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Resumo

Graos pressolares sdo graos que possuem razodes isotopicas de alguns elementos diferentes
daquelas encontradas no Sol. Tais razoes aliadas a previsdes da nucleossintese estelar dao
indicagdes do tipo de estrela que produziu determinada espécie de grdo. Embora os grdos
pressolares representem uma pequena parcela dos graos encontrados em meteoritos, as analises
isotopicas revelaram que, além de estrelas ricas em carbono e ricas em oxigénio, as supernovas
também contribuiram para a formacdo da nebulosa solar, ou seja, estrelas com um grande intervalo
de massas. Esses graos estdo presentes em alguns meteoritos, particulas interplanetarias (IDPs) e em
corpos mais primitivos do Sistema Solar. Nesse trabalho analisamos duas espécies de graos
pressolares, SiC e grafite, dos meteoritos Murchison e Orgueil. O objetivo principal deste estudo foi
agrupar os graos de cada meteorito de acordo com sua fonte estelar e, comparar as abundancias de
graos formados em determinadas fontes estelares para procurar indicios de algum favorecimento a
graos de uma fonte estelar qualquer na regido da nebulosa solar onde os corpos que deram origem
aos meteoritos do estudo foram formados, mostrando uma heterogeneidade da nebulosa. Para isso,
analisamos as razodes isotOpicas presentes em cada grao para identificar suas fontes estelares e

comparar as quantidades obtidas para cada meteorito.

Palavras-chave: graos pressolares; poeira interestelar; estrelas AGB; supernovas; nucleossintese;

razdes isotopicas; nebulosa solar; heterogeneidade; meteoritos



Abstract

Presolar grains present isotopic ratios of some elements different from those found in the
Sun. Such isotopic ratios combined with the predictions of stellar nucleosynthesis can indicate their
stellar origin. Although presolar grains represent a small amount of the grains found in meteorites,
the isotopic analysis revealed that, apart from carbon-rich and oxygen-rich stars, supernovae also
contributed to the formation of the solar nebula. These grains are present in some meteorites,
interplanetary particles (IDPs) and primitive bodies of the Solar System. In this work we analyze
two species of presolar grains, SiC and graphite, present in Murchison and Orgueil meteorites. The
main goal was to compare the abundance of presolar grains formed in certain stellar sources
searching for some heterogeneity in the solar nebula. For this, we analyzed the isotopic ratios
present in each grain in order to identify their stellar sources and compare the quantities obtained

for each meteorite.

Keywords: presolar grains; interstellar dust; AGB stars; supernovae; nucleosynthesis; isotopic

ratios; solar nebula; heterogeneity; meteorites
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Apresentacao do trabalho

Os ingredientes que enriqueceram a nuvem molecular que formou o Sistema Solar sdo um
assunto que, por diversas vezes, é abordado pela comunidade cientifica. Quais estrelas contribuiram
para tal enriquecimento? Que processos aconteceram? Havia homogeneidade ou nao na nebulosa
solar? Diversas teorias buscam esclarecer nos minimos detalhes essas questdes. Algumas delas
utilizam informacdes extraidas de graos encontrados em meteoritos primitivos para desvendar
alguns dos mistérios sobre a formacdo do Sistema Solar.

Por muitos anos acreditava-se que a nuvem molecular que formou o Sol era totalmente
homogénea e que, se em algum momento ela tivesse sido heterogénea, diversos processos teriam
apagado todos os sinais dessa heterogeneidade. Esse pensamento mudou quando no fim da década
de 1960, Black & Pepin (1969) encontraram, ao analisar um meteorito primitivo, um tipo de Ne
com razoes isotopicas diferentes daquelas conhecidas para o elemento. Nos anos seguintes, outros
gases nobres isotopicamente andmalos foram identificados em massas de meteoritos primitivos e, a
partir de entdo, comecou-se uma cagada aos graos portadores desses gases nobres em meteoritos.
Em 1987 Lewis e colaboradores isolaram pela primeira vez um grao contendo esses gases nobres, 0
diamante com Xe-HL, através de uma técnica que removia quimica e fisicamente outros minerais.
Nos anos seguintes a descoberta do diamante, outros minerais também foram descobertos, tais
como o SiC (Bernatowicz et al. 1987; Tang & Anders 1988) e o grafite (Amari et al. 1990). Esses
graos isotopicamente andomalos foram chamados de graos pressolares. Graos pressolares possuem
assinaturas isotépicas atribuidas a formacdo em ventos e ejecoes estelares. Eles sobreviveram a
processos destrutivos no meio interestelar e foram incorporados a nebulosa solar. Durante a
formacdo do Sistema Solar, esses graos sobreviveram e se uniram a corpos primitivos, onde
permanecem até os dias atuais. Outros graos pressolares também foram descobertos a partir de
novas técnicas de deteccdo. Sdo eles: 6xidos, silicatos, carbetos refratarios (nos interiores de graos
de SiC e grafite) e Si;N4. A partir do estudo de graos pressolares é possivel confrontar teorias de
nucleossintese estelar e entender sobre a formacao de graos, evolucao quimica da Galéxia e
aprender mais sobre a nebulosa solar (Lodders & Amari 2005).

Como descrevemos anteriormente, no inicio dos estudos sobre a formacdo da nebulosa solar
pensava-se que todo o material pressolar havia sido processado e homogeneizado na formacao do
Sistema Solar. A maior parte dele sendo acretado ao Sol e menos de 1% havia restado para a
formacao dos planetas e corpos menores (Suess 1965). Apos a descoberta dos graos pressolares, foi

provado que nem todo o material da nebulosa solar foi processado. Essa descoberta levou a varios



questionamentos como: além dos graos pressolares haveria regioes que também ndo foram
processadas? Se existiram regides que ndao foram misturadas, teriam elas elementos de uma mesma
fonte estelar? Os graos pressolares foram apenas nao processados ou também ndo foram misturados
de forma homogénea na nebulosa?

Para responder essas e outras questoes, o estudo dos graos pressolares se torna
extremamente importante. Descobrir quais espécies estdo presentes nos corpos primitivos e
identificar suas fontes sdo os primeiros passos para uma analise da heterogeneidade da nebulosa
solar.

Até o momento, as espécies pressolares encontradas em meteoritos primitivos sao SiC,
grafite, nanodiamantes, carbetos refratarios (TiC, ZrC, etc), 6xidos, silicatos e o Si;N4. Como fontes
estelares que originaram esses graos podemos citar estrelas AGB, supernovas e novas. Desta forma,
é possivel notar que a nuvem molecular que formou o Sol foi enriquecida com materiais originados
em diversas fontes estelares.

Nesse trabalho, a fim de checar a heterogeneidade da nebulosa solar, realizamos uma analise
dos grdos pressolares encontrados em dois meteoritos de classes distintas os quais sdo fragmentos
de corpos parentais formados em diferentes regides da nebulosa solar. Procuramos por algum
favorecimento a espécies de uma determinada fonte estelar para averiguar se ocorreu uma
homogeneizacao ou algumas regides da nebulosa solar eram mais enriquecidas em diferentes
espécies ricas em graos formados em uma fonte estelar qualquer. Antes de chegar a discussao
sobre o0 caso, descreveremos todos os elementos necessarios para melhor compreensao desse estudo.

No Capitulo 1 deiscutiremos alguns aspectos sobre a evolucao estelar do ponto de vista
nucleossintético, mostrando com clareza em quais momentos e em quais regioes determinados
elementos sdo produzidos. Isso facilitara uma correlacdo das razdes isotopicas encontradas nos
graos pressolares e as fontes estelares. O Capitulo 2 apresenta a formacao dos graos em ambientes
estelares apontando as principais espécies formadas em cada fonte estelar. No Capitulo 3
descreveremos brevemente a formacdo do Sistema Solar e tipos de meteoritos. Neste capitulo,
abordaremos as principais caracteristicas dos meteoritos condritos (classe de meteoritos que abriga
0s graos pressolares) e apresentaremos 0os meteoritos escolhidos para o estudo. O Capitulo 4 é
reservado a descrever os graos pressolares, apresentando as espécies encontradas e as suas
classificagoes de acordo com sua fonte estelar. O Capitulo 5 apresenta os resultados obtidos através
da analise das amostras de graos selecionadas. No Capitulo 6 apresentamos nossas conclusoes sobre

0 assunto e perspectivas para projetos futuros.



1 Evolucao estelar e nucleossintese

As particulas sélidas de poeira sdo formadas nos ventos estelares, no final evolutivo das
estrelas, desde estrelas de baixas massas até estrelas massivas. Alguns desses graos sobreviveram a
formacao do Sol e carregam informagoes importantes sobre diferentes fases evolutivas, sdo os graos
pressolares e serdo discutidos em um capitulo a parte. Nesse capitulo descreveremos algumas
caracteristicas sobre evolucdo estelar e a formacdo de graos nos envoltorios estelares.

O estudo das estrelas sempre foi um campo de muito interesse para a humanidade. No inicio
pensava-se que as estrelas eram objetos misticos e imutaveis. Com o passar dos anos, as pesquisas
nessa area evoluiram e percebeu-se que as estrelas tinham diversas composicoes quimicas, massas e
evolucdes diferentes.

Estrelas sdao objetos aproximadamente esféricos que retiram sua energia através de processos
termonucleares que acontecem em seus interiores. Sao compostas principalmente de hidrogénio,
mas também é possivel encontrar em suas composicoes hélio e uma pequena parcela de metais
(metais sdo todos os elementos com excecdo do H e do He). Os processos termonucleares vao
transformando elementos leves em elementos mais pesados e, com isso, a composi¢ao quimica da
estrela é alterada, lenta e gradualmente. As alteracGes na metalicidade (quantidade de elementos
quimicos com excecdo do H e do He) da estrela também afetam a sua estrutura interna,
possibilitando entdo uma definicdo de diferentes estagios evolutivos no decorrer da vida de uma
estrela.

A massa inicial de cada estrela é um dos fatores determinantes para a sua evolucao.
Podemos dividir as estrelas em 3 grupos de acordo com suas massas iniciais. Cada grupo evolui de
uma forma diferente. Sdo eles:

* baixa massa (0.8 My, < M < 2.3 M)
* massa intermediaria (2.3 Mso < M < 8 Ms1)

* altamassa (8 My <M)

Estrelas de baixa massa e massa intermediaria evoluem lentamente até se tornarem anas
brancas. Ja estrelas de alta massa evoluem rapidamente até explodirem em supernovas do tipo II
que podem dar origem a um buraco negro ou uma estrela de néutrons.

Uma ferramenta muito 1til utilizada no estudo da evolugdo estelar é o chamado diagrama
HR. Ele foi elaborado de maneira independente por Ejnar Hertzsprung (1873-1967) em 1911 e por
Henry Norris Russel (1877-1957) em 1913. O diagrama HR correlaciona alguns parametros
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estelares de facil medicdo, como por exemplo, luminosidade, temperatura e magnitude. O mais
utilizado para analise evolutiva estelar é o diagrama luminosidade-temperatura.

Ao plotar em um diagrama HR uma grande quantidade de estrelas é possivel identificar
regioes especificas no grafico. Essas regides sdo associadas a fases evolutivas da vida das estrelas.
A maioria das estrelas se encontra em uma regiao do diagrama ao longo de uma linha, esse grupo é
chamado de Sequéncia Principal (SP). E onde todas as estrelas passam a maior parte de suas vidas.
Além desse grupo principal, outros grupos estdao bem definidos no diagrama HR como, gigantes,
supergigantes e ands brancas.

No estudo de aglomerados estelares, o diagrama HR desempenha um papel muito
importante. Estrelas de um aglomerado nasceram de uma mesma nuvem molecular, devem ter
aproximadamente a mesma idade e a mesma metalicidade inicial. Dessa forma, o que as difere
umas das outras sdo suas massas iniciais. Na figura 1.1 é possivel ver a trajetoria evolutiva de uma
estrela de baixa massa (2 massas solares) desde a sequéncia principal até o estagio de ana branca.

A seguir utilizaremos o diagrama HR para descrever as principais fases da evolucao estelar,

separando-as por massas.
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Figura 1.1 — Diagrama HR do caminho evolutivo completo de uma estrela de 2 M, e de metalicidade solar.
A linha vermelha ilustra o caminho da sequéncia principal até uma ana branca, passando por todos os

estagios evolutivos marcados por cores distintas. A linha azul mostra a trajetoria evolutiva de uma estrela
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born-again com as mesmas caracteristicas. Os nimeros ao lado de cada fase indica o log do tempo gasto pela

estrela naquela fase. Retirado de Herwig (2005).

1.1 Sequéncia Principal

Todas as estrelas, independente da massa, passam a maior parte de suas vidas (cerca de
90%) convertendo H em He nos seus nucleos. Essa fase é chamada de Sequéncia Principal. Nessa
fase, a energia gerada através da nucleossintese do H fornece a estrela a condi¢ao necessaria para se
manter em equilibrio hidrostatico. A diferenca entre os grupos de estrelas nessa fase é o tipo de
processo termonuclear empregado na queima do H. Em estrelas de baixa massa o processo
dominante é a cadeia p-p, ja em estrelas mais massivas o que predomina é o ciclo CNO (Maciel
1999). A cadeia p-p ocorre predominantemente em temperaturas até 2x10”7 K enquanto o ciclo CNO
se torna mais eficiente em temperaturas maiores que 2x107 K.

Os resultados desses dois processos sdo basicamente a producédo de “He, porém o ciclo CNO
produz também N através de transformagdes de is6topos de C, N e O.

A cadeia p-p é o processo predominante no inicio da SP quando a temperatura central é da
ordem de 8x10° K. Ela pode ser dividida em 3 grupos de reagdes: cadeia pp1, cadeia pp2 e cadeia
pp3. Acadeia pp1 é a mais lenta do grupo de reagdes chegando a 10" anos em uma de suas reagdes
em condicdes solares (Maciel 1999). Todas as reacoes da cadeia p-p e do ciclo CNO foram retiradas
de Maciel (1999).

A cadeia pp1 é a primeira a ocorrer, comecando com uma reacao entre dois protons (fato que

motivou o nome do processo):

'H+'H - *H+e +v,
‘H+'H - °He+y
’He + He — “He + 2 'H

A cadeia pp2 comeca a acontecer quando a temperatura se torna maior que 1.4x10” K. Ela
’ 3 ’ 4 ~
ocorre quando um atomo de “He reage com um atomo de “He, ambos formados nas reacoes da

cadeia ppl.

*He + “He — "Be +y
‘Be+e - Lityv,

Li+'H - 2°He
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A cadeia pp3 passa a ocorre no momento em que a temperatura supera a ordem de 2.3x10’

K. Ela se inicia quando um 4tomo de "Be reage com um proton.

‘Be+'H - °B+y
‘B - H+e +v,

’Be — 2 “He

Quando a temperatura do nticleo comeca a aumentar, a cadeia p-p se torna menos eficiente e
o ciclo CNO comeca a predominar. O ciclo CNO ocorre em temperaturas maiores que 2x10’ K, por
isso ele é mais comum em estrelas mais massivas. Para que ele ocorra é necessario isétopos de C, N
e O para participar das reacdes. Ele pode ser dividido em 2 grupos: ciclo CN e ciclo ON. O ciclo
CN é o mais lento dos ciclos tendo uma de suas reagdes a duracdo de 10® anos em condigdes solares
(Maciel 1999).

O ciclo CN ocorre em temperaturas maiores que 2x10”K e, transforma 4 prétons em 1
atomo de He usando "*C como catalisador da reagdo e o devolvendo no fim das reagdes. Esse

processo € ciclico e pode comecar em qualquer uma das reagoes abaixo:

“C+'H - "N+y

PN - BC+e' +v,
BC+'H - “N+y
“N+'H - PO+y

PO - PN+e +v,

15N + lH N 12C + 4He

O ciclo ON funciona em temperaturas maiores que 1.7x10° K. Ele transforma 4 prétons em
1 atomo de He usando "*C como catalisador da reagéo, porém, diferente do ciclo CN, ele devolve

"N no lugar do "*C no fim das reagdes.

ISN + IH N 160 + Y
YO+'H - "F+y
17F N 170 + 3+ + v,

170 + 1H N 14N + 4He
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No inicio da SP o nucleo de H esta envolvido em um invélucro de H inerte. O He gerado
durante os processos termonucleares vai sendo depositado em regides mais internas do nucleo.
Quando o H do nicleo se esgota, é formado um carogo de He inerte cercado por um envelope de H.
Sem reacdes para gerar energia, ocorre uma contracao global na estrela. Essa contragdo aquece as
regides centrais da estrela e surge uma camada de queima de H (CQH) ao redor do ntcleo de He. O
He gerado nessa camada é depositado em cima do caroco de He.

A estrutura interna da estrela no fim da SP é um nticleo de He inerte e em contracao

envolvido pela CQH e, ambos envoltos por um envelope de H.

1.2 Estagios Pos Sequéncia Principal

Como apresentado anteriormente, as massas, juntamente com a composi¢cao quimica inicial,
tem papel fundamental na evolucao estelar subsequente. Estrelas com baixas massas terdo estagios
evolutivos bastante diferentes daqueles apresentados por estrelas com grandes massas. A seguir
trataremos do caso de estrelas com baixas massas e massas intermediarias, para depois tratar das

estrelas com altas massas.

1.2.1 Estrelas de baixa massa e massa intermedidaria

Ramo das Gigantes Vermelhas (RGB)

Quando a CQH entra em atividade, a energia gerada pela contracdo do nucleo de He se une a
energia liberada pela nucleossintese na CQH e isso produz uma pressao que faz com que o envelope
se expanda e o raio e a luminosidade da estrela aumentem. Neste momento a estrela deixa a
Sequéncia Principal e ingressa no Ramo das Gigantes Vermelhas (Red Giant Branch — RGB). O raio
e a luminosidade continuardo a aumentar até que a contracao do nucleo cesse.

Devido a expansao, a temperatura e a densidade do envelope diminuem. Ocorre entdo um
aumento no gradiente de temperatura e surge uma zona convectiva proxima a superficie que se
estende até regides ricas em elementos produzidos pela nucleossintese. Os produtos gerados na

queima de H sdo transportados para a superficie através de convecc¢ao. Essa mistura causa uma
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mudanca quimica na superficie da estrela. Este processo é chamado de 1° Série de Dragagem e as

principais mudangas observadas na fotosfera sao (Busso, Galino & Wasserburg 1999):

* Aumento de um fator de 3-4 na abundancia de “N

* Diminui¢do de um fator de ~ 2 na abundancia de N

* Reducdo de aproximadamente 30% na abundéncia superficial de *C

* Aumento de um fator de 2-3 na abundancia de *C

* Reducdo das abundancias superficiais de Be, Li e B em muitas ordens de grandeza
* Manutengio da abundéncia superficial de '°O

* Enriquecimento de até 1 ordem de grandeza da abundancia de "O

* Ligeiro esgotamento da abundancia de '®O (cerca de 30%)

* Formacdo da razdo *C/"C em torno de 20-30

A partir desse ponto, estrelas de baixa massa e massa intermedidria se diferem no processo
evolutivo. Ao contrario das estrelas de baixa massa, estrelas de massa intermediaria conseguem
atingir a temperatura e a densidade necessarias para iniciar a fusdo do He antes que a contracdo leve
a degenerescéncia do ntcleo.

Como o nucleo das estrelas de baixa massa se encontra degenerado, a temperatura dessa
regido aumenta sem que a pressao aumente. Sua temperatura cresce até o ponto de romper a
degenerescéncia e, de forma violenta, se inicia a queima do He (flash de He). Apés o flash de He, a
queima do He ocorre de forma estavel assim como em uma estrela de massa intermedidria.

Quando o nucleo comeca a nucleossintese do He ele deixa de se contrair e a expansao do
envelope cessa. Nesse estagio a estrela sai do RGB e ingressa no Ramo Horizontal (Horizontal

Branch — HB). A figura 1.2 apresenta a estrutura de uma estrela nesse estagio.
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Figura 1.2 — Estrutura de uma estrela de 5 Ms, no fim do RGB. L+, T., e R« sdo, respectivamente,

luminosidade da estrela, temperatura efetiva e o raio da estrela. Retirado de Carroll & Ostlie (2007).

Ramo Horizontal (HB)

Durante a fase sobre o Ramo Horizontal, a estrela vai fundir o He através do processo triplo-
a, onde nicleos de He dardo origem a niicleos de C e O. O produto dessas reacoes sera depositado
no interior do nticleo assim como ocorreu na queima do H. Todas as reacées citadas no processo
triplo-a e na captura o foram retiradas de Maciel (1999).

O processo triplo-a ocorre em temperaturas maiores que 10° K. Através desse processo 3

niicleos de *He (particulas alfa) sdo transformados em C:

“He + “He < °Be
°Be + “He - “C +vy

Ja com "C disponivel outro processo ocorre para gerar O, a captura a:

12C +4He N 160 +Y



Apos a queima do He do ntcleo, um carogo de C e O inerte é formado como resultado da

nucleossintese do He. Estrelas de baixa massa e massa intermedidria ndo atingirao a temperatura

suficiente para fundir C e O.

Acima do caroco de CO se forma uma camada de queima de He (CQHe). Sem a principal

fonte de energia para manter o equilibrio hidrostatico da estrela, o nticleo contrai novamente, o
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envelope se expande e a luminosidade aumenta, assim como ocorreu no fim da SP. Com isso a CQH

é empurrada para uma regido mais fria e menos densa e cessa suas atividades. Com isso a principal

fonte de energia da estrela se torna a CQHe.

Conforme o produto da CQHe €é depositado no nticleo, o envelope expande ainda mais e,
nesse momento, a estrela migra para o proximo estagio chamado Ramo Assint6tico das Gigantes

(AGB — Asymptotic Giant Branch). A figura 1.3 apresenta a estrutura interna de uma estrela nessa

fase.

L
T, =5770K

H, He envelope

f
“ap,

\ He A
He-burning shell I/ 0_(}({{@
CO core 7 ) 0 T,

C
‘0,
(7]
-"f‘/f

= 1940 L

Figura 1.3 — Estrutura interna de uma estrela de 5 My, noinicio do AGB. L+, T, e R« sdo, respectivamente,

luminosidade da estrela, temperatura efetiva e o raio da estrela. Retirado de Carroll & Ostlie (2007).
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Ramo Assintotico das Gigantes (AGB)

A fase AGB pode ser dividida em duas etapas: Early-AGB (E-AGB) — fase AGB inicial - e a
Thermal Pulse-AGB (TP-AGB) — fase dos pulsos térmicos. A primeira é a fase onde todas as
estrelas que ingressam no AGB passam e a segunda é a fase dos pulsos térmicos.

A medida que o envelope se expande, o gradiente de temperatura aumenta e surge uma nova
zona convectiva. Quanto mais o nucleo se contrai, mais o envelope se expande e com isso a zona de
conveccao chega a regides cada vez mais profundas. Essa zona convectiva leva até a superficie
materiais gerados na queima do H e na queima do He. Chamamos esse novo processo de mistura de
2% Série de Dragagens.

Como a segunda dragagem depende da profundidade que o envelope convectivo alcangou
(precisa chegar a regido em que se encontra o produto da queima do He), apenas estrelas de massa
intermediaria com massa inicial superior a 4 Ms, irdo experimentar essa mudanca nas abundancias

superficiais. As principais mudancas observadas na fotosfera ap6s a segunda dragagem sao:

* Material rico em cinzas da queima de H é misturado ao envelope (essencialmente ‘He e N)

* Razdo "“N/®N sofre um aumento consideravel (entre 6 e 7 vezes) devido a mistura de
material pobre em "N

* Pequena mudanga na abundancia de *C

* A maioria dos is6topos de O ndo sofrem alteracoes

No momento em que o nucleo se torna completamente degenerado a contracao cessa. A
partir deste momento a unica fonte de energia da estrela se torna a CQHe e, a medida em que o He
desta camada vai acabando, ela se contrai e o equilibrio hidrostatico é comprometido novamente. O
envelope volta a se contrair e traz a CQH de volta a uma regido mais quente . A medida que a CQH
reinicia sua nucleossintese, a CQHe vai diminuindo sua atividade. Aqui se encerra a E-AGB.

