63.1 0.000 -0.597

5220.066 29.0 3.816 -1.064 3819.683 63.1 0.000 -2.748

5220.099 29.0 3.816 -2.161 3819.680 63.1 0.000 -1.387

5220.101 29.0 3.816 -2.161 3819.675 63.1 0.000 -0.499

5220.100 29.0 3.816 -2.559 3819.729 63.1 0.000 -3.076

5220.098 29.0 3.816 -1.957 3819.724 63.1 0.000 -1.578

5220.102 29.0 3.816 -1.957 3819.713 63.1 0.000 -0.406

5220.100 29.0 3.816 -1.860 3819.623 63.1 0.000 -0.921

Continua na próxima página. . .
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Tabela A.3 - Continuação

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

3819.631 63.1 0.000 -1.590 4129.631 63.1 0.000 -1.812

3819.639 63.1 0.000 -0.812 4129.626 63.1 0.000 -1.277

3819.643 63.1 0.000 -2.807 4129.620 63.1 0.000 -1.616

3819.650 63.1 0.000 -1.399 4129.657 63.1 0.000 -1.616

3819.657 63.1 0.000 -0.702 4129.650 63.1 0.000 -1.146

3819.665 63.1 0.000 -2.661 4129.644 63.1 0.000 -1.557

3819.672 63.1 0.000 -1.346 4129.689 63.1 0.000 -1.557

3819.674 63.1 0.000 -0.597 4129.683 63.1 0.000 -0.996

3819.690 63.1 0.000 -2.748 4129.677 63.1 0.000 -1.593

3819.693 63.1 0.000 -1.387 4129.731 63.1 0.000 -1.593

3819.688 63.1 0.000 -0.499 4129.725 63.1 0.000 -0.845

3819.714 63.1 0.000 -3.076 4129.721 63.1 0.000 -1.780

3819.710 63.1 0.000 -1.578 4129.782 63.1 0.000 -1.780

3819.694 63.1 0.000 -0.406 4129.778 63.1 0.000 -0.701

3907.164 63.1 0.207 -1.562 EuII 4129.693 63.1 0.000 -1.335

3907.169 63.1 0.207 -2.106 4129.687 63.1 0.000 -1.812

3907.151 63.1 0.207 -1.659 4129.703 63.1 0.000 -1.812

3907.156 63.1 0.207 -1.397 4129.696 63.1 0.000 -1.277

3907.164 63.1 0.207 -2.073 4129.688 63.1 0.000 -1.616

3907.135 63.1 0.207 -1.294 4129.710 63.1 0.000 -1.616

3907.143 63.1 0.207 -1.310 4129.702 63.1 0.000 -1.146

3907.153 63.1 0.207 -2.219 4129.696 63.1 0.000 -1.557

3907.113 63.1 0.207 -1.043 4129.720 63.1 0.000 -1.557

3907.123 63.1 0.207 -1.321 4129.713 63.1 0.000 -0.996

3907.136 63.1 0.207 -2.583 4129.712 63.1 0.000 -1.593

3907.085 63.1 0.207 -0.843 4129.735 63.1 0.000 -1.593

3907.097 63.1 0.207 -1.486 4129.733 63.1 0.000 -0.845

3907.051 63.1 0.207 -0.675 4129.739 63.1 0.000 -1.780

3907.148 63.1 0.207 -1.562 4129.758 63.1 0.000 -1.780

3907.152 63.1 0.207 -2.106 4129.765 63.1 0.000 -0.701

3907.143 63.1 0.207 -1.659 6645.148 63.1 1.379 -1.222 EuII

3907.146 63.1 0.207 -1.397 6645.151 63.1 1.379 -2.130

3907.151 63.1 0.207 -2.073 6645.151 63.1 1.379 -3.545

3907.137 63.1 0.207 -1.294 6645.137 63.1 1.379 -1.139

3907.142 63.1 0.207 -1.310 6645.137 63.1 1.379 -1.936

3907.147 63.1 0.207 -2.219 6645.130 63.1 1.379 -3.377

3907.128 63.1 0.207 -1.043 6645.123 63.1 1.379 -1.055

3907.134 63.1 0.207 -1.321 6645.116 63.1 1.379 -1.884

3907.137 63.1 0.207 -2.583 6645.099 63.1 1.379 -3.450

3907.116 63.1 0.207 -0.843 6645.105 63.1 1.379 -0.973

3907.120 63.1 0.207 -1.486 6645.088 63.1 1.379 -1.929

3907.099 63.1 0.207 -0.675 6645.057 63.1 1.379 -3.767

4129.609 63.1 0.000 -1.335 EuII 6645.084 63.1 1.379 -0.893

4129.604 63.1 0.000 -1.812 6645.052 63.1 1.379 -2.124

Continua na próxima página. . .
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Tabela A.3 - Continuação

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

6645.057 63.1 1.379 -0.817 6141.699 56.1 0.704 -1.453

6645.096 63.1 1.379 -1.222 6141.699 56.1 0.704 -2.398

6645.119 63.1 1.379 -2.130 6141.699 56.1 0.704 -2.164

6645.139 63.1 1.379 -3.545 6141.700 56.1 0.704 -1.700

6645.092 63.1 1.379 -1.139 6141.700 56.1 0.704 -0.224

6645.111 63.1 1.379 -1.936 6141.700 56.1 0.704 -1.182

6645.119 63.1 1.379 -3.377 6141.701 56.1 0.704 -1.892

6645.088 63.1 1.379 -1.055 6141.701 56.1 0.704 -1.659

6645.096 63.1 1.379 -1.884 6141.701 56.1 0.704 -2.510

6645.083 63.1 1.379 -3.450 6141.701 56.1 0.704 -2.277

6645.083 63.1 1.379 -0.973 6141.702 56.1 0.704 -1.909

6645.070 63.1 1.379 -1.929 6141.702 56.1 0.704 -2.465

6645.023 63.1 1.379 -3.767 6141.702 56.1 0.704 -2.143

6645.075 63.1 1.379 -0.893 6141.703 56.1 0.704 -2.231

6645.028 63.1 1.379 -2.124 6496.900 56.1 0.604 -2.000 BaII

6645.059 63.1 1.379 -0.817 6496.906 56.1 0.604 -2.764

5853.696 56.1 0.604 -2.915 BaII 6496.907 56.1 0.604 -2.367

5853.697 56.1 0.604 -2.857 6496.889 56.1 0.604 -3.066

5853.697 56.1 0.604 -3.148 6496.910 56.1 0.604 -2.367

5853.698 56.1 0.604 -3.090 6496.892 56.1 0.604 -2.367

5853.699 56.1 0.604 -3.295 6496.896 56.1 0.604 -1.919

5853.699 56.1 0.604 -3.061 6496.900 56.1 0.604 -1.482

5853.700 56.1 0.604 -2.760 6496.906 56.1 0.604 -2.531

5853.700 56.1 0.604 -3.693 6496.908 56.1 0.604 -2.133

5853.700 56.1 0.604 -2.546 6496.888 56.1 0.604 -2.832

5853.700 56.1 0.604 -2.530 6496.912 56.1 0.604 -2.133

5853.700 56.1 0.604 -3.459 6496.891 56.1 0.604 -2.133

5853.700 56.1 0.604 -2.313 6496.896 56.1 0.604 -1.686

5853.700 56.1 0.604 -1.054 6496.900 56.1 0.604 -0.524

5853.700 56.1 0.604 -2.012 4082.924 25.0 2.178 -1.910 MnI

5853.700 56.1 0.604 -2.994 4082.924 25.0 2.178 -1.588

5853.701 56.1 0.604 -3.295 4082.924 25.0 2.178 -1.764

5853.702 56.1 0.604 -3.061 4082.929 25.0 2.178 -1.956

5853.703 56.1 0.604 -2.857 4082.930 25.0 2.178 -1.433

5853.703 56.1 0.604 -3.090 4082.930 25.0 2.178 -1.354

5853.704 56.1 0.604 -3.148 4082.938 25.0 2.178 -2.132

5853.704 56.1 0.604 -2.915 4082.938 25.0 2.178 -1.412

6141.695 56.1 0.704 -3.641 BaII 4082.939 25.0 2.178 -1.081

6141.695 56.1 0.704 -3.407 4082.948 25.0 2.178 -2.512

6141.697 56.1 0.704 -2.495 4082.949 25.0 2.178 -1.558

6141.697 56.1 0.704 -2.261 4082.949 25.0 2.178 -0.868

6141.698 56.1 0.704 -3.465 4709.693 25.0 2.888 -0.949 MnI

6141.698 56.1 0.704 -3.231 4709.698 25.0 2.888 -1.940

6141.699 56.1 0.704 -1.686 4709.701 25.0 2.888 -1.940

Continua na próxima página. . .
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Tabela A.3 - Continuação

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

4709.706 25.0 2.888 -1.119 5399.497 25.0 3.850 -1.204

4709.711 25.0 2.888 -1.758 5399.521 25.0 3.850 -1.030

4709.713 25.0 2.888 -1.758 5399.522 25.0 3.850 -0.655

4709.717 25.0 2.888 -1.304 5399.555 25.0 3.850 -1.132

4709.721 25.0 2.888 -1.727 6013.520 25.0 3.073 -0.765 MnI

4709.723 25.0 2.888 -1.727 6013.545 25.0 3.073 -0.977

4709.726 25.0 2.888 -1.496 6013.567 25.0 3.073 -1.250

4709.729 25.0 2.888 -1.792 6013.573 25.0 3.073 -1.454

4709.730 25.0 2.888 -1.792 6013.584 25.0 3.073 -1.660

4709.733 25.0 2.888 -1.671 6013.587 25.0 3.073 -1.308

4709.735 25.0 2.888 -1.990 6013.598 25.0 3.073 -1.329

4709.736 25.0 2.888 -1.990 6013.605 25.0 3.073 -1.484

4709.737 25.0 2.888 -1.735 6013.615 25.0 3.073 -2.408

4739.072 25.0 2.941 -1.518 MnI 6013.615 25.0 3.073 -1.806

4739.072 25.0 2.941 -1.041 6013.619 25.0 3.073 -2.028

4739.088 25.0 2.941 -1.416 6013.619 25.0 3.073 -1.852

4739.088 25.0 2.941 -1.590 6016.613 25.0 3.073 -1.444 MnI

4739.088 25.0 2.941 -1.518 6016.640 25.0 3.073 -0.666

4739.100 25.0 2.941 -1.416 6016.640 25.0 3.073 -1.281

4739.101 25.0 2.941 -1.548 6016.661 25.0 3.073 -1.276

4739.101 25.0 2.941 -3.125 6016.662 25.0 3.073 -0.929

4739.109 25.0 2.941 -1.916 6016.678 25.0 3.073 -1.378

4739.109 25.0 2.941 -1.548 6016.679 25.0 3.073 -1.260

5004.887 25.0 2.920 -4.332 MnI 6016.689 25.0 3.073 -1.444

5004.887 25.0 2.920 -3.115 6016.690 25.0 3.073 -1.707

5004.887 25.0 2.920 -2.197 6016.691 25.0 3.073 -1.640

5004.891 25.0 2.920 -3.980 6016.697 25.0 3.073 -2.406

5004.891 25.0 2.920 -2.939 6016.701 25.0 3.073 -1.281

5004.891 25.0 2.920 -2.337 6016.707 25.0 3.073 -1.640

5004.894 25.0 2.920 -3.855 6016.708 25.0 3.073 -1.276

5004.894 25.0 2.920 -2.913 6016.709 25.0 3.073 -1.378

5004.894 25.0 2.920 -2.495 6021.746 25.0 3.075 -2.668 MnI

5004.896 25.0 2.920 -3.934 6021.772 25.0 3.075 -1.451

5004.896 25.0 2.920 -2.980 6021.774 25.0 3.075 -2.316

5004.896 25.0 2.920 -2.679 6021.795 25.0 3.075 -1.275

5004.898 25.0 2.920 -3.186 6021.798 25.0 3.075 -2.191

5004.898 25.0 2.920 -3.156 6021.804 25.0 3.075 -0.533

5004.898 25.0 2.920 -2.901 6021.813 25.0 3.075 -1.249

5399.450 25.0 3.850 -1.162 MnI 6021.817 25.0 3.075 -2.271

5399.455 25.0 3.850 -1.030 6021.821 25.0 3.075 -0.673

5399.465 25.0 3.850 -1.530 6021.827 25.0 3.075 -1.316

5399.465 25.0 3.850 -1.132 6021.834 25.0 3.075 -0.831

5399.478 25.0 3.850 -2.740 6021.837 25.0 3.075 -1.492

5399.494 25.0 3.850 -1.162 6021.843 25.0 3.075 -1.015
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Tabela A.3 - Continuação

λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento λ (Å) Íon Xexc (eV) log gf Elemento

6021.846 25.0 3.075 -1.522 5303.512 57.1 0.321 -2.362

6021.847 25.0 3.075 -1.237 5303.512 57.1 0.321 -1.872

4662.506 57.1 0.000 -1.763 LaII

4662.490 57.1 0.000 -2.252

4662.477 57.1 0.000 -2.951

4662.504 57.1 0.000 -2.056

4662.491 57.1 0.000 -2.136

4662.481 57.1 0.000 -2.511

4662.502 57.1 0.000 -2.511

4662.492 57.1 0.000 -2.256

4662.485 57.1 0.000 -2.240

4748.715 57.1 0.926 -1.229 LaII

4748.720 57.1 0.926 -1.323

4748.724 57.1 0.926 -1.424

4748.728 57.1 0.926 -1.535

4748.729 57.1 0.926 -2.310

4748.732 57.1 0.926 -1.656

4748.732 57.1 0.926 -2.095

4748.734 57.1 0.926 -1.790

4748.734 57.1 0.926 -2.017

4748.736 57.1 0.926 -2.005

4748.737 57.1 0.926 -1.938

4748.738 57.1 0.926 -2.045

4748.739 57.1 0.926 -2.096

4748.740 57.1 0.926 -2.143

4748.741 57.1 0.926 -2.348

4748.741 57.1 0.926 -3.691

4748.742 57.1 0.926 -3.297

4748.743 57.1 0.926 -3.213

4748.743 57.1 0.926 -3.029

4748.743 57.1 0.926 -3.013

4748.743 57.1 0.926 -3.100

5303.546 57.1 0.321 -2.350 LaII

5303.546 57.1 0.321 -2.365

5303.532 57.1 0.321 -2.621

5303.545 57.1 0.321 -2.621

5303.531 57.1 0.321 -2.246

5303.513 57.1 0.321 -3.061

5303.530 57.1 0.321 -2.165
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Apêndice B

Código terra

B.0.1 Código para estimar a massa convectiva

#----------------------------------------------------------------

import numpy

#----------------------------------------------------------------

data = numpy.loadtxt(’./ TABLES/model -lionel.txt’)

Mx = float(raw_input(’Mass of the solar twin (Msun): ’))

Zx = float(raw_input(’Metallicity [X/H] : ’))

for i in range(len(data [0])):

if Zx == data [0][i]:

Z1 = Zx

Z2 = 0.0

xp = i

break

elif data [0][i-1] < Zx < data [0][i]:

Z1 = data [0][i-1]

Z2 = data [0][i]

xp = i

for j in range (10):

if Mx == data[j][0]:

M1 = Mx

M2 = 0.0
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yp = j

break

elif data[j -1][0] < Mx < data[j][0]:

M1 = data[j -1][0]

M2 = data[j][0]

yp = j

m1 = (Z2 - Zx)/(Z2 - Z1)

m2 = (Zx - Z1)/(Z2 - Z1)

b1 = (M2 - Mx)/(M2 - M1)

b2 = (Mx - M1)/(M2 - M1)

if Z1 == Zx and M1 == Mx:

CM = data[yp][xp]

elif Z1 == Zx and M1 == data[yp -1][0]:

CM11 = data[yp -1][xp]

CM12 = 0

CM21 = data[yp][xp]

CM22 = 0

CM = (m1*CM11 + m2*CM12)*b1 + (m1*CM21 + m2*CM22)*b2

elif Z1 == data [0][xp -1] and M1 == Mx:

CM11 = data[yp][xp -1]

CM12 = data[yp][xp]

CM21 = 0

CM22 = 0

CM = (m1*CM11 + m2*CM12)*b1 + (m1*CM21 + m2*CM22)*b2

elif Z1 == data [0][xp -1] and M1 == data[yp -1][0]:

CM11 = data[yp -1][xp -1]

CM12 = data[yp -1][xp]

CM21 = data[yp][xp -1]

CM22 = data[yp][xp]

CM = (m1*CM11 + m2*CM12)*b1 + (m1*CM21 + m2*CM22)*b2

print ’===================================== ’

print ’The convective mass is (Msun):’, ’%0.3f’ %CM
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B.0.2 Código para estimar a massa rochosa faltante

import numpy as np

import numpy

import matplotlib as mpl

import matplotlib.pyplot as pyplot

import math

from scipy.optimize import curve_fit

from scipy.stats import chi2

from scipy import stats

from numpy import*

#----------------------------------------------------------------

#Input values

Fe = 0.04

m = 0

d = 0

ch = 3

Nmet = 0.5

Nearth = 3.5

Mcon = 0.017

Msun = 1.989*10**(30)

Mear = 5.972*10.0**(24)

HH = 1.00794* pow(10, 12)

HHe = 4.00260* pow(10, 10.93)

norabu = -0.019

Norm = 1

#----------------------------------------------------------------

s1 = "./ TABLES/input -data.txt"

s2 = "./ TABLES/chondrites.txt"

s3 = "abundances_HD45184.txt"

file1 = open(s1, "r")

anum = np.genfromtxt(s1 , skip_header =3, usecols =[2], dtype="f8")

earth = np.genfromtxt(s1, usecols =[3], dtype="f8")
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tcon = np.genfromtxt(s1 , usecols =[4], dtype="f8")

abud = np.genfromtxt(s1 , skip_header =3, usecols =[5], dtype="f8")

file2 = open(s2, "r")

CMmet = np.genfromtxt(s2, usecols =[ch], dtype="g")

file3 = open(s3, "r")

yourelement = np.genfromtxt(s3, skip_header =1, usecols =[0], dtype="str")

Z = np.genfromtxt(s3 , skip_header =1, usecols =[1], dtype="f8")

yourabundance = np.genfromtxt(s3 , skip_header =1, usecols =[2], dtype="f8")

erroabundance = np.genfromtxt(s3 , skip_header =1, usecols =[3], dtype="f8")

#----------------------------------------------------------------

element = range(1, 93)

wat = [anum[i]*10.0**( abud[i]+Fe) for i in range(len(abud ))]

SH = sum(wat)

SHT = SH + HH + HHe

Twat = [HH , HHe]

Twat.extend(wat)

a=Mcon*Msun/SHT

CMS = [a*Twat[i] for i in range(len(Twat ))]

SMet = sum(CMmet)

Mass_CM = [Mear*CMmet[i]/SMet for i in range(len(CMmet ))]

searth = sum(earth)

mass_earth = [Mear*earth[i]/ searth for i in range(len(earth ))]

EACM = [log10(1 + (Nmet*Mass_CM[i] + Nearth*mass_earth[i])/ CMS[i])

for i in range(len(CMmet ))]

if d == 0:

XH = [(EACM[i] - EACM[m]) for i in range(len(EACM ))]

elif d == 1:

XH = [-(EACM[i] - EACM[m]) for i in range(len(EACM ))]

XH.insert (43, 0)

XH.insert (61, 0)

XH.insert (84, 0)

XH.insert (85, 0)

XH.insert (86, 0)
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XH.insert (87, 0)

XH.insert (88, 0)

XH.insert (89, 0)

XH.insert (91, 0)

difference = list(set(element) - set(Z))

realdiff = [difference[i] - 1 for i in range(len(difference ))]

abundred = delete(XH, tuple(realdiff), axis =0)

cond = list(tcon)

cond.insert (43, 0)

cond.insert (61, 0)

cond.insert (84, 0)

cond.insert (85, 0)

cond.insert (86, 0)

cond.insert (87, 0)

cond.insert (88, 0)

cond.insert (89, 0)

cond.insert (91, 0)

Tc = delete(cond , tuple(realdiff), axis =0)

#----------------------------------------------------------------

#solar twins

xvol = np.arange(1, 1251)

xref = np.arange (1253, 1801)

if Norm == 0:

yvol = ( -0.052 + 2.4E-05* xvol)

yref = ( -0.14937 + 1.01669E-04* xref)

elif Norm == 1:

yvol = ( -0.052 + 2.4E-05* xvol) + 0.052

yref = ( -0.14937 + 1.01669E-04* xref) + 0.052

#----------------------------------------------------------------

#X2-test

yourabundanceN = [yourabundance[i] - norabu for i in

range(len(yourabundance ))]

chisqr = sum ([( yourabundanceN[k] - abundred[k])**2 /

erroabundance[k]**2 for k in range(len(abundred ))])
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dof = len(abundred) - 1

Xred = chisqr / dof

print ’===================================== ’

print ’The chi squared reduced is:’, ’%0.2f’ %Xred

print ’===================================== ’

#----------------------------------------------------------------

#set global settings

def init_plotting ():

pyplot.rcParams[’figure.figsize ’] = (15, 9)

pyplot.rcParams[’font.size’] = 10

pyplot.rcParams[’axes.labelsize ’] = pyplot.rcParams[’font.size’]

pyplot.rcParams[’axes.titlesize ’] = 1.5* pyplot.rcParams[’font.size’]

pyplot.rcParams[’legend.fontsize ’] = pyplot.rcParams[’font.size’]

pyplot.rcParams[’xtick.labelsize ’] = pyplot.rcParams[’font.size’]

pyplot.rcParams[’ytick.labelsize ’] = pyplot.rcParams[’font.size’]

pyplot.rcParams[’savefig.dpi’] = 40* pyplot.rcParams[’savefig.dpi’]

pyplot.rcParams[’xtick.major.size’] = 9

pyplot.rcParams[’xtick.minor.size’] = 5

pyplot.rcParams[’xtick.major.width’] = 1.2

pyplot.rcParams[’xtick.minor.width’] = 1.2

pyplot.rcParams[’ytick.major.size’] = 9

pyplot.rcParams[’ytick.minor.size’] = 5

pyplot.rcParams[’ytick.major.width’] = 1.2

pyplot.rcParams[’ytick.minor.width’] = 1.2

pyplot.rcParams[’legend.frameon ’] = True

pyplot.rcParams[’legend.loc’] = ’best’

pyplot.rcParams[’axes.linewidth ’] = 2.0

init_plotting ()

#----------------------------------------------------------------

#plotting results

figure = ’Abundance -vs -Tc_HD45184.pdf’

pyplot.plot(Tc , yourabundanceN , linestyle=" ", marker="o", color="#ec7063",

markersize =14, mew=1.3, label=r’$\mathrm{Observed \ abundances}$’)

pyplot.errorbar(Tc , yourabundanceN , yerr=erroabundance , linestyle="None",
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marker="None", color="#ec7063", elinewidth =2.)

