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A composicao de estrelas deficientes em metais é um diagndstico importante
relacionado a evolucao quimica galactica. Abundancias peculiares de carbono, ni-
trogénio e oxigénio em estrelas frias revelam detalhes sobre as primeiras geragoes de
estrelas (populagao III) além de aspectos sobre os possiveis sitios de nucleossintese
desses elementos. Particularmente, estrelas F, G e K do halo tornam-se importantes
para reconstruir a histéria da Via Lactea, pelo seu longo tempo de vida. O co-
lapso de supernovas e a nucleossintese em uma das estrelas de um sistema binario,
com a posterior transferéncia de massa, sao alguns dos principais sitios astrofisicos
para a formagao dos elementos carbono e nitrogénio. Nesse contexto, alguns mode-
los progenitores de objetos supermassivos explicam a sobreabundancia de oxigénio

observada no halo da Galaxia.

Neste trabalho foram determinadas as abundancias de C, N e O através da
técnica de sintese espectral em espectros de alta resolucao, usando modelos de at-
mosfera em Equilibrio Termodinamico Local (ETL) com o cédigo MOOG (Sneden
et al. 1973), modificado por Sobeck et al. (2011).

A motivagdo para a determinagao das abundancias de C, N e O segue apods a

descoberta de uma estrela CEMP-s (Roriz et al. 2017) e outra estrela enriquecida em
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Na (Pereira et al. 2019), referentes a uma amostra de 35 estrelas do halo, observa-
das com o espectrografo FEROS (Fiber-fed Extended Range Optical Spectrograph).
Para a abundancia de carbono e nitrogénio foram usadas as transi¢oes das bandas
moleculares CH em 4300A (sistema A?A-X2]]) e CN em 3800A (sistema B2X*-
X2 1). Para o oxigénio foi realizada uma andlise das linhas teltiricas, identificando
os espectros com possiveis contaminacoes e determinando assim a abundancia do
gés a partir da linha proibida de 6300 A [O]]. De acordo com os resultados obtidos,
nao foi observada nenhuma sobreabundancia de carbono e nitrogénio. Em relagao
ao oxigenio, elas foram observadas sobreabundancia na faixa de metalicidade es-
tudada (-0.9<[Fe/H]<-2.9). As razoes de abundancia [C/Fe|, [N/Fe] e [O/Fe] sao
semelhantes aos dados da literatura para as estrelas de mesma metalicidade. Para
[C/Fe] foram encontrados valores entre —0.77 dex e 0.23 dex, e no caso de [N/Fe]
foram constatados valores entre -0.76 dex e 1.32 dex. Também foram determinadas
as razoes de abundancia [C/H], [N/H] e [O/H], as quais apresentaram tendéncias
semelhantes as encontradas na literatura para o mesmo intervalo de metalicidade

exposto neste trabalho.

Palavras-Chave: CNO; Halo; Sintese Espetral; FEROS
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Abstract of Dissertation presented to Observatério Nacional/ MCTIC as a partial
fulfillment of the requirements for the degree of Master of Astronomy (M.Sc.)

GALACTIC HALO FIELD STARS: A STUDY OF THE ABUNDANCES OF
CARBON, NITROGEN AND OXYGEN

Eric Moura Lopes

May /2021

Advisor: Claudio Bastos Pereira

Department: Astronomy

The metal-poor stars composition is an important diagnosis in the matter of
galactic chemical evolution. The peculiar abundance of carbon, nitrogen, and oxy-
gen in cold stars reveal details about the first generations of these celestial bodies
(population III), as well as different aspects regarding the possible nucleosynthesis
sites of these elements. The F, G, and K halo stars are especially important to
rebuild the Milky Way history, due to their long lives. The supernovae collapse and
the nucleosynthesis in one of the stars in a binary system, along with the mass trans-
fer caused by it, are some of the main astrophysical sites for carbon and nitrogen
formation. In this context, progenitor models of supermassive objects explain the

oxygen overabundance observed in the Galactic halo.

In this study, we determined the C, N, and O abundances through the spec-
tral synthesis technique, in high-resolution spectra. For such, we used atmosphere
models in Local Thermodynamic Equilibrium (LTE) with the MOOG code (Sneden
et al. 1973), modified by Sobeck et al. (2011). The determination of C, N, and O
abundances was motivated by the discovery of a CEMP-s star (Roriz et al. 2017)
and a sodium-enriched star (Pereira et al. 2019), referring to a sample that con-
sists of 35 stars of the halo, which were observed with the spectrometer FEROS
(Fiber-fed Extended Range Optical Spectrograph). The following transitions of the
molecular bands were used to determine carbon and nitrogen abundance: CH at

4300A (system A2A-X?]]) and CN at 3800A (system B2X+-X2%+). To verify the



oxygen abundance, we used the forbidden line at 6300A [O1] after verifying if the

telluric absorption lines were contaminated.

According to the results obtained, no overabundance of carbon or nitrogen was
observed. Oxygen presented overabundance in the range of metallicity studied (-
0.9<[Fe/H]<-2.9). The [C/Fe], [N/Fe] and [O/Fe] abundance ratios are similar to
those already present in the existing literature on stars with same metallicity. For
the abundance ratios of [C/Fe|, we found values between —0.77dex and 0.23 dez,
whereas, for the abundance ratios of [N/Fe], it values obtained were between -0.76
dex and 1.32dex. We also determined the [C/H]|, [N/H], and [O/H] abundance ratios,
which presented similar tendencies to those found in the existing literature, for the

same metallicity range studied in this thesis.

Keywords: CNO; Halo; Spectral Synthesis; FEROS
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Capitulo 1

Introducao

Nas ultimas décadas, o desenvolvimento de grandes levantamentos espec-
troscopicos permitiu aumentar o nimero conhecido de estrelas localizadas no halo
galactico. Elas podem ser subdivididas em pertencentes a aglomerados globulares e
do campo. Dentre outras caracteristicas, essas estrelas possuem idade tardia além

de metalicidades [Fe/H]<-1.0 dex com altas razoes [a/Fe| e érbitas excéntricas.

Devido a sua baixa metalicidade, elas fornecem informagoes importantes relaci-
onadas a formacao e evolucao quimica da galaxia. A analise da composicao quimica
torna-se importante na medida em que muitas amostras permitem tragar os estagios
quimicos evolutivos em metalicidades ainda nao explorados. Nesse sentido, levanta-
mentos feitos por Bond (1980), Bidelman (1981) e Bidelman & MacConnel (1973)
e os levantamentos de Beers et al. (2014) e Christilieb et al. (2001) aumentaram o

numero conhecido de estrelas de baixa metalicidade com valores inferiores a -2.0dex.

Estudos posteriores, a partir de observagoes espectroscépicas (Beers et al. 1992),
analisaram anomalias caracteristicas de subgigantes CH da amostra de Bond (1980),
apresentando forte intensidade nas bandas CN e refletindo assim um enriquecimento
de carbono. Rossi et al. (2005) usando espectros de média resolucio, (=~ 2A) obser-
varam que a populacao de estrelas ricas em carbono crescia entre estrelas pobres em
metais, sendo definidas como estrelas CEMP ( Carbon-Enhanced Metal-Poor Stars).
Essas estrelas possuem, dentre outras caracteristicas, uma sobreabundancia em car-
bono [C/Fe]>1 podendo ser acompanhada de uma sobreabundancia no oxigénio (no
caso das CEMP-no), e também no nitrogénio. Ainda é observado um enriqueci-
mento de elementos gerados pelos processos de captura de néutrons (processo-r e do

Processo-s).



Beers & Christilieb (2005) (ver também Masseron et al. (2010)) propuseram que
as estrelas CEMP podem ser distinguidas de acordo com suas abundancias de bério
e eurépio, com base na razao [Ba/Eu]. Assim, as estrelas CEMP foram divididas
em CEMP-s, CEMP-r, CEMP-r/s e CEMP-no, conforme a profusao dos elementos
supracitados. A maioria das estrelas CEMP sao estrelas CEMP-s Aoki et al. (2007).
A explicacao mais provavel para o excesso observado de carbono e elementos do
processo-s em estrelas CEMP-s é a transferéncia de massa, assim como nas estrelas
CH e nas estrelas de bario. Esta conclusao é baseada nas variagoes da velocidade
radial notadas em vérias estrelas CEMP-s (Hansen et al. 2016). Portanto, a anélise
detalhada de abundancia das estrelas CEMP é importante para definir vinculos
observacionais para os processos de transferéncia de massa, no caso dos sistemas

binarios, e para os modelos de nucleossintese.

Johnson et al. (2007) por outro lado, também identificou um novo grupo de es-
trelas denominado como NEMP (Nitrogean-Enhanced Metal-Poor Stars). Grande
parte dessas estrelas esta entre as CEMP, com maiores sobreabundancias em car-
bono. Contudo, elas apresentam também uma grande quantidade de nitrogénio,
acompanhado por uma reducao da razao [C/N]. As estrelas NEMP mostram-se em
sua maioria na parte posterior do ramo das gigantes vermelhas no diagrama HR.
Um exemplo dessas estrelas pertence a amostra de “mized stars” de Spite et al.
(2005). O enriquecimento em nitrogénio tem como provével origem o resultado do
ciclo CN, que transforma carbono no elemento supradito. Isso acontece quando
a estrela se encontra no Ramo das Gigantes Vermelhas, onde ocorre um processo
de mistura convectiva interna denominado como “extra mizing” (Pols et al. 2012).
Este, por sua vez, nao ¢ incluido em modelos tradicionais em que é assumido ape-
nas conveccao como mecanismo de mistura. Nesta operacao, inclui-se circulagao
meridional, mistura por cisalhamento, além de varios processos magnéticos e hidro-
dinamicos Karakas & Lattanzio (2014).

Estudos referentes a determinacgao de abundancias de carbono, nitrogénio e
oxigénio tornam-se essenciais para a busca de candidatas a estrelas CEMP e NEMP.
Em principio, as abundancias CNO devem ser determinadas iterativamente, consi-
derando que C e O estao ligados através da formacao de moléculas de CO e CN.

Carbono, nitrogénio e oxigénio sao os elementos mais abundantes no universo,
depois do H e do He. A analise quimica desses elementos em estrelas frias que
nao foram afetadas por processos de mistura pode fornecer informacoes importantes

sobre como os primeiros nicleos de CNO foram sintetizados.

Os resultados da abundancia de oxigénio em estrelas do campo do halo de Barbuy



(1988), usando a linha proibida de oxigénio em 6300A, e Meléndez & Barbuy (2002),
com as linhas OH entre 1500-1700A, obtiveram uma razao [O/Fe] entre 0.31 e 0.5.
A sobreabundancia de oxigénio relativa ao ferro em estrelas do halo indica que uma
grande parte das progenitoras de populacao II eram estrelas massivas, visto que o
elemento s6 é produzido em sua maioria nesse tipo de corpo celeste. Esses estudos
revelaram que grande quantidade de oxigénio foi dispersado no meio interestelar
a partir de explosoes de supernovas do tipo II, pertencentes as primeiras geragoes

estelares, sendo mais importante que o enriquecimento gerado por ventos estelares.

Por outro lado, carbono pode ser produzido em estrelas de qualquer massa es-
sencialmente pela queima de hélio (Spite et al. 2005). As estrelas de baixa massa e
massa intermediaria produzem carbono apds a exaustao do nicleo de hélio. A partir
disso, a estrela ascende ao ramo assintético das gigantes (AGB) onde observam-se
as maiores mudancas na superficie estelar, devido a uma interacao complexa entre
nucleossintese e mistura. Verificam-se nesse estdgio os processos referentes a ter-
ceira dragagem, onde a nucleossintese é caracterizada pelas instabilidades térmicas

causadas pelas camadas de queima de hélio, denominadas como pulsos térmicos.

A estrutura de uma estrela do AGB consiste em uma camada radiativa de hélio
envolvida por um nucleo inerte degenerado de carbono, oxigénio e um envelope
convectivo de H. Protons sao difundidos da base do envelope convectivo, sendo cap-
turados por isétopos 2C. Apéds este tiltimo sofrer decaimento 3, formam-se isétopos
13C' constituindo a principal fonte de néutrons para a producao dos elementos da
componente forte do processo-s. Estrelas do AGB de massa intermedidria (4.5 M©®)
possuem temperaturas altas o suficiente para iniciar a reacao * Ne(a, n)* Mg, sendo

a principal fonte de néutrons da componente fraca dos elementos do processo-s.

Os processos de dragagem entre os pulsos térmicos sao responsaveis por trans-
formar estrelas oxigenadas em estrelas carbonadas, elevando a razao atomica
n(C)/n(0). Modelos evolutivos de estrelas do halo de massa superior a 20Mg,
em contrapartida, nao possuem uma grande quantidade de elementos CNO para

a queima de hidrogénio via ciclo CNO (Scheneider et al. 2002).