A maior fonte de energia no inicio do TP-AGB é a CQH. O produto dessa camada é
depositado na regido rica em He entre a CQH e a CQHe (regido intershell), aumentando a
temperatura e a pressao na parte inferior dessa regido. Quando a massa da regido rica em He atinge
um valor critico, a queima de He acontece de forma instavel, dando origem a uma fuga

termonuclear da matéria (pulso).
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A regido intershell se torna convectiva devido ao grande gradiente de temperatura e, surge
também uma zona convectiva no envelope pelo mesmo motivo. Em estrelas com massa maior que
1.2 M, o gradiente de temperatura € tdo alto que as duas zonas de conveccdo se fundem e o
material rico em produtos da queima de He e da queima de H é misturado e levado a superficie.
Esse processo é chamado de 3% Série de Dragagens. Estrelas com massas no intervalo 1.2 Mg, > M
> 4 Msq (Pérez-Sanchez 2010), eventualmente podem ter suas abundancias superficiais de carbono
alteradas e elas poderdo se tornar estrelas carbonadas.

A luminosidade da camada entre a CQH e a CQHe aumenta em varias ordens de grandeza
devido ao pulso e o envelope volta a se expandir. Esse processo faz com que a CQH se desloque
para uma regido mais fria onde sua atividade é interrompida.

Quando a queima de He desenfreada diminui, a luminosidade da estrela cai e ela volta a se
contrair. Dessa forma a CQH entra em atividade novamente e se reinicia o ciclo.

O periodo entre os pulsos depende da massa da estrela, podendo variar de milhares de anos
para estrelas de massa intermediaria a centena de milhares de anos para estrelas de baixa massa. A
amplitude dos pulsos aumenta a cada pulso ocorrido.

A evolucao na TP-AGB é fortemente dependente da massa da estrela, tendo seus
mecanismos principais alta dependéncia com intervalos especificos de massa inicial. Na TP-AGB,
uma nova classificagdo estelar de acordo com a massa inicial é adotada por Herwig 2005. Essa
classificacdo auxilia a identificar os processos ocorridos em estrelas AGB durante a fase de pulsos.
Estrelas com massa inicial até ~ 4 M, sdo chamadas de estrelas AGB de baixa massa e estrelas com
massas no interavalo entre 4 M, e 8 My, sdo chamadas de estrelas AGB massivas. Sao classificadas
dessa forma pois estrelas com massa inicial menor que 4 M, ndo experimentardo o Hot Botton
Burning (HBB). Assim sendo, AGB de baixa massa sdo estrelas de baixa massa e algumas estrelas

de massa intermediaria e AGB massivas sao estrelas de massa intermediaria.

Terceira Série de Dragagens ( Third Dredge-up — TDU)

A configuracgdo da estrela para que o ocorra a dragagem é um nticleo dentro de uma camada
de queima envolta por um envelope. Essa dragagem vai ocorrer quando o envelope expandir e
esfriar enquanto o nicleo continua contraindo. Os pulsos térmicos possuem condicdes favoraveis
parecidas para que a dragagem ocorra durante o final de cada flash da camada de He. A TDU
carrega produtos primarios das queimas de H e He para a superficie como C, elementos do

processo-s e He.
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A consequéncia mais importante da TDU é a formacao de estrelas C (estrelas carbonadas). A
estrela inicia 0 AGB com a razdo superficial C/O menor que 1. A cada episodio de dragagem, mais e
mais material da regido intershell é trazido para a superficie. Como a intershell possue 5 a 10 vezes
mais C que O, a razdo superficial C/O aumenta a cada dragagem. Eventualmente o niimero de
dragagens é suficiente para fazer a razao se tornar maior que 1. Assim, a estrela se torna uma estrela
carbonada. A figura 1.4 apresenta uma estrutura esquematica do interior de uma estrela AGB com a

regido onde ocorre a TDU.

Convective |

CO degenerate |
\ Envelope
|
)
|
[
}
I

core \‘

\ Intershell region: \
\ about 75% *He I
I ! about 22% "*C

/ about 2% *Ne ,

<1%1'%

Helium burning shell

Hydrogen burning shell

Figura 1.4 — Estrutura esquematica de uma estrela AGB mostrando a regido onde ocorre a TDU e indicando

as porcentagens dos elementos presentes na intershell. Retirado de Karakas & Lattanzio (2014).

Nucleossintese no AGB

Devido ao fato de estrelas AGB produzirem diversos elementos a partir da queima de H e
He, a sua nucleossintese tem extrema importancia para a evolucdo quimica das galaxias.

O carbono é gerado na queima do He através do processo tripo-a durante os eventos de flash
da camada de He. O oxigénio é produzido nas partes radiativas mais profundas da camada de He.
Depois do flash da camada de He a TDU ocorre e mistura o C e o O primdrios no envelope.

Quando o episédio do flash da camada de He termina, um periodo de queima de H comeca e

suas cinzas sdo depositadas acima da camada de He. Os produtos gerados nessa fase de queima sao
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He e CNO das relacdes de equilibrio do ciclo CNO. Nas cinzas da CQH todo o C e 0 O sao
transformados em "N primério. Em AGB de baixa massa esse “N ndo estd no envelope, ele esta
abaixo do CQH. Estrelas AGB massivas alcangam temperatura alta o suficiente na base do envelope
convectivo para que produza '“N no envelope.

Durante os flashs da camada de He, a alta geracdo de energia através do processo triplo-o
faz com que uma instabilidade convectiva temporaria seja induzida na intershell. Nessa regido todo

o "N é transformado, através da captura o, em **Ne a partir dessas rea¢des abaixo (Gallino et al.

1998):

14N + 4He N 18F + Y
18F N 180 + e+ + vV,

80 + “He - *Ne +y

Em estrelas AGBs de baixa massa, a temperatura da base da intershell com instabilidade
convectiva temporaria ndo serd alta o suficiente e, s6 um pouco do *Ne serd queimado através das
reagdes de captura « para formar Mg e *Mg. Devido a isso, a abundancia de Ne acumula-se a cada
pulso e pode alcangar 2% da massa da intershell. Essa abundancia de Ne na intershell pode ser
verificada observacionalmente (Herwig 2005).

As estrelas AGB também abrigam a producdo de elementos secundarios. O radiativo *°Al é
um dos elementos mais interessantes nessa categoria. Ele tem uma grande importancia na
Astronomia com raios gama e também nas analises de graos pressolares. Ele é produzido na CQH
durante o periodo entre os pulsos (interpulsos) através da reacao do ciclo MgAl (Gallino et al.

1998):

25Mg+ 1H N 26A1+Y

Quando um flash da camada de He ocorre, o *°Al penetra na intershell junto com os outros
elementos produzidos pela CQH. Nesta regiao ele é parcialmente destruido devido a exposicao a
néutrons.

A nucleossintese do F em estrelas AGB tem papel importante na evolugdao quimica galactica
do F. Ela estd relacionada ao processo-s, pois a cadeia de rea¢des do "°F envolve a queima do He e
passa pelo is6topo pesado °N. Na queima do He, o préton necessério para formar o N s6 pode ser

fornecido por uma reacdo do tipo (n, 'H), principalmente (Herwig 2005):
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14N+n N 14C+1H

Os néutrons usados nessa cadeia de reacdo sao os mesmos usados para 0 processo-s.

Formacao de elementos mais pesados que o Fe: Processo-s

O processo-s produz is6topos pesados através da captura de néutrons. Esse processo ocorre
de forma lenta se comparado ao tempo que um atomo precisa para decair através do decaimento
beta. E a partir do processo-s que metade de todos elementos mais pesados que o ferro no Universo
sao formados (Arlandini et al. 1999).

Quando um elemento absorve um néutron, ele se torna um isétopo desse elemento. Quando
0 isotopo € instavel, ele decai através do decaimento beta e se torna um elemento mais pesado. Caso
0 isotopo seja estavel, ele vai continuar capturando néutrons até que se torne instavel e decaia.

As observacgoes e a teoria concordam que a producao nuclear local da principal e mais forte
componente do processo-s € originada em estrelas AGB de baixa massa.

Para que o processo-s aconteca, é preciso que haja uma fonte de néutrons. No AGB duas

reacoes liberam néutrons:

*Ne + ‘He —» *Mg +n

BC + *He - 0 +n

A primeira reagdo ocorre durante os pulsos térmicos, pois o **Ne é formado através do ciclo
CNO em regides com temperaturas maiores que 3x10° K. Por esse motivo ela é mais comum em
estrelas de massa intermediaria.

A principal fonte de néutrons em AGB de baixa massa é o °C. Ele é formado a partir das

reacoes abaixo (Herwig 2005):

IZC + lH N 13N+Y

13N N 13C + €+

No fim de um episédio de dragagem da TDU, quando a base do envelope convectivo rico

em H penetra na regido intershell rica em '*C, uma mistura parcial cria uma fina camada que
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providencia prétons e *C simultaneamente. A figura 1.5 apresenta um cadeia de reagdes do

processo-s com o0s elementos Zr, Nb e Mo.

\

BEMD HﬂlMD L EISMD EEMD L QTMD EBMO QEMO 1UUMD
14.8 9.25 15.9 16.7 9.55 24.1 66h 9.63
N = 50 BNb | | *“Nb | | ®Nb | | %Nb

100 20Ky | |35day 23h

X
N7y NZr R7r B7r MZr SZr 9671 TZr

51.5 .2 17.2 1.5My 17.4 B4day 2.80 17h
A Y

Figura 1.5 — Exemplo de uma cadeia do processo-s. Os is6topos em amarelo sdo instaveis. A linha vermelha

mais grossa indica o caminho principal do processo. A linha vermelha mais fina indica outras reagdes ndo
muito importantes. Os nimeros nos is6topos instaveis representam o tempo de meia vida deles. Nos outros, é

a fracdo de abundancia isotopica. Retirado de Herwig (2005).

Hot-Botton Burning (HBB)

Estrelas AGB massivas sdo caracterizadas por uma condicdo da CQH onde a parte externa
dessa camada esta incluida no envelope convectivo. Essa mistura convectiva nas suas partes mais
externas injeta mais combustivel na CQH. Essa condicdo é chamada de Hot-Botton Burning (HBB).
Quanto maior o ntcleo, assim como a massa do envelope, maior é a fracdo da CQH que esta
incluida na zona convectiva. Isso torna o HBB mais eficiente. Isso significa que a temperatura na
base do envelope convectivo é maior.

O HBB transforma eficientemente o C dragado em N. Isso previne a formacao de estrelas
carbonadas, criando entdo um limite de massas para a formacdo de estrelas carbonadas, entre 1.2
Mo e 4 M, (Pérez-Sanchez 2010). No final da evolugdao no AGB, a perda de massa reduz a massa
do envelope e o HBB se torna menos eficiente.

As assinaturas da nucleossintese no HBB incluem (Herwig 2005):

* Produgdo de Li

¢ Altas abundancias de He e N
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e Baixarazao C/O
» Baixa razao “C/3C

* Aumento das abundancias de *Na, Mg, *Mg e *Al

A figura 1.6 apresenta um diagrama onde os processos de mistura e seus resultados mais

importantes sdo apresentados segundo a massa da estrela.

Hot Bottom Burning

Burns 12C into 13C and 14N

Thermal Pulses and Third Dredge—Up

Increase in 12C and s—-process elements

Second Dredge-Up

Increase in 4He, 14N and 23Na Decrease H, 12C, 13C, 15N

Extra-Mixing Process on RGB

Increase in 4He 13C 14N
170 23Na

Decrease in C12 7Li 160 180

First Dredge-Up

Major Mixing or Nucleosynthesis Events in order of occurrence

Increase in 4He 13C 14N 170 23Na Decrease inC12 7Li 160 180

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 MM o

Figura 1.6 — Diagrama representando a dependéncia da massa dos eventos de dragagem, misturas e eventos
nucleossintéticos para estrelas com metalicidade Z = 0,02. As espécies mais afetadas em cada etapa estdo

indicadas. Retirado de Karakas & Lattanzio (2014).

A Perda de Massa e Formacao do Envoltorio Circunstelar

A perda de massa é um mecanismo crucial na fase AGB. E através da perda de massa que a
estrela consegue evoluir e deixar o AGB. Devido aos pulsos térmicos, a estrela ejeta uma
quantidade significativa de matéria e conforme a frequéncia de pulsos aumenta, mais matéria é
ejetada, a gravidade superficial diminui e a matéria se torna cada vez menos ligada a estrela
formando ao redor dela uma regido chamada envoltorio circunstelar. Esse envoltério é formado por

gas e graos de poeira.
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No final do AGB, um vento radial lento (5 a 30km/s) aumenta a taxa de perda de massa da
estrela (107 My < M < 10 Myy) e, com isso, o envoltdrio circunstelar cresce cada vez mais. A

figura 1.7 apresenta ilustragoes da estrutura interna de estrelas de até 8 M, em diferentes estagios

evolutivos.
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Figura 1.7 — Ilustracao das diferentes zonas internas de estrelas de até 8 M;,. As dimensoes estelares ndo

estdo em escala. Retirado de Lodders & Amari (2005).

Fases evolutivas finais para estrelas de baixas massas e massas

intermediarias
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Ao final do AGB, as taxas de perda de massa se tornam tao elevadas que removem todo o
envelope estelar rico em H em uma escala de tempo de cerca de 10* anos (Habing & Olofsson
2004). Nesse momento a estrela ingressa na rapida fase chamada P6s-AGB.

Nessa fase a temperatura da estrela aumenta e sua luminosidade se mantém
aproximadamente constante. Quando a temperatura atinge um valor critico, cerca de 30000 K, o
envoltorio se torna ionizado devido a radiagdo vinda da estrela. A estrela vai produzir um vento
rapido e menos denso que vai interagir com o vento lento e denso da fase AGB. A partir desse
encontro a estrela se torna uma Nebulosa Planetaria.

Durante a fase de nebulosa planetaria, a estrela consome rapidamente sua energia. Dessa

forma, ela resfria e sua luminosidade diminui. A estrela se torna uma ana branca.

1.2.2 Estrelas Massivas

Como descrevemos anteriormente, as massas estelares definem as sequencias evolutivas
subsequentes. Assim, trataremos agora das estrelas com grandes massas. Apos sair da sequéncia
principal as estrelas massivas continuam sua evolucao para o lado direito do diagrama HR. Antes de
atingir a regido das estrelas RGB, a queima do He se inicia no nucleo. O produto dessa queima é
?C. Como o nicleo atinge temperaturas da ordem de 10° K, o C produzido também pode capturar
particulas alfa e formar o '°O.

O He do nticleo se esgota deixando um caroco de C-O inerte. O niicleo contrai e uma fina
camada de He comeca a queimar ao redor do nucleo de C-O (CQHe). O produto da CQHe é
depositado no nucleo. Acima dessa camada, a CQH também ¢ ativada. E novamente, antes que a
estrela alcance a regido das estrelas RGB no diagrama HR, o caroco de C-O alcanga a temperatura
necessaria pra iniciar a queima do C.

Antes de se tornar supernova, a estrela desenvolve uma estrutura no formato de casca de
cebola, onde cada camada é fruto de um estagio de queima principal. Os produtos de cada estagio
de queima sdo usados como combustivel para o proximo estagio até o nicleo se tornar rico em Fe-
Ni.

Como ocorre nas estrelas de baixas massas e massas intermediarias, a primeira reacao
principal nas estrelas massivas é a queima do H em He, seguida pela queima do He em “C e '°O.
Tais reacdes e seus resultados foram apresentados nas se¢des anteriores. Aqui a diferenca se da na

producdo do He, que no caso de estrelas massivas é preferencialmente via ciclo CNO. Um outro
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aspecto é que as estrelas massivas conseguem atingir as temperaturas necessarias para seu nucleo
rico em C e O continuar os processos de queima. Nos proximos estagios de queima ocorrerao
reacoes de captura-a, onde particulas de “He (particulas o) sdo capturadas para formar novos
elementos, e fotodesintegracdes.

As escalas de tempo dos estagios de queima seguintes a queima do He sao muito aceleradas
se comparadas as escalas de tempo da queima de H e da queima de He. A queima de C dura
algumas centenas de anos e a queima de Si cerca de um dia, variando de acordo com a massa
estelar.

A queima do carbono se inicia a temperaturas da ordem de T ~ 10° K através das reagoes

(Maciel 1999):

IZC + 4He N 160 + Y
O +°He » *Ne +y
ZONe + 4He N 24Mg + Y

ou,
12C + 12C N ZONe + 4I_Ie
12C + 12C N 23Na + lH
12C + IZC N ZSMg +n
Em temperaturas superiores a 10° K, a queima do Ne ocorre atravé da fotodesintegragao:

“Ne +y - '°O + *He

Nos casos em que a particula-a produzida penetra a barreira potencial, as reacoes a seguir

ocorrem:

“Ne +‘He - *Mg +y
2(20Ne) N 160 + 24Mg+Y
160+1GO N 3ZS+Y

Outros elementos sao produzidos através do processo-a, onde as reacoes realizam-se através

da captura de uma particula-a. A queima de Mg, Si, S e Ar ocorrem através do processo-a:
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Mg + “He — **Si+y
*Si +*He - S +y
2S5 +%He - *Ar+y
®Ar +*He - “Ca+y

As reagdes de queima vao seguir no nicleo até atingir o *°Fe, momento em que as reagdes
deixam de ser exotérmicas. A figura 1.8 apresenta um diagrama casca de cebola com as camadas

interiores de estrelas massivas e seus respectivos elementos.
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Figura 1.8 — Diagrama casca de cebola com as zonas de composicao resultantes da nucleossintese em estrelas
massivas. Cada zona é rotulada com os elementos que sdo os combustiveis principais e seus produtos
nucleares. Algumas reacoes nucleares e produtos de interesse ao estudo dos graos pressolares estao

indicados. Retirado de Lodders & Amari (2005).

Quando o nucleo atinge a composicao do grupo do Fe ele ndo inicia uma nova queima. Isso
acontece porque esses elementos possuem as mais altas energias de ligacdo, ndao podendo ser

transformados em outros elementos com liberacdo de energia. O nticleo comeca a se contrair
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atingindo temperaturas e densidades muito altas até atingir as condi¢cdes necessarias para a
fotodesintegracao dos ntcleos de Fe. Os nucleos de Fe se fotodesintegram em particulas alfa e
néutrons. Durante o processo de fotodesintegracdo a energia térmica é consumida causando uma
queda na temperatura e na pressao do nucleo. Dessa forma, ele ndo consegue sustentar as camadas
exteriores e colapsa violentamente em uma implosdo. A estrela encerra sua vida como uma
supernova do tipo II.

Se o nucleo possuir massa inferior a 2 My a estrela se tornara uma estrela de néutrons. Se a
massa do nucleo for superior a isso, a estrela se tornara um buraco negro.

Quando o nucleo de uma estrela massiva colapsa, gera uma onda de choque que da inicio a
nucleossintese explosiva. O intervalo de massas para isso ocorrer varia entre 8 M e 40 Mg,
massas muito superiores a isso evoluem para um buraco negro (Maciel 1999). A nucleossintese
explosiva, ou processo-e, modifica fortemente a composicdo quimica da estrela. Os processos
incluidos nessa nucleossintese sdo fotodesintegracoes que produzem particulas-a, préotons e
néutrons e, os processos de captura dessas particulas.

Na zona mais interna, o equilibrio estatico nuclear produz os elementos radiativos “Ti, **Cr,
YV, 'Mn, *’Fe, *Co, **Ni, **Cu e ®Zn. Esses elementos decaem para “‘Ca, *®Ti, **Ti, *'V, **Cr, **Mn,
*Fe, *°Co e “Fe, respectivamente (Lodders & Amari 2005).

Alguns isétopos observados em supernovas fornecem uma ligacdo de alguns graos
pressolares com esse tipo de fonte. Por exemplo, **Co e *’Co observados na supernova SN 1987A,
linhas y de “Ti foram observadas na remanescente de supernova Cas A e os excessos de *Ca
observados (Lodders & Amari 2005).

Além dos processos de nucleossintese citados acima, outros processos muito importantes

ocorrem em estrelas massivas: o Pprocesso-r e 0 processo-p.

Outros processos de nucleossintese: Processo-r e processo-p

Quando a estrela atinge temperaturas da ordem de 10° K ou superiores, varias reagdes que
produzem néutrons podem ocorrer. Os néutrons gerados nessas reacdes podem ser capturados por
outros nucleos formando elementos mais pesados. Esse processo é chamado de captura de néutrons.

Quando o fluxo de néutrons € baixo e a captura ocorre em um tempo menor que o tempo do

decaimento f3, ocorre o chamado processo-s que foi detalhado na secao de estrelas AGB. No caso do



processo-T, a captura dos néutrons é mais rapida que o tempo de decaimento [ e a formacao de

elementos pesados vai além do **Bi.

Em temperaturas mais altas que 2 x 10°, pode ocorrer o processo de captura de prétons

chamado processo-p.

Tanto o processo-r quanto o processo-p sao frequentemente relacionados a nucleossintese

explosiva, mas a exata localizagdo em que esses processos ocorrem € ainda questionavel (Lodders

& Amari 2005). Uma importante mudanca causada pelo processo-r e pelo processo-p, em termos de

importancia para o estudo de graos pressolares, sdo os is6topos anomalos do Xe (Xe-HL). A figura

1.9 apresenta uma cadeia de reacoes do processo-r.
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Figura 1.9 — Exemplo de uma cadeia do processo-r.

Nesse capitulo apresentamos uma breve discussao sobre evolucao estelar. Enfatizamos os

resultados produzidos por processos de nucleossintese pois esses resultados sdo bastante

importantes na identificacao de graos pressolares (Capitulo 3). No capitulo a seguir trataremos da

formacao dos graos bem como suas composi¢des quimicas e caracteristicas espectrais.
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2 Formacao de graos em ambientes estelares

2.1 Formacao dos Graos

As fontes estelares mais conhecidas como formadoras de graos sao estrelas evoluidas frias,
novas e supernovas. Para que uma espécie venha a ter uma condensacao efetiva, é necessario que
seu tempo de condensacdo seja menor que o periodo no qual ocorre as condicoes favoraveis para a
formacdo do grao durante a evolucdo do objeto analisado (Lorenz-Martins 1995). Os tnicos locais
que satisfazem a condicdo fundamental para a condensacao efetiva de espécies como SiO, MgO, Fe
e compostos de carbono sdo os ventos de estrelas frias, novas e supernovas (Sedlmayr 1994). Essas
espécies sdo determinantes na formacgao dos graos em meios ricos em carbono e ricos em oxigénio,
em equilibrio (Lorenz-Martins 1995).

Nas proximas secoes serd abordada a formagdo de graos de poeira em estrelas evoluidas

frias que sdo as principais doadoras de poeira para o meio interestelar.

Envoltorio Circunstelar

Durante a fase de pulsos térmicos, as estrelas no AGB perdem uma quantidade expressiva de
massa. As taxas de perda de massa nessa fase podem alcancar valores de até 10 M, por ano
(Habing & Olofsson 2004). Essa matéria ejetada pela estrela ndo se solta completamente do
dominio gravitacional estelar instantaneamente. Dessa forma, a massa expelida cria um envoltério
ao redor da estrela. A cada pulso uma nova camada de material é depositada no envoltorio
circunstelar. Os elementos encontrados no envoltério sdao os produtos recém sintetizados nos
interiores estelares os quais sao misturados a superficie pelas séries de dragagens.

A quimica dos envoltorios circunstelares, em principio, deve ser a mesma da encontrada na
fotosfera. Inicialmente a superficie da estrela é rica em O. Conforme ocorrem as dragagens da 3°

Série de Dragagens, quantidades de C sdo misturadas nessa superficie.
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A razao C/O governa a evolucao quimica do envoltorio. Ela é importante pois a molécula
CO é muito estavel devido sua alta energia de ligacdao (Habing & Olofsson 2004). Com isso, apos a
formacdo das moléculas CO, se a razao C/O for maior que 1 a estrela é uma estrela carbonada. No
caso dela ser menor que 1, temos uma estrela oxigenada. As abundancias de C ou O ditardo as
espécies de moléculas e graos encontrados no envoltério.

Devido a agado dos ventos estelares (via pressao de radiacdo), o envoltério é levado para
regioes mais distante da estrela. Quando o material alcanca a densidade e uma temperatura fria o
suficiente, ocorre a nucleacao de graos. Esses graos absorvem a radiacdo da estrela em
comprimentos de onda mais curtos, como o ultravioleta e o visivel, e reemitem no infravermelho.
Por isso, dependendo da densidade do envoltdrio a estrela pode ficar invisivel na regido visivel do
espectro.