pyplot.plot(Tc , abundred , linestyle=" ", marker="^", color="blue",

markersize =12, label =r’$\mathrm{ Predicted \ abundances}$’)

pyplot.plot(xvol , yvol , linestyle="--", marker=" ", color="black",

linewidth = 2.2, label=r’$\mathrm{Twins\ - \ Sun \

(Melendez\ et\ al.\ 2009)}$’)

pyplot.plot(xref , yref , linestyle="--", marker=" ", color="black",

linewidth = 2.2)

pyplot.legend(loc=’best’, numpoints=1, prop={’size’:19}, shadow=True)

pyplot.xlabel(r’$\mathrm{Condensation\ Temperature (K)}$’,

color=’black ’, fontsize =28)

pyplot.ylabel(r’$\Delta \mathrm {[X/C]} \mathrm {(dex)}$’, fontsize =28)

pyplot.minorticks_on ()

pyplot.tick_params(axis=’both’, labelsize =19)

pyplot.tight_layout ()

pyplot.savefig(figure)

pyplot.clf()

#----------------------------------------------------------------

# saving results

file4 = open("Output.txt", "w")

file4.write("# XC " + " XO " + " error " + " TC " + "

element " )

file4.write("\n")

for k in range(len(abundred )):

file4.write(" " + "%4.4f" %abundred[k] + " " + "%4.4f"

%yourabundance[k] + " " + "%4.4f"

%erroabundance[k] + " " + "%4.1f" %Tc[k] +

" " + yourelement[k] + "\n")

file4.close ()
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Apêndice C

Determinação de abundâncias qúımicas usando MOOG

C.0.1 Śıntese do ĺıtio

Para estimar a abundância de ĺıtio através da śıntese espectral, primeiro são necessários

os cálculos das velocidades de macroturbulência (vmacro, ?) e de rotação (v sin i ?). Estes

valores são usados como parâmetros de entrada na ferramenta synth do código MOOG,

que gera o espectro sintético. Um exemplo de entrada com uma explicação detalhada de

seus parâmetros é mostrado na Figura C.1.

A velocidade de macroturbulência é obtida usando a equação 4.13 (ver seção 4.4.3).

Na śıntese entra também o fator de escurecimento de limbo da estrela, dado por:

I(θ)

I(θ = 0)
= (1− u) + u cos θ, (C.1)

sendo I(θ = 0) a intensidade no centro da estrela e u o coeficiente de escurecimento do

limbo, cujo valor solar é 0.6. Nesta dissertação adotei este valor devido a que as estrelas

em análise são gêmeas solares.

O procedimento para estimar a abundância de ĺıtio consiste em:

• Obter a velocidade de macroturbulência do Sol (vmacro, �) usando os perfis de 5

linhas de Fe I: 6027.050 Å, 6093.644 Å, 6151.618 Å, 6165.360 Å, 6705.102 Å, e uma

linha de Ni I em 6767.772 Å. Para tal fim, emprega-se a ferramenta synth do código

MOOG(ver Figura C.1), onde fixa-se o valor de v sin i � e o escurecimento do limbo

em 1.9 km s−1 (Bruning, 1984; Saar e Osten, 1997) e 0.6, respectivamente.

• Com o valor da vmacro, � encontrado, usa-se a equação (4.13) para obter a velocidade

de macroturbulência da estrela (vmacro, ?).
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Figura C.1: Parâmetros de entrada para a ferramenta synth. Fonte: Carlos (2015).
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Figura C.2: Espectro do Sol na faixa de 6707.3-6708.2 Å mostrando os diferentes elementos qúımicos que

influem na determinação da abundância do ĺıtio (6707.75 Å) . Fonte: Carlos et al. (2016).

• A velocidade de rotação da estrela (v sin i ?) é obtida através da śıntese das linhas

de Fe I e Ni I mencionadas acima. Para isso usa-se novamente a ferramenta synth

junto com o valor de vmacro, ?.

• Finalmente, com o valor de vmacro, ? e v sin i ?, pode-se estimar a abundância de ĺıtio.

Na ferramenta synth muda-se os valores das abundâncias de CN, Fe I, Sm II, C2, Li

I, Si I, V I e Ce II até que o espectro sintético ajuste o perfil observado da linha de Li.

Para ajudar no ajuste, na Figura C.2 é mostrada a posição das linhas mencionadas

acima e seus efeitos sobre o perfil observado.

O erro do ĺıtio foi estimado da seguinte forma:

• Variando a A(Li) para reproduzir o espectro observado.

• Assumindo diferentes ńıveis de cont́ınuo dentro do ruido do espectro.
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Figura C.3: Parâmetros de entrada para a ferramenta abfind. Imagem tirada de Carlos (2015).

• Levando em conta os erros nos parâmetros atmosféricos

• E finalmente o erro total é obtido da soma quadrática das três fontes explanadas

acima.

C.0.2 Abundâncias qúımicas a partir da curva de crescimento

As abundâncias qúımicas são estimadas a través da ferramenta abfind do código

MOOG. Esta ferramenta usa como parâmetro de entrada uma lista de linhas para as

quais as larguras equivalentes foram medidas junto com os seus respectivos comprimentos

de onda, potenciais de excitação das transições, os parâmetros de van der Waals (C6) e

os valores gf. É importante notar que na última versão de MOGG 2014 os C6 já vêm por

defeito (ver seção 2.7). Na Figura C.3 são explicados em detalhe os parâmetros de entrada

da ferramenta abfind.
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ABSTRACT

Context. Solar twins are increasingly the subject of many studies owing to their wide range of applications from testing stellar
evolution models to the calibration of fundamental observables; these stars are also of interest because high precision abundances
could be achieved that are key to investigating the chemical anomalies imprinted by planet formation. Furthermore, the advent of
photometric surveys with large telescopes motivates the identification of faint solar twins in order to set the zero point of fundamental
calibrations.
Aims. We intend to perform a detailed line-by-line differential analysis to verify whether 2MASS J23263267-0239363 (designated
here as Inti 1) is indeed a solar twin.
Methods. We determine the atmospheric parameters and differential abundances using high-resolution (R ≈ 50 000), high signal-to-
noise (S/N ≈ 110–240 per pixel) Keck/HIRES spectra for our solar twin candidate, the previously known solar twin HD 45184, and
the Sun (using reflected light from the asteroid Vesta).
Results. For the bright solar twin HD 45184, we found Teff = 5864 ± 9 K, log g = 4.45 ± 0.03 dex, vt = 1.11 ± 0.02 km s−1, and
[Fe/H] = 0.04 ± 0.01 dex, which are in good agreement with previous works. Our abundances are in excellent agreement with a
recent high-precision work, with an element-to-element scatter of only 0.01 dex. The star Inti 1 has atmospheric parameters Teff =
5837 ± 11 K, log g = 4.42 ± 0.03 dex, vt = 1.04 ± 0.02 km s−1, and [Fe/H] = 0.07 ± 0.01 dex that are higher than solar. The age
and mass of the solar twin HD 45184 (3 Gyr and 1.05 M�) and the faint solar twin Inti 1 (4 Gyr and 1.04 M�) were estimated using
isochrones. The differential analysis shows that HD 45184 presents an abundance pattern that is similar to typical nearby solar twins;
this means this star has an enhanced refractory relative to volatile elements, while Inti 1 has an abundance pattern closer to solar,
albeit somewhat enhanced in refractories. The abundance pattern of HD 45184 and Inti 1 could be reproduced by adding ≈3.5 M⊕
and ≈1.5 M⊕ of Earth-like material to the convective zone of the Sun.
Conclusions. The star Inti 1 is a faint solar twin, therefore, it could be used to calibrate the zero points of different photometric
systems. The distant solar twin Inti 1 has an abundance pattern similar to the Sun with only a minor enhancement in the refractory
elements. It would be important to analyze other distant solar twins to verify whether they share the Sun’s abundance pattern or if
they are enhanced in refractories, as is the case in the majority of nearby solar twins.

Key words. Sun: abundances – stars: abundances – stars: fundamental parameters – Earth – stars: solar-type – planetary systems

1. Introduction

Cayrel de Strobel (1996) defines a solar twin as a star with
the same atmospheric parameters (effective temperature, surface
gravity, and microturbulent velocity) as the Sun. The first dis-
covery of a solar twin was made by Porto de Mello & da Silva
(1997), showing that 18 Sco has atmospheric parameters simi-
lar to the Sun. About a decade later three new solar twins were
found (King et al. 2005; Meléndez et al. 2006; Takeda et al.
2007), however, these three solar twins and 18 Sco have an over-
abundance of lithium by a factor of 3–6 higher than the Sun.
Later Meléndez & Ramírez (2007) discovered HIP 56948, which
is the best solar twin that we have until this point, with stellar
parameters and abundances that are similar to the Sun and a low
lithium abundance (Meléndez et al. 2012).

? The data presented herein were obtained at the W.M. Keck
Observatory, which is operated as a scientific partnership among the
California Institute of Technology, the University of California, and
the National Aeronautics and Space Administration. The Observatory
was made possible by the generous financial support of the W.M. Keck
Foundation.

In the last few years, the number of solar twins have in-
creased to about 100 (Pasquini et al. 2008; Meléndez et al.
2009, 2014b; Ramírez et al. 2009, 2014; Takeda & Tajitsu 2009;
Baumann et al. 2010; Önehag et al. 2011; Datson et al. 2012;
do Nascimento et al. 2013; Porto de Mello et al. 2014). Solar
twins could be a useful source for astronomical tests and appli-
cations. For example, they could set the zero point of fundamen-
tal calibrations (Holmberg et al. 2006; Casagrande et al. 2010;
Datson et al. 2014), and they are used to subtract the Sun’s re-
flected light on asteroids to study their mineralogy (e.g., Lazzaro
et al. 2004; Jasmim et al. 2013). Solar twins are also useful for
testing stellar interior and evolution models (e.g., Tucci Maia
et al. 2015), investigating the chemical evolution of the Galactic
disk (Nissen 2015; Spina et al. 2016), studying the rotational
evolution of the Sun (do Nascimento et al. 2013, 2014), and mea-
suring distances using spectroscopically identified solar twins
(Jofré et al. 2015).

Another application of solar twins is the study of refracto-
ries locked by planet formation. Meléndez et al. (2009) found
that the difference between abundances of the Sun relative to the
solar twins is not zero, showing that the Sun presents abundance

Article published by EDP Sciences A65, page 1 of 8
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BPS CS 22949-0037

Inti 1 solar twin

N

E

49.16''

Fig. 1. Separation between Inti 1 and BPS CS 22949-0037 is 49.16′′.
Image from the Aladin Sky Atlas (http://aladin.ustrasbg.fr).

anomalies that are correlated with the condensation temperature,
TC, (Lodders 2003). The Sun presents a deficiency in refractory
(TC ≤ 900 K) relative to volatile (TC ≥ 900 K) elements, which
could be a signature of rocky planet formation (Chambers 2010).
Later, Ramírez et al. (2009) supported this idea by studying the
abundance of 64 stars with fundamental parameters similar to
the Sun; their result showed a strong relation between the abun-
dances and condensation temperature in the majority of their
sample. Other authors have been investigating this relation with
the existence of planets, although the results are still not conclu-
sive (Gonzalez et al. 2010; Schuler et al. 2011; Adibekyan et al.
2014; Maldonado et al. 2015; Nissen 2015). Are the abundance
anomalies a phenomenon restricted to the solar neighborhood or
is it also present in other regions of the Galaxy? This could be
investigated using distant solar twins.