A nucleossintese do nitrogénio foi estudada por Meynet & Maeder (2002). Uma
das teorias para sua origem esta relacionada ao “extra mixing” mencionado ante-
riormente para explicar o alto enriquecimento de nitrogénio nas estrelas do RGB.
No ciclo CN, a reacdo “N(p,7)®O possui uma pequena secao de choque. Isso
provoca um acimulo de N na superficie estelar (Arnett 1996). Nesse caso, o ni-

trogénio é um elemento secundario, sendo sintetizado por elementos CNO presentes



inicialmente na superficie da estrela. *N torna-se um elemento primério quando
sintetizado pelo hidrogénio e hélio. De acordo com os modelos simples de evolugao
quimica galdctica Audouze & Tinsley (1976), a abundancia de um elemento primario
nao depende da metalicidade inicial estelar. As primeiras evidéncias da producao
de carbono e nitrogénio primario surgiram a partir de estudos como Edmunds &
Pagel (1978),Barbuy (1983),Tomkin & Lambert (1984),Matteucci (1986),Dahn et
al. (1977) em fases iniciais de evolugao quimica galdctica. Esses elementos estao

presentes em estrelas com idade avangada e baixa metalicidade.

A proposta deste trabalho consiste em analisar espectros de alta resolucao de
uma amostra de 35 estrelas de baixa metalicidade e, portanto, candidatas a estrelas
do halo, com o objetivo especifico de obter as abundancias de carbono, nitrogénio e
oxigeénio. A determinagao da abundancia desses elementos pode levar a descoberta
de estrelas CEMP. Essa mesma amostra foi selecionada e estudada por Pereira et
al. (2019) a partir de varias fontes da literatura (ver Secao 3.1). A partir da porgao
selecionada foi constatada uma nova estrela CEMP-s, CD-50 776 Roriz et al. (2017)
e uma estrela rica em sédio CD-23 16310 (Pereira et al. 2019).

A introdugao deste trabalho consiste em uma discussao sobre a evolu¢ao quimica
de estrelas do halo, incluindo também uma breve introducao referente a evolucao
estelar. Na metodologia é explicado o método usado, e uma discussao sobre o codigo
MOOG 1til para a sintese espectral, tendo sido empregado a versao de Sneden
et al. (1973) e de Sobeck et al. (2011). Também serd mostrado como foi feita a
determinacao dos parametros atmosféricos presentes neste estudo. Nos resultados, é
feita uma analise relacionando as decorréncias de abundancia quimica determinadas
a partir da sintese espectral, pelo modo synth do MOOG, com os dados presentes

na literatura.



Capitulo 2

Evolucao Estelar e as Estrelas do
Halo

Os ultimos levantamentos espectroscopicos e fotométricos tem mostrado avancos
relacionado a formagdo do halo galdctico. Dados de Carollo et al. (2007) a par-
tir de espectros de resolugao média de 20336 estrelas do Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) mostraram que o halo galactico é dividido em duas componentes e com-
posto de estruturas amplamente sobrepostas. Uma delas apresenta-se na parte mais
interna do halo, dominado por estrelas com oOrbitas exceéntricas exibindo um pico
de metalicidade [Fe/H]=-1.6 dex. O halo mais externo por sua vez possui um pico
de metalicidade diferente, sendo esse valor em torno de [Fe/H]=-2.2 dex. Além da
diferenca na distribuicao de metalicidades também foi observada uma diferenca na
distribuicao espacial tendo o halo mais externo uma distribui¢ao mais esférica que o
halo interno. Em relacao a diferenca cinematica entre as duas componentes, Scoville
et al. (2007) identificaram uma transi¢do entre a parte mais interna e externa do
halo, analisando uma velocidade de rotagao vy ~ 10kms™! sendo v, a velocidade de
rotagao galactocéntrica e o halo mais externo possuindo uma velocidade retégrada
de vy ~ —80kms ™.

Dados fornecidos por grandes levantamentos espectroscopicos permitem am-
pliar o conhecimento das principais caracteristicas sobre a formagao do halo
galdcico. Dentre eles estao o "radial velocity experiment” (RAVE-Steinmetz et
al. 2006), ” Apache Point Observatory Galactic Evolution Ezperiment (APOGEE-
Majewski et al. 2017), 7 Sloan Extension for Galactic Understanding and Ezplora-
tion” (SEGUE-Yanny et al. 2009), ” High Efficiency and Resolution Multi-element
Spectograph” (HERMES-Raskin et al. 2011), Hamburg-ESO-process Enhanced Stars
(HERES-Barklem et al. 2005), dentre outros.



2.1 Um breve resumo sobre Evolucao Estelar

Independente da composicao quimica, as estrelas podem ser classificadas em trés
categorias de acordo com sua massa inicial: estrelas de baixa massa, estrelas de
massa intermedidria e estrelas massivas. Nesse trabalho caracteriza-se estrelas de
baixa massa e massa intermedidria aquelas que compreendem com massa inicial
em torno de 0.4-2.2 M. Estrelas abaixo dessa faixa sao classificadas como anas
marrons (estrelas que ndo possuem temperatura central suficiente para sustentar a
fusdo de hidrogénio em hélio (Allard & France 2007), contudo apresentam queima
de Deutério no niicleo). Também nessa faixa encontram-se as anas vermelhas ou
anas M (Reid & Hawley 2013).

2.1.1 Fases de queima de Hidrogénio e Hélio nuclear

A vida de uma estrela comega na sequéncia principal de idade zero, (SPIZ).
Nessa fase, hidrogénio comeca a ser fundido em hélio no nicleo. Para estrelas de
M ~ 1.5M® a fusao de hidrogénio procede via cadeia pp. Estrelas nessa faixa
de massa dentre outras caracteristicas possuem uma vida curta apds a sequéncia
principal rumo ao ramo das gigantes vermelhas (RGB) desenvolvendo um nitcleo de
elétrons degenerados de hélio inerte. Estrelas com M > 1.5M ® possuem uma grande
quantidade de energia concentrada no centro estelar devido a forte dependéncia do
ciclo CNO com a temperatura, resultando em um nicleo convectivo. A duracao da

fase de queima de hidrogénio decresce com o aumento de massa.

Observa-se na fig 2.1a a trajetdria evolutiva tedrica para evolugao de uma es-
trela com 1M. Para esse caso a estrutura estelar é bem dividida entre as camadas
de transporte radiativo de energia (presente na parte mais interna) em equilibrio,
envolvidas pelas camadas convectivas. O ntcleo de queima de hidrogénio é carac-
terizado pela formacao gradual de um pequeno ntcleo rico de hélio no centro, com
camadas externas de material ainda nao processado. A medida que a estrela deixa
a sequencia principal, ocorre o esgotamento da producao de energia devido a fusao
de hidrogénio, niicleo contrai-se e a fusao passa a ocorrer em camadas mais exter-
nas ocasionando em um aumento do raio estelar e da massa do nicleo, sendo que
este alcanga o valor limite de Schonberg-Chandrasekar (nticleo torna-se equivalente

a 10% da massa total da estrela).

Com o aumento do raio estelar, a temperatura superficial torna-se mais fria.

Nesse estagio a estrela ainda nao desenvolveu um envelope totalmente convectivo,
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Figura 2.1: a) Diagrama HR para uma estrela de massa solar b) Representagao
(massa versus tempo) dos pulsos térmicos de uma estrela do AGB de baixa ou
massa intermedidria (M<9M). Figuras extraidas de Christian (2016) e Karakas &
Lugaro (2021)

caracterizando a fase subgigante representado na fig 2.1a pela sigla SGB ( “subgiant
branch star”). A fase de subgigante é caracterizada por uma baixa alteragdo na
luminosidade superficial. O esfriamento das camadas externas expande o envelope
convectivo. Nessa fase, a estrela alcanca a base do ramo das gigantes vermelhas
(RGB), localizadas no diagrama HR pela linha Hayashi em torno de Ty ~4000K.

Enquanto a estrela ascende ao RGB, o envelope convectivo em camadas externas
torna-se cada vez mais profundo, alcancando camadas em que material nuclear foi

processado em estégios anteriores. Nesse caso ocorre o processo de primeira draga-



gem em que material processado por reacoes nucleares é dragado a superficie. A
estrela apresenta nesse estdgio um enriquecimento superficial de *He e *He (pro-
duzido pelo ciclo pp) além de 3C e N (produzido pelo ciclo CNO). Ocorre uma

pequena diminuigao na razao isotépica 2C/13C' e também na razao [C/N].

O resultado final de uma estrela RGB corresponde a uma estrutura estelar com
um nucleo denso o suficiente para ocorrer degenerescéncia eletronica. Nesse estdgio a
temperatura central promove a ignicao da queima de hélio em uma camada interna
do nucleo. A evolugao da queima de hélio ocorre de forma mais lenta em estre-
las proximas a massa solar, posicionando-se em duas regioes distintas no diagrama
HR. A primeira regiao localiza-se mais préxima a linha de Hayashi enquanto que
a segunda encontra-se em T.;s maiores. A primeira regiao caracteriza o processo
denominado como flash de hélio (HeF) ocorrendo nessa fase uma alta dependéncia
com a temperatura, intensificando o processo triplo-a (xT0). A medida que a ca-
mada de queima de hidrogénio diminui, a estrela move-se para a regiao do diagrama
HR da segunda regiao. Nesse estagio a estrela atinge um estado de equilibrio com
duas fontes de energia com a fusao de hélio no nicleo e uma camada de queima
de hidrogénio acima, caracterizando o ramo horizontal (HB) em que apresentam-se
estrelas de baixa metalicidade. Quando ocorre a exaustao de hélio ocorre uma nova
contragao no nucleo e expansao do envelope, levando a um aumento da luminosi-
dade e do raio estelar. A estrela atinge a segunda ascensao do ramo das gigantes em
que hidrogénio e hélio queimam em camadas e a estrela torna-se instavel devido a
alta dependéncia com a temperatura, constituida de um nucleo de carbono-oxigénio
inerte (nicleo C-O). A estrela inicialmente passa pela fase de early asymptotic gi-
ant (E-AGB), sendo que nessa fase ndo ocorre pulsos térmicos. As fases TP-AGB
(Thermally Pulsing Asymptotic Giant Barnch) caracterizam-se pela formagao dos

pulsos térmicos. Esse processo estd ilustrado na fig 2.1b.

Quando os pulsos térmicos cessam, a camada convectiva desaparece ocorrendo
a queima quiescente de hélio. Importantes episédios de mistura ocorrem no final
de cada pulso térmico, em que envelope convectivo atinge camadas internas, trans-
portando matéria sintetizada até a superficie (terceira dragagem). As fases entre
um pulso térmico e o pulso subsequente possuem uma duracao em torno de 10°
anos. Nessa fase a operacao simultanea entre os pulsos térmicos e o fenomeno de
terceira dragagem aumentam a quantidade de carbono no envelope sendo esse pro-
cesso observado ao longo da sequéncia espectral de estrelas carbonadas intrinsecas
(M—MS—S—SC—C(tipo N), em que estrelas C(N) apresentam C/O>1 (Abia
et al. 2003). Prétons difundem-se da base do envelope convectivo até o envelope de

queima de hélio entre camadas, em que sido capturados por isétopos 2C (fig 2.1b).



Apés esse 1ltimo sofrer decaimento 3, ha a producao de 13C em que néutrons sao
produzidos a partir da reagao *C(a, n)'0. Neste estagio, nticleos estaveis sofrem
captura de neutrons, podendo modificar-se de acordo com a temperatura e densi-
dade de néutrons. Cadeias de reagoes de captura que procedem mais lentamente do
que as reagoes de decaimento [ sao denominados como processo-s. Nesse processo o
fluxo de néutrons é relativamente pequeno. Durante pulsos térmicos subsequentes,
em estrelas de massa intermedidria (M ~ 4.5M®) pode-se observar temperaturas
altas o suficiente para a formagdo de néutrons a partir da reagao 22 Ne(a, n)*Myg.
O final da fase de pulso térmico culmina na eje¢ao de massa e a perda de camadas
superficiais. A estrela torna-se suscetivel a modificacoes em sua superficie devido
a ventos estelares, caracterizando a fase de supervento. Como consequéncia desse
processo, estrelas com massa inicial entre 1My < M < 9M, detém de um ntcleo
C-O remanescente, com uma massa entre 0.6M, < M < 1.1M,. Quanto maior a
massa inicial da estrela, maior é o nicleo final remanescente. Esse niicleo subsequen-
temente desenvolve-se em uma ana branca. Essa ultima, originada a partir de uma
estrela do AGB apresenta na maioria dos casos uma massa final em torno de 0.6 M),

menor quando comparado a massa critica de Chandrasekhar (Chandrasekhar 1935).

No caso de estrelas massivas, escalas de tempo da sequéncia principal até a
fase das gigantes sao curtas com relacao ao tempo em que a estrela permanece
na sequéncia principal(Maciel 1999). Essas estrelas por sua vez seguem trajetdrias
evolutivas complexas, como exemplificado na fig 2.2, experimentando recorrentes

episédios de queima nuclear explosiva.
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Figura 2.2: Diagrama HR representado pelas fases de queima de hidrogénio e hélio
para diferentes faixas de massas normalizadas pela massa solar.
Figura extraida de Christian (2016)



2.2 Composicao Quimica das estrelas do campo
do halo

Dados observacionais referentes a abundancias dos elementos do processo-a, do
carbono e nitrogénio relacionados com modelos tedricos possibilitam a interpretagao

de problemas ainda nao solucionados sobre a formacao da nossa Galéxia.