Os ventos estelares comecam de forma lenta tendo velocidades entre 1 e 3 km/s em regides
préximas a fotosfera. Na fase p6s-AGB, a acdo da pressao da radiacdo acelera os graos presentes
no envoltorio. Em um ponto critico do envoltdrio esse vento pode atingir velocidades supersonicas
e sua velocidade terminal é em torno de 10 a 30 km/s. Esse é o mecanismo mais utilizado para
descrever a aceleracao dos ventos estelares. Os fotons emitidos pela estrela sdo absorvidos pelos
graos e reemitidos no infravermelho. Nesse processo o féton transfere parte do seu momento
original para o grao. Isso faz com que a pressao de radiacdo seja maior que a forca gravitacional e, o
grao é acelerado. Além disso, o momento do grao é transferido para o gas (devido a sua
viscosidade) e ele também é acelerado (acoplamento gas-grao). Dessa forma, os grdos geram uma
forca de arraste que vai levando o envelope para cada vez mais longe da estrela. Para que esse
mecanismo ocorra é necessario que haja graos no envoltorio. A teoria mais aceita é que, no
momento dos pulsos, a matéria atinge uma regido mais fria e os graos sao formados.

Acredita-se que os graos desempenham um papel importante no arraste da matéria estelar
ejetada. Os processos para a formacdo dos graos ainda sdo alvos de muitas pesquisas. A teoria mais
aceita atualmente para explicar a formacdo de graos em envoltorios de estrelas evoluidas frias é a
chamada Teoria Classica de Nucleacdo (TCN) que descreve a formacao de pequenos aglomerados
em um vapor supersaturado a partir de colisdes entre particulas e atomos (Andersen 2011). Quando
os aglomerados e/ou moléculas se unem formam os graos.

As moléculas sdo formadas a partir de fluxos estelares. Esses fluxos compostos de matéria
quente se expandem até o momento em que a temperatura do gas e a densidade de matéria
diminuam. Isso faz com que esse gas mais frio e menos denso se combine criando moléculas cada
vez mais complexas com o aumento da distancia. Em dadas distancias onde a temperatura do gas se

torna igual a temperatura de condensacao do solido (essa temperatura varia para cada espécie de



32

grao), moléculas condensaveis e alguns atomos se unem dando origem a aglomerados que crescerao
e formardo graos homogéneos ou heterogéneos.

Em fluxos estelares a molécula CO desempenha um papel fundamental na quimica
encontrada no ambiente. Como essa molécula tem uma alta energia de ligacdo, ela utilizara todo O
(envoltorios carbonados) ou todo C (envoltérios oxigenados) para formar moléculas CO. O que
resta apos a ligacdo dessas moléculas é que ditara quais espécies serdao abundantes naquele meio.

Lorenz-Martins (1995) citou os condensaveis primarios mais importantes para cada tipo de

envoltorio:
* SiO, MgO, MgS, Fe para ambientes ricos em O (estrelas tipo M)
* GyH,, CGH..., MgS, SiC, Fe para ambientes ricos em C (estrelas tipo C)

O crescimento de um aglomerado esta relacionado a probabilidade de colisdes com atomos e
moléculas e a quantidade de moléculas que permanecerdo ligadas a ele apos a interacao. Para que
isso ocorra é necessario que exista uma saturacao de moléculas condensaveis a temperatura do gas
existente no ambiente. Quando as moléculas se combinam a pequenos aglomerados por adicao, eles
formam uma configuracao termodinamicamente estavel chamada aglomerado critico (Lorenz-
Martins 1995). Sua definicdo é dada pelo tamanho no qual o aglomerado atinge as condicdes
necessarias para continuar crescendo em determinada temperatura e densidade (termicamente
estaveis). Quando o tamanho do aglomerado for menor que o tamanho do aglomerado critico, ele
tende a evaporar. Ja no caso de aglomerados maiores, suas probabilidades de colisdes sdo maiores e
eles crescerdo.

A probabilidade de crescimento e decrescimento de um aglomerado esté ligada a razao de

saturacdo do meio estudado a temperatura T. Esta razao é dada pela expressao:

S =P/ P,

onde P é a pressao parcial do vapor e P, € a pressao de saturacao do sélido a temperatura T.

Se S for menor que 1, a probabilidade de decrescimento se torna maior devido ao fato da
evaporacao se sobrepor ao actimulo de constituintes no aglomerado. No caso de S ser igual a 1, as
probabilidades de crescimento e decrescimento se equilibram. Quando S é maior que 1, a
probabilidade de crescimento prevalece e o aglomerado entra em regime de crescimento.

No momento em que o aglomerado atinge um tamanho critico onde a probabilidade de

crescimento supera a perda de constituintes, esse aglomerado se torna um nticleo critico. O nticleo
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critico é o menor aglomerado em que, ap6s o crescimento por adi¢ao, a probabilidade de
crescimento é maior que a probabilidade de decrescimento. Esse nucleo sera usado como “semente”
para os futuros graos. A taxa de nucleacdao em um ambiente é o ntimero de nticleos criticos
formados por unidade de tempo e volume (Lorenz-Martins 1995). Ela é uma funcdo da temperatura,
supersaturacao e densidade do gas (Andersen 2011).

A teoria classica da nucleacao pode ser dividida em duas categorias: Nucleagdo Homogénea
e Nucleacdo Heterogénea.

A nucleacado heterogénea considera a formacdo de aglomerados através de reacdes quimicas
usando os nucleos criticos existentes para formar aglomerados criticos com uma composicao
quimica diferente dos demais. Esse método de nucleagdo ndo utiliza colisdes como o mecanismo
para formar aglomerados e sim rea¢Ges quimicas, porém ele emprega niicleos criticos ja formados
que podem ser frutos de colisdes.

A nucleacdao homogénea relata a formacado de aglomerados quimicamente homogéneos por
adicdo de moléculas de um s6 tipo (monomeros). Essa categoria de nucleacdo pode ser dividida em
dois outros grupos: nucleacdo homogénea homomolecular e nucleacao homogénea heteromolecular.
No caso da homomolecular, a formagdo dos aglomerados se da por adi¢cao/perda de moléculas do
mesmo tipo. J& a heteromolecular forma os aglomerados por adicdo/perda de moléculas de tipos
diferentes. A nucleagdo homogénea homomolecular explica a formagdo de carbono amorfo em
envoltdrios de estrelas carbonadas e silicatos, MgO, Fe- e MgS em envoltorios de estrelas
oxigenadas. A partir da nucleagdo homogénea heteromolecular pode-se explicar a formagao de
carbono amorfo através da combinacdo de varias moléculas como C;, C,, C;H, C,H,, entre outras.
Pode-se explicar também a formacao de silicatos através de combinacdes de varias moléculas em
fluxos de estrelas oxigenadas.

O crescimento dos graos é determinado através da adi¢do de moléculas e monémeros. Ja o
tipo de estrutura que cada grao tera vai depender da taxa de adicdo desses monomeros a superficie
do grdo. No caso de uma captura lenta, 0s monomeros terdo mais tempo para se ajustar a superficie
do grdo se arrumando em uma posicdo energeticamente mais estavel dentro da estrutura cristalina
do grdo antes da captura de um outro mondmero. Se as capturas seguintes mantiverem o mesmo
padrdo de ajuste antes da proxima captura, o processo acontecera em equilibrio termodinamico e se
formara uma estrutura monocristalina. No caso de capturas mais rapidas se comparadas ao tempo de
reajuste dos monomeros capturados, ocorrera a formacao de graos amorfos. Em um caso
intermedidrio, quando ocorre um reajuste local dos mondmeros, estruturas policristalinas se

formardo.
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Em graos heterogéneos outras estruturas mais complexas podem ser formadas além das
citadas no paragrafo acima. Por causa das diferentes condi¢des quimicas da sua formacao, esses
grdos podem apresentar estruturas com mantos, graos com carga e graos amorfos através de
composicdo heterogénea. Os graos com manto sao formados a partir das varias condi¢des quimicas
(diferentes abundancias de espécies condensantes) experimentadas pelo grao através de sua
trajetdria no vento estelar. Como ele é arrastado pelo vento por diferentes meios quimicos no
envoltdrio, sua estrutura lembra a forma de uma cebola. Por outro lado, os grados com carga sao
formados através dos seus atomos/moléculas constituintes que interagem com a radiacdo UV e se
tornam ionizados.

Na Figura 2.1 apresentamos um esquema ilustrando a regido de formacao de graos em

estrelas frias e suas caracteristicas fisicas.
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Figura 2.1 — Esquema simplificado dos parametros fisicos do envoltério em funcao da distancia radial a

estrela. Retirado de Sedlmayr (1994).
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2.2 Formacado de graos em supernovas

Os limites entre as camadas de uma pré-supernova sao caracterizados por mudancgas bruscas
nas composicoes isotopicas. Algumas camadas devem se misturar durante a explosdo da supernova
para produzir os dados coletados em graos pressolares. Os produtos das camadas mais externas
He/N e He/C devem se misturar aos das camadas mais internas, porém a mistura deve ser parcial
para que a razdo C/O seja suficiente para a formacao de graos carbonados como SiC e grafite. As
camadas mais internas possuem razdo C/O menor que 1 e as zonas He/N e He/C sdo os unicos
locais onde a razao C/O superam a unidade.

Estrelas com massas entre 30 Mo e 40 M,,;, perdem seu envelope rico em H durante a fase
de supergigante vermelha. J4 as estrelas com massas superiores a 40 M, perdem sua zona rica em
H durante a sequéncia principal, vindo a evoluir para estrelas Wolf-Rayet (WR). A alta perda de
massa das estrelas WR produz um envoltdrio circunstelar ao redor delas, tornando-as potenciais
produtoras de graos.

As estrelas WR podem ser ricas em N (WRN) caso tenham perdido apenas a camada rica em
H, deixando visivel a zona que contém os produtos do ciclo CNO. Estrelas WR ricas em C (WRC)
sdo mais massivas que as ricas em N e, elas perderam suas zonas ricas em H e He deixando a
camada rica em produtos do processo triplo-a visivel. Ja as estrelas WR ricas em O (WRO) sdo as
mais massivas e sdo estrelas que, através da captura-a do C, obtiveram a abundancia superficial de
O aumentada (Lodders & Amari 2005).

Como visto acima, devido a grande perda de massa de diversas camadas com composicoes
isotopicas diferentes, os envoltorios de estrelas WR podem condensar graos ricos em carbono
(WRC) ou graos ricos em oxigénio (WRN e WRO), dependendo da quantidade perdida das
camadas ricas em H e He.

As principais caracteristicas que um grao formado em envoltérios de WR deve ter, segundo

Lodders & Amari (2005):

* enriquecimento em N e *Ne
* evidéncias de *°Al
» evidéncias de “'Ca

* enriquecimento em “C
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2.3 Graos e o Meio Interestelar

O meio interestelar é composto de gas e poeira. Em espectros estelares, a poeira é
responsavel pelo avermelhamento de sua fonte e por causa disso comecou-se a deduzir sua presenca
no espaco. Por volta da década de 1960, a astronomia no infravermelho comecou a se aprimorar
(Henning 2010). No entanto, foi a partir do levantamento de todo o céu no infravermelho distante
feito pelo satélite IRAS (Infrared Astronomy Satellite), lancado em 1983, que os indicios da
existéncia de poeira em todo o meio interestelar e em fontes estelares se tornaram mais evidentes.
Os graos de poeira absorvem os comprimentos de onda 6pticos e no ultravioleta vindos da fonte,
sdo aquecidos e reemitem a luz no infravermelho. Assim, a espectroscopia no infravermelho analisa
os espectros na faixa onde os graos emitem. Com os instrumentos KAO (Nasa Kuiper Airborne
Observatory) e o LRS (Low Resolution Spectrometer) a bordo do IRAS, foi possivel fazer uma
varredura na faixa de 8 pm a 23 pm. Outro importante projeto foi o satélite ISO (Infrared Space
Observatory) , lancado em 1995. Os instrumentos SWS (Short Wavelength Spectrometer) e o LWS
(Long Wavelength Spectrometer) a bordo do ISO trouxeram novos resultados no campo da poeira
interestelar. Eles operaram na faixa entre 2 pm e 200 pm. Ja o Spitzer Space Telescope, langado em
2003, usando o Infrared Spectrograph (IRS), disponibilizou muitos espectros na faixa entre 5 pm e
40 pm. Com base nos estudos da poeira no meio interestelar é possivel analisar a fisica e a quimica
do meio interestelar, os processos de formacao de estrelas e as ultimas fases de vida das estrelas

(Henning 2010). A seguir apresentamos alguns exemplos destes projetos nas Figuras 2.1 a 2.3.

IRAS 00278+8219

2.0x1071% . . .
_ 15x1072] .
T [ ]
a3
T
& [ ]
E 1ox102f 4
E L i
=
= I ]
= 5x10-18L 4
G 1 1 1
5 10 15 20 25

Lambda [fem |



37

Figura 2.1 — Espectro da estrela V* AD Cep obtido pelo IRAS. Estrela oxigenada de tipo espectral M8.
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Figura 2.4 — Espectro da estrela GJ687 obtido pelo Spitzer. Estrela oxigenada de tipo espectral M3,0V.
Observacoes, IdentificacOes e Resultados Observacionais

Os graos de poeira sao estudados através da sua interacdao com a radiacao eletromagnética.
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Os graos absorvem, espalham e emitem a radiacdo. O comportamento da luz absorvida, espalhada e

emitida pelos graos depende do seu tamanho, forma e composicao. Essas caracteristicas afetam a
assinatura da poeira no espectro. A partir disso, é possivel analisar a poeira comparando espectros
observados com espectros laboratoriais. Esses espectros sdao produzidos com minerais naturais ou
sintetizados, variando diversos parametros como a temperatura por exemplo. Os tipos de espectro
mais utilizados sdo os de reflexdo e absorcdo. As principais bandas da poeira césmica estao
localizadas no infravermelho, entdo essa é a regido utilizada para estudar os graos.

Para se interpretar corretamente os espectros astronomicos disponiveis atualmente é
necessario usar modelos que considerem o uso de calculos de transferéncia radiativa. Para tais
calculos, utiliza-se constantes Opticas medidas em laboratdrio e suposicdes sobre a composicao,
tamanho, formato e abundancia dos graos, além da geometria da fonte (Henning 2010).

Como dissemos, o tamanho e a forma do grao afetam a sua assinatura espectral, mas além
disso, a temperatura pode alterar o formato e a posicdo das linhas espectrais também. Isso ocorre

porque as constantes opticas sao dependentes da temperatura. Baseado nas comparagoes entre

espectros laboratoriais e astronémicos, foi possivel identificar assinaturas caracteristicas de espécies

de poeira em fontes estelares e no meio interestelar.

2.4 Principais espécies de graos e moléculas observadas em envoltorios

circunstelares
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As espécies de graos e moléculas encontradas em envoltérios de estrelas evoluidas frias
dependem da quimica que governa o envoltorio, conforme dito anteriormente. Eles podem ser
classificados em ricos em carbono e ricos em oxigénio.

Espécies de graos encontradas em envoltérios ricos em O refletem uma quimica também
rica em O. As moléculas encontradas nesse tipo de envoltorio sao: SiO, OH, H,O, CO,, MgO, MgS,
entre outras. Ja as espécies de graos esperados em envoltdrios oxigenados sao basicamente 6xidos e
silicatos. A tabela 2.1 apresenta uma breve lista dos compostos. A partir de Ca e Al pode-se obter
corundum, spinel, hibonita, gehlenite e anorthite. Si e Mg se condensam para formar enstatita e
forsterita. E, o ferro forma uma liga de Fe-Ni e troilite (Lodders & Amari 2005). Diversas das
espécies citadas acima foram observadas em espectros de estrelas do tipo M (estrelas ricas em
oxigénio), alguns exemplos serdo mostrados a seguir. Silicatos possuem assinatura em 9,7 pm
observada em diversos espectros de estrelas M. Ja as emissoes em 20 pm e 28 pm sdo atribuidas a
piroxénio rico em Mg e olivina forsteritica. O corundum é observado em 40-50% das estrelas do
tipo M (Lodders & Amari 2005) e sua assinatura de emissdao é em 13 pm. O ferro metalico ndo pode
ser medido no IR, porém sua presenca € inferida através da necessidade de se adicionar uma fonte
abundante de opacidade IR para ajustar os espectros de estrelas M (Lodders & Amari 2005). A

tabela 2.1 apresenta as bandas caracteristicas de compostos encontrados em envoltorios ricos em

oxigeénio.

Tabela 2.1 — Compostos encontrados em envoltérios ricos em oxigénio (C/O < 1) e suas bandas

caracteristicas. Cortesia de S. Lorez-Martins.

Banda (pm) Material
9,2 Enstatita
9,85 -10,0 Silicatos desordenados
11,2-11,4 Ortho-silicatos (Mg,SiO,)
11,8 -12,0 Ortho-silicatos (Ca;SiO,), aluminatos
13,0 - 13,2 Varios 6xidos
20 (estreita) Varios 6xidos
20 (alargada) Superposicdo de varios silicatos

Em envoltorios carbonados podemos esperar moléculas do tipo: HCN, C,H, HC3;N, CH,,

SiC, MgS entre outras (Lorenz-Martins 1995). Uma caracteristica importante em envoltorios ricos
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em C é a presenca de hidrocarbonetos policiclicos aromaticos (PAH). As principais bandas
apresentadas por eles sdo: 3,3 pm, 3,4 pm, 6,2 pm, 6,9 pm, 7,7 pm, 8,6 pm e 11,3 pm (Speck
1998). As espécies de graos previstas em envoltérios ricos em carbono sao carbono, carbetos (TiC,
SiC), sulfetos (CaS, MgS), nitretos (AIN, TiN) e, derivados do ferro, como FeSi e troilite (Lodders
& Amari 2005). Algumas das espécies citadas acima foram observadas em espectros IR. O SiC
possui uma assinatura em 11,3 pm e observado em muitas estrelas carbonadas. O carbono é
encontrado como carbono amorfo ou grafite. O diamante ndo é visto como uma espécie a se formar
em ambientes sob condicdes de equilibrio termodindmico (Lodders & Amari 2005). Porém existem
observacoes que identificaram as emissoes 3,43 pm e 3,53 pm que sdo atribuidas a diamantes com a
superficie hidrogenada em um envoltoério de uma estrela carbonada, em uma p6s-AGB muito pobre
em metais e em uma protonebulosa planetaria (Lodders & Amari 2005). O MgS exibe uma
assinatura caracteristica em 30 pm. A assinatura em 21 pm ¢ atribuida ao TiC, porém ainda nao se
tem total certeza disso. A tabela 2.2 apresenta algumas espécies observadas em estrelas ricas em
carbono (C/O > 1). Na figura 2.5 apresentamos espectros ISO SWS ricos em carbono para quatro
estrelas em diferentes estagios evolutivos e na figura 2.6 sdo mostrados espectros ISO SWS de
quatro estrelas ricas em oxigénio. Em ambas estdao marcadas as caracteristicas espectrais mais
importantes. A tabela 2.2 apresenta as bandas caracteristicas de compostos encontrados em

envoltérios ricos em carbono.

Tabela 2.2 — Compostos encontrados em envoltdrios ricos em carbono (C/O > 1) e suas bandas

caracteristicas. Cortesia de S. Lorenz-Martins.

Banda (pm) Material
11,3 SiC
21,0 TiC
30,0 MgS
30,0 SiS,
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SiC e MgS indicadas. Cortesia S. Lorenz-Martins.
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Figura 2.6 — Espectros ISO SWS de estrelas oxigenadas com as bandas de silicatos e corundum indicadas.

Cortesia S. Lorenz-Martins.

2.5 Transferéncia Radiativa em Envoltorios Circunstelares

Conforme apresentado acima, estrelas evoluidas frias apresentam uma distribuicao espectral
de energia que se aproxima a de um corpo negro com temperaturas entre 2000 K a 4000 K. O gas
do envoltério possui opacidade desprezivel no continuo e, por isso, ndo ha uma troca de energia
importante entre a radiacdo e o gas. Dessa forma, a transferéncia da radiagdo ocorre principalmente
através dos graos. Eles determinardo a absorcao e o espalhamento da radiacdo e isso dependera da
quantidade de graos no envoltorio, da temperatura dos graos e das espécies quimicas encontradas.

A interacdo entre a radiacdo e os graos é calculada através da solucdo das equagoes de
Maxwell para uma luz polarizada espalhada devido a interagdo com particulas sélidas esféricas de
raio arbitrério. Essa solucao foi resolvida por Mie (1908) e Debye (1909) de forma independente.

A teoria de Mie descreve o problema de uma luz polarizada, de comprimento de onda A,
incidente em uma esfera, de raio a, e de indice de refracdo complexo m, sendo parte da energia
absorvida pela esfera e parte dela espalhada (Pilling 2002). Suas propriedades de espalhamentos
podem ser dadas em funcdo do parametro adimensional x e do indice de refracdo complexo m

(Pérez-Sanchez 2010):

x=2na/A

m =n—ik,

onde a é o raio da esfera, A é o comprimento de onda da luz polarizada, n é o indice de refracdo e k é
o indice de absorcdo. As constantes n e k sdo conhecidas como constantes 6pticas de um dado
material e, em geral, elas sdo fun¢oes do comprimento de onda. Quando o comprimento de onda é
muito menor que o raio da particula, utiliza-se o espalhamento Rayleigh e quando o comprimento

de onda é muito maior que o raio da particula, emprega-se a teoria de difracoes. As figuras 2.7 a
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1073,15 K, corundum, spinel, MgSiO; e piroxénio. No eixo y os valores das constantes opticas e no

eixo x os comprimentos de onda em pm.
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Figura 2.7 — Constantes 6pticas n e k do B-SiC, onde n é a linha continua e k a linha tracejada.
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Figura 2.12 — Constantes épticas n e k do corundum, onde n € a linha continua e k a linha tracejada.
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Figura 2.13 — Constantes épticas n e k do spinel natural, onde n é a linha continua e k a linha tracejada.
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Figura 2.14 — Constantes épticas n e k do MgSiOs, onde n é a linha continua e k a linha tracejada.
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Figura 2.15 — Constantes épticas n e k do piroxénio, onde n é a linha continua e k a linha tracejada.