In this paper, we report the discovery of the faint solar twin
2MASS J23263267-0239363, which we call Inti 11 for practical
reasons.

2. Spectroscopy observations and data reduction

Inti 1 was observed with the HIRES spectrograph (Vogt
et al. 1994) at the Keck I telescope at the coordinates (α =
23:26:32.61, δ = –2:39:35.3) because it was mistaken for the
carbon star BPS CS 22949-0037, whose coordinates are actu-
ally (α = 23:26:29.80, δ = −2:39:57.94). This mistake was due
to their proximity (Fig. 1). We intended to take two exposures of
1200 s, but after the first exposure it was realized that the star ob-
served was not BPS CS 22949-0037, and the planned exposure
sequence was terminated after only one exposure. Fortunately,
in the same night we observed the Sun using the same setup. A
recent inspection of the spectrum of the wrongly observed tar-
get revealed a similarity to the solar spectrum (see Fig. 2), thus
making Inti 1 a good candidate to be a solar twin, which we con-
firmed after high precision analysis. During the same observ-
ing run, we also obtained a spectrum for the bright solar twin
HD 45184 (e.g., Nissen 2015).

The spectra of HD 45184, Inti 1 and the Sun (using so-
lar reflected light from the Vesta asteroid), were obtained with
Keck/HIRES on November 1–3, 2004, covering the wavelength
region from 3190–5980 Å. The exposure time for HD 45184,
Inti 1 and Vesta were 2 × 300 s, 1200 s, and 100 s. The spectral

1 Inti is Quechua for “Sun”.

resolution, R = λ/λ∆ is about 50 000, while the signal-to-noise
ratios (S/N) estimated for HD 45184, Inti 1 and Vesta are 160,
110 and 240 per pixel.

The spectra were extracted using the MAKEE2 pipeline that
was specifically designed by T. Barlow to reduce HIRES spec-
tra. The standard procedure is followed with bias subtraction,
flat fielding, sky subtraction, order extraction, and wavelength
calibration. We note that MAKEE already applies the heliocen-
tric correction, so that the output wavelengths are heliocentric.
Further processing was performed with IRAF3.

We estimated the radial velocity of the star using the
rvidlines task in IRAF, and then the spectrum was corrected
to the rest frame with the dopcor task. The spectra were nor-
malized using IRAF’s continuum task with orders of the poly-
nomial spline varying from 1 to 5 for each order. In Fig. 2 we
show a part of the reduced spectra of HD 45184, Inti 1, and the
Sun in the region 5321–5336 Å, where we can see that both stars
have an impressive resemblance to the Sun.

The similarity between Inti 1 and the Sun also extends
to colors; using VIZIER4, we found the magnitudes5: V =
12.857 ± 0.028, B = 13.516 ± 0.032, I = 12.045 ± 0.072,
J = 11.559 ± 0.023, H = 11.247 ± 0.023, K = 11.168 ± 0.024,
W1 = 11.125 ± 0.023, and W2 = 11.180 ± 0.022. Inti 1 and
the Sun present similar color magnitudes (Table 1) reinforc-
ing the idea that it is a solar twin. Extinction coefficients for
(B − V), (V − I), (V − J), (V − H), (V − K) photometry were
taken from Ramírez & Meléndez (2005) and for (V −W1),
(V −W2) from Yuan et al. (2013). For the extinction correction,
we used E(B − V)6 = 0.044 ± 0.002, that is from the reddening
maps of Schlegel et al. (1998), with the correction proposed by
Schlafly & Finkbeiner (2011).

3. Abundance analysis

We adopted the line list of Meléndez et al. (2014a) to measure
the equivalent widths (EWs) of the spectral lines; we used the
IRAF splot task and fitted the line profiles using Gaussians.
The pseudo-continuum regions were determined as in Bedell
et al. (2014) in a window of 8 Å.

In order to compute the stellar parameters, we employed
the MARCS model atmospheres (Gustafsson et al. 2008) and
the 2014 version of the local thermodynamic equilibrium (LTE)
code MOOG (Sneden 1973). The LTE is adequate for differen-
tial studies of solar twins, as the differential non-LTE effects in
solar twins are negligible (Meléndez et al. 2012; Monroe et al.
2013).

Spectroscopic equilibrium is used to determine the effective
temperature (Teff), surface gravity (log g), metallicity ([Fe/H]),
and microturbulent velocity (vt). This is performed by imposing
the relative excitation and ionization equilibrium, and evaluating
the lack of dependence of differential iron abundance with re-
duced equivalent width (EW/λ). All the calculations are strictly
differential (∆Ai)7.

2 www.astro.caltech.edu/~tb/
3 IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatory,
which is operated by the Association of the Universities for Research
in Astronomy, Inc. (AURA) under cooperative agreement with the
National Science Foundation.
4 http://vizier.u-strasbg.fr
5 V, I magnitudes adopted from APASS (The AAVSO Photometric
All-Sky Survey), J,H,K magnitudes adopted from Cutri et al. (2003),
W1,W2 magnitudes adopted from Cutri & et al. (2012).
6 http://irsa.ipac.caltech.edu/frontpage
7 The differential abundances is defined as ∆Ai = A∗i − A�i .
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Fig. 2. Comparison between the spectra of HD 45184, Inti 1, and the Sun in the region 5321–5336 Å. Panel a) shows the spectra of HD 45184 (blue
open circles) and the Sun (red solid line). Panel b) shows the spectra of the Sun (red solid line) and candidate solar twin Inti 1 (blue open circles),
showing a striking similarity. The different chemical composition is revealed through careful line-by-line measurements. Residuals between the
Sun and HD 45184 (S-H), and the Sun and Inti 1 (S-I) are shown in the panel c) and d), respectively.

Table 1. Comparison of colors of the Sun and Inti 1.

Color
Inti 1

Sun
observed derredened

(B − V)a 0.659 ± 0.042 0.615 ± 0.042 0.653 ± 0.005
(V − I)a 0.812 ± 0.077 0.755 ± 0.077 0.702 ± 0.010
(V − J)b 1.298 ± 0.036 1.203 ± 0.036 1.198 ± 0.005
(V − H)b 1.610 ± 0.036 1.500 ± 0.036 1.484 ± 0.009
(V − K)b 1.689 ± 0.036 1.570 ± 0.036 1.560 ± 0.008

(V −W1)b 1.731 ± 0.036 1.603 ± 0.036 1.608 ± 0.008
(V −W2)b 1.676 ± 0.035 1.556 ± 0.035 1.583 ± 0.008

Notes. (a) Predicted solar colors from Ramírez et al. (2012); (b) predicted
solar colors from Casagrande et al. (2012).

As a first step, we determined the abundances of the Sun (A�i )
for each line, adopting the standard solar parameters (Teff =
5777 K, log g = 4.44 dex Cox 2000, and vt = 1.00 km s−1 as
in Ramírez et al. 2014). The second step is the determination of
stellar parameters of Inti 1; initially we set as the atmospheric pa-
rameters those of the Sun, then the abundances (A?

i ) were found
running the MOOG code. We achieved the spectroscopic solu-
tion varying the values for the parameters until achieving differ-
ential spectroscopic equilibrium (Fig. 3).

We first study the bright solar twin HD 45184 to validate
our method. The stellar parameters that we found are Teff =
5864 ± 9 K, log g = 4.45 ± 0.03 dex, vt = 1.11 ± 0.02 km s−1,

and [Fe/H] = 0.04 ± 0.01 dex. These values are in a good agree-
ment with all previous works found in the literature, as shown in
Table 2, as well as in good accord with the weighted mean value,
Teff = 5863±5 K, log g = 4.44±0.01 dex, vt = 1.05±0.02 km s−1,
and [Fe/H] = 0.040 ± 0.004 dex. The stellar parameters found
for Inti 1 are Teff = 5837 ± 11 K, log g = 4.42 ± 0.03 dex,
vt = 1.04±0.02 km s−1, and [Fe/H] = 0.07±0.01 dex. According
to the solar twin definition of Ramírez et al. (2009), a solar twin
should be within ∆Teff = 100 K, ∆log g = 0.1 dex, and ∆[Fe/H]
= 0.1 dex of the Sun; our results agree with this definition, hence,
Inti 1 is a solar twin.

Once the atmospheric parameters were set, we measured the
abundances of 18 elements other than iron using atomic lines: C,
Na, Mg, Si, Ca, Sc, Ti, Cr, Mn, Co, Ni, Cu, Zn, Y, Zr, Ce, and
Nd. For carbon we also used CH molecular lines and for nitrogen
we used NH. The hyperfine correction was made for Mn, Co, Y,
and Cu, adopting the HFS data from Meléndez et al. (2014a). We
compare our abundances for the bright solar twin HD 45184 with
the most precise abundances available (Fig. 4), which are from
Nissen (2015). We found a difference (this work – Nissen 2015)
of ∆[X/H] = 0.007 (σ = 0.009 dex) and ∆[X/Fe] = 0.000 (σ =
0.009 dex). This shows that our precision is about 0.01 dex. We
also compared with two other works in the literature, resulting
in ∆[X/H] = 0.023 (σ = 0.016 dex) and ∆[X/Fe] = – 0.007 (σ =
0.016 dex) for Spina et al. (2016), and ∆[X/H] = 0.014 (σ =
0.030 dex) and ∆[X/Fe] = 0.004 (σ = 0.030 dex) for González
Hernández et al. (2010).

The differential abundances for HD 45184 and Inti 1 are pre-
sented in Table 4, including the observational errors and system-
atic errors (due to uncertainties in the stellar parameters), and we
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Fig. 3. Differential iron abundances as a function of excitation potential (left panels) and reduced equivalent width (right panels) for the solar twin
HD 45184 and Inti 1. Blue filled circles and green filled triangles represent Fe I and Fe II, while red lines are the fits.

Table 2. Comparison of stellar parameters for the solar twin HD 45184.

Teff Error log g Error [Fe/H] Error vt Error Age Error Mass Error Source
(K) (K) (dex) (dex) (dex) (dex) (km s−1) (km s−1) (Gyr) (Gyr) M� M�

5864 9 4.45 0.03 0.040 0.010 1.11 0.02 3.0 1.2 1.05 0.01 This work
5873 18 4.41 0.04 0.070 0.016 1.03 0.04 3.7 1.2 1.06 0.02 1†

5871 6 4.45 0.01 0.047 0.006 1.06 0.02 2.7 0.5 1.06 0.01 2†

5833 10 4.37 0.02 0.010 0.010 1.04 0.06 ... ... ... ... 3†

5849 86 4.45 0.11 0.040 0.090 1.11 0.09 4.4 2.3 1.03 0.05 4†

5869 14 4.47 0.02 0.040 0.010 1.03 0.04 2.3 ... 1.05 ... 5∗,†
5863 5 4.44 0.01 0.040 0.004 1.05 0.02 2.9 0.5 1.06 0.01 6

Notes. 1) Spina et al. (2016); 2) Nissen (2015); 3) ?; 4) Bensby et al. (2014); 5) Sousa et al. (2008), Delgado Mena et al. (2014); 6) weighted mean
from the literature. (∗) Stellar parameters from Sousa et al. (2008); age and mass from Delgado Mena et al. (2014) and Schneider et al. (2011).
(†) The parameters reported here are based on the differential stellar parameters and adopting for the Sun Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex and
vt = 1.00 km s−1.

also included the total error obtained from quadratically adding
the statistical and systematic errors.