Eggen et al. (1962) propés um cenario denominado como “cendrio mo-
nolitico” para explicar a formacao da Via-Lactea a partir dos dados de velocidade
de 221 estrelas da vizinhanca solar. Nele especula-se que hé aproximadamente 10'°
anos a Galdxia era composta de uma tnica nuvem proto-galdctica (composta de
hidrogénio e hélio). A partir do seu colapso, estrelas foram formadas como con-
sequéncia da contracao e aumento de matéria seguindo assim ao longo de suas
evolucoes individuais orbitas excéntricas. Nesse cenario, as estrelas sao essenci-

almente formadas pelo hidrogénio e hélio (Xerxenevsky 2008).

A produgao de elementos mais pesados (Z>H e Z>He) é realizada nas camadas
internas da estrutura estelar sendo dispersada no meio interestelar por meio da ejecao
de supernovas (com um tempo de escala menor) ou também por um intenso vento
estelar compondo a fragao de massa ejetada (stellar yield) (com um tempo de escala
maior). A regido do halo estelar galdctico apresenta baixos valores de densidade de
gas quando comparado a densidade do disco. A taxa de formacao estelar é menor
para essa regiao sendo o enriquecimento de metais (elementos mais pesados que He
e H) menor que os valores encontrados para as estrelas do disco. Essa deficiéncia
apresenta-se ser equivalente para todos os elementos. A partir disso pode-se fazer
uma estimativa de metalicidade dessas estrelas a partir das abundancias das linhas
de ferro presentes, por exemplo, no espectro solar de Moore et al. (1966) visto que
essas linhas estdo presentes em intmeros espectros estelares (principalmente em
estrelas frias F, G e K).

Estrelas distantes do disco galactico como as do halo galactico sao muito fracas,
nao podendo serem, em alguns casos, observadas em alta resolugdo. A selegdo
a partir de propriedades cinematicas pode ser usada, contudo a distribui¢ao dos
parametros cinematicos relacionado com as estrelas do halo e do disco se sobrepoe,
impossibilitando uma distin¢cao entre as duas populacoes estelares. Um critério
arbitrario que pode ser adotado é uma abundancia de ferro menor que um décimo
da abundéncia solar [Fe/H]<-1.0 (Spite & Spite 1985).

Os elementos mais abundantes depois do hélio e hidrogénio sao o carbono, ni-
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trogénio e oxigénio. Esses elementos apresentam-se como importantes ferramentas
para tracar estagios evolutivos em estrelas de baixa metalicidade. As abundancias
de carbono e nitrogénio sao geralmente determinadas por bandas moleculares de
CH, CN e NH. Devido a grande quantidade de linhas em bandas moleculares, para
se determinar a abundancia desses elementos é necessario a construcao de um es-
pectro sintético podendo ser diretamente comparado com o espectro observado. A
abundancia de oxigénio por outro lado é obtida em sua maioria pela linha proi-
bida [OI] (A6300, A6363) em gigantes enquanto que o tripleto de oxigénio (A7772,
AT775) frequentemente é usado em estrelas anas. Um dos desafios para determinar
a abundancia desses elementos esta na aplicacao da técnica de sintese espectral para
se obter esses valores, visto que uma grande quantidade de carbono esta presente
em moléculas de CO. A determinagao da abundancia de nitrogénio é deduzida pelas
bandas CN que dependem da abundancia de carbono e que por sua vez dependem
da abundancia de oxigénio. A determinacao da abundancia desses elementos sera

melhor explicada no proximo capitulo.

2.2.1 Carbono

Estudos referentes a abundancia de carbono em estrelas anas mostraram que seu
padrao de evolucao segue de forma constante a abundancia de ferro, apresentando
uma razao carbono-ferro préxima a solar (Barbuy 1981). Se por um lado esse padrao
quimico foi observado em estrelas anas o mesmo nao pode ser identificado em estrelas
gigantes. Estrelas gigantes estudadas por Sneden et al. (1973) e Gratton et al. (2000)
mostraram que em estrelas RHB e RGB evoluidas, a razao [C/Fe] era menor em

comparacao a estrelas da sequéncia principal e de “turnoff”.

2.2.2 Nitrogeénio

Resultados referentes a abundancia de nitrogénio apresentam também diferencas
quando analisa-se estrelas anas e gigantes. Estudos de Clegg et al. (1981) para
uma amostra de 20 anas do halo e Tomkin & Lambert (1984) para 20 anas do
halo e do disco, observaram um comportamento essencialmente solar. Em estrelas
gigantes estudadas por Sneden et al. (1974) usando a banda NH de 3360 A observou
baixas razoes [C/N] quando comparadas as estrelas ands de sua amostra. Esses
valores podem ser interpretados como indicadores da evolucao estelar interna dessas
estrelas, causados pelo processo de " helium flashing” em estrelas gigantes, levando
produtos da queima de hélio (**C' e 1°0) acima da camada de queima de hidrogénio.
Também observa-se o transporte de produtos sintetizados do ciclo CNO para a
camada de queima de hidrogénio mesmo para estrelas que possuam baixa abundancia

inicial de carbono e oxigénio. Através deste mecanismo também é possivel observar
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abundancia de nitrogénio comparavel ao carbono e oxigénio mesmo em estdgios de

formagao galactica.

2.2.3 Oxigénio

Barbuy (1983) e Leep & Wallerstein (1981) notaram uma sobreabundancia de
oxigeénio tanto para gigantes do halo quanto para anas de baixa metalicidade. Essa
ultima apresenta poucos dados na literatura devido a dificuldade de serem identifi-

cadas (podendo apresentar magnitudes V' < 12).

Herwig (2004) usando modelos de evolugao de nucleossintese estelar propos um
enriquecimento de 90 em estrelas AGB extremamente pobres em metais com me-
talicidade [Fe/H]<-3.0 (Beers et al. 2002). Estrelas de baixa massa (2-3Mg) nao
possuem indicativos do HBB (Smith 1984), responsavel por levar ao reprocessa-
mento do 2C' em 3C e *N. Essas estrelas apresentam maiores sobreabundancias
de 2C" quando comparados a estrelas de alta massa (4-6Mg). Consequentemente,
esse padrao de abundancia também é observado no enriquecimento de **O em estre-
las AGB EMP. Para o caso de estrelas de baixa massa, material entre as camadas
de queima de H e de He (ver fig 2.1b) sdo dragados em maior quantidade para o
envelope convectivo quando comparados as estrelas de alta massa. A origem de O
ocorre por meio da reacao >C(«, )0, onde 2C primdrio é produzido pelas reagoes
triplo-a. Esse processo localiza-se principalmente na parte inferior da camada de
queima de hélio, caracterizado por uma diminuicao na abundancia de *He.

Por outro lado, Leep & Wallerstein (1981) concluiram que sobreabundéncia de
oxigenio em estrelas de baixa metalicidade nao seria resultado de mistura com as
camadas processadas pelo ciclo CNO, sendo que essas estrelas nao possuem es-
cala evolutiva estelar nem temperatura suficiente para terem sido enriquecidas em
oxigénio. A sobreabundancia na razao [elemento/Fe] referente aos elementos « (Co,
Mg, Si e Ca) para as estrelas do halo pode ser justificada devido processos de queima

de nucleossintese explosiva, pertencentes ao colapso de supernovas.

Mesmo que colapsos de supernovas ocorram com minima frequéncia, esse pro-
cesso detém de uma grande capacidade de produzir elementos pesados em um curto
tempo de escala, sendo a principal fonte de origem desses elementos nas estrelas

mais antigas do halo galactico.
Muitos modelos, junto com dados observacionais de elementos do processo-«

presentes na literatura propuseram que explosoes de supernovas teriam grande re-

levancia para escala de tempo da ordem da formacao do halo galactico. De acordo
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com Matteucci (1986) as razoes de abundancia de oxigénio no halo seriam proveni-
entes de supernovas do tipo II acompanhada de um declinio continuo para metalici-
dades em torno de [Fe/H]>-1.0 dez, visto que esse tltimo seria principalmente pro-
duzido por supernovas do tipo la (Reid & Hawley 2013). Chiappini et al. (1997) com
auxilio de dados referentes a razao [O/Fe] do compilado de Gratton et al. (1996a)
usaram um modelo de formacgao galdctica intitulado como ( “Two infall Model”) o

qual prevé dois episddios de acregao de gés (fig 2.3).
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Figura 2.3: Fases de formacao do halo e disco espesso e as fases de formacao do
disco fino e do bojo. Também estd representado o enriquecimento de dois elementos
do processo-a (O e Mg) originados pelo dominio de supernovas do tipo II e também
o enriquecimento de ferro provindo de supernovas do tipo Ia.

Figura extraida de Mateucci (2012)

A primeira fase de acrecao é determinada pela formacao de estrelas de Populacao

1T a partir do colapso monolitico, sendo os elementos presentes em estrelas do halo
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e do disco grosso originados pelo rapido colapso dissipativo de supernovas do tipo
IT durante as fases entre 0.5 Bilhao de anos e 2 Bilhoes de anos. O segundo episédio
de acrecao seria caracterizado pela formacao do disco fino, com um tempo de escala
maior do que a formacao do disco espesso. A fig 2.3 também apresenta as fases
temporais marcadas pela presenca de supernovas do tipo II (dominante nas fases
de formagao do halo e do bojo) e supernovas do tipo Ia que contribuem com o
enriquecimento de ferro durante a formagao do disco grosso e fino em torno de 1

Bilh&o de ano.
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Capitulo 3
Metodologia

Como mencionado nos capitulos anteriores, a determinacao de carbono, ni-
trogeénio e oxigénio é crucial para entender a evolucao da abundancia quimica desses
elementos na Galaxia além desses resultados serem importantes para se entender o

proprio processo evolutivo das reagoes nucleares presentes em estrelas gigantes.

A determinacao da abundancia desses elementos s é possivel gracas as ob-
servagoes realizadas em espectrégrafos com alto poder de resolugao (R=48000). Isso
permite resolver bandas espectrais detentoras de uma grande quantidade de linhas
de absorcao. Dentre alguns exemplos, estao os telescopios do European Southern

Observatory (ESO) os quais detém de espectrégrafos de alta resolu¢ao (como o

UVES e o FEROS).

Neste capitulo serda abordado o uso dos espectros de alta resolugao, para a de-
terminagao das abundancias de carbono, nitrogénio e oxigénio. Com o objetivo de
apresentar a metodologia utilizada, também sera exemplificado a determinacao dos
parametros atmosféricos temperatura efetiva (Tef f), gravidade superficial (log g),
metalicidade ([Fe/H]) e velocidade de microturbuléncia (£) para a estrela CD-28°
9325 pertencente a amostra do projeto. Sera feita a identificacao da linha de ab-
sorcao de oxigénio (6300A4) em meio a presenca das chamadas linhas teltricas auxili-
ado pelo espectro de uma estrela quente (tipo espectral B). A partir da determinagao
do oxigénio é possivel determinar a abundancia de carbono e nitrogénio usando as
linhas das bandas moleculares CH (4300A4) e CN (3800A), presentes na regido azul

do espectro.
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3.1 Selecao da Amostra

A amostra deste projeto consiste de um grupo de 35 selecionadas a partir da
amostra do trabalho realizado por Pereira et al. (2019). Este grupo consiste de
estrelas de baixa ([Fe/H]<-1.0) e muito baixa metalicidade ([Fe/H]<-2.0) de acordo
com a classificacao de Beers & Christilieb (2005). Essas estrelas foram selecionadas
a partir de Bidelman & MacConnel (1973), Bidelman (1981), Osborn & MacConnell
(1987) e Beers et al. (2002). Nem todas as estrelas dessa amostra foram observadas.