A partir da teoria de Mie podemos calcular como se da o espalhamento produzido por
particulas esféricas s6lidas, quando interagem com a radiacdo. Podemos determinar as se¢Ges de
choque de espalhamento Cs e de absorcao Cass, além da fracdo de energia espalhada em uma
determinada direcdo por unidade de angulo s6lido S(6). Usando os valores encontrados para as
secdes de choque e a se¢do de choque geométrica ra’, é possivel calcular as eficiéncias de

espalhamento Qs.,, absor¢ao Qas, extincdo Q. e o albedo y referente a espécie estudada:

QSCU = CSCU /na2

— 2
Qabs - Cabs /T[a

Qext = Qabs + Qsca

y = Qsca / Qext
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As eficiéncias sdo calculadas através das formulas de Mie em funcdo da variavel x, dos

coeficientes de espalhamento, a, e b,, e das funcGes de Ricatti-Bessel {(x) e y(x):

2 —

(gamf = ;Eg E (271_+'l}ﬂ?(041_% bn}
== n—=—1

7 R ; .

Quea = 5 S lanl? + |5l
- n—1

('gu.b.s' - ('gﬁ:u!:f - (25(':(,1

Onde:

Y = mx

i), (yY)Pn (1) — yib, () (1)

1), (1) Cn () — yC, ()t (y)

Yy (y) — ay, (), (y)
b . G - : ’ - ,
'?!"L.-f)r,__(?’,) C'n (T) — mc.:r.:_. (T ) Un (?f)

. T2
Wy = (17)1/2‘]”-+1/2(Z)

a,, —

Cn = (%P/?[Jnﬂ/z(z) +a(—=1)" T 1y2(2)]

Através da funcdo de fase S(0), a teoria de Mie consegue descrever a fracdo de energia
incidente espalhada em uma direcao 6, por unidade de angulo s6lido. Para se calcular a fungao de
fase, utiliza-se as amplitudes complexas de Mie (S; e S») que sdo amplitudes das ondas transversais
do campo elétrico da radiacao espalhada. As direcoes 0 e  dia geometria esférica variando entre

0<B<meO0<@<2nm:

ikr

E g =~ Eomcosg:«sz (cosf)
ik

¥ ﬁ?()ﬁscnap S1(cost)
- e

Onde:
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2n + 1
Sy = E — lanTTy t nTn
b n(n + 1) (@n7on + bnTn)

2n + 1
Lg~ — Y -n':‘—n ‘,nﬁn
2 Z n(n +1) (@nTo + baTin)

Tn (COSHJ = 1(};1 ((’_30,9'9}

d
m i (COSH)

Tn(cosl) = cosOm, (cost) — sen?6

sendo P’(cos0) os polindmios de Legendre. A partir desses valores, a funcdo de fase pode ser obtida

da seguinte forma:

S| + 152(0)7]

A
297

)

S(6) = %(

Com o célculo da funcao de fase é possivel encontrar o parametro de assimetria g. Ele é a

média da funcdo cosf ponderada pela funcao de fase S(0):

i

| S(@)sentcos@de
g{d) ==

F S()senddd
0
Quando x é muito menor que 1, g(6) = 0 e o espalhamento é esfericamente simétrico.
Quando 0 < g(0) < 1, indica que o raio a tem a mesma ordem de grandeza do comprimento de onda
A e o espalhamento é assimétrico. Sendo assim, a funcao g(8) é dependente do tamanho da particula
e, para particulas maiores, sua energia é espalhada em grande parte na direcdo da onda incidente.
Neste trabalho foi desenvolvida uma base de dados pessoal para andlises e comparagdes das
constantes opticas e eficiéncias dos graos. O anexo A traz informagodes sobre essa base e o link para
acessa-la. Abaixo apresentamos alguns exemplos das eficiéncias de extin¢do e absorcao de algumas
espécies presentes na base de dados. Para uma comparacao do efeito que o tamanho do grao causa

nas eficiéncias, foram utilizados 5 tamanhos de grdos diferentes. Podemos ver que a tendéncia é as
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eficiéncias aumentarem com o aumento do tamanho dos graos. As figuras 2.16 a 2.31 sdo de graos
de SiC, corundum, MgSiOs, nanodiamantes meteoriticos, piroxénio e spinel. O eixo y indica as
eficiéncias e o eixo x indica os comprimentos de onda em pm. Os graficos estdao no intervalo
espectral de 0 pm a 60 pm (IR, regido onde os graos emitem). Os tamanhos de graos testados
variam de 0,01 pm a 1,0 pm (0,01; 0,05; 0,1; 0,5; 1,0), com excecao do nanodiamante meteoritico.
Por serem muito pequenos (médias de tamanhos na ordem de angstrons), os tamanhos escolhidos
devem respeitar os tamanhos de graos encontrados e, variaram de 0,0001 pm a 0,001 pm (0,0001;
0,0002; 0,0003; 0,0005; 0,001). Tal estudo ¢é importante para entender o transporte radiativo nos
envoltdrios estelares através dos graos e, saber o comportamento das eficiéncias quando se altera o

tamanho do grao ajuda a escolher o melhor ajuste no momento de modelar um envoltorio estelar.
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Figura 2.16 — Eficiéncia de extingdo do a-SiC, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de tamanho

0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a um grao
de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro corresponde a

um grao de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.17 — Eficiéncia de absor¢do do a-SiC, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de tamanho

0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a um grao
de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro corresponde a

um grdo de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.18 — Eficiéncia de extingdo do -SiC, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de tamanho

0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a um grao
de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro corresponde a

um grdo de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.19 — Eficiéncia de absor¢ao do 3-SiC, onde a linha azul escuro corresponde a um grdo de tamanho

0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a um grao
de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro corresponde a

um grao de tamanho 1,0 pm.
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BiC Amorfo
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Figura 2.20 — Eficiéncia de extin¢do do SiC amorfo, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de

tamanho 0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a
um grao de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro

corresponde a um grao de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.21 — Eficiéncia de absor¢do do SiC amorfo, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de

tamanho 0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a
um grao de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro

corresponde a um grao de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.22 — Eficiéncia de extingdo do corundum, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de
tamanho 0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a
um grao de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro

corresponde a um grao de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.23 — Eficiéncia de absor¢do do corundum, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de
tamanho 0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a
um grao de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro

corresponde a um grdo de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.24 — Eficiéncia de extincdo do MgSiOs, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de tamanho

0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a um grao

de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro corresponde a
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um grdo de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.25 — Eficiéncia de absor¢do do MgSiOs, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de

tamanho 0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a

um grao de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro

corresponde a um grao de tamanho 1,0 pm.
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Nanodiamantes meteoriticos
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Figura 2.26 — Eficiéncia de exting¢do do nanodiamante meteoritico, onde a linha azul escuro corresponde a
um grao de tamanho 0,0001 pm, a linha vermelha corresponde a um grdo de tamanho 0,0002 pm, a linha
verde corresponde a um grao de tamanho 0,0003 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,0005

pm e a linha azul claro corresponde a um grao de tamanho 0,001 pm.
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Figura 2.27 — Eficiéncia de absor¢do do nanodiamante meteoritico, onde a linha azul escuro corresponde a
um grao de tamanho 0,0001 pum, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,0002 pm, a linha
verde corresponde a um grao de tamanho 0,0003 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,0005

pm e a linha azul claro corresponde a um grao de tamanho 0,001 pm.



57

Pyroxene
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Figura 2.28 — Eficiéncia de extingdo do piroxénio, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de
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tamanho 0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a
um grao de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro

corresponde a um grao de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.29 — Eficiéncia de absor¢do do piroxénio, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de
tamanho 0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a
um grao de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro

corresponde a um grao de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.30 — Eficiéncia de extingdo do spinel, onde a linha azul escuro corresponde a um grao de tamanho

0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a um grao

de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro corresponde a

um grdo de tamanho 1,0 pm.
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Figura 2.31 — Eficiéncia de absorg¢do do spinel, onde a linha azul escuro corresponde a um grdo de tamanho

0,01 pm, a linha vermelha corresponde a um grao de tamanho 0,05 pm, a linha verde corresponde a um grao

de tamanho 0,1 pm, a linha rosa corresponde a um grao de tamanho 0,5 pm e a linha azul claro corresponde a

um grao de tamanho 1,0 pm.
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2.5.1 Transporte Radiativo

O estudo da teoria de mie e sua aplicacdo a diferentes espécies de graos é fundamental para
que possamos conhecer as carateristicas espectrais das espécies de graos que iremos trabalhar.
Entretanto, para que possamos inferir com maior grau de confiabilidade parametros fisicos ligados
aos graos devemos considerar o transporte radiativo. Como dito anteriormente, em envoltorios de
estrelas frias a radiacdo praticamente ndo interage com o gas. O transporte da radiacdo nesses tipos
de ambientes se da através da interacdao da radiacao com as particulas solidas encontradas la. Os
graos absorvem, espalham e, ap0s aquecerem, reemitem a radiagdo em comprimentos de onda
maiores, no infravermelho (IR).

Os graos reemitem a radiacao termicamente e, desta forma, aumentam sua temperatura
interna. A temperatura do grao pode ser diferente da temperatura do gas ao seu redor.

Como os graos ndo emitem como um cOrpo negro, sua emissao térmica depende da
composicdo quimica do grdo. Ela é modelada através dos valores da eficiéncia de absor¢do do grao,
portanto, cada espécie possui uma emissdo caracteristica diferente.

Para estudar o comportamento do transporte radiativo em estrelas frias através dos seus
envoltorios ricos em poeira podemos utilizar o método de simulacao numérica de tipo Monte Carlo.
Para descrever a interacdo entre a radiacdo e os graos emprega-se a teoria de Mie. Nesse trabalho
calculamos um modelo para uma estrela carbonada utilizando o codigo DGST (Lorenz-Martins &
Lefevre 1993). Ele é escrito em linguagem FORTRAN. O DGST modela os envoltérios de estrelas
frias formados por duas espécies de graos e, permite que estes fiquem em distancias distintas da
estrela central. O envoltério modelado obedece a lei de distribuicdo de densidade inversamente
proporcional ao quadrado do raio do envoltério, r°. O c6digo considera a estrela central como a
unica fonte de radiacgdo.

As simulagdes consideram pacotes de fétons emitidos pela estrela central e seus caminhos
pelo envoltério através de simulagoes da interacao com os graos presentes. A cada interacdo parte
da energia é absorvida e parte espalhada. A fracdo de energia espalhada é direcionada para uma
nova direcdo sorteada a partir de valores aleatorios das coordenadas 6 e ¢, através do método Monte
Carlo.

Os parametros necessarios como entrada para o codigo sdo:

* Constantes 6pticas dos graos

* Raio dos grdos
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¢ Raio interno do envoltério

¢ Raio externo do envoltério

Opacidade do envoltério em um determinado comprimento de onda

* Temperatura efetiva da estrela central

Como exemplo, foi modelado o envoltério da estrela W Ori. Uma estrela carbonada de tipo
C5,4 e de variabilidade SRb. Esse envoltério foi modelado usando graos de carbono amorfo e a-
SiC.

Os resultados obtidos para o melhor modelo foram:

Raio dos grdos: 700 A

» Temperatura efetiva da estrela: 2650 K

Opacidade do envoltorio: 0.1 (1 pm)
* Raio interno: 4 R-

¢ Raio externo:1000 R~

Tais modelos sdo extremamente Uteis para fins de comparacdo entre graos encontrados em
meteoritos e aqueles observados espectroscopicamente. Essa também é uma ferramenta muito

importante para a compreensao das propriedades fisicas de estrelas evoluidas.
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Figura 2.32 — Modelo do envoltorio da estrela W Ori obtido através do codigo DGST (Lorenz-Martins &

Lefevre 1993). Eixo y corresponde ao fluxo e o eixo x corresponde ao comprimento de onda em pm.

Nesse capitulo tratamos da formacdo de graos em fontes estelares e suas interagdes com o
meio interestelar. Falamos também sobre a relacdo entre os graos e a radiacao em envoltdrios
estelares. No proximo capitulo falaremos sobre a formacao do Sistema Solar e a participacao dos

graos de poeira nesse processo.
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3 Formacao do Sistema Solar e os meteoritos do estudo

O Sistema Solar foi formado a partir de uma nuvem molecular rica em graos produzidos em
fontes estelares. Esses graos viajaram pelo meio interestelar até ingressar nessa nuvem. Durante o
periodo em que estiveram no meio interestelar, esses graos passaram por diversos processos de
destruicao e nova formacao, gerando novas espécies. Alguns desses graos conseguiram sobreviver a
esses processos e entraram na nuvem molecular pressolar sem ter sofrido alteragdes. Uma parcela
desses graos é encontrada em meteoritos primitivos e IDPs.

A seguir falaremos brevemente sobre a formacdo do Sistema Solar e sobre os meteoritos que
preservam os graos de origem estelar. Depois falaremos sobre os dois meteoritos escolhidos para o

trabalho.

3.1 Formacdo do Sistema Solar

3.1.1 Formacao do Sol e do disco protoplanetario

Quando a poeira ingressa em uma nuvem molecular, ela participa da formagdo de novas
estrelas. Com a nuvem que formou o Sol ndo foi diferente. A nuvem molecular, de onde o Sistema
Solar foi gerado, foi enriquecida com graos de poeira do meio interestelar e por alguns graos de
poeira que sobreviveram aos processos destrutivos do meio interestelar mantendo as caracteristicas
de sua fonte. Assim como o meio interestelar, essas nuvens sao compostas de gas e poeira. Quando
uma regido densa de uma nuvem molecular se fragmenta em alguns nucleos, a formacao estelar
comeca. Para esses nucleos se tornarem protoestrelas, eles precisam que sua autogravidade supere
sua pressao termal para que possam colapsar. Para que isso ocorra é necessario uma massa minima
instavel para uma dada temperatura T e uma densidade de moléculas n. Essa massa minima é
chamada de Massa de Jeans M;.

No momento em que o nucleo se torna gravitacionalmente instavel, ele colapsa. Apos seu
colapso, o nicleo atravessa uma fase isotérmica, ou seja, durante um periodo de tempo a
temperatura do gas é aproximadamente constante. Isso ocorre porque a nuvem é opticamente fina o
suficiente para poder irradiar a energia potencial gravitacional gerada no colapso eficientemente
(Carroll & Ostlie 2007). Quando o material se torna opaco o suficiente para impedir a liberacdo da

radiacdo térmica gerada pelo colapso, o objeto se aquece em equilibrio quase hidrostatico e contrai.
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Quando esse objeto central conseguir atingir aproximadamente 90% de sua massa estelar final, ele
se tornara uma estrela de pré-sequéncia principal (Fernandez 2005).

Durante a fase de pré-sequéncia principal, a estrela se contrai apds a formagao e aumenta sua
temperatura até seu nucleo iniciar as reacoes termonucleares. Observacoes mostram que estrelas
nessa fase possuem discos circunstelares. Esses discos se formam junto a estrela durante o colapso
gravitacional a partir de movimentos rotacionais. Esses discos de acrecdo transferem matéria da
nuvem molecular ao redor para a estrela central. As temperaturas iniciais nesses discos sao altas
gracas ao colapso. Com o tempo, ele esfria e sua massa diminui devido a acrecdo da protoestrela
central e a fotoevaporagdo causada pela radiacao UV liberada pela protoestrela.

Nas fases iniciais a acrecao é mais eficiente que a fotoevaporagao e a perda de massa do
disco se da através do depdsito de matéria na protoestrela. No disco, alguns graos de poeira vao
crescendo atraveés de colisoes e sendo depositados no plano médio do disco. Quando as taxas de
fotoevaporacdo se tornam comparaveis as taxas de acrecao, um buraco se forma ao redor da estrela
central e a radiacdo UV liberada pela estrela evapora o disco de dentro para fora.

A fotoevaporacao faz com que a maior parte do gas seja removido. A pressao de radiacdo
remove graos de poeira menores. Ap6s a formacao total da estrela, a massa do disco se torna alguns
% da massa da estrela e passa a ser chamado de disco protoplanetario.

Os graos presentes no disco sao graos maiores que conseguiram sobreviver ao aquecimento
do disco circunstelar e a fotoevaporagdo causada pela protoestrela. Eles agregam material devido a
coagulacdo durante sua trajetoria no disco, se transformando em agregados muito pequenos (na
ordem de submicrons) altamente porosos de material condritico (Fernandez 2005). Esses agregados
podem colidir com outros agregados ou outros graos. A partir dessas colisoes, os agregados se
tornam objetos maiores que dardo origem aos corpos do Sistema Solar. Esses objetos maiores sao

chamados de planetesimais.

3.1.2 Formacao dos planetas e corpos menores

O processo de formagdo dos planetesimais gerou um actimulo de material no disco
protoplanetdario. Eles continuaram se chocando e gerando corpos ainda maiores. Durante a fase em
que o disco era frio, as colisOes eram mais moderadas e ocorriam tanto acre¢oes quanto erosoes
(Fernandez 2005). Dessa forma, embrides planetarios se formaram. Quando os embrides atingiram

uma determinada massa M, a taxa de acrecao de massa aumentou consideravelmente e os embrides
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cresceram rapidamente e se separaram do restante da massa de planetesimais. Nesse estagio, o
embrido se torna um protoplaneta.

Na regido interna da nebulosa solar, as particulas de acrecdo eram formadas de ferro, niquel,
silicatos, condrulos e CAls (CAls — inclusdes ricas em Ca e Al) (Carroll & Ostlie 2007). Alguns
materiais relativamente volateis ndo conseguiram se condensar nessa regiao proxima da protoestrela
devido as altas temperaturas do local e, portanto, ndao puderam participar da formacao de
planetesimais dessa regido. Quando a nebulosa esfriou, foi possivel condensar nesta regido os
elementos mais refratarios que deram origem aos CAls. A seguir foram condensados os silicatos e
outros elementos igualmente refratarios (Carroll & Ostlie 2007). Em distancias de
aproximadamente 5 UA, os materiais mais volateis atingiram temperatura suficiente para condensar.
Essa distancia limite é chamada de linha do gelo.

Na regido mais proximo do protosol, formaram-se os planetas rochosos e apo6s a linha do
gelo formaram-se os planetas de gas e gelo.

Os asteroides foram formados através de planetesimais remanescentes da formacao do
Sistema Solar na parte interior do disco. Alguns deles (Troianos) quase ndo sofreram diferenciagao
e preservam, até os dias atuais, materiais primitivos da nebulosa solar.

J& os cometas foram formados na parte exterior do Sistema Solar a partir de planetesimais
remanescentes ejetados durante a formacao dos planetas Jovianos. Esses planetesimais eram
compostos de gelo e poeira. Eles também preservam materiais primitivos da formacao do Sistema

Solar.

3.2 Cometas, Asteroides e Particulas Interplanetarias

3.2.1 Asteroides

Asteroides sao corpos rochosos formados por planetesimais residuais da formagdo dos
planetas. Eles sdo divididos em 3 populagdes de acordo com suas localizag¢des: os do cinturdo
principal entre Marte e Jupiter, os NEOs (Near Earth Objects) que ocupam 6rbitas muito proximas a
Terra e os troianos.

Os asteroides podem ser classificados de acordo com suas classes espectrais. As principais

classes estdo listadas na tabela 3.1 a seguir:
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Tabela 3.1 — Apresenta as principais classes de asteroides de acordo com sua classe espectral. Fonte: Carroll &

Ostlie (2007).
Classe |Localizacao (UA) Albedo Composicao
S 2-3,5 0,10 — 0,20 | Compostos de uma mistura de silicatos ricos em

ferro ou magnésio e ferro-niquel metalico

M 2-3,5 0,10 — 0,18 | Muito ricos em metais

C 2 — 4, predominantemente |0,03 — 0,07 |Ricos em material carbonaceo
proximo a 3 UA

P 3 — 5, a maioria esta na 0,02 — 0,06 | Podem conter abundancia significativa de
regido proxima a 4 UA compostos organicos antigos

D Orbita de Japiter 0,02 — 0,06 | Podem conter abundancia significativa de

compostos organicos antigos

Acredita-se que as diferencas entre os asteroides de acordo com a distancia do Sol se dao
devido a condensac¢ao na nebulosa solar. Asteroides que se formaram préximo ao Sol sdo compostos
em grande parte por materiais refratarios que conseguiram se condensar nas altas temperaturas
daquela regido. Ja os asteroides formados nas regioes exteriores do Sistema Solar (apds a linha do
gelo) sdo formados por materiais volateis e compostos organicos que puderam se condensar em
temperaturas mais frias. Muitos asteroides do tipo C parecem conter dgua e, asteroides do tipo P e D
podem possuir gelo de agua. Esses asteroides sao considerados primitivos por quase nao terem
sofrido diferenciacdo (ao contrario dos asteroides que se formaram proximos ao Sol).

Os asteroides de maior interesse neste estudo sdo os do tipo C, P e D pois sdo portadores de
materiais primitivos. Alguns grupos de meteoritos primitivos podem ter se originado a partir de

asterdides desses tipos.

3.2.2 Cometas

Cometas sao compostos de minerais e gelo que podem refletir as condi¢des da pressao e
temperatura do meio onde foram formados em suas composi¢oes quimicas (Fernandez 2005). Eles
se formaram na regido onde se era possivel obter gelo de 4gua e outros materiais volateis. Devido as
baixas temperaturas da regido na qual os cometas se formaram, eles podem preservar material

interestelar que nao sofreu diferenciacdo em seus interiores.
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Acredita-se que a regido de formacdo dos cometas tenha sido no cinturdo transnetuniano e
que pertubacgoes causadas pelos planetas gigantes tenham ejetado uma parte deles para a nuvem de
Oort. Cometas podem ser divididos em dois grupos: longo periodo (cometas que habitam a nuvem
de Oort) e os de curto periodo (cometas pertencentes ao cinturdo transnetuniano).

Algumas missdes espaciais foram feitas para analisar a composicao de cometas e as
particulas deixadas por eles durante suas trajetorias. A composicao dos cometas baseia-se
principalmente em gelo de dgua. Alguns gelos de substancias como CH4 e NH; também sdo
importantes. Possuem também compostos organicos e minerais. Analises de suas composicoes
isotopicas mostram anomalias resultantes de matéria primitiva da nebulosa solar.

Os cometas possuem classes espectrais P, D e C. E sdo semelhantes aos asteroides dessas

classes.

3.2.3 Particulas Interplanetarias

Particulas interplanetarias ou IDPs (Interplanetary Dust Particles) sdo pequenos graos que
orbitam ao redor do Sol. A grande maioria é fruto de colisdes de corpos do Sistema Solar. As IDPs
condriticas porosas sao particulas primitivas que podem ser de origem cometaria. Esse tipo de IDP
pode ter em sua composicao materiais organicos e graos pressolares (principalmente silicatos).
Atualmente sdo muito estudadas pois podem trazer informacdes importantes sobre a nebulosa

pressolar. Na figura 3.1 apresentamos uma imagem SEM de uma IDP.

Figura 3.1 — Imagem SEM da IDP L2036-V11. Retirado de Fries et al. (2004).



67

3.3 Meteoritos

Meteoritos sao fragmentos de corpos do Sistema Solar que atingem a superficie terrestre.
Podem ser classificados de diversas formas, porém a que melhor se encaixa no trabalho aqui
apresentado é a classificacao de Rubin (1997). Ele os classificou de acordo com a quimica,
mineralogia, petrologia e composicao isotopica das amostras (Briceno 2014). Os meteoritos foram
divididos em 3 grandes familias que possuem varias classes e grupos. Essas familias sdo os
meteoritos condritos, meteoritos acondritos primitivos e meteoritos diferenciados. Os meteoritos
condritos sdo os mais primitivos entre os meteoritos. Os objetos estudados neste trabalho sao da
familia dos condritos e da classe dos condritos carbondceos, desta forma, a partir daqui serdo

abordadas as caracteristicas dos condritos, em especial os carbonaceos.

3.3.1 Meteoritos Condritos

Os meteoritos condritos sdo chamados dessa forma por causa dos condrulos. Condrulos sao
pequenas esferas de metal e silicatos que se formaram através de fusdo e um rapido resfriamento de
graos de poeira na nebulosa solar (Briceno 2014). Possuem tamanhos que variam entre 0.01 mm e
10 mm. Sao formados por cristais de olivina ferromagnética e piroxénio, Fe e Ni metalicos com
material vitreo ou microcristalino preenchendo-os. Acredita-se que os condrulos foram um dos
primeiros materiais s6lidos formados na nebulosa solar. A figura 3.3 apresenta imagens de
condrulos de diferentes tamanhos, texturas e composicdes.

Além dos condrulos, existem outros componentes que tornam os meteoritos condritos uma
familia especial para estudos. Os CAls, as matrizes de grdo fino, os agregados ameboides de olivina
(AOA) e os graos pressolares estdo presentes nesse tipo de meteorito. Todos sdao considerados
amostras mais primitivas do Sistema Solar. Eles sdo portadores de informac6es da nebulosa solar e,
alguns deles carregam informacdes de nucleossintese estelar. Durante a formacao do Sistema Solar,
esses materiais que se formaram em locais e de formas diferentes na nebulosa solar se encontraram
e se compactaram formando corpos de dezenas de km. Esses corpos sdo os ancestrais dos
meteoritos condritos.

Os CAlIs (Calcium- and Aluminum-rich Inclusions) sdo inclusées ricas em Ca e Al formadas
através de processos de evaporagdo e condensagdo controlada na nebulosa solar jovem. Acredita-se

que sdo os objetos mais antigos que se formaram no Sistema Solar (Briceno 2014). Eles guardam
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informac0es sobre as alteracdes que a nebulosa e seus corpos parentais sofreram durante a evolucao
e carregam razoes isotopicas de fontes estelares. Eles tém tamanhos que variam entre 1 pme 1 cm e
sdo objetos esferoidais ou de formato irregular compostos principalmente de 6xidos e silicatos de
calcio, aluminio, titdnio e magnésio. Os CAls possuem mais material refratario que os condrulos. A
figura 3.2 apresenta uma imagem de um CAI presente em um fragmento do meteorito Allende
(CV3).

Os AOAs sdo agregados fisicos de graos individuais de forsterita (Mg,SiO,), Fe e Ni metalicos
e, pequenos CAls. Sao componentes condriticos irregulares que possuem composicao intermediaria
entre os CAls e os condrulos mais novos, sugerindo um elo entre esses dois objetos (Briceno 2014).
A figura 3.4 apresenta uma micrografia de um AOA.

As matrizes de grao fino sdo agregados de graos minerais com tamanhos entre 10 nm a 5 pm.
Estdo ao redor dos CAls e AOAs e, preenchem os espacos entre eles. Elas sdo compostas de
olivinas ricas em Mg, cristais de piroxénio e particulas de silicatos amorfos ferromagnéticos. As
matrizes foram formadas de forma similar aos condrulos. Um aquecimento seguido de um rapido
resfriamento.