We computed the mass and age of HD 45184 and Inti 1 us-
ing our atmospheric parameters and employing the q2 (qoyllur-
quipu) code8. This code is based in python and was developed
by Ramírez et al. (2014), to determine the masses and ages of
stars using the Yonsei-Yale isochrones (e.g., Yi et al. 2001).

Our results show a mass of 1.05 M� and 1.04 M� for
HD 45184 and Inti 1. The age obtained is about 3 Gyr and
4 Gyr for HD 45184 and Inti 1 (Fig. 5). The mass and age of
HD 45184 are in excellent agreement with the weighted mean
value found in the literature (Table 2). The Yonsei-Yale grids
of stellar models do not include nonstandard physics such as
those included in studies of lithium depletion (Do Nascimento
et al. 2009; Denissenkov 2010; Li et al. 2012). We tested our
method for the star 18 Sco, which was analyzed using nonstan-
dard models by Li et al. (2012), and found the same mass and
age. Furthermore, Meléndez et al. (2014a) shows that the ex-
act choice of isochrone do not have an important impact on the
masses and ages relative to the Sun.

4. Abundance trends and results

A comparison between our chemical pattern and that of Nissen
(2015) is shown in Fig. 6. It is reassuring that we get the same
trend as the precise work by Nissen (2015). In Fig. 7 we show

8 https://github.com/astroChasqui/q2

the differential abundances normalized to carbon for HD 45184
(upper panel) and Inti 1 (lower panel), as a function of con-
densation temperature (Lodders 2003). The chemical pattern of
HD 46184 follows the abundance pattern of the fit of the mean
trend of 11 solar twins studied by Meléndez et al. (2009), as
shown by the dashed lines after a vertical shift. Inti 1 has an
abundance pattern closer to solar, albeit slightly enhanced in
refractories. The offset between the refractory and volatiles el-
ements of HD 45184 and Inti 1 are 0.076 dex and 0.025 dex,
respectively.

Nissen (2015) showed that the [Y/Mg] ratio is an age in-
dicator. Using his relation, we estimate ages of 3.7 ± 0.6 Gyr
and 4.1 ± 0.6 Gyr for HD 45184 and Inti 1; these results are in
agreement with the isochronal ages computed by using q2.

Following Chambers (2010), we computed the mass of rocky
material needed to reproduce the abundance trend of HD 45184
and Inti 1. Our results show a value of 3.5 ± 1 M⊕ of refractory
elements using a mixture of Earth-like and CM-chondrite-like
material for HD 45184 and 1.5 ± 1 M⊕ for Inti 1. These patterns
are represented by blue filled triangles in Fig. 7.

We developed a code9 in python to make this calculation
easier. The code first computes the convective mass of a solar
twin, and then estimates the mass of the rocky material miss-
ing in the convective zone. The convective mass is calculated
making a double interpolation to the mass and metallicity of the

9 Our code is freely available online at https://github.com/
ramstojh/terra
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Fig. 4. Upper panel: comparison between our [X/H] ratios and those
from the high precision work by Nissen (2015). Lower panel: as above
for [X/Fe].

Fig. 5. Age probability distribution of HD 45184 (upper panel) and
Inti 1 (lower panel). The dashed lines represent the most probable age.
The different regions represent ±1 sigma and ±2 sigma confidence level.
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Fig. 6. Comparison between our abundance and Nissen (2015), as a
function of condensation temperature (Lodders 2003).

Table 3. Fundamental parameters for Inti 1.

Inti 1 Parameters
Teff 5837 ± 11 K

log g 4.42 ± 0.03 dex
[Fe/H] 0.07 ± 0.01 dex
vt 1.04 ± 0.02 km s−1

Mass 1.04+0.01
−0.08 M�∗∗

Distance 389.70 ± 36.00 pc∗
Convective Mass 0.019 M�∗∗∗

Age 4.00+1.00
−1.26 Gyr∗∗

log L 0.06 ± 0.032 L�∗∗

MV 4.68+0.08
−0.07 mag∗∗

Radius 1.05 ± 0.04 R�∗∗

Notes. Error of the distance modulus was calculated assuming an uncer-
tainty of 0.2 mags. (∗∗) From the q2 code. (∗∗∗) Using Siess et al. (2000)
models.

solar twin. The convective masses adopted for this calculation
are from Siess et al. (2000)10.

Once the convective mass is obtained, the code computes
the convective mass of each element present in the Sun, adopt-
ing the abundances of Asplund et al. (2009). Adopting the
same approach, we use the abundances of Wasson & Kallemeyn
(1988) and Allègre et al. (2001) for the chemical composition of
CM chondrites and the Earth. This is explained in more detail
in Appendix A (see also Chambers 2010; Mack et al. 2014). All
our calculations for Inti 1 are listed in Table 3.

To verify our results, we reproduced the calculation of
Chambers (2010) in Fig. 8, adding a mixture of 2 M⊕ of Earth-
like material and 2 M⊕ of chondrite-like material. Our abun-
dances are represented by blue filled circles, while the abun-
dances of Chambers by filled red stars. Our results agree well
with the calculation of Chambers, who used the same meteoritic
composition as us, but he adopted another reference for the Earth
(Waenke & Dreibus 1988).

10 http://www.astro.ulb.ac.be/~siess.
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Table 4. Stellar abundances [X/H] and errors for HD 45184 and Inti 1.

HD 45184

Element ∆ [X/H] ∆Teff ∆log g ∆vt ∆[Fe/H] Param.a Obs.b Totalc

LTE ±9 K ±0.03 dex ±0.02 km s−1 ±0.01 dex
(dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) dex

C –0.019 0.005 0.007 0.000 0.000 0.009 0.006 0.010
Na –0.003 0.004 0.002 0.000 0.000 0.004 0.008 0.009
Mg 0.040 0.007 0.003 0.004 0.000 0.009 0.007 0.011
Si 0.042 0.002 0.002 0.000 0.001 0.003 0.001 0.015
Ca 0.054 0.005 0.003 0.004 0.000 0.007 0.012 0.014
Sc 0.041 0.007 0.003 0.000 0.000 0.008 0.006 0.010
Ti 0.044 0.009 0.002 0.003 0.000 0.010 0.012 0.015
Cr 0.048 0.007 0.001 0.004 0.000 0.008 0.008 0.011
Mn 0.014 0.006 0.001 0.003 0.000 0.007 0.012 0.014
Fe 0.040 0.007 0.001 0.006 0.000 0.010 0.003 0.010
Co 0.006 0.006 0.003 0.001 0.000 0.007 0.014 0.016
Ni 0.022 0.004 0.001 0.003 0.001 0.005 0.011 0.012
Cu –0.005 0.004 0.002 0.002 0.001 0.005 0.007 0.009
Zn 0.013 0.002 0.001 0.007 0.002 0.008 0.006 0.010
Y 0.063 0.001 0.010 0.009 0.002 0.014 0.010 0.017
Zr 0.076 0.001 0.013 0.004 0.002 0.015 0.014 0.020
Ce 0.099 0.002 0.014 0.002 0.003 0.015 0.020 0.025
Nd 0.124 0.002 0.014 0.001 0.003 0.014 0.032 0.035
C(CH) –0.021 0.007 0.001 0.001 0.006 0.009 0.013 0.016
N(NH) 0.003 0.009 0.001 0.000 0.006 0.011 0.011 0.015

Inti 1

Element ∆ [X/H] ∆Teff ∆log g ∆vt ∆[Fe/H] Param.a Obs.b Totalc

LTE ±11 K ±0.03 dex ±0.02 km s−1 ±0.01 dex
(dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) dex

C 0.059 0.006 0.008 0.001 0.000 0.010 0.004 0.011
Na 0.069 0.005 0.001 0.000 0.000 0.005 0.010 0.011
Mg 0.076 0.009 0.005 0.004 0.001 0.011 0.003 0.011
Si 0.075 0.003 0.002 0.001 0.001 0.004 0.007 0.008
Ca 0.069 0.007 0.004 0.000 0.004 0.009 0.007 0.011
Sc 0.083 0.009 0.003 0.001 0.000 0.010 0.007 0.012
Ti 0.076 0.010 0.001 0.003 0.000 0.010 0.006 0.012
Cr 0.066 0.010 0.003 0.006 0.000 0.012 0.006 0.013
Mn 0.073 0.007 0.001 0.003 0.001 0.008 0.001 0.008
Fe 0.070 0.009 0.001 0.005 0.000 0.010 0.003 0.011
Co 0.074 0.009 0.003 0.001 0.001 0.010 0.010 0.014
Ni 0.085 0.006 0.000 0.003 0.001 0.007 0.003 0.007
Cu 0.067 0.006 0.002 0.002 0.001 0.007 0.010 0.012
Zn 0.066 0.002 0.000 0.007 0.003 0.008 0.007 0.011
Y 0.086 0.001 0.011 0.009 0.003 0.015 0.006 0.016
Zr 0.085 0.001 0.014 0.003 0.003 0.016 0.008 0.017
Ce 0.084 0.003 0.015 0.002 0.003 0.016 0.007 0.017
Nd 0.088 0.003 0.015 0.002 0.003 0.016 0.003 0.016
C(CH) 0.062 0.009 0.000 0.001 0.008 0.012 0.010 0.016
N(NH) 0.063 0.010 0.001 0.001 0.008 0.013 0.002 0.013

Notes. (a) Adding errors in stellar parameters. (b) Observational errors. (c) Total errors (stellar parameters and observational).

5. Conclusions

Our atmospheric parameters computed relative to the Sun for
HD 45184 are Teff = 5864 ± 9 K, log g = 4.45 ± 0.03 dex, vt =
1.11±0.02 km s−1, and [Fe/H] = 0.04±0.01 dex, and for the faint
solar twin Inti 1 are Teff = 5837± 11 K, log g = 4.42± 0.03 dex,
vt = 1.04 ± 0.02 km s−1, and [Fe/H] = 0.07 ± 0.01 dex, meaning
that our star Inti 1 is a solar twin (Ramírez et al. 2009). In Table 1
we showed that the colors of Inti 1 are identical to the Sun within
errors. Thus our faint solar solar twin and the distant solar twin
found by do Nascimento et al. (2013) could be used to calibrate
different photometric surveys.

The abundances of HD 45184 shows an excellent agreement
with the highly precise work by Nissen (2015). HD 45184 and
Inti 1 present enhancement in the refractory elements compared
to volatiles species with an offset of 0.076 dex and 0.025 dex,
respectively. This demonstrates that the same chemical anoma-
lies found when the Sun is compared to local solar twins are
also present when compared to distant solar twins (albeit the re-
fractory enhancement of Inti 1 is smaller than for the nearby
solar twin HD 45184). Using our code and theoretical models
from Siess et al. (2000), we estimated the mass of rocky mate-
rial present in the convective zone for HD 45184 (≈3.5 M⊕) and
Inti 1 (≈1.5 M⊕), relative to the Sun.
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Fig. 7. Upper panel: abundance pattern of
HD 45184 (red filled circles) versus conden-
sation temperature. We reproduce the chem-
ical pattern of HD 45184 (blue filled trian-
gles) adding 3.5 M⊕ of Earth-like material to
the convective zone of the Sun. Lower panel:
the differential abundance ratios of Inti 1 (red
filled circles) relative to the Sun as a func-
tion of condensation temperature. The mean
abundance pattern of 11 solar twins stud-
ied by Meléndez et al. (2009) is represented
by the black dashed line. We could repro-
duce the trend of Inti 1 (blue filled triangles),
adding 1.5 M⊕ of Earth-like material to the con-
vective zone of the Sun. Neutron capture ele-
ments are represented by squares in both pan-
els.
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Fig. 8. Composition of the solar photosphere adding 4 M⊕ in mixture
of rocky material (Earth plus meteoritic) to the convective zone of the
Sun.