Dentre as justificativas estao:

e Algumas estrelas possuem uma magnitude visual igual ou inferior de 12.0. Isso
requer tempo de exposicao em torno de uma hora ou mais para um telescopio

de 2.2 m onde essas estrelas foram observadas;

e Pouco tempo de observagao no telescépio (houve muitas estrelas a serem ob-

servadas, mesmo considerando as mais brilhantes);

e O interesse do trabalho se ateve principalmente as estrelas gigantes, descon-
siderando a selecao de estrelas anas. Também foram consideradas outras in-
vestigacoes as quais usaram calibragoes fotométricas e outros levantamentos
espectroscopicos, separando gigantes de anas, referentes aos estudos de Norris
et al. (1985) e Beers et al. (2014), a partir da amostra de (Bidelman 1981). A
maioria das observagoes foi realizada antes de 2014, em que foi usado o traba-
lho de Norris et al. (1985) para selecionar a maior parte das estrelas. Com um
novo conjunto de observagoes feito em 2016 também foi usado o trabalho de
Beers et al. (2014). Foram utilizados espectros de resolu¢ao média de Beers et
al. (2002) a fim de selecionar gigantes pobres em metais da ”Luminous Stars
Extension” (LSE) da amostra de Drilling & Bergeron (1995). Essas ultimas
estrelas citadas foram observadas com o espectrografo FEROS, constituindo

da amostra final deste trabalho;

A amostra deste trabalho consiste em estrelas gigantes do halo observados na
tabela 3.1. Dentre as estrelas desta amostra, Pereira et al. (2019) determinou os
parametros atmosféricos de 34 estrelas, sendo para este trabalho adicionado a es-
trela HD 30229. O atual estudo tem como motivacao resultados recém publicados
referente a selecao original descrita em Pereira et al. (2019): a descoberta da es-
trela CD-50° 776, uma estrela gigante CEMP-s (log g= 2.1) com [C/Fe] = +1.21 e
[N/Fe|] = —0.09 de Roriz et al. (2017) além de uma gigante enriquecida em sédio, a
CD-23° 16310 com [Na/Fe] = +1.09 e [C'/Fe] = —0.86 e [N/Fe] = +1.43 presente
no trabalho de Pereira et al. (2019).
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Na fig 3.1 apresenta-se a amostra de estrelas deste projeto comparado as estrelas
gigantes do halo da literatura no plano log g versus log T.s; junto as isécronas
de Yale-Yonsei com 12 e 14 bilhdes de anos de Yi et al. (2001) de acordo com
trés metalicidades para uma estrela de 0.8M. As isécronas nao se estendem para
regioes quentes e de baixa gravidade, caracteristicas de estrelas do AGB, onde estao
localizadas algumas das estrelas desta amostra. A partir das razoes de abundancia
[C/Fe], [N/Fe],|O/Fe], [C/H], [N/H] e [O/H], obtidas a partir da técnica de sintese
espectral, sera possivel analisar estdgios evolutivos das estrelas deste projeto além
de permitir identificar, a partir da abundancia de carbono, novas estrelas CEMP

ainda nao catalogadas na literatura.
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Figura 3.1: Isécronas tedricas de Yi et al. (2001) junto as estrelas do halo da amostra
selecionada comparado aos dados da literatura de:Barbuy (1988), Sneden et al.
(1978), Sneden et al. (1974), Aoki et al. (2007), Abia & Rebolo (1989), Luck et al.
(2007), Masseron et al. (2005). A linha sélida representa a isécrona de 12 bilhoes
de anos enquanto que a linha tracejada representa a isécrona de 14 bilhoes de anos
como indicada na legenda.
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Tabela 3.1: Estrelas da amostra selecionada.

Estrela(Catélogo) Tempo de Exposigao (s) Data V(mag)
BD+06° 6648° 900 25/09/2016 9.1
BD-20° 6008° 3600 15/10/2000 10.0
CD-27° 8550 900 19/02/2008 9.3
CD-27° 8864 3000 10/06/2016 10.8
CD-28° 9325* 1800 09/04,/2008 10.6
CD-30° 10002 1800 09/04,/2008 10.7
CD-30° 10603* 1500 11/04/2008 9.7
CD-31° 10167 2x2700 14/06,/2001-17/03/2016 11.2
CD-32° 8831 1800 18/03/2016 10.2
CD-33° 9314 1500-2400 17/02/2008-17/03/2016 10.0
CD-33° 9514 1500-2400-2x2400 2001-2008-2016 11.5
CD-34° 8920 1500 11/04/2008 10.8
HD 103295“ 2700 21/02/2000 9.6
HD 11582° 1200 15/10/2007 9.6
HD 13359 1500 27/09/2016 9.7
HD 1936° 3600 27/10/1999 7.8
HD 207785° 1200 27/08/2007 10.0
HD 208069° 3600 16/10/2000 9.3
HD 21022° 3600 15/10/2000 9.2
HD 214161° 3600 16,/10/2000 9.1
HD 217808° 3600 17/10/2000 9.4
HD 27928° 3600 27/10/1999 9.5
HD 2796° 900 18/08,/2008 8.5
HD 33771° 3600 15/10/2000 9.4
HD 87064° 3600 25/03,/2000 9.0
HD 30229° 3600 25/03,/2000 9.0
LSE 113¢(CD-378219) 2066 12/03/2016 10.9
LSE 151¢(CD-42 8003) 1800 18/03/2016 10.5
LSE 152¢(CD-41 8105) 1800 18/03/2016 10.6
LSE 185%(CD-44 13461) 1800 14/05/2016 10.6
LSE 189¢(CD-51 12208) 3000 15/06/2016 11.2
LSE 205¢(CPD-84 522) 3000 19/04/2016 9.9
LSE 266¢(CD-53 7436) 2100 19/04/2016 10.4
[S84] 106* 1800 08/04,/2008 11.1
[S84] 1206 3600 11/04/2008 11.8

Nota®Osborn & MacConnel (1973); *Bidelman & MacConnel (1973), Norris et al
(1985), Beers et al. (2014).; “Bidelman (1981); Drilling Bergeron (1995), Beers et
al (2002).
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3.2 Observacoes

Os espectros de alta resolucao das estrelas deficientes em metais foram obtidos
pelo "Fiberfed Extended Range Optical Spectograph” (FEROS). O espectégrafo tra-
balha no intervalo espectral em torno de 3600 A a 9200 A (39 ordens, 2 fibras) com
uma resolugao de A/AX = 48000. O FEROS foi instalado primeiro no telescépio
de 1.52 m e mais tarde no telescopio de 2.2 m do ”European Southern Observa-
tory” (ESO), estando ambos explicitados na fig 3.2. Esse espectégrafo possui um
dispositivo de carga acoplado (CCD) de 2048 x 4096 com tamanho de pixeis de 15

pm. Os procedimentos padroes de reducao do espectro sao:
e Subtracao Bias.
e Correcao de Flat Field.
e Extracao de ordem.

e Calibracao do comprimento de onda, usando o pacote MIDAS de redugao

pipeline.

Figura 3.2: Na figura estao representados o telescépio de 1.52 m (direita) e o te-
lescépio de 2.2 m (esquerda) sendo este tltimo em operagao desde 1984 sob a res-
ponsabilidade do ESO (European Southern Observatory).
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3.3 C(Codigo Moog

Para a determinagao dos parametros atmosféricos e das abundéancias quimicas foi
usado o programa de Sintese espectral MOOG"!, desenvolvido na linguagem Fortran
por Sneden et al. (1973). A partir da compilacao de diferentes subrotinas, o cédigo
original do MOOG resolve a equacao de transporte radiativo adicionando as ab-
sor¢oes por linhas atomicas e moleculares, baseado no uso de modelos em equilibrio
termodinamico local (ETL), geometria plano-paralela e equilibrio hidrostético. Es-

ses trés podem ser definidos da seguinte forma:

e O equilibrio termodinamico local: defini-se como uma aproximacao em que
matéria encontra-se em equilibrio termodinamico, ou seja, com um gradiente
de temperatura invariante no tempo. Contudo em uma atmosfera estelar nao
ha apenas movimento de matéria, mas também de radiacao. FKEsta ultima
quando analisada pelo modelo de equilibrio termodinamico local, pode sofrer
pequenos desvios da temperatura de equilibrio. A intensidade da radiacao é
dada pela Lei de Kirchhoff (Agassi 1967) a qual prevé que a funcao fonte Sy
referente ao feixe de radiagao seja equivalente a fungao de Planck B, (T) e esta

por sua vez é determinada por um espectro de corpo negro.

e Geometria plano paralela: considera que as variaveis fisicas dependam apenas
de um espaco de coordenadas denominadas como profundidade éptica. As-
sim a espessura da atmosfera é minima quando comparada ao raio estelar,
considerando plana as camadas atmosféricas. Um feixe de radiacao que se
propaga entre as camadas mantém um angulo constante, como se a radiagao
fosse observada “head on”, ignorando porg¢oes curvas direcionadas a regiao do

limbo.

e Equilibrio hidrostatico: significa que a atmosfera estelar nao sofre mudancas

de larga escala em sua estrutura (como pulsagoes, fluxo ou perda de massa).

A faixa do espectro visivel é dominada por duas fontes principais de opacidade
(sendo esta vinculada aos processos de absorgao e espalhamento da radiagao que
podem ser incluidas nos modelos de estrutura estelar). A primeira esté relacionada
a absorgao ligado-livre (em inglés bound-free) de fons negativos de hidrogénio (Hp,).
Estes ions podem pertencer a elementos com baixo potencial de ionizagao, dentre
eles: Na (5.139eV), Mg (7.646 eV) e Si (8.151 eV), todos eles menores que o potencial
de ionizacdo do H (13.598 eV) (Novotny 1973). A segunda fonte de opacidade

lwww.as.utexas.edu
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¢ o espalhamento Rayleigh provindo dos atomos da espécie neutra de hidrogénio.
Devido a dependéncia A~, este ltimo torna-se predominante na banda azul visivel

e ultravioleta, principalmente em estrelas gigantes de baixa metalicidade.

Devido a faixa de metalicidade na qual as estrelas deste projeto se encontram, foi
usada a versao do cédigo MOOG modificado por Sobeck et al. (2011). A alteragao
no cédigo leva em consideracao o tratamento do espalhamento Rayleigh como fonte
de opacidade no continuo. Isto é feito de forma que a afericao das abundancias
mantenha a capacidade de operar no modo de absor¢ao pertencente a versao original

do MOOG, quando necessario.

3.4 Determinacao dos Parametros Atmosféricos

Nas proximas subsecoes sera descrito uma introducao tedrica sobre os mecanis-
mos de alargamento de linha e como obter a melhor solucao para os parametros
atmosféricos dentre os modelos de atmosfera. Para isso serd apresentada a deter-
minagao dos parametros atmosféricos para a estrela CD-2829325. Este procedimento
foi realizado durante o projeto com o objetivo de introduzir a metodologia para a
determinacao de parametros atmosféricos, utilizado na literatura a partir da com-
pilagdo das sub-rotinas presentes na versao de (Sneden et al. 1973) do c6digo MOOG.
Inicialmente foram realizadas medidas de largura equivalente das linhas de absor¢ao
de ferro neutro (Fe I) e ferro ionizado (Fe IT). Essas espécies constituem da lista de li-
nha que é inserida no cédigo. Além desta, inclui-se também os modelos atmosféricos
ATLAS9 (Kurucz 1993), fundamentado nas condigdes de equilibrio termodinamico

local e hidrostatico.

3.4.1 Mecanismos de Alargamento de Linha

Uma linha espectral é o resultado do processo de interagao da radiacao com
matéria em que a energia do féton envolvido é dado pela diferenca de energia entre
dois niveis ligados de uma mesma estrutura atomica (AF = Ey— E; = hv). A partir
dessas linhas pode-se obter informagoes sobre a estrutura atomica responsavel pela
sua formagcao. O contorno dessa linha no gréfico de intensidade (ou fluxo) em funcao
da frequéncia (ou comprimento de onda) é denominado como perfil de linha. O perfil
de uma linha espectral detém de uma assinatura referente a diferentes mecanismos

de alargamento de linha causado por diferentes processos fisicos. Dentre eles estao:

e Alargamento Natural: Quanticamente, o alargamento natural de uma linha
de absorc¢ao é devido ao principio de incerteza de Heinsenberg. O alargamento

de linha é uma consequéncia da incerteza referente a energia que um elétron
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se encontra em um determinado nivel atomico, sendo sua intensidade inversa-
mente proporcional ao tempo de vida pertencente nesse nivel. Classicamente,
o alargamento natural pode ser interpretado como um oscilador harmonico o
qual responde a uma determinada frequéncia, diferente de sua frequéncia de

ressonancia.

e Alargamento Doppler: Também definido como alargamento térmico, esse me-
canismo de absorcao refere-se ao movimento aleatério dos atomos dependente
da temperatura e da composicao do gas. Esse movimento, ao longo da linha
de visada, pode ser descrito pela expressao nao-relativistica do deslocamento

Doppler:

A_Ar_u (3.1)

Onde A\ refere-se a diferenca no deslocamento da linha observada relacio-
nado ao comprimento de onda da linha central. v; consiste na componente de

velocidade ao longo da linha de visada do observador.

e Alargamento Colisional: Neste processo, atomos absorvedores ou ions sao per-
turbados por particulas vizinhas. A partir disso, resulta-se em uma linha
espectral aparentemente alargada nao havendo uma separacao fixa entre dois
niveis de energia. Esse alargamento torna-se proporcional com o aumento da
densidade de particulas. A relagao entre a mudanca de um nivel perturbado
dado por uma colisdo é definido por: AE = xr~ ", sendo r a distancia de
separacao entre a particula perturbadora e a perturbada e n a ordem de se-
paracao. Para valores onde n = 2, observa-se o efeito linear Stark o qual é
proporcional a primeira poténcia vinculada a intensidade da forca de campo
elétrico. Para n = 4 resulta-se no efeito de interacao entre a forca do campo
elétrico (que varia na ordem r~2) e o momento de dipolo originado pela in-
teracao ions/elétrons com o nicleo interno de elétrons da particula perturbada.
Se n = 6 observa-se a influéncia do efeito de van der Walls sendo importante
neste caso a atuagao do hidrogénio como particula perturbadora. Existem
outros mecanismos de alargamento, originados por exemplo pelos efeitos de
rotacao estelar e a nivel microscépico o Efeito Zeeman (descrevendo o desdo-

bramento de linhas na presenca de um campo magnético).