Os graos pressolares sao considerados os materiais mais antigos da nebulosa solar. Sdo graos
formados em ventos de estrelas evoluidas frias e em eje¢des estelares como supernovas e novas.
Tais graos sobreviveram aos processos destrutivos do meio interestelar e também aos processos de
formacdo do Sistema Solar e se mantiveram presos a corpos que tiveram pouca ou nenhuma
diferenciacao, no caso, os meteoritos primitivos e cometas.

Toda essa informacdo mostra a importancia do estudo dos meteoritos condritos. Eles guardam
em sua composicao materiais muito antigos que podem ajudar no compreendimento de diversos
assuntos como a formagao do Sistema Solar, a composicao da nebulosa solar, a nucleossintese
estelar e quais estrelas enriqueceram a nuvem molecular que formou o Sol.

Os condritos podem ser divididos em classes de acordo com sua composicao: carbonaceos,
ordinarios, enstatitas, R e silicatos. A Tabela 3.2 apresenta as caracteristicas de cada classe de

condritos.
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Figura 3.2 — Grande CAI (regido branca) em uma amostra do condrito carbondceo Allende pertencente ao

grupo CV e de tipo petrolégico 3.

Figura 3.3 — Condrulos de diferentes tamanhos, texturas e composicoes. Retirado de Briceno (2014).



Figura 3.4 — Fotomicrografia de uma AOA. Retirado de Briceno (2014).
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Tabela 3.2 Nessa Tabela apresentamos a classificacdo de meteoritos condritos de Rubin. Adaptada

de Briceno (2014).

Classe Grupo |Caracteristica
Carbonaceo CI Alterado aquosamente
Livre de condrulos
Rico em volateis
Carbonaceo CM Alterado aquosamente
Presenca de minicondrulos
Carbonaceo CR Alterado aquosamente
Presenca de condrulos primitivos
Presenca de metal
Carbonaceo CcO Presenca de minicondrulos
Presenca de metal
Carbonaceo CvV Presenca de condrulos grandes
Abundantes CAls
Alterado aquosamente de forma parcial
Carbonaceo CK Presenca de grandes condrulos

Silicatos escurecidos
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Classe Grupo |Caracteristica

Carbonaceo CH Presenca de microcondrulos
Rico em metais

Pobre em volateis

Ordinario H Alto conteuido em ferro

—

Ordinéario Baixo contetido em ferro

Ordinario LL Baixo conteudo em ferro

Baixo contetido em ferro metalico

R R Altamente oxidado

Enstatita EH Alto contetido em ferro

Presenca de microcondrulos

Enstatita EL Baixo em ferro

Condrulos de tamanho moderado

Silicatos IAB Composicao subcondritica

Silicatos HICD |Composicao subcondritica

Outra forma interessante de classificacdo foi desenvolvida por Van Schmus (1967) levando em
consideracao os aspectos petrologicos do meteorito. Desta forma, os meteoritos sao agrupados em
uma primeira classificacdo de acordo com a composi¢ao quimica (carbonaceos, ordinarios, etc) e
em uma segunda classificacdo de acordo com o tipo petrologico.

Para tal classificacdo sdo levados em conta dez critérios que dividem os condritos em 7 grupos,
numerados de 1 a 7. Sendo o tipo 3 o representante mais primitivo, sem altera¢des de nenhum tipo.
Os tipos menores que 3 sdao mais alterados aquosamente. Os tipos maiores que 3 possuem equilibrio
petrolégico e de recristalizacdao (Briceno 2014). No caso de condritos ordinarios, usa-se uma
subdivisdo nos meteoritos tipo 3, classificando-os de 3.0 a 3.9 de acordo com a termoluminescéncia
(Briceno 2014). Na figura 3.4 apresentamos um diagrama que relaciona o tipo petrolégico e os

grupos de meteoritos condritos.
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Figura 3.5 — Diagrama relacionando o tipo petrolégico e os grupos condriticos. Retirado de Briceno (2014).

3.3.2 Meteoritos Condritos e os graos pressolares

Os meteoritos condritos sdao conhecidos como os mais primitivos dentre os meteoritos.
Contudo, nem todos 0s meteoritos condritos sdo portadores de graos pressolares. Ao todo, foram
encontrados graos pressolares em 10 grupos de condritos (Lodders & Amari 2005). Da classe dos
carbonaceos é possivel encontrar graos pressolares em 6 grupos: CI, CM, CR, CO, CV e CH. Ja nos
condritos ordinarios sdo 3 grupos que possuem graos pressolares: H3.4, 1.3.4/3.7 e LL3.0/3.1. E nos
condritos enstatita é possivel encontrar pressolares em apenas 1 grupo, o EH3-4. As numeracoes
junto com os grupos de condritos ordindrios e enstatita referem-se aos tipos petrolégicos do grupo
de meteoritos.

Levando em consideracao os tipos petrolégicos, os meteoritos primitivos de baixo tipo
petrologico que ndo passaram por alteragoes aquosas ou nao sofreram metamorfoses devido as altas
temperaturas, sao 0s meteoritos que melhor preservam os graos pressolares (Lodders & Amari

2005). Os meteoritos condritos ordinarios mais primitivos (tipo 3) possuem composicoes isotépicas
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de C que variam mais que os condritos ordinarios dos tipos 4 a 6. Assim, pode-se sugerir que exista
uma destruicao seletiva de algumas populacoes de graos pressolares em meteoritos ordinarios de
tipos petrolégicos mais altos, ou seja, meteoritos que sofreram mais metamorfismo térmico.

Os condritos ordinarios sdo meteoritos muito comuns, chegando a representar até 85% das
quedas observadas (Briceno 2014). Sao compostos por uma grande quantidade de condrulos de
tamanhos milimétricos que possuem composicoes minerais distintas. Eles tém menos matriz que os
condritos carbonaceos e os CAls e AOAs sdo raros nesses tipos de meteoritos. Seus tipos
petrolégicos vao de 3 a 6. Os ordinarios de tipo 3 ainda possuem mais subdivisoes, de 3.0 a 3.9.
Sendo os 3.0 e 3.1 os mais primitivos. Pode-se afirmar que os tipos mais primitivos de condritos
ordinarios sdo os LL3.0 e LL3.1.

Os condritos enstatitas possuem silicatos pobres em ferro. Seus condrulos sdo compostos, na
sua maioria, de silicatos, piroxénio e enstatita (MgSiO3). Podem possuir condrulos de olivinas mas
estes sao muito raros em meteoritos do tipo EH3 e EL3 e, quase ausentes nos demais tipos. Eles
apresentam tipos de sulfatos, metais e nitratos que outros tipos de meteoritos condriticos ndo
possuem, osbornita (TiN) e niningerita (Mg, Fe, Mn)S) por exemplo. Os enstatitas EH possuem
tipos petrolégicos que vao do EH3 até o EH5, sendo apenas o EH3 e EH4 que possuem graos pré
solares.

Os condritos carbonaceos detém a maior quantidade de grupos ondem os graos pressolares
estdo presentes. Os dois meteoritos do trabalho pertencem a essa classe de meteoritos e, na préxima

secao, mais detalhes sobre eles serdao dados.

3.3.3 Meteoritos Condritos Carbonaceos

Os condritos carbonaceos sao meteoritos com alto teor de carbono. Com excec¢do do grupo
CK, eles sdao conhecidos por apresentarem pouquissimas alteracdes por processos térmicos. Eles sao
divididos em 8 grupos: CI, CM, CR, CO, CV, CK, CH e CB. A primeira letra indica carbonaceos e a
segunda letra indica o meteorito ao qual os outros foram comparados, por exemplo, os do tipo CI
sdao comparados com o meteorito Ivuna. Possuem céndrulos de diversos tamanhos. Alguns condritos
carbonaceos sdo pobres em matriz de graos finos (CH e CB), ja outros sao ricos (CI, CM, CO, CV e
CR)

Os condritos CI sdo considerados os mais primitivos entre os carbonaceos. Seis dos meteoritos

mais primitivos encontrados sao desse grupo. Sao os unicos meteoritos condritos que ndao possuem
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condrulos. Eles também sdo carentes de CAls e sdo altamente hidratados. Todos os condritos CI
conhecidos sdo classificados como tipo petrologico 1 por serem os mais hidratados. O meteorito
Orgueil faz parte desse grupo de meteoritos.

Os condritos CM possuem condrulos pequenos e raros CAls e AOAs. O nivel de alteracao
aquosa varia em cada meteorito. Podem ser classificados nos tipos petrolégicos 1 e 2. Eles sdo os
condritos carbondaceos mais abundantes. O meteorito Murchison é do tipo CM2.

Os condritos CO possuem condrulos pequenos e altas abundancias matriciais. Possuem CAlIs e
AOAs. Seus tipos petrologicos podem variar de 3.0 a 3.7.

Condritos carbonaceos CV sao ricos em CAls e AOAs, possuem altas abundancias matriciais e
grandes condrulos. Sdo subdivididos em CV,; e CVq de acordo com caracteristicas petrologicas
como a razdo matriz/condrulo, por exemplo. Ha uma outra divisdo dentro dos CVi, 05 CVxia do
tipo Allende e os CV g do tipo Bali. A grande maioria dos condritos CV sdo de tipo petroldgico 3,
as excecoes sdo os condritos CVxs que apresentam alteracdes aquosas que podem vir a chegar no
tipo 2.

Os condritos CK apresentam condrulos grandes e alta abundancia matricial. Seus tipos
petrolégicos variam do 4 ao 6.

Os carbonaceos CR possuem condrulos ricos em metais, alta abundancia matricial e pouca
presenca de CAls e AOAs. Sdo de tipo petrologico 2.

Meteoritos condritos CH tém pequenos condrulos ricos em metais. Sdo do tipo petrolégico 3.

Condritos CB sdo os mais ricos em metais dentre os carbonaceos. Quase ndo possuem matriz
e, apresentam areas de material fundido entre os condrulos de metais e os condrulos de silicatos.
Sdo subdivididos de acordo com caracteristicas petrologicas e quimicas em CB, e CB;. Os CB,
possuem cerca de 60% de metais e condrulos com tamanhos na ordem de centimetros e os CBy,

possuem mais de 70% de metais e seus condrulos possuem tamanhos na ordem de milimetros.

3.4 Os meteoritos do estudo

3.4.1 Murchison

O meteorito Murchison é um grande meteorito que caiu em Murchison, Victoria, na Australia,
em 1969. Sua queda foi observada. Relatos de moradores locais apontam para uma grande bola de

fogo que se dividiu em trés partes antes de desaparecer levantando uma grande nuvem de fumaca.
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Alguns segundos depois sentiu-se um tremor. Diversos fragmentos do meteorito foram encontrados
na regido, totalizando um pouco mais de 100kg de massa. Ele é um dos meteoritos mais estudados.
Murchison pertence a classe dos condritos carbonaceos CM. Possui cerca de 12% de agua,
indicando que sofreu alteracdo aquosa e que pertence ao tipo petrolégico 2.
Em sua composicdo pode-se citar que ele possui muitos CAls, rico em graos pressolares,
foram encontrados também PAHs e compostos organicos. A figura 3.6 apresenta uma amostra do
meteorito Murchison presente em uma exposicao no Museu Nacional de Histoéria Natural de Nova

Torque.

Figura 3.6 — Amostra AMNH 4378 do meteorito Murchison pertencente ao Museu Nacional de Histdria

Natural, Nova Iorque. Retirada no site do museu.
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3.4.2 Orgueil

O meteorito Orgueil caiu em 1864, proximo a Orgueil, no sul da Franca. Ele se fragmentou em
cerca de 20 pedagos que totalizam 14kg. E um dos meteoritos mais estudados.

Orgueil pertence a classe dos condritos carbonaceos CI. Possui cerca de 9% de agua e €
classificado como tipo petrolégico 1. Ele é considerado como um dos meteoritos mais primitivos
encontrados. E rico em compostos organicos e possui muitos grios pressolares.

Acredita-se que sua origem é cometdria. A quantidade de adgua e alguns elementos presentes
em sua composicdo sao semelhantes dentro da margem de erro as caracteristicas presentes em
amostras do cometa Wild 2 coletadas pela missdo Stardust (Gounelle & Zolensky 2014). A figura
3.7 apresenta uma amostra do meteorito Orgueil presente em uma exposicdo no Museu Nacional de

Histéria Natural de Nova lorque.

Figura 3.7 — Amostra AMNH 519 do meteorito Orgueil pertencente ao Museu Nacional de Histéria Natural,

Nova lorque. Retirada no site do museu.
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3.5 Meteoritos e a heterogeneidade isotopica da nebulosa solar

Os corpos primitivos preservam em seus interiores componentes importantes para o
compreendimento dos mecanismos de processamento, transporte e misturas durante a formagao do
Sistema Solar. Antes dos estudos sobre graos pressolares e sobre os CAls serem desenvolvidos,
acreditava-se que a nebulosa protossolar era isotopicamente homogénea. Com as analises mais
avancadas desses componentes de meteoritos condritos, verificou-se anomalias isotOpicas em
alguns elementos. Os elementos mais utilizados para o estudo da heterogeneidade isotépica da
nebulosa solar sdo o O, Mo, Ti, e mais recentemente, Si e Fe foram incorporados as analises. A fim
de explicar a heterogeneidade isotopica através das anomalias isotOpicas encontradas em
componentes meteoriticos, aqui sera relatado brevemente a ligacdao dos isotopos de O com o
assunto.

O oxigénio é o principal elemento para as investigacdes sobre a distribuicao dos is6topos na
nebulosa solar. Isso ocorre porque o oxigénio é o tnico elemento do Sistema Solar em que havia
uma fracdo consideravel nas fases sdlida e gasosa em uma ampla faixa de temperaturas na nebulosa
protossolar (Koop et al. 2016).

As composicdes isotépicas do oxigénio costumam ser expressadas a partir da unidade 6, que é
um desvio em parte por mil (%o) nas razdes isotopicas 0/"°O e *0/'°O padrdes terrestres (no caso,
as razdes padrdes sdo medidas da dgua do mar, SMOW , Standard Mean Ocean Water ('’0/'°0O =
0.0003829 e '®0/'°0 = 0.0020052)smow (Yurimoto et al. 2007). A partir dos valores padrdes das

razdes isotdpicas, os 8§70 e §'°0 sdo obtidos através da equagdo:
§°0 = [ ("0/°0 Yamossa/ ( "0/°0 Ysnow — 1 1 x 1000,

onde n pode ser 17 ou 18. No planeta Terra as composicdes isotépicas do oxigénio ndo sao
constantes em todos os materiais, porém as suas variacdes obedecem a uma lei de fracionamento de
massa que, ao serem plotadas em um diagrama de trés is6topos, seguem uma linha reta com
inclinacdo de aproximadamente 0,52. Essa linha é chamada de linha de fracionamento terrestre
(TFL). Medidas feitas em algumas amostras lunares mostram que elas seguem a mesma linha
terrestre. JA em amostras de corpos que passaram por diferenciacdo e foram totalmente
homogeneizados, como Marte e Vesta por exemplo, seguem um padrdo de linhas paralelas a TFL. A
figura 3.8 mostra o diagrama de 3 is6topos para os meteoritos acondritos e meteoritos de Marte e da

Lua. As medidas feitas em meteoritos condritos demonstram desvios em relacao a TFL. Se a nuvem
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protossolar inicialmente fosse isotopicamente homogénea, todos as amostras deveriam seguir a TFL
no diagrama. Isso significa que os objetos considerados foram formados em diferentes regides da
nebulosa, onde existiam diferentes composicoes isotépicas, mostrando uma heterogeneidade
isotopica inicial na nuvem protosolar. A figura 3.9 apresenta o diagrama de 3 is6topos para 0s

meteoritos condritos. O desvio da TFL é representado por (Yurimoto et al. 2007):

AYOsmow = 8" Osmow — (0,52 x 81808MOW)
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Figura 3.8 — Composig¢oes isotépicas de O (diagrama de 3 is6topos) para meteoritos acondritos e meteoritos

de Marte e da Lua. Linha de fracionamento terrestre (TFL) indicada. Retirado de Yurimoto et al. (2007).
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Figura 3.9 — Composicoes isotdpicas de O (diagrama de 3 isdtopos) para cada grupo de meteoritos condritos.

Linha de fracionamento terrestre (TFL) indicada. Retirado de Yurimoto et al. (2007).

As medidas dos componentes isotdpicos do oxigénio em amostras de CAls, AOAs e condrulos
de meteoritos condritos primitivos seguem uma linha com inclinacdo ~ 1. Os CAlIs e AOAs sdo
mais ricos em '°0 se comparados aos condrulos em um mesmo grupo de condritos. Os condrulos
costumam ser mais ricos em '’O e 0. A figura 3.10 apresenta um diagrama de 3 isétopos para
CAIs e condrulos do meteorito Allende.

Sabendo que cada um desses materiais se formou em uma regido da nebulosa solar, essas
diferencas nas composicdes isotdpicas mostram que alguns materiais se formaram em uma regiao
rica em "°O e outros se formaram em regides ricas em 'O e '®O. Essas diferengas apontam que
inicialmente a nebulosa solar era isotopicamente heterogénea.

Para explicar essas anomalias isotépicas do O, trés hipoteses foram levantadas: efeitos
nucleossintéticos, efeitos de fracionamento quimico independente da massa e os efeitos
fotoquimicos da self-shielding do CO (Yurimoto et al. 2007).

A mais aceita entre as hipoteses é a terceira. Os efeitos fotoquimicos da self-shielding do CO
sdo os que melhor explicam as anomalias isotépicas encontradas em meteoritos. A self-shielding do
CO é um processo de fotodissociacdo seletiva de is6topos que ocorre devido a radiacdo UV

distante.
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Figura 3.10 — Composicoes isotdpicas do O de CAls e condrulos do condrito carbondceo CV3 Allende.

Retirado de Yurimoto et al. (2007)

Neste capitulo falamos brevemente sobre a formagdo do Sistema Solar e sobre como alguns
graos de origem estelar sobreviveram aos processos destrutivos do meio interestelar e da formacao
do proprio Sistema Solar. Falamos também sobre alguns corpos que mantém esses graos
preservados até os dias atuais. Esses corpos sao hospedeiros dos graos conhecidos como graos
pressolares. No proximo capitulo falaremos sobre os graos pressolares, suas principais

caracteristicas e espécies conhecidas.
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4 Graos Pressolares

Até a década de 1960 acreditava-se que todo o material presente na nebulosa solar foi
misturado e processado formando um sistema totalmente diferenciado. Porém analises em um
meteorito primitivo indicaram anomalias isotopicas em gases nobres ali presentes que s6 eram
encontradas em nucleossintese estelar. Este foi o primeiro indicio de que haviam sobrevivido
materiais que resistiram aos diversos processos destrutivos durante a formagdo do Sistema Solar.
Esses graos portadores de anomalias isotopicas presentes nos meteoritos primitivos foram
chamados de graos pressolares.

Graos pressolares sao amostras solidas de estrelas encontradas em meteoritos primitivos que
nos permitem estudar a evolucdo de estrelas que enriqueceram a nuvem molecular que formou o
Sol. Sao identificados por suas razoes isotopicas andmalas e sobrevivem até hoje presos em
interiores de asteroides e cometas primitivos.

Tal estudo é importante em diversos aspectos. Com analises de graos pressolares é possivel
comparar modelos de nucleossintese estelar. E possivel também determinar as fontes estelares que
enriqueceram a nuvem molecular de onde a nebulosa solar se originou. Podemos também entender
mais sobre as espécies de graos encontrados em envoltorios de estrelas frias e, saber um pouco mais
sobre a evolucao da nebulosa solar.

No fim de suas vidas, as estrelas ejetam no MI material sintetizado em seus interiores. Esse
material se espalha no MI e enriquece nuvens moleculares. A partir dessas nuvens, estrelas
enriquecidas com elementos mais pesados sao formadas. Com o Sistema Solar (SS) ndo foi
diferente. A nuvem que formou o Sol foi enriquecida por diversas fontes estelares. O material
ejetado pelas estrelas é composto de gas e graos de poeira. Alguns desses graos sobreviveram aos
processos destrutivos do MI e da formacao do SS e, se prenderam em corpos em formacgao.

Alguns meteoritos analisados possuem caracteristicas que indicam pouca, ou quase nenhuma
diferenciacdo desde a sua formacao no SS inicial. Esses meteoritos trazem informacoes da nuvem
que formou o SS. Sdo chamados de meteoritos primitivos. E a partir desses objetos que os graos
pressolares sdo extraidos. Os graos pressolares representam apenas uma pequena parcela dos graos
retirados desses meteoritos, aproximadamente 0.1%

Os primeiros graos pressolares foram isolados pela primeira vez em 1987. Durante as
tentativas de identificar os minerais que transportavam os gases nobres anomalos medidos em
massas de meteoritos, foram descobertos, através de dissolugdo acida, o diamante e o SiC

pressolares em residuos de massas de meteoritos primitivos.
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A dissolucao acida ndo é um método tdo eficaz, pois s6 seleciona os minerais que
sobrevivem a queima do meteorito. Alguns pressolares, como os silicatos por exemplo, eram
dissolvidos junto com seus meteoritos hospedeiros.

Com os avancos tecnolégicos outras técnicas foram sendo desenvolvidas e, o
desenvolvimento de instrumentacdo avangada para a microanalise quimica, isotopica e mineralégica
de amostras muito pequenas permitiu a exploracdo cientifica total dos graos pressolares presentes
em meteoritos.

Cada técnica de analise do graos tem um papel fundamental nos conhecimentos acumulados
até hoje sobre os pressolares. Os SEMs (Scanning Electron Microscopy) analisam a morfologia e
composicao dos graos. TEMs (Trasmission Electron Microscopy) e Raman spectroscopy examinam
as informag0es estruturais. Dados isotdpicos de elementos mais leves podem ser obtidos usando
sondas de ions. Nestes casos utilizam-se os SIMS (Secondary Ion Mass Spectrometry) para graos
maiores que 1pm e, NanoSIMS para graos menores. No caso da composicao isotopica de elementos
pesados, as analises sdo feitas por TIMS (Thermal Ionization Mass Spectroscopy) e
RIMS(Resonant Ionization Mass Spectrometry). A Figura 4.1 apresenta imagens de diferentes graos

pressolares geradas por duas técnicas distintas, SEM e TEM.
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Figura 4.1 — Imagens geradas por duas técnicas de identificacao de pressolares. (a — SiC pressolar de 3 pm),
(b — grafite pressolar de 5 pm), (c — Al,O3 pressolar de 0.5 pm) através da Micrografia eletronica de
varredura (Scanning Electron Micrograph — SEM). (d — nanodiamantes pressolares) através do Microscépio

eletronico de transmissao de alta resolucdo (TEM). Retirado de Clayton and Nittler (2004).

Os graos pressolares podem ser divididos em duas categorias: os ricos em carbono e 0s ricos
em oxigénio. Dentro dessas categorias ocorrem outras subdivisoes de acordo com as razoes
isotdpicas e as fontes que geraram cada grao. Os graos pressolares mais abundantes sdo listados na

Tabela 4.1 com algumas de suas caracteristicas principais.



84

Tabela 4.1 — Principais graos pressolares presentes em meteoritos primitivos. Dados adaptados de

Henning (2010)
Mineral Abundancia |Tamanho Assinaturas Isotopicas Fonte Estelar Rico em
Tipica (ppm) |tipico (pum) CouO
Diamante ~1000 0.00026 Xe-HL Supernova C
SiC ~30 0.1-10 Rico em C, “N, #Ne e Estrelas AGB C
elementos do processo-s
Baixa razdo “C/"C, Estrelas C do tipo J
geralmente rico em "N
Rico em "C, °N, **Si; *Al e | Supernova
“Ti extintos
Baixa razdao 12C/13C e Nova
baixa razdo “N/"°N
Grafite ~10 1-10 Rico em “C, N, #Si; *Al, |Supernova; estrelas |C
“Ca, “Ti extintos Wolf Rayet
Kr-S Estrelas AGB
Baixa razdo “C/"C Estrelas C do tipo J
Baixa razdo *C/°C; Nova
Ne-E(L)
Oxidos ~50 0.1-5 Rico em O e pobre em *0O |Estrelas RGB e AGB |O
Rico em '°O Supernova
Silicatos ~200 0.1-1 Rico em ""O; ~normal/pobre |Estrelas RGB e AGB |O
em *0O
Pobre em O e rico em ®*0O | Supernova
SisN, ~0.002 ~1 Rico em C, N, #Si; Al | Supernova -
extinto
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Os pressolares “originais” sdo aqueles que foram encontrados gracas aos gases nobres
isotopicamente anomalos que eles transportam. Sao chamados como tal o diamante, SiC e grafite. O
nanodiamante é de longe o mais abundante dos graos pressolares. Isso nao é confirmado com toda
certeza devido ao fato de que os graos de nanodiamante, ao contrario dos outros graos, sdo muito
pequenos. Por esse motivo ndo € possivel analisar os graos isolados e dessa forma, ndo se sabe se
todo o nanodiamante é pressolar ou apenas uma fracao dele.