The lithium abundances are usually determined from the
6708 Å resonance line (or sometimes from the 6104 Å subordi-
nate line). Hence, they were not measured because of our limited
spectral coverage (3190–5980 Å). However, future observations
will allow us to determine the Li abundance of Inti 1, and verify
if the star follows the lithium-age correlation (e.g., Monroe et al.
2013).
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Appendix A: Estimating the missing mass of rocky
material

Adopting the abundance of Asplund et al. (2009) for the chem-
ical composition of the Sun (ASun), and using [Fe/H] of a given
star, we could estimate the mass of rocky material missing from
its convective zone. First we have to compute the mass of each
element, which is given by

Xconv_mass = A × 10(ASun + [Fe/H]), (A.1)

where A is the atomic weight. Then the convective mass of each
element is given by

Convectivemass = Mconv × M� × Xconv_mass∑
Xconv_mass

, (A.2)

where Mconv is the Sun’s convective mass (∼0.02 M�). For com-
puting the meteoritic mass, we adopted the abundance of Wasson
& Kallemeyn (1988) as composition of chondrites, and for the
terrestrial mass we adopted the abundance of Allègre et al.
(2001), following the equations:

Meteoriticmass = M⊕ × Xmet_mass∑
Xmet_mass

(A.3)

Terrestrialmass = M⊕ × Xterr_mass∑
Xterr_mass

, (A.4)

where Xmet_mass and Xterr_mass are the masses of each element in
Earth masses.

Then the mass of a given element in the convective enve-
lope, necessary to explain the observed abundance difference, is
given by

∆M = log
(
1 +

Mrock

Convectivemass

)
, (A.5)

where Mrock is the mass of the missing rock, and is given by
Mrock = α ×Meteoriticalmass + β × Terrestrialmass, where α and
β are given in units of Earth masses.
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ABSTRACT

Context. HIP 100963 was one of the first solar twins identified. Although some high-precision analyses are available, a comprehensive
high-precision study of chemical elements from different nucleosynthetic sources is still lacking from which to obtain potential new
insights on planets, stellar evolution, and Galactic chemical evolution (GCE).
Aims. We analyze and investigate the origin of the abundance pattern of HIP 100963 in detail, in particular the pattern of the light
element Li, the volatile and refractory elements, and heavy elements from the s- and r-processes.
Methods. We used the HIRES spectrograph on the Keck I telescope to acquire high-resolution (R ≈ 70 000) spectra with a high
signal-to-noise ratio (S/N ≈ 400–650 per pixel) of HIP 100963 and the Sun for a differential abundance analysis. We measured the
equivalent widths (EWs) of iron lines to determine the stellar parameters by employing the differential spectroscopic equilibrium.
We determined the composition of volatile, refractory, and neutron-capture elements through a differential abundance analysis with
respect to the Sun.
Results. The stellar parameters we found are Teff = 5818 ± 4 K, log g = 4.49 ± 0.01 dex, vt = 1.03 ± 0.01 km s−1, and
[Fe/H] = − 0.003 ± 0.004 dex. These low errors allow us to compute a precise mass (1.03+0.02

−0.01 M�) and age (2.0 ± 0.4 Gyr), ob-
tained using Yonsei-Yale isochrones. Using our [Y/Mg] ratio, we have determined an age of 2.1 ± 0.4 Gyr, in agreement with the age
computed using isochrones. Our isochronal age also agrees with the age determined from stellar activity (2.4±0.3 Gyr). We study the
abundance pattern with condensation temperature (Tcond) taking corrections by the GCE into account. We show that the enhancements
of neutron-capture elements are explained by contributions from both the s- and r-process. The lithium abundance follows the tight
Li-age correlation seen in other solar twins.
Conclusions. We confirm that HIP 100963 is a solar twin and demonstrate that its abundance pattern is about solar after corrections for
GCE. The star also shows enrichment in s- and r-process elements, as well as depletion in lithium that is caused by stellar evolution.

Key words. Sun: abundances – stars: abundances – stars: AGB and post-AGB – stars: fundamental parameters – stars: solar-type –
planetary systems

1. Introduction

Cayrel de Strobel (1996) defined a solar twin as a star very
similar to the Sun within the observational errors, in differ-
ent properties such as mass, chemical composition, age, ef-
fective temperature, luminosity, surface gravity, chromospheric
activity, equatorial rotation, etc. The first four stars reported
as solar twins were 18 Sco (Porto de Mello & da Silva 1997),
HIP 78399 (King et al. 2005), HD 98618 (Meléndez et al. 2006),
and HIP 100963 (Takeda et al. 2007). Ramírez et al. (2009)
suggested a new definition: a star is a solar twin if its
stellar parameters fall into the range of ∆Teff = 100 K,
∆log g = 0.1 dex, and ∆[Fe/H] = 0.1 dex, relative to
the Sun. With this new constraint as definition, there are
about 100 solar twins known up to now (Meléndez & Ramírez
2007; Meléndez et al. 2009, 2012, 2014b; Pasquini et al. 2008;
Petit et al. 2008; Ramírez et al. 2009, 2014; Takeda & Tajitsu
2009; Baumann et al. 2010; Önehag et al. 2011; Datson et al.
2012; do Nascimento et al. 2013; Porto de Mello et al. 2014;
Mahdi et al. 2016).

HIP 100963 was one of the 118 solar analogs1 observed
by Takeda et al. (2007). The authors determined its stellar pa-
rameters, rotational velocity, Li abundance, luminosity, mass,
and age. These last two parameters were computed by com-
paring the position of the luminosity (L) and effective tem-
perature (Teff) on the theoretical Hertzsprung-Russell diagram.
Their first results suggested that HIP 100963 has an age of
∼5 Gyr with similar stellar parameters as the Sun. Later,
Takeda & Tajitsu (2009) obtained the stellar parameters for
HIP 100963 with greater precision. Their results show somewhat
higher effective temperature (+40 K) and higher Li abundance
(+0.7 dex) than the Sun. The authors also analyzed the Be II lines
(3130.42 Å and 3131.07 Å) and concluded that the Be abun-
dance of HIP 100963 is presumably solar within 0.1 dex2.
Do Nascimento et al. (2009) determined the age and mass of
HIP 100963 employing the Toulouse-Geneva stellar evolution

1 Solar analogs are stars with temperatures and metallicities
within ∼500 K and 0.3 dex of the Sun.
2 No Be abundances were given, only a comparison of observed and
synthetic spectra was made.
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Table 1. Comparison of stellar parameters of HIP 100963.

Teff Error log g Error [Fe/H] Error vt Error Source
(K) (K) (dex) (dex) (dex) (dex) (km s−1) (km s−1)
5818 4 4.49 0.01 –0.003 0.004 1.03 0.01 This work
5775 17–51 4.41 0.04–0.12 –0.012 0.02–0.06 0.98 0.09–0.27 Takeda et al. (2007)∗

5815 10 4.46 0.01 –0.010 0.005 1.01 0.04 Takeda & Tajitsu (2009)†
5815 50 4.49 0.07 0.018 0.019 . . . . . . Ramírez et al. (2009)
5834 25 4.56 0.06 0.010 0.020 1.07 0.09 Notsu et al. (2015a)

Notes. (∗) Individual errors were not reported by Takeda et al. (2007); the errors vary in the range shown. (†) The parameters reported here are based
on the differential stellar parameters and adopting for the Sun Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex, and vt = 1.00 km s−1.

code (Hui-Bon-Hoa 2008). They used the stellar parameters
found by Takeda et al. (2007) and Takeda & Tajitsu (2009).
Their results agree with the mass derived by Takeda et al. (2007),
but the age is 3 Gyr, which is younger than the value found by
Takeda et al. (2007) using less precise stellar parameters. Using
chromospheric activity, an even younger age (1.7 Gyr) has been
suggested (Isaacson & Fischer 2010).

In recent works based on spectroscopy of solar-type su-
perflare stars, Notsu et al. (2015a) carried out high-dispersion
spectroscopic observations for a sample of 50 solar-type stars
and 8 solar twins (among them HIP 100963). They determined
the stellar parameters of HIP 100963 (see Table 1) follow-
ing the method by Takeda et al. (2005). The rotational velocity,
chromospheric activity (Notsu et al. 2015b), and Li abundance
(Honda et al. 2015) were also studied.

Ramírez et al. (2009) analyzed the spectra of 64 solar-type
stars (HIP 100963 among the sample), finding a correlation be-
tween the differential abundances relative to the Sun and the
condensation temperature. Meléndez et al. (2009) suggested that
this deficiency in refractory elements could be explained by
rocky planet formation. Chambers (2010) has reproduced such
abundance behavior by adding a mixture of 4 M⊕ of Earth-like
material and carbonaceous-chondrite-like material into the con-
vection zone of the Sun. In addition to the planet signatures, the
Galactic chemical evolution (GCE) can have a strong impact on
the abundance pattern (e.g., Adibekyan et al. 2014; Nissen 2015;
Spina et al. 2016), as most elements show [X/Fe] ratios that de-
pend on age. Therefore, it is important to continue to identify
more solar twins and to conduct high-precision chemical abun-
dance analyses to better understand the relative contributions of
the GCE and planetary signatures to be able to distinguish these
effects.

In the present work, we determine the stellar parameters of
HIP 100963 with high precision to obtain its mass and age, and
clarify its evolutionary status in this way. We also derive pre-
cise chemical abundances of 27 elements and investigate how
the possible presence of planets, stellar evolution, and the GCE
can explain the abundance pattern of this solar twin.

2. Observations and data reduction

Spectra of HIP 100963 and the Sun (reflected light from the
Iris asteroid) were obtained using the HIRES spectrograph
(Vogt et al. 1994) at the Keck I telescope, covering the wave-
length region from 3940–8350 Å, in a mosaic of three CCDs
optimized for the blue, green, and red regions. Observations
were performed on August 13, 2013, with exposure times
of 180 s for HIP 100963 and 720 s for Iris. The slit width
was set to 0.57 arcsec, giving a spectral resolving power of
R = λ/∆λ = 70 000 (3.2 pixels per resolution element); the

signal-to-noise ratio (S/N) at ∼6000 Å measured for HIP 100963
is about 400 pixel−1, while for the Sun it is about 650 pixel−1.

The spectra were reduced using the MAKEE3 pipeline fol-
lowing the standard procedure: bias subtraction, flat fielding,
sky subtraction, order extraction, and wavelength calibration.
MAKEE performs the heliocentric correction for wavelength.
Radial velocity and the rest frame correction were performed us-
ing the rvidlines and dopcor tasks in IRAF. The continuum-
normalization was performed using the continuum task in
IRAF4. Part of the reduced spectra of HIP 100963 and the Iris
asteroid is shown in Fig. 1.

3. Abundance analysis

3.1. Stellar parameters

The analysis is based on the line-by-line differential method
(e.g., Meléndez et al. 2012, 2014a; Monroe et al. 2013; Liu et al.
2014; Ramírez et al. 2014; Biazzo et al. 2015; Nissen 2015;
Spina et al. 2016; Saffe et al. 2015). We measured the EWs using
the splot task in IRAF, fitting the line profiles using Gaussians.
Pseudo-continuum regions were obtained following Bedell et al.
(2014) in a window of 6 Å.