Movimentos de massa em pequena escala (menores quando comparados a uni-
dade de profundidade 6ptica) sao denominados como ”microturbuléncia”. Diferente

dos demais mecanismos, este nao possui uma interpretacao fisica. De acordo com
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(Gray 2005), todos os coeficientes de absor¢gao combinados fornecem uma multipla

convolugao dada por:
a(total) = a(natural) x a(Stark) * a(V.D.Waals) x a(Térmica) * a(micro) (3.2)

Os trés primeiros coeficientes a direita da igualdade sao responsaveis por produzir
linhas com perfil natural e lorentziano, definidos como Vy,.qtural, V4 € Y6 0S quais repre-
sentam os coeficientes vinculados ao alargamento natural, ao ”Stark quadrdtico” e ao
efeito de van der Walls, respectivamente. Por outro lado, os dois tltimos produzem

um perfil Gaussiano, com dispersao dada por:

OKT 1/2
AXp = 2o (— + §2) (3.3)
C m

Nessa expressao relaciona-se o deslocamento Doppler com o parametro da veloci-
dade de microturbuléncia (£) inserido nos modelos de atmosfera. A introdugao deste
parametro nos modelos de atmosfera sera descrita na subsecao 3.4.8. A convolugao
entre o perfil natural, lorentziano (Vpatura + 71 + 76) com o perfil Gaussiano resulta

no perfil de Voigt.

3.4.2 Largura Equivalente

A partir de um espectro observado, pode-se introduzir um perfil instrumental
que equivale aproximadamente a um perfil Gaussiano. O perfil referente as asas
lorentzianas no espectro domina os perfis de linha de alta intensidade. Para aquelas

com intensidade fraca ou moderada, o perfil torna-se puramente Gaussiano.
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Figura 3.3: Largura equivalente de uma linha de absorgao.
Figura adaptada de Volker Beckmann & Chris Shrader (2012)

Nas discussoes referente a subsecao anterior foi citado sobre os mecanismos de
alargamento de linha de forma tedrica. Para analisar a quantidade de radiacao
retirada do feixe, pode-se obter caracteristicas relevantes relacionadas a abundancia
dos elementos presentes na fotosfera estelar, medindo-se a intensidade das linhas
espectrais. A intensidade das linhas de absorcao e emissao sao determinadas com
referéncia ao continuo (fungao que tem como dominio todos os comprimentos de onda
do espectro eletromagnético). A medida de largura equivalente fornece a intensidade
da linha em termos do quanto de fluxo do continuo deve-se integrar para obter o
mesmo valor. Numericamente isso significa calcular a area de um retangulo com a

altura do continuo sobre a superficie da linha espectral, como explicitado na fig 3.3.

A area desse retangulo sob a curva do continuo serd dada pela eq 3.4. Para esse
célculo integra-se a diferenga entre f(\) (fluxo em que o feixe é retirado do continuo)
com o fluxo do continuo f, normalizado com o préprio continuo.

EW = N =L (3.4)

Al fc

As medidas de largura equivalente foram feitas usando-se a tarefa SPLOT do
pacote IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) a partir do ajuste de um
perfil Gaussiano do espectro observado. Intensidades com largura equivalente (A >
150mA) foram descartados a fim de evitar linhas que nao possufssem um perfil
puramente Gaussiano. A lista de linhas de Fe I e Fe II usadas para a estrela CD-

2899325, estao presentes no Apéndice A. Os valores de log gf e do potencial de
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Figura 3.4:  Linhas de absor¢io de Fe I (6137.70 A), Ba II (6141.73 A) ¢ Ca I
(6162.12 A) representadas na faiza de 6130 A-6170 A.

excitacao y(eV) foram usados da literatura de Lambert et al. (1996). A identificacao
das linhas de absor¢ao no espectro sao feitas relacionando as principais transicoes
catalogadas em Moore et al. (1966) com o deslocamento doppler. Na fig 3.4 estd
representado o espectro da estrela CD-27°8550 (6130A—6170A) deslocado para o
vermelho de 3.1A. Nela estao presentes as transicoes referente a linhas de Fe I

(6137.70A), Ba IT (6141.73A) e Ca I (6162.12A).

3.4.3 Abundancias das linhas de absorcao de Fe I e Fe II
para a estrela CD-28°2 9325

Para a determinacao das abundancias de Fe I e Fe II foi usada a opcao ” “ab
find force-fits” (representagao do codigo de saida do drive ab find estd localizada no
apéndice B) do c6digo MOOG. Dois gréficos gerados pelo cédigo estao representados
na fig 3.5.

Essa opgao usa as medidas de largura equivalente (W,) forgando o ajuste a
partir de uma curva de crescimento. O programa utiliza os dados atémicos (nimero

atomico, potencial de excitacao e o logaritmo da forga do oscilador (log gf-funcao
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Figura 3.5: Gréficos do cédigo de saida do MOOG a partir das medidas de largura
equivalente das linhas de Fe I da estrela CD-28° 9325. Na figura em questao estao
representados o potencial de excitacao x(eV'), log (W/A) com a abundancia de Fel.

logaritmica do peso estatistico g multiplicando a forga do oscilador f) combinado as
medidas de largura equivalente e determina o valor médio da abundancia das linhas
de absorcao (valor destacado em vermelho na fig B.1, representado graficamente
pela linha tracejada em preto na fig 3.5), calculando também o desvio padrao das
respectivas abundancias (ajustes lineares representadas na cor vermelha na figura
3.5).

Os procedimentos descritos nas subsegoes seguintes nao representam a ordem re-
alizada na metodologia deste trabalho para encontrar a solucao final dos parametros
atmosféricos. A analise é feita de forma interativa, utilizando os valores de ajuste
linear determinados pelo cédigo MOOG junto com os valores de abundancia das

espécies neutra Fe I e da espécie ionizada Fe II.

3.4.4 Temperatura Efetiva (T.;y)

Determina-se o melhor valor para a T.ss através da condi¢ao de equilibrio de
excitacao. Analisando o cédigo de saida do MOOG isso significa que a partir da in-
trodugao de determinado modelo de atmosfera (obtido em ETL pelo Kurucz (1993))
observa-se uma independéncia entre a abundancia de Fe I e o potencial de excitagao

x(eV), com um “slope” préximo de zero, como o exemplificado na fig 3.5.
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Um valor incorreto pertencente ao modelo e inserido no cédigo resulta em uma
maior dispersao, impactando nas linhas de ferro associados aos menores potenciais
de excitagao (linhas formadas nas regides mais internas da atmosfera estelar). Caso a
temperatura efetiva apresente um valor maior que a solucao final isso é refletido com
um valor negativo no ajuste linear do grafico abundancia de Fe I versus potencial
de excitagao x(eV). Esse procedimento como consequéncia resultard em um valor

médio maior que o fornecido na solucao final.

O oposto ocorre quando quando ultiliza-se um modelo do Kurucz (1993) com
T.ss menor que a solucao final. O gréfico referente a abundancia de Fe I versus
potencial de excitagdo x(eV) fornecera um valor positivo no ajuste linear com um

valor médio menor que o pertencente a solucao final.

3.4.5 Gravidade Superficial (log g)

Para determinar a gravidade superficial analisa-se a condi¢ao do equilibrio de
ionizacao, dado a partir da equivaléncia da abundancia entre as linhas da espécie
neutra (Fe I) com a espécie ionizada (Fe II) ja citadas nas subsegbes anteriores. A
gravidade superficial é fornecida teoricamente pela equagao de equilibrio hidrostatico
para estrelas frias de acordo com Gray (2005). Considerando o caso de atmosfera
estelar em equilibrio convectivo a pressao dada pela radiagao estara em equilibrio
relacionada a pressao do gés (constituida pela pressao de ions somada a pressao
eletronica). Um valor de log g acima da solugao real aumenta a pressao eletronica
do meio, sendo dominante em relagao a ionizagao. Nesse caso, se faz necessario um
aumento de Fe IT a fim de ajustar o resultado ao equilibrio de ionizacao. Quando log g
for menor que o valor da solucao real havera um favorecimento a ionizacao, sendo

necessario um menor valor de Fe II para ajustar as medidas de largura equivalente.

3.4.6 Metalicidade [Fe/H]

O resultado das medidas de largura equivalente das linhas de Fe I determinam
o valor da metalicidade. O c6digo MOOG fornece a abundancia de acordo com o
nuamero de particulas por unidade de volume. Essa espécie apresenta maior quanti-
dade de linhas de absorcao quando comparadas as linhas da espécie ionizada de Fe
II, tornando-as estatisticamente mais confidveis para a determinagao da abundancia
média final de ferro. Esse valor sera indicado pela razao [Fe/H]? sendo a abundancia
solar ultilizada da literatura de Lodders (2003).

?[X/H]=log([X/H].) — log(X/H)q

27



3.4.7 Velocidade de Microturbuléncia (¢)

A velocidade de microturbuléncia atua no alargamento das linhas de absor¢ao
associada ao movimento em escala compardvel a unidade de profundidade 6ptica.
Na fig 3.6 observa-se o exemplo da estrela CD-28° 9325. No gréfico, 6; indica
o coeficiente angular do ajuste entre abundancia de Ferro I com o potencial de
excitagao x(eV'). 0y representa o coeficiente angular do ajuste entre a abundancia

de Ferro I com a largura equivalente reduzida de linha (log (W/A).

0.04 , : ; : : : : : : :
: I [Fe/H]=-1.7 ]
0.03 | ogg=10 ~° 4200 K
E E=1.7 Km/s — 4300 K E
0.02 ] —o— 4400 K -
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a 000F--—-————do -]
D r ]
-0.01 [ E
0.02F | :
[ | ]
-0.03 [ ! :
[ | ]
-0.04 I 3
1 . 1 N 1 N 1 N 1
-0.05 0.00 0.05 0.10 0.15

0

Figura 3.6: Solugdo dos pardametros atmosféricos para a estrela CD-28° 9325, com
0, = 0.005 e O = 0.0. log g=1.0, e metalicidade dada por [Fe/H]=-1.7. Linha
tracejada em preto representa o resultado referente a estrela CD-28° 9325 encontrado
na literatura de Pereira et al. (2019)

O melhor valor de metalicidade (Fe/H), logg e T.rs serdo usados para encon-
trar o melhor resultado para a velocidade de microturbuléncia, onde esta explici-
tado no gréfico da fig 3.6. Apresenta-se o eixo ordenado 6, (melhor valor de ajuste
encontrado, referente ao grafico abundancia de Fe I versus largura equivalente re-
duzida log W/)) e o eixo coordenado (melhor valor de ajuste encontrado, referente
ao grafico abundancia de Ferro I versus potencial de excitagao yeV'). Portanto, o
melhor resultado serd dado pelos valores minimos de #; e 65 e também para a menor

diferenca entre as abundancias de Fe I e Fe II, resultando em uma velocidade de
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microturbuléncia (£) préximo do eixo (0,0) destacado em vermelho na fig 3.6. Foi
realizada uma variagao dos valores de microturbuléncia da ordem de 0.1dex a partir
da temperatura efetiva de 4400K. Esse resultado foi obtido fixando os parametros de
metalicidade e log g referente aos modelos de atmosfera do Kurucz. Para a solugao
acima, obteve-se #;=0.00 e #,=0.005. Para as abundancias médias, foi obtido um
valor de 5.75 com as linhas de Fe I e 5.81 para a espécie ionizada Fe II, totalizando
em uma diferenga (Fe I-Fe 11=0.06). Esse resultado é compativel quando comparado
com a literatura de Pereira et al. (2019), representado pela linha tracejada na fig
3.6. Todos os parametros de atmosfera usados neste trabalho estao indicados na
tabela 3.2.
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Tabela 3.2: Parametros atmosféricos para amostra de Estrelas do halo.

Estrela Teff (K) log g(dex) [Fe/H|(dex) &(kms™1)
(Catélogo)

BD+06° 6648 4300 0.5 -2.2 1.8
BD-20° 6008 4500 0.9 -2.9 2.1
CD-279 8550 4850 1.9 -2.0 1.5
CD-27° 8864 4650 1.6 -1.5 1.6
CD-28° 9325 4400 1.0 -1.7 1.8
CD-30° 10002 4600 1.2 -2.5 1.7
CD-30° 10603 4350 0.8 -1.8 1.7
CD-31° 10167 4850 2.1 -1.2 1.5
CD-32° 8831 4350 0.4 -24 1.8
CD-33° 9314 4850 2.2 -1.4 1.4
CD-33° 9514 4850 1.8 -2.6 1.6
CD-34° 8920 4650 14 -1.3 1.8
HD 103295 5000 2.8 -1.1 1.2
HD 11582 5050 2.6 -1.7 1.5
HD 13359 5200 2.2 -1.1 1.9
HD 1936 4850 2.0 -1.8 1.8
HD 207785 4250 0.2 -2.5 1.7
HD 208069 4900 2.2 -1.7 1.3
HD 21022 4450 0.8 -2.3 1.6
HD 214161 4650 1.1 -2.2 1.8
HD 217808 4450 0.8 -2.3 1.6
HD 27928 4650 14 -2.6 1.6
HD 2796 4700 1.0 -2.5 1.6
HD 33771 4600 1.2 -2.0 1.6
HD 87064 4550 1.1 -2.1 1.8
HD 30229 4900 1.6 -2.5 1.8
LSE 113(CD-378219) 4550 1.2 -2.5 1.8
LSE 151(CD-42 8003) 4650 1.5 -2.1 1.7
LSE 152(CD-41 8105) 4700 1.5 -2.2 1.7
LSE 185(CD-44 13461) 4650 1.6 -1.7 1.7
LSE 189(CD-51 12208) 4650 1.1 -2.0 2.0
LSE 205(CPD-84 522) 4750 1.1 -1.9 2.1
LSE 266(CD-53 7436) 4550 0.6 -2.4 1.7
[S84] 106 4600 1.2 24 1.4
[S84] 1206 4500 0.7 -24 2.0

3.4.8 Incerteza dos Parametros Atmosféricos

A andlise das incertezas nos parametros atmosféricos foi estimada a partir de pe-
quenas variagoes nos valores referente aos modelos de atmosfera do (Kurucz 1993)
em torno da solugao dos parametros atmosféricos encontrados nas subsecoes anteri-

ores. A partir desse procedimento, foi analisado a influéncia desses novos modelos
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no ajuste entre as abundancias de ferro dado pelas linhas de absorcao de Fe I com
o potencial de excitacao x(eV') para determinar o erro na temperatura efetiva Ty
e a largura equivalente de linha reduzida (log W/\) para determinar o erro na velo-
cidade de microturbuléncia £&. Também observou-se como esse procedimento altera
a condigao do equilibrio de ionizagao (Fe I—Fe II) frente ao desvio padrao médio de
O(rer/H) Para o erro da gravidade superficial. A incerteza na metalicidade usada foi

o mesmo valor do desvio padrao gerado pelo cédigo do MOOG.