Outros graos nao sao conhecidos por carregar gases nobres, sao eles: nitreto de silicio e
oxidos refratarios (corundum, spinel, hibonite e TiO,). Eles foram descobertos porque sdo
resistentes ao acido usado na dissolucdo acida e, assim como o SiC, sobraram nos residuos dos
meteoritos analisados. Os graos mais abundantes sdo o spinel e o corundum.

Através de técnicas mais avangadas de imageamento, graos pressolares de silicatos foram
encontrados. Se levar em consideracdo que todos os nanodiamantes sao pressolares, os silicatos
formam o segundo grupo mais abundante de graos pressolares.

Além dos citados acima, graos mindsculos de TiC e ZrC (carbetos mais pesados) foram

encontrados principalmente dentro de graos de grafite e também em graos de SiC.

4.1 Tipos de graos e suas caracteristicas

A analise da estrutura isotopica é usada para provar a origem pressolar do grdao. Se
combinada com a teoria da nucleossintese estelar, pode também responder algumas questoes basicas
sobre as fontes estelares que originaram os graos. Neste trabalho, uma discussao sobre as

caracteristicas dos principais graos pressolares sera apresentada.

4.1.1 SiC

E o mais bem estudado dos grdos pressolares. O tamanho tipico dos seus grdos varia de 0.1
pum a 10 pm. Seu tamanho varia entre os diferentes tipos de meteoritos, sendo o Murchison o

meteorito com maiores tamanhos em média de SiC.
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Os graos de SiC sdo estruturas cristalinas bem formadas, de faces nitidas e as suas
modificagdes cristalograficas encontradas sao 3C (cubico), 2H (hexagonal) e o intercrescimento
desses dois tipos

As razdes isotépicas altamente andmalas, se comparadas com as solares, sugerem que
diversas fontes estelares sdo as origens dos graos de SiC. Cada razdo isotopica é como uma
assinatura de um processo de nucleossintese. Através dessa informacao é possivel comparar e
identificar a fonte que originou o tal grao.

Os graos de SiC sdo divididos em grupos de acordo com suas composi¢oes isotopicas de C,
N e Si. Sdo divididos em 6 grupos: mainstream, A, B, X, Y e Z. Os mais abundantes (cerca de 90%)
sdo os de populagdo principal, ou mainstream. A tabela 4.2 apresenta algumas caracteristicas dos

graos de SiC separados por grupos.

Tabela 4.2 — Distribuicdo de graos de SiC individuais entre subgrupos e assinaturas isotépicas de diagnostico

dos elementos: C, N, Al e Si. Retirada de Henning (2010)

Grupo Abundancia ® | ?C/BC® |[“N/®N° BAIFALP Sic

(%) Solar ~89 | Solar ~442
Mainstream |87-94 10-100 50-20000 10° -107 Inclinacdo da linha ~ 1.3-1.4
A 2 2-3.5 40-600 10*-9x10°  |Inclinagdo da linha ~ 1.3-1.4
B 2-5 3.5-10  |70-12000 10*-5x10°  |Inclinagdo da linha ~ 1.3-1.4
X 1 18-7000 |13-180 Acima de 0.6 |Excesso em #Si (acima de 5x)
Y 1-2 140-260 | 400-5000 10* - 4x10°  |Inclinagdo da linha 0.35
Z 0-3 8-180 1100-19000 |Acima de 10® |Lado da inclinagdo da linha ~

1.3-1.4 rico em *Si

* Intervalos referem-se aabundancias observadas em diferentes tamanhos separados
® Intervalos aproximados

¢ Retirado do grafico de Hoppe (1994)

Graos Mainstream

E o grupo com mais grdos de SiC. A maioria dos grios nesse grupo apresentam razoes
isotopicas de *C/"C entre 40 e 80 (solar ~89), e de "“N/*°N entre 500 e 5000. Isso caracteriza uma

queima de hidrogénio via ciclo CNO. Eles também possuem elementos do processo-s. Estas
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caracteristicas levam a uma possivel formacdo em estrelas carbonadas de baixa massa (1-3Ms,)

durante a fase TP-AGB.

GraosAeB

Sdo caracterizados por suas razoes isotopicas de 12C/13C muito baixas (<10) em relacdo a
solar (~89). Graos do tipo A possuem razdo 12C/13C < 3.5. Razdo 14N/15N entre 40 e 10000.
Analises de elementos especificos do processo-s em graos A e B mostram que %3 dos graos sdo
ricos em elementos do processo-s e %3 ndo. Dessa forma, esses graos possivelmente sdo originados
em um tipo especifico de estrelas carbonadas. Os graos ricos em nuclideos do processo-s tém
origem em estrelas carbonadas do tipo J, enquanto os graos pobres em nuclideos do processo-s tém

origem em estrelas AGB que experimentaram o “born again”.

Graos X

Sdo cerca de 1% de todos os graos de SiC analisados individualmente. Sdo muito diferentes
dos demais graos de SiC. Possuem razdes “C/”C mais altas e '“N/°N mais baixas que as solares.
Essas razoes isotopicas sao assinaturas de queima de He. Além disso, valores relativamente altos de
*Si e um significativo excesso de *Mg e “Ca, que sdo produtos do decaimento do **Al e “Ti

respectivamente, apontam para uma origem em ejecOes de supernovas.

GraosYe Z

Os grao Y e Z possuem caracteristicas bastante parecidas com as dos graos mainstream. A
maioria deles tem origem parecida inclusive. O que os diferencia sdo os is6topos de Si. Os graos Y
possuem razdo *C/"C maior que 100 e § *’Si/**Si maior que 0. Ja os grdos Z tém as razdes “C/"C e
8 *°Si/**Si menores que as solares. A figura 4.2 apresenta um grafico dos 8-valores de Si para os

grdos SiC pressolares.

Os graos Y provavelmente tém origem em estrelas AGB de baixa massa e com metalicidade

mais baixa que a solar que experimentaram forte dragagem da camada de He. Enquanto os graos Z,



88

a fonte da maioria dos graos possivelmente sdo estrelas AGB de baixa massa e baixa metalicidade
que experimentaram um forte cool botton processing durante a fase RGB. Além disso, alguns graos

que possuem razdes *C/**C e "“N/*N baixas podem ter origem em novas.

400
- | slope 1.3
200 — 8
') D .
- - 0
£ 200 "e90%
5.” i i To AGB
= i He shell
g‘j 400 _ 10 i e she
O |
~600 — N |
- # & Presolar SiC
—~800 — @ Mainstream
| O Type X
To pure %8Si O Type Y&Z
-1000 +——F——7 T 7T T

-1000-800 60 -400 -200 0 200 40
539Si/2Si (%)

Figura 4.2 — 6-valores de Si medidos em graos SiC pressolares. Os §-valores representam um desvio com

relagdo ao valor solar. Retirada de Henning (2010).
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4.1.2 Grafite

Os grios de grafite possuem razdes isotdpicas de *C/*C entre 2 e 7000, semelhante aos
graos de SiC. As razdes isotopicas "“N/*N estdo entre 30 e 700, sendo maior que a solar para a
maioria dos graos. Seu tamanho tipico varia entre 1 pm e 10 pm. Foram identificados dois tipos
morfolégicos, tipo cebola e tipo couve-flor. Graos do tipo cebola possuem camadas concéntricas de
carbono bem grafitado e um nticleo com agregados de grdo fino, onde podem existir carbetos
pressolares. Ja os graos do tipo couve-flor sdo agregados de pequenos graos de grafite com camadas
de carbono contorcidas. Os grafites do tipo cebola estdo mais presentes em grafites de alta
densidade e os do tipo couve-flor sdo mais abundantes em grafites de baixa densidade. A figura 4.3

apresenta dois graos de grafite, um do tipo cebola e o outro do tipo couve-flor.

3858 KV X14,88@ 1vm WD 8 B356¢ SKU R17.888  1vm WD 7

Figura 4.3 — Grafites pressolares e suas diferentes morfologias: (a) grafite do tipo cebola; (b) grafite do tipo
couve-flor. Retirada de Lodders & Amari (2005).

Os grdos de grafite sdo divididos em 4 grupos devido suas razoes isotépicas de C, porém
existe uma notavel correlacdo com a morfologia e densidade do grao.

O grupo 1 é caracterizado por possuir razdes isotopicas '*C/**C entre 2 e 20, intervalo
parecido com o dos grdos de SiC A e B. Essas razoes sdo muito baixas se comparadas com a solar.

O grupo 2 possui razdes isotopicas *C/**C entre 20 e 80, parecido com o intervalo dos grdos

de SiC mainstream.
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O grupo 3 possui razdes isotopicas “C/**C similares a solar. Possuem formato compacto ndo
redondo ou agregado esféricos. Acredita-se que sao condensados da nebulosa solar.

Os gréos do grupo 4 apresentam razdes isotépicas *C/™C maiores que 100. Sdo os grdos de
grafite mais abundantes, aproximadamente 50% dos graos individuais (Henning 2010). A figura 4.4

apresenta um histograma dos grdos de grafite divididos de acordo com sua razdo “C/"C.

150

l Group 3 Murchison
& graphite

Abundance

10° 10 102 10° 10°
12 C/ 13 c
Figura 4.4 — Distribui¢do de medidas de *C/**C em grafites pressolares do meteorito Murchison. Retirada de

Henning (2010).

Para identificar as possiveis origens dos graos de grafite, uma divisao entre grafites de baixa
densidade (LD — Low Density) e alta densidade (HD — High Density) é muito ttil (Jadhav et al.

2014). A escolha dessa classificacdo se da pelo fato de que as propriedades isotépicas dos graos sao

dependentes da densidade dos mesmos.
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Uma parte dos graos LD possuem assinaturas isotopicas que sugerem formacao em
supernovas do tipo II. Analises dos is6topos de Ne e He de graos de grafite de baixa densidade do
meteorito Murchison mostraram que os graos sdo altamente ricos em *Ne e pobres em “He.
Lodders & Amari (2005) sugeriram que esse excesso de ?Ne vem do decaimento de *Na que é
produzido na zona O/Ne em supernovas. Além disso, baixa razdo “He/*Ne e excessos de O e *Si
medidos em graos de grafite LD individuais também indicam a formagdo em supernovas.

Os excessos de O foram encontrados juntamente com excessos de N na maioria dos graos
LD. Esses excessos simultaneos ocorrem apenas em uma zona pertecente a supernovas (Jadhav et
al. 2014).

Outro fator que indica formacdo em estrelas massivas é que a razdo **Al/*’Al inferida para o
tempo de formacgdo do grdo é alta, assim como nos graos SiC X (~1).

A maioria dos graos LD de grafite sdo originados em supernovas, quando se analisa 0s graos
HD, a porcentagem de graos de supernova muda drasticamente, sendo 2% do meteorito Murchison
e 7% do meteorito Orgueil (Jadhav et al. 2014).

A maior parte dos graos de grafite HD encontrados nos meteoritos Murchison e Orgueil
possui caracteristicas como razdo *C/*C maior que a solar (maior que 5000), N terrestre, razdes
isotopicas de O solares e excesso de *°Si. Junto com as evidéncias de assinaturas do processo-s em
alguns elementos, como Kr-SH, as analises levam a conclusao de que esses graos provavelmente
foram originados em estrelas AGB (Jadhav et al. 2014).

Graos de grafite HD que possuem assinaturas do processo-s e do processo-i, além de
anomalias em isétopos de Ca e Ti possivelmente foram originados em estrelas p6s-AGB.

No caso de grdos com razdo "“C/"*C menor que 10 e com alta razdo '*N/*N, acredita-se na

formacdo em estrelas carbonadas do tipo J.

4.1.3 Diamantes

O diamante foi o primeiro grao pressolar a ser isolado (Lewis et al. 1987). Acredita-se que é
a espécie mais abundante dentre os pressolares em meteoritos, cerca de 1000 ppm em meteoritos
primitivos (Amari 2009). Mesmo tdo abundantes, os diamantes sdo os graos pressolares menos
compreendidos. Isso € atribuido ao seu tamanho tipico. Eles sdo extremamente pequenos (~ 2,6 nm)
(Henning 2010) e por isso ainda ndo é possivel analisar isotopicamente um grao de diamante

individual. Dessa forma, eles sdo analisados em massas de diamantes agregados. Assim sendo, as
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analises isotOpicas ndo podem ser atribuidas a um grao especifico e torna-se dificil correlacionar as
assinaturas isotdpicas dos elementos, ja que ndo se sabe se todas as assinaturas sao de um mesmo
grao.

As razdes isotopicas *C/*C e "*N/**N medidas nos agregados de diamantes possuem valores
proximos aos valores normais. Esses dados mostram que nem todos os diamantes dos conjuntos sao
pressolares (Amari 2009, Henning 2010). Como ndo se é possivel correlacionar as assinaturas
isotopicas elementais dos diamantes, a identificacdo dos diamantes pressolares é feita a partir de
dados dos componentes do Xe.

O andmalo Xe-HL indica assinaturas de processo-r e processo-p. Esses processos ocorrem
simultaneamente em uma unica fonte estelar, supernovas. Assim, a partir da abundancia de Xe-HL,
pode-se dizer que 1 a cada 1 milhdo de graos de diamante é pressolar (Henning 2010).

Outra possivel fonte de diamantes pressolares seria o meio interestelar. Uma assinatura de
absorc¢do no infravermelho entre 3.4pum - 3.5um em nuvens densas tem sido atribuida a graos de
diamante. Pirali et al. (2007) analisaram espectros astrofisicos e laboratoriais e concluiram que, as
assinaturas de emissdo em 3.43pm e 3.53pum sao devido a nanodiamantes e a assinatura de absorcao

em 3.47pm é atribuida a moléculas menores de nanodiamantes.

4.1.4 Oxidos Refratarios

O primeiro 6xido pressolar identificado foi o corundum (Al,Os). Foi isolado a partir de
dissolucdo acida. Ele é o tipo mais abundante de 6xido refratario pressolar encontrado em
meteoritos e o mais estudado (Nittler et al. 1997). A partir dele foi desenvolvida uma classificacao
para os 6xidos. Outros 6xidos foram descobertos a partir de outras técnicas de identificagdo: spinel
(MgAl,0,), hibonita (CaAl12019) e 0 TiO, (Henning 2010). Com a utilizacao do método de
dissolucdo acida alguns graos pressolares foram dissolvidos, entre eles o spinel. Acredita-se que o
spinel seja mais abundante que o corundum, porém boa parte dos graos foram dissolvidos durante a
dissolucdo acida (Amari et al. 1994).

Nittler et al. (1997) utilizaram as razdes isotépicas de O para criar uma classificacdo para os
oxidos pressolares. De acordo com essa classificagdo os 6xidos foram agrupados em 4 grupos. A
tabela a seguir traz as faixas de valores para as razdes isotopicas dos elementos O e Al dos 6xidos

de acordo com seu grupo. A Tabela 4.3 apresenta esses grupos.
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Tabela 4.3 — Distribuicdo de 6xidos entre subgrupos e assinaturas isotopicas de diagnéstico dos elementos: O

e Al. Tabela adaptada de Nittler et al. (1997)

160/170 160/180
Grupo 6A1/27A]
Solar ~ 2622 Solar ~ 498
1 349 — 2232 465 — 1122 0.00012 - 0.0078
2 735 - 1804 1409 — o0 0.001 - 0.016
3 2409 — 5195 505 -1530 0.00013 - 0.00062
4 1017 - 1902 164 — 320 0.001 - 0.0031

O grupo 1 é formado por grios que apresentam razdes isotépicas de '*0/”O mais baixa que a
solar e '°0O/®*O mais alta que a solar. Isso indica uma possivel formagdo em atmosferas de estrelas
RGB e estrelas AGB (Nittler et al. 2008; Nittler et al. 1997) .

Os gréos do grupo 2 apresentam uma deficiéncia maior de '*O que os do grupo 1. Isso é
atribuido ao processo de mistura extra chamado “cool bottom processing” que suas estrelas
geradoras podem ter experimentado (Nittler et al. 2008; Nittler et al. 1997).

Graos do grupo 3 possuem razdo '°*0/”’O maior que a solar indicando que eles podem ter se
formado em estrelas de massa muito baixa (1.2 — 1.4 My, ) (Nittler et al. 2008; Nittler et al. 1997).

O grupo 4 possui graos ricos em '*0. Esse enriquecimento é explicado por misturas em
camadas durante a ejecdo de uma supernova (Gyngard et al. 2010). Graos do grupo 4 que nao

possuem esse enriquecimento em 'O sdo atribuidos a estrelas com metalicidade maior que a solar.

4.1.5 Silicatos

No inicio das buscas de graos pressolares a técnica utilizada destruia parte da massa do
meteorito para deixar apenas os graos portadores dos gases nobres andmalos. Dessa forma, alguns
outros graos pressolares foram destruidos junto com o meteorito analisado. Os silicatos pressolares
fazem parte desses graos destruidos. Com o avanco das técnicas de identificacdo e isolacdo de graos
pressolares, os silicatos foram descobertos (Nagashima et al. 2004; Nguyen & Zinner 2004).

Silicatos pressolares possuem tamanhos entre 0.1 pm e 1 pm. E o segundo tipo mais
abundante de pressolares se considerarmos que todos os diamantes sdo pressolares. Eles sao
classificados de acordo com a mesma classificacdo feita para os 6xidos a partir das razoes

isotépicas '°0/"0 e *0/"®0. Analisando o grafico abaixo em que se tem 6xidos e silicatos, pode-se
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ver que a maioria dos silicatos caem na regidao dos 6xidos do grupo 1 indicando que a maioria dos
silicatos tem origem em estrelas RGB ou em estrelas AGB ricas em O. Alguns silicatos pertencem
ao grupo 2, o que aponta para uma formagdo em estrelas que sofreram cool bottom processing.
Alguns graos se encaixam no grupo 3 que indica formagdo em estrelas de baixa metalicidade. Uma
parte dos silicatos alinham-se ao grupo 4, mostrando uma possivel formacdo em estrelas com
metalicidade maior que a solar ou, para os grios ricos em '®0, uma origem em supernova (Nguyen
et al. 2007). A Figura 4.5 apresenta um grafico das razdes isotdpicas de O para 6xidos e silicatos

pressolares coletados em meteoritos, IDPs e micrometeoritos da Antartica.
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Figura 4.5 — Razdes isotépicas de O medidas em 6xidos e silicatos pressolares encontrados em meteoritos,

IDPs e micrometeoritos da Antartica. Retirado de Nguyen et al. (2007).



4.1.6 Outros graos

SiaNy4

Nitretos de Silicio pressolares possuem assinaturas isotopicas parecidas com as dos graos
SiC do tipo X. Isso indica uma possivel formacdo em ejecdes de supernovas (Besmehn & Hoppe
2001; Henning 2010). A Figura 4.6 apresenta um grafico das razoes isotdpicas de Si dos graos de

Si3N, e dos graos SiC X.
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Figura 4.6 — Raz0des isotdpicas de Si medidas em graos SizN, pressolares e graos SiC X. Retirado de

Besmehn & Hoppe (2001).
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Graos internos

Andlises mais detalhadas de graos pressolares com instrumentos de imageamento mais
avancados mostraram a presenca de graos internos em grafites e SiC pressolares. Esses graos sao
carbetos refratarios de Ti, Zr, Mo e Fe-Ni (Croat et al. 2005; Henning 2010). Os TiC internos trazem
assinaturas que indicam *Ti extinto. Essa caracteristica leva a origem em supernovas. Alguns outros
grdos internos carregam assinaturas de processo-s indicando estrelas AGB como suas geradoras
(Croat et al. 2005). A Figura 4.7 apresenta um grao TiC no interior de um grafite pressolar do tipo

cebola.

Figura 4.7 — Micrografia TEM de um grao de grafite pressolar do tipo cebola. O ponto mais escuro no centro

é um grao interno de TiC. Retirado de Henning (2010).
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Neste capitulo abordamos as principais caracteristicas dos graos pressolares, suas razoes
isotopicas e principais espécies. Falamos também sobre as possiveis fontes estelares que originaram
cada tipo de grao. No proximo capitulo falaremos sobre os resultados das pesquisas feitas a partir de

nossa amostra de graos pressolares, onde apresentaremos os graficos e discutiremos os resultados.
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5 Resultados: Analises dos graos pressolares dos meteoritos

Murchison e Orgueil

Como visto nos capitulos anteriores, os graos pressolares sao de extrema importancia para
diversos estudos astrofisicos. Neste trabalho foi escolhida uma amostra com dois meteoritos
condritos carbonaceos de grupos distintos, Murchison CM2 e Orgueil CI1. A partir das razoes
isotopicas medidas em graos pressolares encontrados nestes meteoritos foi possivel gerar graficos
onde podemos comparar e agrupar os graos formados em fontes estelares distintas.

O objetivo inicial do trabalho foi encontrar algum indicio de heterogeneidade na nebulosa
solar através de dados obtidos com os graos pressolares. Para isso, seria necessario separar 0s graos
de acordo com sua fonte estelar e, a partir disso, analisar se havia algum tipo de favorecimento na
quantidade de graos formados em uma determinada fonte estelar nos meteoritos da amostra. Para tal
investigacdo escolhemos os graos SiC e os graos de grafite pressolares. Essa escolha foi feita
baseada na quantidade de informag0es bibliograficas que se tém desses graos. O SiC pressolar é a
espécie que melhor foi estudada dentre os graos pressolares. O grafite ainda é alvo de diversos
estudos e, a partir de dados dos graos de SiC, é possivel fazer uma comparacao entre eles e
identificar as fontes estelares do grafite.

Na préxima secao falaremos um pouco mais sobre a amostra escolhida.

5.1 Amostra

Os graos pressolares utilizados neste trabalho pertencem aos meteoritos Murchison e
Orgueil. Os dados foram coletados no banco de dados de graos pressolares da Universidade de
Washington. Ao todo sdo 14873 graos de SiC e 2216 graos de grafite A Tabela 5.1 indica as

quantidades de graos separados por meteoritos.

Tabela 5.1 — Graos pressolares SiC e grafite dos meteoritos Murchison e Orgueil.

Meteorito SiC Grafite
Murchison 14704 1850
Orgueil 169 366
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As tabelas extraidas do banco de dados de graos pressolares contém diversas informacoes
sobre os graos estudados. A primeira coluna contém o tipo, a segunda contém o nome do grao (no
caso do grafite optamos por manter apenas o nome da amostra), a terceira possui as referéncias, na
quarta encontramos o nome do meteorito ao qual o grao pertence, na quinta a técnica empregada
para analise, na sexta o tamanho dos grdos, a sétima contém as notas e, a partir da oitava, contém as
razoes isotopicas de diversos elementos e seus respectivos erros. Informagdes sobre as tabelas e o
link para acessa-las no nosso banco de dados estdo disponiveis no anexo A.

Para discutir os resultados, a partir daqui iremos tratar os meteoritos separadamente.

5.2 Graos do meteorito Murchison

Os graos encontrados no meteorito Murchison possuem tamanhos entre 1,1 pm a 28,0 pm
para o grafite e 0,6 pm a 42,1 pm para o SiC. Os graos com tamanhos maiores que 10 pm
possivelmente sdo graos agrupados.

A Tabela 5.2 mostra a quantidade de graos SiC de cada grupo e a suas faixas de tamanhos. A
tabela 5.3 mostra a quantidade de graos de grafite separados pela densidade do grao e suas faixas de

tamanhos.

Tabela 5.2 — Quantidade de graos SiC encontradas na amostra do meteorito Murchison separada por grupos e

com a faixa de tamanhos indicada em pm.