To calculate the stellar parameters and chemical abun-
dances, we used the Kurucz ODFNEW model atmospheres
(Castelli & Kurucz 2004) and the 2014 version of the local ther-
modynamic equilibrium (LTE) code MOOG (Sneden 1973). We
determined the elemental abundances of the Sun assuming the
standard solar parameters: Teff = 5777 K, log g = 4.44 dex
(Cox 2000) and vt = 1.00 km s−1, as in Ramírez et al. (2014).
We employed the differential spectroscopic equilibrium5 for
HIP 100963 relative to the Sun (see Fig. 2), giving as a result the
following stellar parameters: Teff = 5818 K, log g = 4.49 dex,
vt = 1.03 km s−1, and [Fe/H] = −0.003 dex. The stellar pa-
rameter errors were determined as in Epstein et al. (2010) and
Bensby et al. (2014); these errors consist of observational un-
certainties and the degeneracies in the stellar parameters. We
have achieved the highest precision ever obtained in stellar pa-
rameters for this object: σ(Teff) = 4 K, σ(log g) = 0.012 dex,
σ(vt) = 0.01 km s−1, and σ([Fe/H]) = 0.004 dex.

3 MAKEE was developed by T. Barlow to reduce Keck HIRES spectra.
It is accessible at www.astro.caltech.edu/~tb/
4 IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatory,
which is operated by the Association of the Universities for Research
in Astronomy, Inc. (AURA) under cooperative agreement with the Na-
tional Science Foundation.
5 Spectroscopic equilibrium is achieved when the differential excita-
tion, ionization balance, and no dependence of differential iron abun-
dance with reduced equivalent width (EW/λ) are reached.
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Fig. 1. HIRES spectra of HIP 100963 (blue circles) and the Sun (red line) in the 5400–5410 Å region. Residuals between the Sun and HIP 100963
(Sun – HIP) are shown in the lower panel.
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Fig. 2. Differential abundance of HIP 100963 relative to the Sun as
a function of excitation potential (top panel) and reduced equivalent
width (bottom panel). The blue filled circles represent Fe I, the green
filled squares Fe II. The red solid lines in both panels are linear fits
to Fe I.

In Table 1 we compare our stellar parameters with previous
studies. They all agree within the errors.

3.2. Age and mass

Meléndez et al. (2012) and Nissen (2015) have shown that it is
possible to estimate reliable ages of solar-like stars using the
isochrone technique (e.g., Lachaume et al. 1999). This was made
possible by the extremely precise measurements of the stellar pa-
rameters and in particular using an accurate log g instead of an
uncertain absolute magnitude (Mv) as input parameters. Taking
into account the considerations above, Ramírez et al. (2014) de-
veloped a python code named q2(qoyllur-quipu)6, which com-
putes the mass, age, luminosity, and radius. To calculate the

6 Qoyllur-quipu is a free code based on python, and it is available at
https://github.com/astroChasqui/q2

Table 2. Fundamental parameters.

HIP 100963 Parameters
Mass 1.03+0.02

−0.01 M�
Distance 28.2 ± 0.5 pc

Convective Mass 0.018 M�
Age 2.0 ± 0.4 Gyr
log L −0.02+0.01

−0.01 L�
MV 4.83+0.04

−0.03 mag
Radius 0.97+0.01

−0.02 R�

Notes. Mass, age, luminosity, and radius were estimated using the
q2 code, whereas the convective mass was determined by using our code
(Yana Galarza et al. 2016) and applying the grid by Siess et al. (2000).
The MV and distance were computed using the Hipparcos parallax
given by van Leeuwen (2007).

age, the q2 code uses the isochrone method, adopting a fine
grid of Yonsei-Yale isochrones (e.g., Yi et al. 2001). Our re-
sults are listed in Table 2. The age we determine (2.0 ±
0.4 Gyr)7 is also consistent with the high-level activity of this
star, which has an average activity indicator of log R′HK =
−4.74 (σ = 0.11), according to Wright et al. (2004), White et al.
(2007), and Isaacson & Fischer (2010). We used seven individ-
ual log R′HK measurements available in the references above and
the color (B − V) = 0.651 (Ramírez et al. 2012) to determine
chromospheric ages from the chromospheric activity indicator
log R′HK . Following the relations given in Wright et al. (2004)
and Mamajek & Hillenbrand (2008), we find mean ages of 2.3 ±
0.4 Gyr and 2.6 ± 0.6 Gyr, respectively, and a weighted average
of 2.4 ± 0.3 Gyr. This value agrees well with our isochronal age.

3.3. Abundance trends

We measured high-precision chemical abundances of 26 ele-
ments other than Li using EWs: C, O, Na, Mg, Al, Si, Ca, Sc, Ti,
V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu, Zn, Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce, Nd, Sm, and
Eu relative to the Sun. We adopted the hyperfine structure data

7 The probability distribution functions indicate another solution with
age younger than 1 Gyr, but this solution was discarded because all
other age indicators favor the solution around 2 Gyr.

A17, page 3 of 8



A&A 589, A17 (2016)

Table 3. Stellar abundances [X/H] of HIP 100963 relative to the Sun and corresponding errors.

Element [X/H] ∆Teff ∆log g ∆vt ∆[Fe/H] Parama obs.b Totalc [X/H]d

LTE ±4 K ± 0.01 dex ±0.01 km s−1 ±0.004 dex GCE
(dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

C –0.066 0.002 0.003 0.000 0.000 0.004 0.018 0.018 0.015
O –0.036 0.004 0.002 0.001 0.000 0.005 0.006 0.008 0.038
Na –0.067 0.002 0.001 0.000 0.000 0.002 0.006 0.006 0.008
Mg –0.024 0.004 0.001 0.002 0.001 0.005 0.007 0.008 0.022
Al –0.037 0.002 0.000 0.000 0.000 0.002 0.006 0.006 –0.006
Si –0.021 0.001 0.001 0.000 0.001 0.002 0.005 0.005 0.004
Ca 0.010 0.003 0.001 0.002 0.001 0.004 0.006 0.007 –0.009
Sc* –0.020 0.000 0.004 0.002 0.001 0.005 0.004 0.006 0.048
Ti* 0.003 0.000 0.005 0.002 0.001 0.005 0.006 0.008 0.028
V –0.018 0.004 0.001 0.000 0.000 0.004 0.006 0.007 0.002
Cr* 0.012 0.001 0.004 0.002 0.001 0.005 0.006 0.008 0.002
Mn –0.027 0.003 0.000 0.001 0.001 0.003 0.006 0.007 0.021
Fe* –0.003 0.003 0.000 0.002 0.001 0.004 0.001 0.004 –0.003
Co –0.046 0.003 0.002 0.000 0.000 0.004 0.011 0.012 0.017
Ni –0.025 0.002 0.000 0.002 0.001 0.003 0.006 0.007 0.024
Cu –0.056 0.002 0.001 0.002 0.001 0.003 0.009 0.010 0.027
Zn –0.033 0.000 0.001 0.002 0.001 0.002 0.007 0.007 0.033
Sr 0.055 0.004 0.001 0.001 0.001 0.004 0.007 0.008 . . .
Y 0.065 0.001 0.005 0.004 0.002 0.007 0.008 0.010 . . .
Zr 0.074 0.001 0.005 0.002 0.001 0.006 0.006 0.008 . . .
Ba 0.051 0.001 0.001 0.004 0.002 0.005 0.008 0.009 . . .
La 0.072 0.001 0.006 0.000 0.001 0.006 0.011 0.013 . . .
Ce 0.054 0.001 0.005 0.001 0.002 0.006 0.007 0.009 . . .
Nd 0.066 0.001 0.006 0.000 0.002 0.006 0.006 0.009 . . .
Sm 0.086 0.001 0.005 0.001 0.001 0.005 0.007 0.009 . . .
Eu 0.069 0.001 0.006 0.001 0.001 0.006 0.007 0.009 . . .

Notes. (a) Adding errors in stellar parameters. (b) Observational errors. (c) Total errors (stellar and observational parameters). (d) Abundances
corrected by subtracting the chemical evolution of the Galactic thin disk. (∗) The errors due to uncertainties in the stellar parameters come from
ScII, TiII, CrII, and FeI.

used by Meléndez et al. (2014a) for V, Mn, Co, Cu, Y, Ba, La,
and Eu, with isotopic fractions as given in Asplund et al. (2009),
McWilliam (1998), and Cohen et al. (2003) for Cu, Ba, and Eu,
respectively.

Non-local thermal equilibrium (NLTE) effects in solar twins
are negligible (Meléndez et al. 2012; Monroe et al. 2013), but
might be important for the O I triplet. Therefore we ap-
plied differential NLTE corrections for O using the NLTE grid
of Ramírez et al. (2007). Recent oxygen NLTE calculations
(Amarsi et al. 2016) predict quite different absolute NLTE cor-
rections than those from Ramírez et al. (2007), but for our work
the effect is negligible because all the calculations are strictly
differential. Adopting the grid of Amarsi et al. (2016) would re-
sult in a differential abundance lower by only 0.004 dex.

In Table 3 we show our differential abundances relative to
the Sun, including observational, systematic, and the total error
(obtained from quadratically adding the statistical and system-
atic errors). Our results agree with the abundances calculated
by Ramírez et al. (2009), as shown in Fig. 3, but our results are
more precise because of the better quality of the data. The mean
difference is ∆ [X/H] (Ramírez et al. 2009; this work) = 0.011
(σ = 0.016 dex).

Nissen (2015) conducted a similar high-precision chemi-
cal abundance analysis of 21 solar twins to investigate abun-
dance trends with age and dust condensation temperature. He
found that the [Y/Mg] ratio was correlated with age, so that this
abundance ratio offers an independent age indicator. Using his

relation, we estimate the age of HIP 100963 as 2.1 ± 0.4 Gyr,
in agreement with the isochronal age computed by using q2 and
with the age estimated from a chromospheric diagnostics.

4. Discussion

4.1. Light elements (Z ≤ 30)

The abundance pattern of HIP 100963 relative to the Sun is
shown in Fig. 4 (blue filled circles in the upper panel). The fit of
their light elements (Z ≤ 30) gives a positive slope with an av-
erage dispersion of 0.019 dex, which is higher than the average
error bar (0.008 dex). This might be due to the scatter introduced
by the GCE.

A correlation between Tcond trend and age was first observed
by Ramírez et al. (2014). Adibekyan et al. (2014) also showed a
correlation between the abundance trends versus condensation
temperature and stellar ages. They analyzed a sample of 148
solar-like stars and observed that young stars are richer in refrac-
tories than old stars. They suggested that this behavior is due to
the chemical evolution of the Galactic thin disk. Later, Nissen
(2015) and Spina et al. (2016) confirmed this correlation and
concluded that the T cond-slope decreases with increasing stellar
age.