Na tabela 3.3 apresenta-se como exemplo os valores de incerteza dos parametros
atmosféricos para as estrelas CD-28° 9325, BD+06° 6648 (estimados neste projeto)
e HD 103295 (estimado em Pereira et al. (2019)).

Tabela 3.3: Erros dos parametros atmosféricos para as estrelas CD-28 9325, BD+06°
6648 e HD 103295.

Estrela AT(K) AE (km/s) Alog g(dex) A[Fe/H](dex)

CD 28° 9325 +30 +0,1 +0,1 +0,11
BD+06° 6648 +50 +0.2 +0,2 —+0,09
HD 103295 +30 +0.2 +0,2 -0.10

3.5 Abundancias de Carbono, Nitrogénio e

Oxigénio

As abundancias de carbono, nitrogénio e oxigénio foram determinadas usando
o programa de sintese espectral MOOG referente a versao de Sobeck et al. (2011).
Inicialmente foi obtida a abundancia de oxigénio a partir da linha proibida de [OI]
(6300.304A).

Em sequéncia foi determinada a abundancia de carbono usando as linhas do
hidreto CH A2A-X2T] em torno de 4300A. Esta tltima foi o tnico indicador da
abundancia de carbono desde que nao foram identificadas linhas da banda C5 do
sistema Swan d®[] p —a’[],- Também foi inserido no cédigo MOOG a abundancia

de oxigénio obtida a partir do resultado da sintese espectral da linha proibida [OI].
As abundancias de nitrogénio foram determinadas a partir das linhas da banda

CN 3883A com Av = 0 pertencente ao sistema B2XT-X25T. A sintese dessa banda

espectral foi feita inserindo os valores de abundancia de carbono e oxigénio pre-
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viamente determinados. Nas préximas subsecoes serao explicados a metodologia
empregada para a determinacao das abundancias de carbono, nitrogénio e oxigénio

utilizando a técnica de sintese espectral.

3.5.1 Abundancia do oxigénio a partir da Linha proibida
[O1]

Para a maior parte das estrelas pertencente a amostra, a linha proibida de [OI]
(GBOOA) foi detectada. Para determinar a abundancia de oxigénio do grupo de
estrelas do halo foi usada a opgao padrao de compilaggo do MOOG denominado
modo “Synth” (o exemplo de sumadrio referente do modo “synth” do cédigo MOOG
estd presente na figs C.1, C.2 e C.3). Neste procedimento utiliza-se um conjunto
de espectros sintéticos comparando-os com o espectro observado. As abundancias
sao determinadas analisando o ajuste da linha sintética mais préxima ao espectro
observado. Isso é feito com o auxilio de uma fung¢ao de verossimilhanga (Oguri 2017)
em que correlaciona o espectro observado com o espectro sintético a partir de um

desvio padrao o.

Para o ajuste da linha proibida [Ol] foram utilizados trés espectros sintéticos
com diferentes abundancias. O melhor ajuste apresenta-se na fig 3.7. Os outros dois
espectros sintéticos apresentam uma abundancia entre +0.4dex em torno da solugao
final de [OI]. Na forma Synth do MOOG também é inserido no programa o modelo
atmosférico mostrado na subsegao 3.4.5, além do arquivo de lista de linha. Além
da linha proibida de [OI] foi inserida também na determinacao das abundéncias as
linhas de Sc II estando localizadas no espectro sintético nas regides entre 6300.34
a 6300.700 A. No espectro sintético foi utilizado o valor de log gf dado por Prieto
et al. (2001). As figs 3.8 a 3.12 mostram os espectros observados e calculados da

regiao do [O]] para as estrelas estudadas neste trabalho.

O espectro observado foi normalizado com referéncia a posi¢ao do continuo apa-
rente. Isso foi realizado com o auxilio do programa IRAF, usando a tarefa conti-
nuum sendo o espectro normalizado interativamente com a fungao de Chebyshev.
O espectro é divido pela respectiva fungao, colocando o continuo aparente no valor
unitario. Alguns exemplos da normalizagao podem ser observados na fig 3.13. Para
a determinacao da sintese, esse espectro observado foi deslocado de acordo com a

localizac@o das linhas de referéncia listadas em Moore et al. (1966).

O resultado final da abundancia no modo Synth é disponibilizado pelo niimero

de particulas por unidade de volume. Apesar da maioria das estrelas da amostra
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Figura 3.7: Na figura estao representadas as sinteses das estrelas com as respectivas
abundancias utilizadas. Dentre as estrelas estao HD 1936 (log OI = 7.11, log OI =
7.51, log OI = 7.91) CD-33% 9314 (log OI = 7.23, log OI = 7.63, log OI = 8.03)
e CD-282 9325 (log OI = 6.97, log OI = 7.37, log OI = 7.77)). Além do ajuste da
solucgao estao indicadas as abundancias com valores em torno de + 0.4.

ter sido possivel identificar a linha proibida de [OI] uma parte foi afetada pela

contaminacgao das linhas teliricas que serao discutidas na proxima subsecao.
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Figura 3.8: Na figura estao representadas as sinteses de oxigénio das estrelas:
LSE266 com abundancias de log O=6.20, log O=6.60 e log O=7.00;LSE205 com
abundancias de log 0=6.58, log O=6.98 e log O=7.38; LSE185 com abundancias de
log O=7.06, log O=7.46 e log O=7.86.
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Figura 3.9: Sinteses de oxigénio: HD 103295 com abundancias de log O="7.73, log
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0=6.66 ¢ log O=7.06; BD 06°6648 com abunddancias de log O=6.47, log O=6.87
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Figura 3.11: Sinteses de oxigénio: CD-30° 10002 com abundancias de log O=6.16,
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e log O=7.48; HD 33771 com abundancias de log O=6.85, log O=7.25 e log O="7.65
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Figura 3.12: Sinteses de oxigénio: LSE 152 com abundancias de log O=6.62, log
0=6.82 e log O="7.22; LSE 113 com abundancias de log O=6.28, log O=6.68 e log
0="7.08; CD-27° 8550 com abunddincias de log O=06.81, log O=7.21 e log O=7.61.

3.5.2 Contaminacao do espectro por linhas teltricas

A principal consequéncia da interacao da radiagao eletromagnética estelar com
a atmosfera terrestre é a formacao de novas linhas espectrais detectadas pelo es-
pectréografo. As moléculas presentes na atmosfera terrestre formam linhas denomi-
nadas como linhas teltricas. A linha proibida de [OI] (6300.311 A) apresenta-se
contaminada por moléculas de Oy e HoO(Blucher 2019). Essas linhas quando so-
brepostas a linha proibida de [OI] podem causar erros de interpretacao e ruidos,

reduzindo a precisao dos dados observados.

Para remover as linhas telturicas do espectro observado foi feita a identificacao
da linha proibida com base no espectro de uma estrela quente (tipo espectral B).
Inicialmente ¢é feita uma corregao de velocidade baricéntrica do espectro observado.
Essa correcao foi feita usando a tarefa dopcor do programa IRAF. A grosso modo,
isso significa subtrair a velocidade do telescopio (devido a movimentos orbitais e
rotacionais do planeta terra) na diregdo da velocidade medida da estrela para obter
a velocidade com respeito ao baricentro do sistema solar (Wright & Kanodia 2020).
No IRAF essa corregao é disponibilizada em km/s ou em A (obtida a partir das
configuragoes originais disponibilizadas pelo espectro observado). O resultado do

procedimento da corre¢ao baricénctrica pode ser verificado na fig 3.14 para a estrela
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abundancia de Ozigénio (linha proibida [OI]), Carbono (banda CH em torno de
4300 A) e Nitrogénio (banda CN em torno de 3883 A).

HD 103295. Para esse caso foi inserido uma correcio de -0.33A. A correcio ba-
ricéntrica junto ao espectro da estrela quente permite identificar as linhas teluricas,

separando-as da linha proibida de [O]].

Quando este procedimento nao é possivel, as abundancias de oxigénio podem
ser deduzidas a partir de uma interpolacao com dados da literatura para o inter-
valo de metalicidade das estrelas da amostra. Como exemplo de dados da literatura
apresenta-se as gigantes do halo de (Meléndez & Barbuy 2002). Os espectros obser-
vados com a linha proibida de [O]] sao inseridos no c6digo MOOG sendo possivel a
realizacao da sintese espectral de acordo com os procedimentos citados na subse¢ao
anterior. A analise completa das linhas teluricas deste trabalho apresentam-se nas
figs 3.15 a 3.20 estando explicitados nos espectros em que foi possivel identificar a

linha proibida de [OI] e aqueles em que houve a contaminacao das linhas teldricas.
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Figura 3.15: Espectros de andlise teltrica das estrelas BD+06° 448, BD+20° 6008,
CD-27° 8550, CD-27° 8864, CD-28° 9325 e CD-30° 10002. A seta na cor cinza
indica a linha proibida [OI] (6300 A) identificada enquanto a seta na cor azul a
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a linha proibida de [O]].

3.5.3 Abundancia de Carbono

Para a determinacao da abundancia do carbono foi usado o modo Synth do
cédigo MOOG aplicado as linhas de absorgao da molécula CH (4365 A) sistema

A2A-X2TI, comparando o espectro observado a melhor linha de ajuste pertencente
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Figura 3.17: Espectro das estrelas HD 105295, HD 11582, HD 13359, HD 1936, HD
207785 e HD 208069. A seta na cor cinza indica a linha proibida [OI] (6300 A)
identificada enquanto a seta na cor azul a contaminacao das linhas teluricas junto
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ao espectro sintético (Drake & Pereira 2008). A forga do oscilador molecular e os

comprimentos de onda foram retirados do SCAN database (Jorgensen et al. 1996).
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Figura 3.19: Espectro das estrelas HD 87064, HD 30229, LSE 113, LSE 151, LSE
152 e LSE 185. A seta na cor cinza indica a linha proibida [OI] (6300 A) identificada
enquanto a seta na cor azul a contaminacao das linhas teliricas junto a regiao
espectral onde deveria se encontrar a linha proibida de [OI].

A energia de dissociagao é equivalente a Do(C'H) = 3.45 eV (Lambert et al. 1978). O

procedimento de sintese espectral é similar a determinagao da linha proibida de [O]].

Para o ajuste, foram usadas 4 sinteses espectrais com abundancias entre +0.4dex
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Figura 3.20: Espectro das estrelas LSE 189, LSE 205, LSE 266, [S84] 106], [S84]
1206. A seta na cor cinza indica a linha proibida [OI] (6300 A) identificada enquanto
a seta na cor azul a contaminacao das linhas teldricas junto a regiao espectral onde
deveria se encontrar a linha proibida de [OI].

em torno da solucao final da abundancia de carbono. A linha sintética superior
representa o ajuste sem a contribuicao das linhas moleculares da banda CH. No
c6digo MOOG foi inserido o arquivo do espectro observado e normalizado de acordo
com a fig 3.13. Esse ¢é analisado de acordo com o espectro sintético produzido pelo

arquivo de linha na banda entre 4360.0A e 4369.6A.

Inserimos a solucao final para os parametros atmosféricos exemplificados na
subsecao 3.4.5, sendo a lista completa localizada na tabela 3.2. Na fig 3.21 pode-se
observar o resultado da sintese espectral para as estrelas CD-28° 9325, CD-32° 8831,
HD 108295 e a LSE-189. com os respectivos valores de abundancias utilizados. As
sinteses realizadas neste trabalho para a determinacao da abundancia do carbono

encontram-se nas figs 3.22 a 3.30.
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Figura 3.21: Andlise de sintese espectral da banda CH 4300 A para as estrelas CD-
282 9325, CD-32° 8831, HD 103295 ¢ LSE-189. A linha superior representa o ajuste
sem a contribuicao das linhas moleculares da banda CH. FEssa linha estd presente
para o resto das amostras apresentadas nas figuras 3.22 a 3.30.