Grupo Quantidade | Porcentagem em relagao ao total de graos Tamanho (pm)
SiC do Murchison
Mainstream 12369 ~84,12% 0,1-42,1
X 554 ~3,77% 0,2-2,0
AB 745 ~ 5,07% 0,4-11
Y 456 ~3,10% 0,3-4,0
Z 429 ~2,92% 0,4763 — 2,2
C 12 ~ 0,08% 0,227*
Nova 9 ~ 0,06% 0,5*
Indefinidos 130 ~ 0,88% Nao possui dados

* Informacao de apenas um grao.
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Tabela 5.3 — Quantidade de graos de grafite na amostra do meteorito Murchison separada por densidade e

com a faixa de tamanho indicada em pm.

Grupo Quantidade Porcentagem em relacdo ao total de Tamanho (pm)
graos de grafite do Murchison
HD 1178 ~63,7% Nao possui dados
LD 672 ~ 36,3% 1,1 -28,0

E possivel notar que os grios de SiC X sdo os de menor tamanho. Esse é um resultado
coerente, pois em na explosdo de uma supernova a densidade do local ndo € suficiente para se
formar graos maiores. O oposto ocorre com os graos Mainstream. Eles possuem os maiores
tamanhos dentre os graos de SiC encontrados no Murchison. Isso também é um resultado coerente,
pois como vimos no capitulo 4, os graos Mainstream sdao formados em envoltoérios de estrelas AGB
ricas em carbono. Envoltorios circunstelares de estrelas evoluidas frias possuem densidade
suficiente para formar graos maiores que os graos encontrados em ejecoes de supernovas. Outra
explicacdo para os graos de tamanho superior a 10 pm seria um possivel crescimento no meio
interestelar.

A maioria dos graos de SiC pertence aos grupos que indicam formacdo em estrelas AGB,
indicando que grande parte dos graos que enriqueceram a nebulosa pressolar foram fornecidos por
estrelas evoluidas frias.

Ao contrério do SiC, os grupos de grafite ndo sdo bem classificados de acordo com suas
possiveis fontes estelares e, por isso, nos dados da tabela ndo foram indicados grupos que os
classificam de acordo com suas fontes. Dessa forma, para uma divisdao de acordo com as fontes
estelares, neste trabalho fizemos uma classificacao dos graos de grafite de acordo com suas fontes
originarias a partir de dados de suas razoes isotopicas. A Tabela 5.4 traz as faixas das razdes
isotopicas utilizadas para a classificacao e a quantidade de graos de grafite da amostra presente em
cada grupo. Os tracejados indicam que tal razdo isotépica ndo foi utilizada para classificar o grao
para aquela determinada fonte. O valor solar para as razdes 6 sempre sera 0. Isso ocorre porque as

razoes 6 utilizam os valores solares como parametros.
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Tabela 5.4 — Classificacdo de graos de grafite do meteorito Murchison de acordo com suas possiveis fontes.

Fontes — Supernova | AGB | Carbonadas do tipoJ | P6s-AGB
2C/"C (Solar ~ 89) ---- >89 2-10 10-20
1%0/"0 (Solar ~ 498) <498 ~ 498 -—-- —
'*0/”0 (Solar ~ 2622) - ~ 2622 — —
“N/"N (Solar ~ 442) <442 ---- | > 272 (valor terrestre) -—--
8(*Si/*Si) (Solar = 0) <0 — — —
8(*"Si/*®Si) (Solar = 0) <0 >0 —- —
8(**Mg/**Mg) (Solar = 0) >0 — — —
8(*Ca/*Ca) (Solar = 0) — — — >0
8(*Ca/*Ca) (Solar = 0) — — — >0
8(*°Ti/**Ti) (Solar = 0) — — — >0
8(YTi/**Ti) (Solar = 0) — — — >0
8(*Ti/*Ti) (Solar = 0) — — — >0
8(°°Ti/**Ti) (Solar = 0) — — — >0
Quantidade total de graos - 3 32 40 1
Quantidade de graos LD — 0 32 19
Quantidade de graos HD — 3 0 21 0

Os valores mostrados na tabela sdo valores utilizando como filtro todas as razdes isotopicas
indicadas, porém como muitos graos nao possuem todas as informagdes necessdarias para seguir com
a analise minuciosamente, optamos por utilizar algumas caracteristicas principais para identificar as
fontes estelares.

No caso de graos de grafite de supernova podemos afirmar que graos com enriquecimentos
em "N e 'O sdo pertencentes a esse grupo. Um enriquecimento de ambos is6topos s6 ocorre em
uma das zonas de estrelas massivas. Dessa forma obtivemos 140 graos de grafite de supernova,
sendo 56 graos HD e 84 graos LD.

Para gréos de estrelas carbonadas do tipo J, a razdo *C/"*C muito baixa é caracteristica desse
tipo de estrela. Portanto, utilizando s6 o filtro de "*C/"*C entre 2 e 10 obtivemos 119 grdos, sendo 75
graos HD e 44 graos LD.

Nos grdos de estrelas p6s-AGB optamos pela utilizacdo da razdo isotépica "“C/"*C. Foram
obtidos 131 graos, sendo 73 graos HD e 58 graos LD.

Com relagdo aos graos de AGB resolvemos analisar excluindo os graos das demais fontes.
Utilizamos a razdo "*C/**C maior que 89 e assim ja excluimos os grdos de p6s-AGB e de carbonadas
do tipo J. Para excluir os grdos de supernova optamos por valores da razdo '°0/"°0 entre 488 e 530.
Encontramos 169 graos, sendo 148 graos HD e 21 graos LD.

Ao comparar os graos pela densidade, podemos ver que os graos HD possuem mais graos de
estrelas AGB, enquanto os graos LD representam o maior nimero de graos de supernova.
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5.3 Graos do meteorito Orgueil

Os grdos encontrados no meteorito Orgueil possuem tamanhos entre 1,0 pm a 9,6 pm para o
SiC e 1,0 pm a 35,0 ym para o grafite. Os graos com tamanhos maiores que 10 pm possivelmente
sdo graos agrupados.

A Tabela 5.5 mostra a quantidade de graos SiC de cada grupo e a suas faixas de tamanhos. A

Tabela 5.6 mostra a quantidade de graos de grafite separados pela densidade do grao e suas faixas

de tamanhos.

Tabela 5.5 — Quantidade de graos SiC encontradas na amostra do meteorito Orgueil separada por grupos e

com a faixa de tamanhos indicada em pm.

Grupo Quantidade Porcentagem em relacdo ao total de graos | Tamanho (pm)
SiC do Orgueil

Mainstream 144 ~ 85,2% 1,0-8,8
X 1 ~0,6% 2,2

AB 11 ~6,5% 1,7-4,5

Y 4 ~2,4% 2,3-3,8

Z 9 ~5,3% 1,7-9,6
C 0 0% -—--
Nova 0 0% -
Indefinidos 0 0% -—--

Tabela 5.6 — Quantidade de graos de grafite na amostra do meteorito Orgueil separada por densidade e com a

faixa de tamanho indicada em pm.

Grupo Quantidade | Porcentagem em relacao ao total de graos de Tamanho (pm)
grafite do Orgueil
HD 196 ~ 53,6% 1,0 -35,0
LD 170 ~ 46,4% 2,0-18,0




103

O tnico grao SiC X encontrado nesta amostra do meteorito Orgueil possui um dos menores
valores de tamanhos dos graos, reforcando assim a ideia de que os graos formados em supernovas
possui pequenos tamanhos. Nenhum grao nesta amostra apresentou tamanho maior que 10 pm,
porém isso ndo nos da a certeza de que todos sao graos isolados.

Para analisar os graos de grafite do Orgueil aplicamos o mesmo procedimento que

utilizamos nos graos de grafite do Murchison. A Tabela 5.7 apresenta os dados obtidos.

Tabela 5.7 — Classificacdo de graos de grafite do meteorito Orgueil de acordo com suas possiveis fontes.

Fontes — Supernova | AGB | Carbonadas do tipoJ | P4s-AGB
2C/"C (Solar ~ 89) ---- >89 2-10 10-20
1%0/"0 (Solar ~ 498) <498 ~ 498 -— —
'*0/”0 (Solar ~ 2622) - ~ 2622 — —
“N/"N (Solar ~ 442) <442 -—-- > 272 (valor terrestre) -—--
8(*Si/*%Si) (Solar = 0) <0 — — —
8(*Si/*®Si) (Solar = 0) <0 >0 — —
8(**Mg/**Mg) (Solar = 0) >0 — — —
8(*Ca/*Ca) (Solar = 0) — — — >0
8(*Ca/*Ca) (Solar = 0) — — — >0
8(*°Ti/**Ti) (Solar = 0) — — — >0
8(YTi/**Ti) (Solar = 0) — — — >0
8(*Ti/*Ti) (Solar = 0) — — — >0
8(°°Ti/**Ti) (Solar = 0) — — — >0
Quantidade total de graos - 37 59 7
Quantidade de graos LD — 37 8 2 0
Quantidade de graos HD — 0 51 5

Assim como feito com os graos de grafite do Murchison, aplicamos filtros mais simples que
sao caracteristicos dos graos das determinadas fontes que estamos analisando e o nimero de graos
por grupo aumentou.

Os gréos de supernova, utilizando apenas as razdes *O/**0 menor que 498 e **N/**N menor
que 442, passaram a ser 125 graos, sendo 74 graos LD e 51 graos HD.

Graos de estrelas AGB, empregando as razdes *C/*C maior que 89 e a razdo °0/"®O entre

488 e 530, tornaram-se 155 grdos, sendo 54 graos LD e 101 graos HD.
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No caso dos grdos de estrelas carbonadas do tipo J, foi utilizada a razdo *C/**C entre 2 e 10.
Obtivemos 20 graos, sendo 10 graos LD e 10 graos HD.

Em grdos de estrelas pos-AGB, empregamos a razdo '*C/**C entre 10 e 20. Encontramos 27
graos, sendo 14 graos LD e 13 graos HD.

E possivel notar que os grios de supernova aparecem em maior quantidade em grios de
grafite de baixa densidade (LD). Esse resultado condiz com a baixa densidade em ejecoes de
supernovas. Ja graos de grafite de alta densidade (HD) possuem a maior parte dos graos de estrelas
AGB, sendo coerentes com as condi¢oes com maior densidade encontradas nos envoltérios dessas
estrelas em comparagao a ejecoes de supernovas.

Além dessas analises preliminares dos graos da amostra, uma outra analise utilizando
graficos das razdes isotopicas foi realizada com o objetivo de identificar os 130 graos indefinidos de
SiC e agrupar os graos de grafite de acordo com suas fontes estelares. A seguir falaremos sobre a

metodologia empregada e sobre os resultados obtidos.

5.4 Metodologia

Como dito anteriormente, o objetivo principal deste trabalho é procurar algum indicio de
heterogeneidade da nebulosa solar através dos graos pressolares encontrados nos meteoritos
Murchison (CV2) e Orgueil (CI1). Durante a analise dos graos notamos que haviam 130 graos SiC
do meteorito Murchison ainda ndo identificados e achamos interessante tentar classifica-los
também. E, o grafite ainda é uma espécie com classificacdo um pouco indefinida, por esta razao
decidimos também tentar desenvolver uma classificacdao para os grafites pressolares dos meteoritos
da amostra.

Para realizar tais tarefas empregamos o método de andlise via graficos das razdes isotdpicas.
Em alguns gréficos é possivel notar uma certa separacdo entre os grupos de SiC pressolares. Essa
divisdo auxilia na comparacao com os graos de grafite, visto que os grupos de SiC ja possuem suas
possiveis fontes estelares bem definidas. Assim sendo, utilizamos graficos como uma ferramenta de
comparacao entre 0s graos para uma possivel classificacdo dos graos de grafite.

Nem todos os graos da amostra contém todas as informacdes que o cabecalho da tabela
indica. Por exemplo, um grao pode ter seu valor da razdo isot6pica "“C/"*C mas ndo possui o valor

da razdo “N/"N. Nesses casos, para gerar o grafico precisamos excluir os grdos que nio possuem a
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informacdo de uma razdo ou outra. Com isso a quantidade de graos utilizados nos graficos variam
de acordo com as razdes isotOpicas empregadas.

Os graficos foram produzidos de acordo com os modelos feitos em trabalhos anteriores de
autores distintos (Amari, Liu, Hoppe, entre outros). Eles utilizaram determinados graficos para
mostrar caracteristicas principais de determinados grupos de graos pressolares e, dessa forma,
conseguir identificar as fontes estelares que originaram cada grupo. Os valores das razdes isotopicas
que eles usaram como limites para classificar cada fonte estelar que originou determinado grao vém
de modelos estelares que mostram as abundancias de determinados is6topos nas fontes estudadas.
Neste trabalho ndo usamos nenhum modelo desse tipo para comparac¢dao, mas nos preocupamos em
seguir os resultados ja encontrados na bibliografia para a classificacdo das fontes estelares.

Os graos SiC indefinidos possuem poucas informagoes porém obtivemos alguns graficos a
respeito deles.

Com relacao a heterogeneidade da nebulosa solar, foram analisadas as quantidades de graos
de cada fonte estelar para saber qual meteorito era mais rico em graos de determinada fonte.

Toda a anélise dos dados foi feita utilizando pequenos c6digos produzidos por nés para fazer
a coleta de dados da tabela e transforma-los em graficos através da linguagem Python. O cédigo

esta disponivel na base de dados onde se encontram as tabelas com os graos pressolares da amostra.

5.5 Resultados

5.5.1 "N/®N x *0/**0

Os graficos obtidos para essas razoes sao dos graos de grafite. Os graos SiC ndo possuem
razoes isotopicas de oxigéenio disponiveis. A Tabela 5.8 apresenta os resultados encontrados para os
grafites do meteorito Murchison e a Tabela 5.9 mostra os resultados obtidos para os grafites do
meteorito Orgueil. As Figuras 5.1 e 5.2 mostram os graficos produzidos para os graos do
Murchison, separando-os pela amostra em que foram coletados (5.1) e pela densidade (5.2). As

Figuras 5.3 e 5.4 mostram o mesmo para os graos do Orgueil.
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Tabela 5.8 — Distribuicdo dos grdos de grafite do meteorito Murchison utilizados para criar o grafico “N/*N
x '*0/"®0 de acordo com as amostras que foram extraidos. As 3 ultimas colunas sdo a distribui¢do de acordo

com a densidade e o total de graos utilizados.

Amostra KE1 KE3 KFA1 KFB1 KFC1 LD* HD* Total

Quantidade |0 58 85 25 119 143 144 287
*Divisdo de acordo com a densidade, onde LD = baixa densidade e HD = alta densidade

Tabela 5.9 — Distribuicdo dos gridos de grafite do meteorito Orgueil utilizados para criar o grafico “N/*N x
1%0/"®0 de acordo com as amostras que foram extraidos. As 3 dltimas colunas sdo a distribui¢do de acordo

com a densidade e o total de graos utilizados.

Amostra OR1b |OR1lc |OR1d |OR1f |OR1lg |OR1h |OR1li |LD* |HD* Total

Quantidade |0 7 140 110 50 0 9 147 169 316
*Divisdo de acordo com a densidade, onde LD = baixa densidade e HD = alta densidade
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Figura 5.1 — Gréfico das razdes isotopicas de N e O para os graos de grafite do meteorito Murchison
separados por amostra. Eixo y indica a razdo “N/N e o eixo x representa a razdo '°O/'®0. Valores solares

indicados no gréfico com as linhas tracejadas.
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Figura 5.2 — Gréfico das razdes isotdpicas de N e O para os graos de grafite do meteorito Murchison
separados por densidade. Eixo y indica a razdo “N/*N e o eixo x representa a razdo '°O/"®0. Valores solares

indicados no grafico com as linhas tracejadas.
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Figura 5.3 — Gréfico das razoes isotdpicas de N e O para os graos de grafite do meteorito Orgueil separados
por amostra. Eixo y indica a razdo “N/"N e o eixo x representa a razdo *0/'®0. Valores solares indicados no

grafico com as linhas tracejadas.
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Grafite Pressolar Meteorito Orgueil
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Figura 5.4 — Gréfico das razdes isotopicas de N e O para os graos de grafite do meteorito Orgueil separados
por densidade. Eixo y indica a razdo "N/*N e o eixo x representa a razdo '°0O/'®Q. Valores solares indicados

no grafico com as linhas tracejadas.

A principal utilidade destes graficos é indicar os possiveis graos formados em supernovas e
os graos que estdo abaixo da linha solar horizontal e a esquerda da linha solar vertical sdo
assumidos como graos de supernova. Podemos ver através das Figuras 5.2 e 5.4 que os graos LD
sdo a maioria dos pertencentes a esse grupo. Vale a pena relembrar uma informacao passada no
inicio do capitulo onde separamos os graos utilizando essas razoes isotopicas e encontramos 0s
graos com possivel origem em supernovas. A Tabela 5.10 traz uma comparac¢ao dos resultados para

ambos meteoritos.

Tabela 5.10 — Graos de grafite dos meteoritos Murchison e Orgueil formados possivelmente em supernovas.

LD | HD | Total de graos de | Porcentagem em relacdo ao total | Total de graos
supernova de graos analisados por meteorito | analisados

Murchison | 84 56 140 48.8% 287

Orgueil 74 51 125 39,6% 316
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Esses resultados mostram que a maioria dos graos de supernova sao de baixa densidade e
isso €é visto nos graficos. A quantidade de graos de supernova para ambos 0s meteoritos sao

semelhantes mas deve-se levar em conta o tamanho da amostra.

5.5.2 *0/V0 x '*0/**0

Os graficos obtidos para essas razoes isotépicas foram apenas para os graos de grafite do
meteorito Murchison. Nenhum grao de grafite do Orgueil possui essa informagao, inviabilizando a
producdo dos graficos. Os graos SiC ndo possuem razoes isotépicas de O. Os dados obtidos estdao na
Tabela 5.11. As Figuras 5.5 e 5.6 apresentam os graficos obtidos com os graos separados por

amostra e pela densidade, respectivamente.

Tabela 5.11 — Distribui¢do dos grdos de grafite do meteorito Murchison utilizados para criar o grafico '*0/”’0O
x '*0/"®0 de acordo com as amostras que foram extraidos. As 3 tltimas colunas sdo a distribui¢do de acordo

com a densidade e o total de graos utilizados.

Amostra KE1 KE3 KFA1 KFB1 KFC1 LD* HD* Total

Quantidade |0 35 98 175 0 133 175 308
*Divisdo de acordo com a densidade, onde LD = baixa densidade e HD = alta densidade
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Figura 5.5 — Gréfico das razdes isotdpicas de O para os graos de grafite do meteorito Murchison separados

por amostra. Eixo y indica a razdo '°0O/"7O e o eixo x representa a razdo *0/'®0. Valores solares indicados no

grafico com as linhas tracejadas.
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Figura 5.6 — Grafico das razdes isotépicas de O para os graos de grafite do meteorito Murchison separados

por densidade. Eixo y indica a razdo '°O/"O e o eixo x representa a razdo '°0/*®O. Valores solares indicados

no grafico com as linhas tracejadas.
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O objetivo principal desses graficos é apontar os graos que ficam préximos aos valores
solares de ambas razdes isotopicas de O. Os graos nessa regido sao possivelmente formados em
estrelas AGB. A tabela 5.12 traz os resultados comparando com a quantidade de graos de estrelas

AGB encontrada anteriormente.

Tabela 5.12 — Graos de grafite do meteorito Murchison formados possivelmente em estrelas AGB.

LD | HD | Total de graos de | Porcentagem em relacdo ao total | Total de graos
estrelas AGB de graos analisados por meteorito | analisados

Murchison | 21 148 169 54,9% 308

Esses resultados apontam que mais da metade dos graos analisados através das razdes
isotopicas de O sdao provavelmente originados em estrelas AGB.

5.5.3 §(*Si/®Si) x §(*°Si/2*Si)

Os 6-valores, como sdo conhecidas as razdes isotopicas que possuem esse 8, sdao desvios do
valor normal multiplicados por mil. Como exemplo, abaixo sera apresentada a férmula para calcular

os &-valores de Si.
8('Si/%Si) = {[('Si/*Si) / (‘Si/*Si)so ] - 1} x 1000

Os graficos de is6topos de Si foram feitos para ambas espécies e ambos meteoritos. Para
uma melhor comparacdo, foram produzidos graficos com graos de grafite e SiC do mesmo
meteorito.

A Tabela 5.13 apresenta os resultados encontrados para os graos de grafite do meteorito
Murchison distribuidos de acordo com a amostra onde foram coletados. A Tabela 5.14 traz os
resultados para os graos de SiC do Murchison distribuidos de acordo com seu grupo. As Figuras
5.7, 5.8 e 5.9 mostram os graficos produzidos a partir desta amostra.

Em uma analise qualitativa, podemos assumir que a maioria dos graos LD sdo de origem em

supernovas se comparado ao grafico de SiC. A maioria dos graos HD se posicionam na regido onde
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se encontram os graos SiC de estrelas AGB (Mainstream, Y, X e AB). Para uma melhor comparagao

juntamos as duas espécies em um tnico grafico na Figura 5.10.

Tabela 5.13 — Distribuicdo dos graos de grafite do meteorito Murchison utilizados para criar o grafico de
is6topos de Si de acordo com as amostras que foram extraidos. As 3 tltimas colunas sdo a distribuicdo de

acordo com a densidade e o total de grdos utilizados.

Amostra KE1 KE3 KFA1 KFB1 KFC1 LD* HD* Total

Quantidade 0 155 104 46 342 259 388 647

*Divisdo de acordo com a densidade, onde LD = baixa densidade e HD = alta densidade

Tabela 5.14 — Distribuicdo dos graos de SiC do meteorito Murchison utilizados para criar o gréafico de

isétopos de Si divididos pelo grupo ao qual pertencem. A tltima coluna é o total de grdos utilizados.

Grupo | Mainstream | X AB C Nova Y Z Indefinidos | Total

Quantidade 11310 513 | 639 12 8 426 | 429 42 13381
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Figura 5.7 — Gréfico das razdes isotopicas de Si para os grdos de grafite do meteorito Murchison separados
por amostra. Eixo y indica a razdo 8(**Si/**Si) e o eixo x representa a razao §(**Si/**Si). Valores solares

indicados no grafico com as linhas tracejadas.
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Figura 5.8 — Gréfico das razdes isotépicas de Si para os grdos de grafite do meteorito Murchison separados
por densidade. Eixo y indica a razdo §(**Si/*’Si) e o eixo x representa a razdo 8(*’Si/**Si). Valores solares

indicados no grafico com as linhas tracejadas.
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Figura 5.9 — Gréfico das razoes isotdpicas de Si para os grdos de SiC do meteorito Murchison separados por
grupo. Eixo y indica a razdo §(**Si/**Si) e o eixo x representa a razdo §(**Si/**Si). Valores solares indicados no

grafico com as linhas tracejadas.
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Grafite e SiC Pressolares Meteorito Murchison

L)
1250 - * °
L ]
-
1000 4 .
750 A
= 500 4 % LD
a * HD
% 250 - Mainstream
2 = X
1 a4 e AB
& . C
—250 - = Nova
i > ¥
—500 - ! = Z
i + Indefinidos
—750 4 : ——- Solar
1
—?ISO —5IOO —2I50 EIJ 25IC| 5[2:0 '.-'5I0 lD:DCI 12I50
d(305i/285i)

Figura 5.10 — Grafico das razoes isotopicas de Si para os graos de grafite e SiC do meteorito Murchison.
Grafites distribuidos de acordo com sua densidade e graos SiC separados por grupo. Eixo y indica a razao
8(*°Si/*®Si) e o eixo x representa a razdo §(*’Si/**Si). Valores solares indicados no grafico com as linhas

tracejadas.

Com relagdo ao meteorito Orgueil, os resultados obtidos encontram-se nas Tabelas 5.15 e
5.16. Elas trazem as informacGes sobre os graos de grafite e SiC, respectivamente. As Figuras 5.11,
5.12 e 5.13 apresentam os graficos produzidos para esse meteorito. A comparacdo entre as duas

espécies de graos é mostrada na Figura 5.14.

Tabela 5.15 — Distribuicdo dos graos de grafite do meteorito Orgueil utilizados para criar o gréafico de
isétopos de Si de acordo com as amostras que foram extraidos. As 3 tltimas colunas sdo a distribuicao de

acordo com a densidade e o total de graos utilizados.