We employed the [X/Fe]-age relation of Spina et al. (2016)
to correct for the GCE for elements with Z ≤ 30. As HIP 100963
is younger than the Sun, we added the effect of the GCE to its
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Sun versus condensation temperature. Lower panel: abundance trend
after correcting for the GCE to the solar age. Linear fits to the data
(excluding the neutron-capture elements) are overplotted in each panel
as a green solid line. Neutron-capture elements are represented by gray
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elemental abundances because our differential abundances are
relative to the present-day Sun. This yields

[X/H]GCE = [X/H] + b × (AgeSun − Agetwin), (1)

where b is the slope found by Spina et al. (2016)8. In Fig. 4
(lower panel) we show the elemental abundance differences
([X/H]GCE) adding the GCE effect between HIP 100963 and
the Sun (red filled circles) as a function of condensation tem-
perature (Lodders 2003). We did not correct for the n-capture
elements (gray squares) because Spina et al. (2016) did not in-
clude most of these elements. The average dispersion from the fit

8 Spina et al. (2016) performed a linear fit ([X/Fe] = age × b + a)
with their parameters listed in Table 3 of their work. The fits are used
to correct for the GCE as a function of age, but do not take possible
inhomogeneous GCE effects into account.

is 0.016 dex, in agreement with the average error bar (0.015 dex),
which now includes the uncertainty in the GCE correction (also
including the error in age). Besides that, the χ2

red decrease to 1.7
from the initial value of 8.5. Within the errors the abundance
pattern of HIP 100963 corrected by GCE (to the solar age) is
similar to the Sun, or perhaps slightly more depleted in refracto-
ries than the Sun. Notice that the slope changed from 2.8 to –1.7,
and that the difference is significant at the ∼2 sigma level, i.e.,
the contribution of GCE is important.

Meléndez et al. (2009) were the first to find that the Sun is
deficient in refractories when compared to the average abun-
dance of 11 solar twins. They argued that the peculiar solar
abundance pattern is a mirror image of the abundance pattern
of meteorites and inner rocky planets in our solar system. This
suggests that the refractory-poor solar pattern may be linked to
the formation of terrestrial planets in the solar system. If the
Meléndez et al. (2009) scenario is correct, the solar pattern of
HIP 100963 means that it may have formed rocky planets.

HIP 100963 is included in the California Planet Search
(Isaacson & Fischer 2010), but no planet has been detected yet.
Only a few data points have been reported so far, however.

4.2. Neutron capture elements (Z > 30)

As can be seen in Fig. 4, HIP 100963 presents significant en-
hancements in neutron-capture elements (gray squares) from the
s- and r-process. For the solar twin 18 Sco, Meléndez et al.
(2014a) argued that these enhancements might be due to pol-
lution from asymptotic giant branch (AGB) stars and r-process
sources, which enrich the interstellar medium over time. Al-
though massive stars dominate the production of the lighter
s-process elements (Sr, Y, and Zr) at low metallicites, at
solar metallicity the production of these elements is domi-
nated by AGB stars (Bisterzo et al. 2014). We here followed
the procedure adopted by Meléndez et al. (2014a) for the so-
lar twin 18 Sco. Assuming that the observed enhancements
are due to the pollution from AGB stars, we fit the lighter
elements [X/H]Z ≤ 30 to subtract the trend with condensation
temperature from heavy elements [X/H]Z> 30,

[X/H]Tcond = [X/H]Z > 30 − (−0.056 + 2.753 × 10−5Tcond), (2)

where [X/H]Tcond represents the abundance of neutron-capture
elements corrected for the condensation temperature effect,
whereas the last two terms come from the fit of the lighter abun-
dances trend versus condensation temperature without GCE (see
Fig. 4). To compute the amount of pollution of the protocloud by
an AGB star ([X/H]AGB), we used the same model as adopted
by Meléndez et al. (2014a)9, with diluted yields of a small frac-
tion of AGB ejecta into a protocloud of solar composition of
1 M� (Asplund et al. 2009). We estimate a dilution of 0.34%
mass of AGB material to match the average observed enhance-
ments in the s-process elements (Sr, Y, Zr, Ba, La, and Ce). The
two abundances [X/H]Tcond and [X/H]AGB are given in Table 4.
Figure 5 shows that the s-process elements Y, Ba, La, and Ce
are well reproduced, but the r-process elements (Sm and Eu) are
not. Therefore, the AGB contribution alone cannot explain the
heavy abundance enhancement. Another source of enhancement
is the contribution from the r-process. To determine this enrich-
ment, we first subtracted the AGB contribution from the heavy
elements,

[X/H]r−process = [X/H]Tcond − [X/H]AGB. (3)

9 This is an AGB stellar model with 3 M� as initial mass, and Z = 0.01
of metallicity (Karakas et al. 2010; Meléndez et al. 2014a).
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Table 4. Enhancement of neutron-capture elemental abundances and
their decomposition in HIP 100963.

Z Element [X/H]Tcond [X/H]AGB [X/H]r-process
(dex) (dex) (dex)

38 Sr 0.071 0.061 0.010
39 Y 0.076 0.066 0.010
40 Zr 0.083 0.080 0.003
56 Ba 0.067 0.089 –0.020
57 La 0.085 0.077 0.008
58 Ce 0.070 0.077 –0.007
60 Nd 0.078 0.053 0.025
62 Sm 0.099 0.026 0.073
63 Eu 0.088 0.005 0.083
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Fig. 5. Comparison of the [X/H]Tcond
(red filled circles) ratios with pre-

dicted abundances from the AGB pollution (open hexagons).

Then we compared these ratios with the predicted enhance-
ments based on the r-process in the solar system (Simmerer et al.
2004; Bisterzo et al. 2014). Meléndez et al. (2014a) determined
the r-process contribution, which is given by

[X/H]SS−r = ∆τ log10 rSS + [X/H]Tcond, (4)

where ∆τ is the average of the two most enhanced s-process and
r-process elements (∆τ = 0.091 dex), and rSS is the r-process
fraction in the solar system. In Fig. 6 we show our results,
which agree reasonably well with the predicted r-process in
the solar system (Simmerer et al. 2004; Bisterzo et al. 2014).
Even for elements that are partially produced through the con-
tribution of r-process (e.g., Nd), we obtain agreement within
the error. Our results, together with that obtained for 18 Sco
(Meléndez et al. 2014a), suggest an enhanced contribution of
r- and s-process elements in young stars. Our results are also
supported by D’Orazi et al. (2009), Maiorca et al. (2011), and
D’Orazi et al. (2012), who showed that younger objects exhibit
s-process enhancements in open clusters.
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Fig. 6. Residual enhancement [X/H]r−process due to the contribution
of the r-process. Predicted enhancement by Bisterzo et al. (2014) and
Simmerer et al. (2004) are also plotted as solid and dashed lines,
respectively.

4.3. Lithium abundance

Previous works suggest a strong connection between
lithium abundance and stellar age (Soderblom 1983;
Charbonnel & Talon 2005; Denissenkov 2010; Baumann et al.
2010; Monroe et al. 2013; Meléndez et al. 2014b) based on
findings that showed younger stars to have large Li abundances.
To determine whether HIP 10093 follows this relation, we esti-
mated the lithium abundance following the procedure explained
in Meléndez et al. (2012), which consists of first estimating the
line broadening and then performing spectral synthesis of the
Li feature. We computed the stellar macroturbulence velocity
(Tucci Maia et al. 2015) through the relation

vmacro = vmacro, � + (Teff − 5777)/486. (5)

We fixed v sin i � = 1.9 km s−1 (Bruning 1984; Saar & Osten
1997) and obtained by spectral synthesis of six lines (see be-
low) vmacro, � = 3.34 km s−1, which was employed in Eq. (5)
to estimate the vmacro of HIP 100963, which in turn yielded
=3.43 km s−1. Then the projected rotational velocity (v sin i)
was measured by fitting the line profiles of five iron lines:
6027.050 Å, 6093.644 Å, 6151.618 Å, 6165.360 Å, 6705.102 Å,
and one Ni I line at 6767.772 Å. We found v sin i = 1.93 ±
0.21 km s−1, similar to what was determined by Takeda & Tajitsu
(2009; v sin i = 2.04 km s−1; no error bar was given), and in
good agreement with the value 1.9 ± 0.3 km s−1 of Honda et al.
(2015)10.

HIP 100963 (blue open circles) presents a deeper Li feature
in Fig. 7 than that in the Sun (black filled circles). Based on the
vmacro and v sin i we determined above, we performed the spectral

10 The value found by Honda et al. (2015) for HIP 100963 is 2.4 ±
0.3 km s−1, with v sin i� = 2.4 km s−1. Thus, the result relative to the Sun
is ∆ v sin i = 0.0 km s−1. The same is true for Takeda & Tajitsu (2009),
where v sin i� = 2.13 km s−1 and v sin i = 2.27 km s−1 for HIP 100963.
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Fig. 7. Spectral synthesis of the Li doublet at 6708 A. Open and filled
circles represent the spectra of HIP 100963 and the Sun, respectively,
while the synthetic spectrum is overplotted as a red solid line.

synthesis of the Li line adopting the line list of Meléndez et al.
(2012) and using the synth driver in MOOG. This yielded an
LTE abundance of 1.67 dex. The lithium abundance in NLTE is
1.70 ± 0.03; it was obtained by using the NLTE corrections of
Lind et al. (2009)11. The A(Li) uncertainties were obtained tak-
ing into consideration errors due to S/N, continuum setting, and
stellar parameters. The quadratic sum of the three uncertainty
sources gives an error of 0.03 dex. Our result closely agrees
with the Li abundance12 of 1.72 dex and 1.7 dex determined by
Takeda et al. (2007) and Honda et al. (2015), respectively.

Meléndez et al. (2012) analyzed the Li-age correlation us-
ing the Sun and two solar twins (18 Sco and HIP 56948).
They concluded that lithium decays with age. Additional
works (Ramírez et al. 2011; Monroe et al. 2013; Meléndez et al.
2014b) confirmed their results (see also Baumann et al. 2010).
Figure 8 shows that HIP 100963 follows the Li-age cor-
relation of previous works, extending the result to stellar
ages younger than the Sun. We also compared our find-
ings with non-standard Li depletion models developed for
the Sun (Charbonnel & Talon 2005; Do Nascimento et al. 2009;
Xiong & Deng 2009; Denissenkov 2010; Andrássy & Spruit
2015). As can be seen, the agreement is very good. These previ-
ous models include transport mechanisms that are not considered
in the standard solar model.

5. Conclusions

We have performed a high-precision differential study of the so-
lar twin candidate HIP 100963 based on Keck+HIRES spectra.
The atmospheric parameters that we found are Teff = 5818 ±
4 K, log g = 4.49 ± 0.01 dex, vt = 1.03 ± 0.01 km s−1, and
[Fe/H] = −0.003 ± 0.004 dex. While these values agree with

11 INSPECT database available at wwww.inspect-stars.com
12 No error bars were given by Takeda et al. (2007) and Honda et al.
(2015).
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Fig. 8. Li vs. age for HIP 100963 (red filled square) based on
NLTE analysis and isochronal age. The Li abundance for other
stars analyzed by our group in previous works (Ramírez et al. 2011;
Meléndez et al. 2012, 2014a; Monroe et al. 2013) is shown with blue
filled circles. The lithium abundance errors are smaller than the size of
the circles. Li depletion models are also shown with different lines.

previous studies, we have achieved considerably higher accuracy
and confirm that HIP 100963 is a solar twin.

We obtained a precise mass and age (1.03+0.02
−0.01 M�, 2.0 ±

0.4 Gyr) that both agree with the values reported in the literature.
The abundance trend with Tcond before the GCE correction is
comparable with the enhancement of refractories seen in other
solar twins, but considering corrections for the GCE to the same
age as the Sun, the abundance pattern is about solar. This means
that this star may have formed rocky planets. The abundances of
the s- and r-process elements are enhanced relative to the Sun.
This is most likely because HIP 100963 is younger than the Sun.

Finally, the lithium abundance of HIP 100963 falls within
the correlation between Li and age suggested in the literature,
extending the age coverage that can be used to test models of
Li depletion to relatively young ages.
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