3.5.4 Abundancia de Nitrogénio

As abundancias de nitrogénio foram determinadas a partir das linhas da banda
CN 3883A pertencente ao sistema B2XF-X2%*. De acordo com Sneden et al. (1973),
essas bandas possuem uma vantagem quando comparadas a bandas com Av = —1
(onde Av corresponde a diferenca entre a transi¢cdo de dois niveis vibracionais) em
4208A. A banda CN 3883A possui uma forca de oscilador por um fator 10 vezes
maior quando comparadas a banda de 4208A. As bandas com Av = 0 permanecem
visiveis em estrelas pobres em metais, enquanto bandas com Av = —1 nessa ordem

de metalicidade nao sao mais visiveis.

Para a sintese da banda CN foi inserido no c6digo o espectro normalizado (fig
3.13) junto com o modelo atmosférico e a lista de linha VALD (Piskunov et al. 1995)
entre 3878.0A e 3885.0A. A energia de dissociacdo do espectro sintético consiste em

um valor Do(CN) = 7.75 eV, determinado por Pradhan et al. (1994). A energia
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103295 com abundancias de log C=6.52, log C=6.92 e log C=7.52.
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Figura 3.26: Sinteses de carbono: HD 208069 com abundancias de log C=6.32, log
C=6.72 e log C=7.12;HD 21022 com abundancias de log C=5.22, log C=5.62 e log
C=6.02; HD 214161 com abundancias de log C=5.12, log C=5.52 e log C=5.92; HD
217808 com abundancias de log C=5.02, log O=5.42 e log C=5.82.
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Figura 3.27: Sinteses de carbono: HD 27928 com abundancias de log C=5.37, log
C=5.77 e log C=6.11;HD 2796 com abundancias de log C=4.92, log C=5.32 e log
C=5.72; HD 33771 com abundancias de log C=5.72, log C=6.12 e log C=6.52; HD
87064 com abundancias de log C=5.32, log C=5.72 e log C=6.12.
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Figura 3.28: Sinteses de carbono: HD 30229 com abundancias de log C=5.41, log
C=6.01 e log C=6.41;LSE 113 com abundancias de log C=5.52, log C=5.92 e log
C=6.32; LSE 151 com abundancias de log C=5.87, log C=6.27 e log C=6.67; LSE
152 com abundancias de log C=5.72, log C=6.12 e log C=6.52.
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Figura 3.29: Sinteses de carbono: LSE 189 com abundancias de log C=5.42, log
C=5.82 e log C=6.22;LSE 185 com abundancias de log C=5.82, log C=6.22 e log
C=6.62; LSE 205 com abundancias de log C=5.56, log C=5.96 ¢ log C=6.36; LSE
266 com abundancias de log C=5.00, log C=5.40 e log C=5.80.
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Figura 3.30: Sinteses de carbono: [S84] 106 com abundancias de log C=5.72, log
C=06.12 e log O=6.52;[584] 1206 com abundincias de log C=4.92, log C=5.32 e log
C=5.72.

de dissociacao usadas para a banda CH foi a mesma que a usada no sistema AZA-
X211, na subsegao anterior (Dy = 3.45 V). O ajuste foi feito de forma similar para
a determinacao da abundancia de carbono. Quatro linhas sintéticas foram usadas
com abundancias entre + 0.4dex em torno do melhor ajuste. A linha superior re-
presenta a sintese sem a contribui¢ao do nitrogénio da banda molecular CN. Na fig
3.31 estao indicadas as abundancias por unidade de volume utilizadas. A sintese
do nitrogeénio foi feita com a introducao da abundancia de carbono e oxigénio de-
terminados nas subsegoes anteriores. As sinteses das bandas CN realizadas neste

trabalho encontram-se nas figs 3.32 a 3.39.
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Figura 3.31: Anélise de sintese espectral da banda CN 3883 A para as estrelas CD-
28° 9325, HD 103295, [S84] 106, [S84] 1206.A linha superior representa o ajuste
sem a contribuicao das linhas moleculares da banda CN. Essa linha estd presente
para o resto das amostras apresentadas nas figuras 3.31 a 3.37.

Os resultados referente as abundancias determinadas nas subsecoes 3.5.1, 3.5.3 e
3.5.4 e as respectivas razoes solares estao na tabela 3.4. O indice sobre escrito indica
as estrelas que sofreram contaminacao telirica. Também estao indicadas estrelas que
apresentaram baixa intensidade na banda CN. Para esses espectros nao foi possivel

determinar a abundancia de nitrogénio.

3.6 Incerteza nas abundancias de Carbono, Ni-
trogénio e Oxigénio

As determinagoes das incertezas das abundancias de carbono, nitrogénio e
oxigenio via sintese espectral foi obtida de acordo com as incertezas dos parametros
atmosféricos. A incerteza nas abundancias devido aos erros nos parametros at-
mosféricos foram estimados variando a T¢sf, log g e £ na mesma ordem dos valores

encontrados na tabela 3.3.
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Figura 3.32: Sinteses de carbono: CD-34° 8920 com abundancias de log N=6.22, log
N=6.62 e log N=7.02; HD 105295 com abundancias de log N=6.52, log N=6.92 e
log O=7.32; HD 33771 com abundancias de log N=5.78, log N=6.18 ¢ log N=6.58;
LSE 185 com abundancias de log N=6.50, log N=6.90 e log O="7.30.
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Figura 3.33: Sinteses de Nitrogénio: HD 13359 com abundancias de log N=6.82, log
N=7.22 e log N=7.62;HD 208069 com abundancias de log N=5.82, log N=6.12 e log
N=6.52; HD 21022 com abundancias de log N=5.63, log N=6.03 e log N=6.43;CD-
282 9325 com abunddncias de log N=5.98, log N=6.38 e log N=6."78.
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Figura 3.34: Sinteses de Nitrogénio: LSE 113 com abundancias de log N=6.02, log
N=6.42 e log N=6.82;LSE 151 com abundancias de log N=5.57, log N=5.97 e log
N=6.37; BD°+06648 com abundaincias de log N=5.92, log N=6.32 ¢ log N=6.72;
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CD-30° 10603 com abundancias de log N=6.03, log N=6.43 ¢ log N=6.83.

Figura 3.35: Sinteses de Nitrogénio: HD 207785 com abundancias de log N=4.12,
log N=4.52 e log N=/4.92;CD 27°8864 com abundancias de log N=6.38, log N=6.78
e log N=7.18; LSE 152 com abundancias de log N=5.82, log N=6.22 ¢ log N=6.62;
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Figura 3.36: Sinteses de Nitrogénio: CD-30° 1002 com abunddincias de log N=4.48,
log N=4.88 e log N=4.28;HD11582 com abundancias de log N=4.52, log N=4.92 e
log N=4.32; HD1936 com abundancias de log N=5.10, log N=5.40 e log N=5.60,
LSE 205 com abundancias de log N=5.76, log N=6.12 e log N=6.52.
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Figura 3.37: Sinteses de Nitrogénio: BD 20°6008 com abunddncias de log N=5.20,
log N=5.60 ¢ log N=6.00; CD-31° 10167 com abunddncias de log N=4.40, log N=4.80
e log N=5.20; CD-33° 9314 com abundancias de log N=3.62, log N=4.02 e log
O0=4.42; HD 27928 com abundancias de log N=4.32, log N=4.72 e log N=5.02.
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Figura 3.38: Sinteses de Nitrogénio: CD-32° 8831 com abunddincias de log N=4.80,
log N=5.20 e log N=5.60; CD-27° 8550 com abundancias abaizo de log N=4.72. HD
217808 com abundancias de log N=6.12, log N=6.52 e log N=6.92. HD 2796 com
abundancias de log N=¥5.60, log N=6.00 e log N=6.40.

Incertezas na abundancia de oxigénio resultam em variagoes na abundancia de
carbono. O mesmo ocorre para as abundancias de carbono e nitrogénio com o
uso de linhas moleculares de CH e CN, variando assim as abundancias de car-
bono, nitrogénio e oxigénio quando inseridos em novos modelos de atmosfera. Ainda
estimou-se a sensibilidade das abundancias frente a uma variacao de +0.2dex em
cada elemento presentes na quarta, quinta e sexta linha das tabelas 3.5 a 3.7. Estao
representados os erros pertencentes as abundancias de carbono, nitrogénio e oxigénio
das estrelas CD-28° 9325, HD 103295 e BD+06° 6648. Supondo que as fontes de
erro sao independentes, a incerteza final no valor de abundancia sera dada combi-
nando quadraticamente as incertezas devido aos parametros atmosféricos além das

incertezas encontradas referente a AC,AN e AO de acordo com a eq 3.5.
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Figura 3.39: Sinteses de Nitrogénio: [S84] 1206 com abundancias de log N=5.87,
log N=6.27 e log N=6.67;[S84] 106 com abundancias de log N=4.87 , log N=5.17 e
log N=5.57.

0 = (ATops)* + (Eess)’+ (Alogg)* + (AlFe/H])* 4 (AlogC)? + (Alog N )+ (AlogO)?
(3.5)
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Tabela 3.4: Abunddncias CNO das Estrelas do Halo.

Estrelas log O log C log N [O/H] |[C/H] [N/H] [O/Fe] [C/Fe] [N/Fe]

BD+06° 6648 6.87  5.97 6.32 -1.82 038 -242 -0.22 -1.51 0.65
BD-20° 6008 6.66 5.17 5.60 -2.03 -3.22 -2.23 0.87 -0.32 0.67
CD-27° 8550 7.21 6.34  FFFR 148 2,05 kR 0.52 -0.05 ok
CD-27° 8864° 7.61 6.44 6.78 REE 2195 -1.05 otk -0.45 0.49
CD-28° 9325 7.37  6.10 6.38 -1.32 -229 -1.45 0.48 -0.49 0.32
CD-30° 10002 6.56  6.09 488 -2.13 -230 -2.95 0.37 0.20 -0.46
CD-30° 10603 7.36 5.97 6.43 -1.33 -242 -1.40 0.57 -0.52 0.46
CD-31°2 10167*  7.69  6.69 4.80 Rk 2170 -3.03 otk -0.30 otk
CD-32° 8831 6.73 5.44 Rk ek 995 kel ok -0.45 kK

CD-33° 9314 763  6.76 4.02 -1.06 -1.63 -3.81 0.34 -0.23 -2.38
CD-33° 9514° 6.69  6.02 Rk ek 937 ke otk -0.23 otk
CD-34° 8920 790  6.83 6.62 Rk .1.56 -1.21 otk -0.26 0.06

HD 103295 7.51 734 692 -056 -1.05 -0.91 0.44 -0.05 0.09
HD 11582 7.45 6.72 492 -1.24  -1.67 B 0.36 -0.07 ootk
HD 13359 8.02 7.12 722  -0.67 -1.27 -0.61 0.33 -0.27 0.37
HD 1936 748  6.52 550 -1.21 -1.87 -2.33 0.52 -0.17 -0.60
HD 207785% 6.65 *okokok 4.52 kokokok *kokokok -3.31 kokokk *kokokok -0.72
HD 208069 795  6.72 6.12 xR 167 -1.71 ootk 0.03 0.05
HD 21022¢ 6.98 5.62 6.03 ik 277 -1.80 ootk -0.47 0.47
HD 214161 7.05 5.52 4.60 R 233 ek ook -0.13 ok
HD 217808 6.98 5.42 6.52 -1.71 -2.77 -1.31 0.49 -0.57 0.94
HD 27928% 6.64 5.77 472 AR 262 -3.11 otk -0.02 -0.54
HD 2796 6.75  5.32 6.00 ¥ _3.07  -1.83 ook -0.57 0.67
HD 33771 7.25 6.12 6.18 -1.44 -2.27 -1.65 1.06 0.23 0.38
HD 87064 7.12 N F A koK -0.67 ok
HD 30229¢ 6.76 6.01 4.92 Rk 238 -2.01 otk 0.12 -0.41
LSE 113 6.68 5.92 642 -2.01 -247 -141 0.39 -0.07 0.98
LSE 151¢ 714 6.27 5.97 ek 212 -1.86 otk -0.12 0.19
LSE 152 6.82 6.12 6.22 -1.87 -2.27 -1.61 0.33 -0.07 0.62
LSE 185 7,48 6,22 6.90 -1.21 -2.17 -0.93 0.29 -0.67 0.66
LSE 189 7700 5,82 kokokok kokokok _2.57 kokokok kokokk -0.47 kokokok
LSE 205 6,96 59  6.12 -1.73 -243 -1.71 0.17 -0.53 0.23
LSE 266 6,60 5,40 W 209 22,99 Rk 0.31 -0.59 ootk
[584] 106* 6,48 6,12 5.24 xR 227 -2.59 ootk 0.03 -0.29
[S84] 1206* 6,87 5,32 6.27 MR 307  -1.56 okt -0.77 0.76

@ Estrelas contaminadas pelas linhas teliricas. Assumiu-se abundancias de oxigénio
para esse intervalo de metalicidade de acordo com a tendéncia de [O/Fe] vs [Fe/H]
observada em Meléndez & Barbuy (2002). As abundancias de CNO estao indicadas
na escala de log e(H) = 12.0 e razdes de abundancia [X/H] e [X/Fe]. As abundancias
de CNO foram normalizadas da abunancia solar de Lodders (2003), com valores de
log Co=8.39, log Noy="7.83, log Oz =8.69.
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Tabela 3.5: Influéncia dos erros referente a abunddancia quimica (CD-28 9325).