Amostra OR1b |OR1lc |OR1d |OR1f |OR1lg |OR1h |OR1li |LD* |HD* Total

Quantidade |0 7 140 111 50 0 9 147 170 317
*Divisdo de acordo com a densidade, onde LD = baixa densidade e HD = alta densidade
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Tabela 5.16 — Distribuicdo dos graos de SiC do meteorito Orgueil utilizados para criar o grafico de is6topos

de Si divididos pelo grupo ao qual pertencem. A ultima coluna é o total de graos utilizados.

Grupo

Mainstream

X

AB

C

Nova

Y

Z

Indefinidos

Total

Quantidade

144

1

11

0

0

4

9

0

169

Um resultado interessante é que com esse filtro foi possivel analisar todos os SiC do
meteorito Orgueil e um pouco mais de 87% dos graos de grafite. Desta forma, a confiabilidade na
analise aumenta consideravelmente.

Comparando qualitativamente os graos de grafite do Orgueil, é possivel notar que 2 graos
HD da amostra OR1f encontram-se na regido que podemos considerar como a regiao dos graos SiC
do tipo C. Esses graos como considerado por Gyngard, Nittler & Zinner (2010) sdao produzidos em
supernovas. A maioria dos graos LD se posicionam na regido dos graos SiC X, indicando uma
formacdo também em supernovas. Ja os graos HD, a maior parte estd presente na regido onde se

encontram os graos SiC de estrelas AGB.
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Figura 5.11 — Grafico das razdes isotdpicas de Si para os graos de grafite do meteorito Orgueil separados por
amostra. Eixo y indica a razdo §(*Si/*®Si) e o eixo x representa a razao 8(**Si/**Si). Valores solares indicados

no gréfico com as linhas tracejadas.
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Figura 5.12 — Grafico das razoes isotopicas de Si para os grdos de grafite do meteorito Orgueil separados por

densidade. Eixo y indica a razdo §(*°Si/**Si) e o eixo x representa a razdo §(*°Si/**Si). Valores solares

d(295i/285i)

indicados no grafico com as linhas tracejadas.
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Figura 5.13 — Gréfico das razoes isotopicas de Si para os graos de SiC do meteorito Orgueil separados por

grupo. Eixo y indica a razdo §(**Si/**Si) e o eixo x representa a razao §(*’Si/**Si). Valores solares indicados no

grafico com as linhas tracejadas.
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Grafite e SiC Pressolares Meteorito Orgueil
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Figura 5.14 — Grafico das razoes isotopicas de Si para os grdos de grafite e SiC do meteorito Orgueil.
Grafites distribuidos de acordo com sua densidade e graos SiC separados por grupo. Eixo y indica a razdo
8(*°Si/*®Si) e o eixo x representa a razdo 8(*’Si/**Si). Valores solares indicados no grafico com as linhas

tracejadas.

5.5.4 *Al/¥Al x *C/*C

A razdo isotdpica **Al/*’Al é uma razdo inferida, isto é, medida estimada para tal elemento
no momento da formacgdo do grdo. Como *°Al é instavel, ele decai para **Mg e, excessos desse
isétopo indica que houve a presenca de *Al em algum momento da vida do grdo.

Os graficos foram obtidos tanto para o grafite quanto para o SiC nos dois meteoritos. Os
resultados de cada meteorito serdao analisados separadamente.

Da mesma forma que apresentamos os graficos das razoes isotopicas anteriores, a tabela
5.17 e 5.18, mostrando os resultados para os graos de grafite e SiC do Murchison, respectivamente.
As figuras 5.15, 5.16 e 5.17 trazem os graficos para cada espécie de grao e, a figura 5.18 apresenta

o grafico das duas espécies juntas.
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Tabela 5.17 — Distribuicdo dos graos de grafite do meteorito Murchison utilizados para criar o grafico
Al/¥Al x C/®C de acordo com as amostras que foram extraidos. As 3 tiltimas colunas sio a distribui¢do de

acordo com a densidade e o total de grdos utilizados.

Amostra KE1 KE3 KFA1 KFB1 KFC1 LD* HD* Total

Quantidade 0 57 65 6 0 122 6 128
*Divisdo de acordo com a densidade, onde LD = baixa densidade e HD = alta densidade

Tabela 5.18 — Distribui¢do dos grdos de SiC do meteorito Murchison utilizados para criar o grafico **Al/*’Al

x C/PC divididos pelo grupo ao qual pertencem. A tltima coluna é o total de graos utilizados.

Grupo | Mainstream | X AB C Nova Y Z Indefinidos | Total
Quantidade 151 71 78 3 2 17 4 0 327

Uma andlise qualitativa dos graficos indica que cerca de 50% dos graos LD estdo na regiao
dos grdos SiC X. A outra parte esta distribuida nas regioes de estrelas AGB. Dos graos HD, apenas

2 estdo na regido dos graos de supernova, esses graos pertencem a amostra KFB1.
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Figura 5.15 — Gréfico das razoes isotopicas de Al e C para os graos de grafite do meteorito Murchison
separados por amostra. Eixo y indica a razdo **Al/*’Al e o eixo x representa a razdo '>C/"C. Valor solar

indicado no gréfico com a linha tracejada.
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Figura 5.16 — Grafico das razdes isotopicas de A e C para os graos de grafite do meteorito Murchison

separados por densidade. Fixo y indica a razdo *°Al/*’Al e o eixo x representa a razao “C/"*C. Valor solar
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indicado no gréfico com a linha tracejada.
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Figura 5.17 — Grafico das razoes isotdpicas de Al e C para os graos de SiC do meteorito Murchison

separados por grupo. Eixo y indica a razdo **Al/”’Al e o eixo x representa a razdo "*C/"C. Valor solar

indicado no gréfico com a linha tracejada.
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Figura 5.18 — Grafico das razdes isotopicas de Al e C para os grdos de grafite e SiC do meteorito Murchison.

Grafites distribuidos de acordo com sua densidade e graos SiC separados por grupo. Eixo y indica a razao

*Al/¥Al e o eixo x representa a razdo *C/*C. Valor solar indicado no grafico com a linha tracejada.

Os dados do meteorito Orgueil estdo apresentados nas Tabelas 5.19 e 5.20. Os valores para

os graos de grafite estdo na Tabela 5.19 e para os graos SiC na tabela 5.20. As Figuras 5.19, 5.20 e

5.21 apresentam os graficos obtidos para cada espécie de grao do Orgueil. A Figura 5.22 traz as

duas espécies juntas em um mesmo grafico.

Tabela 5.19 — Distribuigdo dos grdos de grafite do meteorito Orgueil utilizados para criar o grafico *Al/*’Al x

2C/BC de acordo com as amostras que foram extraidos. As 3 ultimas colunas sio a distribuigdo de acordo

com a densidade e o total de graos utilizados.

Amostra

OR1b

ORl1c

OR1d

OR1f

OR1g

OR1h

OR1li |LD*

HD*

Total

Quantidade

0

0

51

4

0

0

0 51

55

*Divisdo de acordo com a densidade, onde LD = baixa densidade e HD = alta densidade
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Tabela 5.20 — Distribui¢do dos grdos de SiC do meteorito Orgueil utilizados para criar o grafico *Al/*’Al x

2C/™C divididos pelo grupo ao qual pertencem. A dltima coluna é o total de grios utilizados.

Grupo

Mainstream

X

AB

C

Nova

Y

Z

Indefinidos

Total

Quantidade

49

1

7

0

0

1

4

0

62

Em uma andlise qualitativa dos graficos, é possivel notar que a maior parte dos graos LD

estdo na regido dos graos de supernova. Quatro graos LD e 2 graos HD estdo na regido dos graos

AB, o que pode indicar uma formacao em estrelas AGB carbonadas do tipo J. Esses graos LD sao

da amostra OR1d e os graos HD pertencem a amostra OR1f. Alguns graos LD e 2 graos HD estao

na regido onde se encontram os graos de estrelas AGB.

Neste capitulo apresentamos os resultados obtidos a partir da analise dos graos da amostra

escolhida. Apresentamos graficos e tabelas com valores quantitativos a respeito dos graos utilizados

baseados nas razoes isotopicas escolhidas. No proximo capitulo falaremos sobre as conclusdes e

apresentaremos uma perspectiva a respeito destes resultados.
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Figura 5.19 — Grafico das razdes isotopicas de Al e C para os grdos de grafite do meteorito Orgueil separados

por amostra. Eixo y indica a razdo **Al/*’Al e o eixo x representa a razdo '*C/"C. Valor solar indicado no

grafico com a linha tracejada.
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Figura 5.20 — Grafico das razdes isotopicas de A e C para os graos de grafite do meteorito Orgueil separados

por densidade. Eixo y indica a razdo **Al/”’Al e o eixo x representa a razdo '>C/**C. Valor solar indicado no

26Al/27Al
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grafico com a linha tracejada.
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Figura 5.21 — Grafico das razoes isotopicas de A e C para os graos de SiC do meteorito Orgueil separados

por grupo. Eixo y indica a razdo **Al/*’Al e o eixo x representa a razdo *C/*C. Valor solar indicado no

grafico com a linha tracejada.
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Figura 5.22 — Grafico das razdes isotopicas de Al e C para os grdos de grafite e SiC do meteorito Orgueil.
Grafites distribuidos de acordo com sua densidade e graos SiC separados por grupo. Eixo y indica a razao

*Al/¥Al e o eixo x representa a razdo “C/**C. Valor solar indicado no grafico com a linha tracejada.
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6 Conclusoes e Perspectivas

O objetivo deste trabalho foi procurar indicios de uma possivel heterogeneidade da nebulosa
solar. Além deste objetivo principal buscamos classificar os graos de grafite baseando-se em suas
fontes estelares e a classificacdo dos graos SiC indefinidos para a nossa amostra de meteoritos.

A respeito da heterogeneidade, essa questdo surgiu devido ao fato da existéncia de graos
pressolares em meteoritos. Acreditava-se que a nebulosa solar teria sido processada e totalmente
homogeneizada, porém a presenca de graos pressolares sobreviventes em meteoritos e de outros
corpos primitivos do Sistema Solar mostram que esse processamento do material da nebulosa ndao
foi total. Isso deixou uma margem para dividas sobre a homogeneizacdo da nebulosa. Da mesma
forma que os graos pressolares sobreviveram aos processos destrutivos da formagdo do Sistema
Solar, algumas pequenas regioes da nuvem molecular pressolar poderiam ter se mantido intactas e,
corpos gerados nessas regioes poderiam ter mais graos de uma determinada fonte estelar qualquer.

Para encontrar alguma possibilidade de ter ocorrido essa heterogeneidade, buscamos duas
espécies de graos em dois meteoritos de classes diferentes e separamos de acordo com suas fontes
estelares. Os resultados obtidos nos diferentes meteoritos mostraram um enriquecimento em graos
de estrelas AGB. Isso reforca a ideia de que as estrelas evoluidas frias sdo as maiores contribuintes
de graos de poeira do meio interestelar.

No meteorito Murchison a espécie com mais graos de supernova é o grafite, cerca de 7,57%
dos grdos sao de supernova. Isso é quase o dobro da porcentagem de graos SiC X (3,77%) e graos C
(0,08%) no mesmo meteorito.

Ja os graos de supernova do Orgueil trouxeram um resultado surpreendente, apenas 1 grao
SiC X foi encontrado nesse meteorito! Os graos de grafite de supernova sao cerca de 34,15% dos
graos de grafite da amostra do Orgueil.

As comparac¢des mostram que o Orgueil é mais rico em graos de supernova que o
Murchison. Porém deve-se deixar bem claro, que o tamanho da amostra do Murchison é muito
maior que a amostra do Orgueil (87 vezes para o SiC e 5 vezes para o grafite).

Os graos de estrelas AGB mostraram resultados muito parecidos para ambos meteoritos.
Mais de 85% dos graos SiC de ambas amostras pertencem a essa categoria.

As anélises levam a uma conclusdo de que o meteorito Orgueil (CI1) poderia ter se formado
em uma regido mais rica em graos de supernova que o meteorito Murchison (CM2). Porém, os
resultados ainda ndo podem dar uma certeza a respeito disso porque outros tipos de graos

pressolares também estdao presentes nestes meteoritos e, uma analise de todos os tipos de graos
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pressolares presentes em cada um poderia mostrar se existe mesmo um favorecimento em relacao
aos graos de supernova no meteorito Orgueil.

Para trabalhos futuros, vale a pena repetir esta analise para outras classes de meteoritos que
possuam graos pressolares. Seria interessante aumentar o nimero de meteoritos de cada classe para
fazer uma comparacao entre eles e procurar por similaridades em relagdo a tipos de graos
encontrados neles.

Com relacdo a classificagcdo dos graos de grafite, apresentamos um novo critério para
identificar as fontes estelares a partir de uma ou duas razdes isotOpicas caracteristicas.

Para os gridos de supernova, escolhemos como critérios as razdes °O/**0 e “N/*N. O
enriquecimento de '®O e "®N com relacdo aos valores solares indica a formagdo em supernovas. Com
esse critério conseguimos identificar 140 grafites de supernova no Murchison e 125 graos de grafite
de supernova no Orgueil.

Para identificar os graos formados em estrelas carbonadas do tipo J, usamos a principal
assinatura de grdos desse tipo de fonte, a razdo *C/*C entre 2 e 10. Desta forma, identificamos 20
graos de grafite formados possivelmente estrelas carbonadas do tipo J no Orgueil e 119 graos no
meteorito Murchison.

Os graos de grafite possivelmente originados em estrelas p6s-AGB sdo ricos em elementos
do processo-s e possuem razdo “C/"C entre 10 e 20. Como a maioria dos graos nio possuem dados
para as razdes isotOpicas caracteristicas para o processo-s, optamos por usar a razao isotépica do
carbono que é muito caracteristica neste caso. Obtivemos 131 graos de pds-AGB nos grafites do
Murchison e 27 nos grafites do Orgueil.

Grios de estrela AGB tém como principal caracteristica a razdo *C/"C maior que a solar,
porém sé essa razdo nao define os graos originados em estrelas AGB. Sabendo que o valor da razdo
10/*®0 é proximo ao valor solar, utilizamos também essa razdo para eliminar os possiveis grios de
supernova. Usamos o intervalo de 488 a 530 para definir os graos de grafite formados em estrelas
AGB. Como o critério da razdo do carbono ja exclui os graos de p6s-AGB e de carbonadas do tipo
J, encontramos 169 graos de estrelas AGB no Murchison e 155 graos de estrelas AGB no Orgueil.

Com isso, obtivemos um resultado satisfatorio, porém muita coisa ainda pode ser feita em
relacdo a critérios de classificacdo. Outras fontes podem formar graos de grafite (estrelas Wolf-
Rayet, por exemplo), entdo € necessario tracar as assinaturas caracteristicas dessas fontes e buscar
identificar os graos com essas assinaturas. Por falta de dados sobre elementos pesados, uma analise
mais criteriosa das fontes estelares ndo pdde ser realizada. Posteriormente com dados coletados
pelos aparelhos RIMS CHILI e CHARISMA, sera possivel especificar melhor as fontes que

originaram cada tipo de grao.
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Para cada razdo isotépica analisada através dos graficos obtivemos quantidades de graos
distintas e, com excecdo das razoes isotopicas do Si para os graos do Orgueil, a maioria possui uma
quantidade muito inferior em relacdo a quantidade total de graos da amostra. Isso ocorre porque
nem todos os graos possuem dados para tais razoes isotopicas.

Em relacdo a identificacdo dos graos SiC indefinidos, as razdes isotopicas que melhor define
os graos SiC estdo ausentes nos graos indefinidos. Essa falta de informacao das razdes isotopicas
principais tornou inviavel a identificacao desses graos. Para trabalhos futuros, tentaremos
correlacionar os dados existentes desses graos com caracteristicas de algumas fontes estelares para
identificar quem os originou.

Para melhores resultados nas analises dos graos pressolares é necessario uma quantidade de
dados a respeito das suas razoes isotopicas mais completa. Isso sera possivel com o
aperfeicoamento e desenvolvimento de novos aparelhos de analise. Com mais dados coletados para

os graos, mais detalhe sobre a fonte que o originou podera ser descoberto.
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Anexo A — Banco de dados

A.1 Constantes Opticas e Eficiéncias

Antes de comecar a analisar os graos pressolares, foram feitos estudos a respeito das
eficiéncias de absorcao, extincao e espalhamento das espécies de graos encontrados em envoltérios
de estrelas frias para comparacdo com espectros estelares. Esse exercicio foi para ajudar a entender
sobre as assinaturas caracteristicas de cada espécie e entender em que fontes estelares sdo mais
provaveis de encontrar um determinado tipo de grao. A partir desse estudo, geramos diversos
graficos que foram armazenados em uma base de dados para consultas posteriores.

Para gerar os graficos utilizamos o programa MieCalc que funciona em um navegador web.
O programa solicita as contantes 6pticas com seus respectivos comprimentos de onda (pum) e
tamanho médio do grao (jum). A partir desses dados ele pode gerar as eficiéncias de absorcao,
extingdo e espalhamento da espécie de grao. Os graficos presentes na base de dados apresentam no
eixo x os valores dos comprimentos de onda medidos em pm. No eixo y podem apresentar as
contantes opticas nos graficos “n-k” ou as eficiéncias.

Dentro do banco de dados encontram-se as tabelas em .txt com os valores das constantes
opticas extraidas da base Heidelberg — Jena — St.Petersburg — Database of Optical Constants
(HIPDOC) (www.mpia.de/HIPDOC). As espécies utilizadas por nosso trabalho foram: C,
nanodiamantes meteoriticos, SiC, corundum, spinel, MgSiOs e piroxénio. Arquivos .docs, .odt e
.pdf estdao disponiveis com as referéncias de onde as constantes opticas foram obtidas dentro da base
HJPDOC.

Alguns exemplos de graficos encontrados nessa base sdao apresentados no Capitulo 2. Sao 63
graficos de constantes 6pticas e eficiéncias, sendo 49 de eficiéncias e 14 de constantes épticas.
Nosso banco de dados se encontra acessivel para qualquer pessoa que o procure na internet. Ele esta

hospedado na plataforma Google Drive e o link para acessa-lo segue abaixo:

https://drive.google.com/drive/u/3/folders/1gyNWNolxy-rYiurAEbvCCX0j3bS9nPN-


https://drive.google.com/drive/u/3/folders/1gyNWNolxy-rYiurAEbvCCX0j3bS9nPN-
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A.2 Graos pressolares SiC e grafite dos meteoritos Murchison e Orgueil

Os graos pressolares sao conhecidos por suas razdes isotopicas anomalas e, para estudar
suas caracteristicas e as fontes estelares que os formaram sdo necessarias analises e comparagoes
das diversas razoes isotopicas encontradas neles. Além dessas razdes outros dados também podem
ser obtidos, densidade e tamanho por exemplo. Esses dados para algumas espécies de graos estao
dispostos na base de dados de graos pressolares da Universidade de Washington
(https://presolar.physics.wustl.edu/presolar-grain-database/). Desta base recolhemos os dados para
os graos de grafite e SiC. Depois, selecionamos apenas os graos pertencentes aos meteoritos do
estudo e separamos em outras tabelas os graos do Murchison e os graos do Orgueil.

Os formatos das tabelas estdo em .csv e .ods. As colunas das tabelas variam de acordo com
cada espécie de grao.

Os valores representados de cada coluna estao apresentados na Tabela A.1.

As tabelas com os dados de cada grdao separados por espécie e por meteorito encontram-se

disponiveis na base de dados abaixo:

https://drive.google.com/drive/u/3/folders/1BXwSERVINmVFYuL8vBRgahSc7tV8f_iw

Para produzir os graficos utilizamos c6digos na linguagem de programacao Python através
da biblioteca Matplotlib. Os codigos produzidos durante o trabalho encontram-se também na base
de dados e sdo os arquivos .py. Alguns dos graficos obtidos a partir desses codigos podem ser vistos

no Capitulo 5.


https://drive.google.com/drive/u/3/folders/1BXwSERVrNmVFYuL8vBRgahSc7tV8f_iw
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Tabela A.1 — Valores representados por cada coluna das tabelas de SiC e grafite dos meteoritos Murchison e

Orgueil.
Coluna |SiC Grafite Coluna |SiC Grafite
A Tipo Densidade AH & *Ti 8 *“Ca
B Amostra Amostra Al Erro (8 “Ti) Erro (6 *Ca)
C Referéncia Referéncia Al 8 YTi “Ti/*Ti
D Meteorito Meteorito AK Erro (6 'Ti) Erro (“Ti/**Ti)
E Técnica Técnica AL & “Ti & “Ti
F Tamanho (pm) | Tamanho (pm) AM Erro (6 “Ti) Erro (8§ “°Ti)
G Notas Notas AN 8 *'Ti 8 YTi
H "Li/°Li 2C/BC AO Erro (8 *°Ti) Erro (8 “’Ti)
I Erro ("Li/°Li) |Erro (**C/*C) AP SV/®Ti & “Ti
J "B/B “N/°N AQ Erro (°'V/®Ti) | Erro (8 “Ti)
K Erro ("B/B) | Erro (**N/*N) AR 8 **Fe & *Ti
L 2C/BC %0/0 AS Erro (8 *Fe) Erro (8 *°Ti)
M Erro (**C/**C) |Erro (**0/"0) AT 5 *Fe 8 “’Fe
N “N/PN %0/** 0 AU Erro (8 *Fe) Erro (8 *’Fe)
0 Erro (*N/*N) |Erro (**0/**0) AV 8 **Fe 8 ®Ni
P 8 #Si 8 *°Si AW Erro (6 **Fe) Erro (6 “Ni)
Q Erro (6 ®Si) | Erro (8 *°Si) AX & “Ni & “'Ni
R 8 ¥Si 8 *°Si AY Erro (6 “Ni) Erro (6 ®'Ni)
S Erro (6 ®Si) | Erro (8 *°Si) AZ 8 Ni 8 Zr
T A1~ Al 8 *Mg BA Erro (8 ®Ni) Erro (6 *°Zr)
U Erro (PAIZAl) | Erro (5 “Mg) BB |§%Ni §'7r
\% 5 %S 8 *Mg BC Erro (8 ®Ni) Erro (6 *'Zr)
w Erro (8§ *S) Erro (8 *Mg) BD 8 %Sr 8 Zr
X 5*S *Al1/7Al BE Erro (6 *Sr) Erro (8 **Zr)
Y Erro (6 *S) Erro (*Al/”Al) | |BF 8 ¥Sr 8 %Zr
Z 8 “Ca 8 “K BG Erro (6 ¥Sr) Erro (8 *°Zr)
AA Erro (6 ¥Ca) | Erro (8§ *K) BH 5 %Sr 8 Mo
AB 8 *Ca “Ca/*Ca BI Erro (6 ®Sr) Erro (8 **Mo)
AC Erro (§ ®Ca) |Erro (Ca/*Ca) | |BJ 8 *Zr 8 Mo
AD 8 “Ca 8 *Ca BK Erro (6 *Zr) Erro (8 **Mo)
AE Erro (6 “Ca) |Erro (6 **Ca) BL 8 ' Zr 8 Mo
AF “Ti/*Ti 8 ©Ca BM Erro (8 *'Zr) Erro (8§ **Mo)
AG Erro (“Ti/*Ti) |Erro (8§ *Ca) BN 8 %Zr 8 Mo
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Coluna |SiC Grafite Coluna |SiC Grafite
BO Erro (8 *Zr) | Erro (8§ ’Mo) CG Erro (6 *Ru)
BP & *Zr 8 Mo CH 8 ¥Ru

BQ Erro (8§ *Zr) | Erro (8 **Mo) CI Erro (8§ *Ru)
BR 8 Mo 8 Mo cJ 8 """Ru

BS Erro (6 ?Mo) |Erro (8 '*“Mo) CK Erro (6 "'Ru)
BT 8 “Mo CL 8 '“Ru

BU Erro (8 **Mo) CM Erro (6 '“Ru)
BV 8 Mo CN 8 "Ru

BW Erro (8§ *Mo) CO Erro (6 '“Ru)
BX 8 Mo CP 5 **Ba

BY Erro (8§ “’Mo) CQ Erro (8§ *‘Ba)
BZ 8 Mo CR 5 *°Ba

CA Erro (§ *Mo) CS Erro (8§ *°Ba)
CB 8 ™Mo CT 8 "Ba

CC Erro (6 '*Mo) CU Erro (6 *'Ba)
CD 8 *Ru CV 5 **Ba

CE Erro (8 *Ru) CW Erro (8§ **Ba)

CF

§ ®Ru