Espécie C N 0]

AT.;;(K) (130 K)  +0.06 +0.08 +0.05

A¢ (km/s) (40.1) +0.01  +0.10 +0.01
Alog g(dex) (40.1) -0.01  +0.04 -0.07
A[Fe/H](dex) (+0.11) +0.08 +0.08 +0.06
AlogC(+0.2) ek 0.07  +0.10
AlogN(+0.2) +0.01 ¥ 40.20
AlogO(+0.2) +0.12  40.10 ek
(a?)1/2 0.15 020  0.24

Tabela 3.6: Influéncia dos erros referente a abundancia quimica (HD 103295).

Espécie C N (0]

AT.;;(K) (+30 K) +0.05 +0.08 +0.04
A¢ (km/s) (+0.2)  +0.03 +0.01 +0.09
Alog g(dex) (+0.2)  +0.01 +0.01  -0.04
A[Fe/H](dex) (-0.1)  +0.02 +0.01 +0.06

AlogC(+0.2) k0,05 40.10
AlogN (+0.2) -0.03 PP 10.20
AlogO(+0.2) +0.16 020  HEEE
(02)1/2 017 022 025

Tabela 3.7: Influéncia dos erros referente a abundancia quimica (BD+06° 6648).

Espécie C N 0]

AT.;;(K) (+50 K) +0.07 40.09 +0.07
A¢ (km/s) (40.2) +0.04 40.10 +0.02
Alog g(dex) (+0.2) +0.06 40.08 +0.06
A[Fe/H](dex) (+0.09) +0.08 +0.11 +40.10

AlogC(+0.2) O 10,02 40.10
AlogN (+0.2) +0.02 P 40.20
AlogO(+0.2) +0.10  40.17  RwrE
(o2)1/2 0.16  0.26  0.26

95



Capitulo 4

Resultados e Discussoes

Neste capitulo serao apresentados os resultados de abundancias fotosféricas nas
seguintes notagoes: [X/H] ! e [X/Fe] ? determinados para o grupo da amostra estu-
dada deste projeto. Os resultados estao expressos nas figs 4.1 a 4.8, sendo as barras
de erro calculadas de acordo com a média dos erros associados das estrelas presentes
na tabela 3.3, utilizando a expressao 4.1. Esta refere-se ao erro associado no qual
o(logX,) e o(logFe,) sao as incertezas nas abundancias do elemento X (C,N e O)
e Fe e 0(logXy) e o(logFey) as incertezas das abundancias solares de acordo com
os valores disponibilizados por Lodders (2003). Os resultados deste trabalho foram
comparados com os obtidos na literatura referente as abundancias de carbono, ni-
trogenio e oxigenio de estrelas gigantes do disco e do halo. Tal procedimento permite
obter uma visao abrangente sobre as tendéncias de evolugao quimica para uma faixa
de metalicidade de —4.2 < [Fe/H]| < 1.0.

Ou/re = \/02(logX.) + 02(logX ) + 02(logFe,) + o2(logFe) (4.1)

X /H]=log (X/H.) — log (X/Ho)
2[X/Fe]=log (X/Fe.) —log (X/Fey)
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4.1 Resultados da abundancia de oxigénio e as
razoes de abundancia [O/Fe| e [O/H]

Para a amostra deste projeto foram analisadas 18 estrelas, as quais nao sofreram
interferéncia das linhas de absorcao teliricas. Foram obtidos valores para a razao de
abundancia [O/Fe] entre 0.17 dez e 1.06 dex. Também foi encontrada uma tendéncia
com o decréscimo da metalicidade. Os valores sao compativeis com os presentes na
literatura, com as estrelas gigantes do halo de (Meléndez & Barbuy 2002) para uma
faixa de metalicidade de —2.88 < [F'e/H| < —0.98.
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Figura 4.1: No grafico apresenta-se as razoes de abundancia [O/Fe] para o grupo
de estrelas do halo da amostra estudada comparado com os trabalhos de Mishenina
et al. (1999), Luck (2014), amostra de CEMP-no Masseron et al. (2010), amostra
CEMP-s de Masseron et al. (2010) e duas amostras de Meléndez referente aos anos
de 2002 e 2008 Meléndez & Barbuy (2002) e Meléndez et al. (2008).

Observa-se nos resultados das estrelas do halo um plato quando comparados as
estrelas do disco na fig 4.1. Dados presentes na literatura referentes as estrelas
gigantes do disco de Mishenina et al. (1999) e Luck (2014) revelam um slope maior

quando relacionados as estrelas do halo medidas neste projeto, e também das estrelas
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de Meléndez & Barbuy (2002). Os resultados demonstram que o oxigénio nao sofre
influéncia nos processos de evolucao estelar. A diferenca observada na razao [O/Fe]
para as estrelas do halo e do disco sao provenientes do tempo de delay. Nesse
contexto, Fe é ejetado no meio interestelar por SNla, e é relacionado com a rapida
produgao de elementos-a pelo colapso de SN II. O efeito na producao de delay é de
criar uma sobreabundancia de oxigénio relativo ao Fe ([O/Fe]>0) para baixos valores
de [Fe/H] e um declinio continuo para [Fe/H] > —1.0 da razao de abundéancia [O/Fe]
até o valor solar (|O/Fe]o=0) ser alcancado (Matteucci & Frangois 1992).
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Figura 4.2: Distribuicao de estrelas de acordo com a metalicidade para as estrelas do
halo: CEMP-no (tragado preto), amostra do projeto (tragado vermelho) e amostra
de Meléndez (cor cinza).

Os resultados das estrelas do halo deste projeto apresentam valores diferentesdos
encontrados no caso das estrelas CEMP da literatura. Os niimeros aqui expostos em
sua maioria valores de [O/Fe] menores (em torno de 0.20 dez) quando comparados
aos das estrelas CEMP-s (estrelas em vermelho) para a faixa de metalicidade entre
—2.50 < [Fe/H] < —1.50. Observa-se também que os resultados exibem menores
razoes do que os identificados em estrelas CEMP-no (em torno de 0.50dex). Pela
abundancia de oxigénio, é possivel notar uma predominancia de CEMP-no em es-

trelas extremamente pobres em metais de acordo com a classificagao de Beers &
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Christilieb (2005). Tal decorréncia também pode ser observada a partir da analise
dos resultados da amostra de estrelas do halo deste projeto com as estrelas CEMP-
no de Masseron et al. (2010), explicitados no histograma da fig 4.2. A amostra deste
projeto apresenta um pico de metalicidade em torno de -2.5dex, mostrando que para
a faixa de metalicidade da porcao selecionada ha uma minima probabilidade de se

encontrar uma estrela CEMP-no.
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Figura 4.3: No gréfico apresenta-se diferentes razoes de abundancia [O/H] para o
grupo de estrelas do halo da amostra estudada além da linearizacao a partir da
tendéncia obtida no grafico [Fe/H] versus [O/H]. Os resultados foram comparados
com os trabalhos de Mishenina et al. (1999), Luck (2014), amostra de CEMP-no
Masseron et al. (2010), amostra CEMP-s Masseron et al. (2010) e duas amostras de
Meléndez referente aos anos de 2002 e 2010.

Por outro lado, os resultados referente as razoes [O/H] presentes na fig 4.3
dispoem de uma tendéncia decrescente com o declinio da metalicidade. Esse com-
portamento é oposto ao observado nas razoes de abundancia [0/ Fe], visto que neste
caso analisa-se duas razoes de abundancia por hidrogénio ([O/H] e [Fe/H]). A con-
sequéncia dessa analise é observada com um comportamento estatistico equivalente
a uma funcao linear crescente, relacionada a distribuicao de metalicidade nas estrelas

do halo e do disco.
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4.2 Resultados da abundancia de carbono e as
razoes [C/Fe] e [C/H]

Em amostras de estrelas gigantes observam-se episédios de mistura referentes
aos processos de primeira dragagem. Nesse processo, camadas convectivas externas
expandem até as partes mais internas da regiao estelar onde material do ciclo-CN é

produzido.
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Figura 4.4: No grafico apresentam-se as razoes de abundancia [C/Fe] para o grupo
de estrelas gigantes do halo comparada a amostra deste projeto. Dentre eles estao:
Amostra CEMP-no e CEMP-s de Masseron et al. (2010)), amostra do disco de
Mishenina et al. (1999), Luck (2014), Taut et al. (2015) e McWilliam (1997) e
estrelas pobres em metais de Spite et al. (2005), Carretta et al. (2000), Lucatello et
al. (2005), Beers et al. (1992) e Frebel et al. (2005).

Assim, a atmosfera estelar torna-se rica em nitrogénio e pobre em carbono (Cay-
rel et al. 2004). Dentre as 35 estrelas da amostra selecionada, apenas na estrela
HD 207785 nao foi possivel identificar as linhas de absor¢ao CH da banda G para

a determinagao da abundancia de carbono. Dessa maneira, nenhuma estrela apre-
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sentou anomalia em (4365A), refletindo assim em uma abundancia [C/Fe] entre
—0.77 dex € 0.23 dex. A fig 4.4 exibe os resultados da nossa amostra (cor vermelha)
comparados a um conjunto de dados analisados na literatura, referentes as estrelas
com abundancia em torno do valor solar, pobres e enriquecidas em carbono. Isso
pode ser justificado pelo fato de as estrelas nesta pesquisa apresentarem processos
de primeira dragagem, sem a influéncia de um sistema binario como evidenciados
em estrelas CEMP-s encontradas no exemplar de Hansen et al. (2016).

Masseron et al. (2010) determinaram para estrelas de metalicidades [Fe/H] entre
—1.50 e —4.00 razoes de abundancias [C'/Fe| entre -0.29 dex e 4.08 dex. Esses
resultados quando comparados a estrelas da amostra do disco de Mishenina et al.
(1999), Luck (2014), Taut et al. (2015), apresentam uma tendéncia crescente com
o decréscimo da metalicidade. Por outro lado, o comportamento em funcao da

metalicidade [Fe/H] nao é notado nos dados presentes na amostra deste projeto.
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Figura 4.5: No grafico apresenta-se as razoes de abundancia [C/H] para o grupo de
estrelas gigantes do halo da literatura comparada a amostra deste projeto. Dentre
eles estao: Mishenina et al. (1999),Luck (2014), Masseron et al. (2010), Taut et al.
(2015), Spite et al. (2005), McWilliam (1997), Carretta et al. (2000), Masseron et
al. (2010), Lucatello et al. (2005), Beers et al. (1992) e Frebel et al. (2005), sendo a
legenda usada nesta imagem similar a fig 4.3.
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Na fig 4.5 esté representado o grafico [C/H] versus [Fe/H]| junto as estrelas CEMP
de Masseron et al. (2010), com os dados da literatura de estrelas do halo e do disco.
Observa-se uma tendéncia similar ao da fig 4.3, referente as razoes [O/H] versus
[Fe/H]. A tendéncia das estrelas deste projeto segue um comportamento similar
quando comparado as estrelas gigantes de baixa metalicidade. Em contrapartida, os
resultados demonstram ser diferentes quando comparados as estrelas CEMP, apre-

sentando valores menores: em torno de 1.0 dex.

4.3 Resultados da abundancia de nitrogénio e as
razoes de abundancia [N/Fe] e [N/H]

Na literatura nao ha muitos dados relacionados a abundancia de nitrogénio para

as estrelas do halo.
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Figura 4.6: A figura mostra os resultados da razao de abundéancia [N/Fe] da nossa
amostra comparado a amostra de estrelas CEMP analisadas por Masseron et al.
(2010), estrelas do halo de Spite et al. (2005), Spite et al. (2000), Gratton et al.
(2000), Carretta et al. (2000). As estrelas do disco correspondem a amostra de
Tautvaisien et al. (2016), Taut et al. (2015), Galan et al (2016) e Galan et al (2017).
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Apresenta-se na maioria dos casos uma dificuldade na determinagao da sintese
espectral na regiao azul do espectro em estrelas de baixa metalicidade. Neste traba-
lho foi usada a banda CN em 3883A4, sendo detectada e determinada a abundancia
em 24 estrelas da amostra. Os resultados para a abundancia de nitrogénio apresenta-
se compativeis com resultados de Spite et al. (2005) em que, para um intervalo de
metalicidade —3.50 < [Fe/H] < —3.00, foram identificados valores de abundancia
[N/Fe] entre -0.76 dex e 1.32 dex. Esses valores em razao de abundancia sao me-
nores quando comparados a amostra de estrelas CEMP de Masseron et al. (2010),
como pode ser verificado na fig 4.6.

Dentre os resultados, as estrelas que possuem uma razao [N/ Fe] > 0 demonstram
indicativos do processo de mistura referentes a primeira dragagem. A maioria das
estrelas desta amostra apresentam-se nesse estdgio evolutivo, enquanto que outra

parte apresentam-se em estagios precedentes.
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Figura 4.7: A figura mostra os resultados da razao de abundancia [N/H| para a
amostra indicada na legenda. As legendas usadas nesta figura apresentam-se similar
a literatura presente na fig 4.6.

Na fig 4.7 estao expostos os resultados do gréfico [N/H]| versus [Fe/H] relacio-

nado aos padroes de evolucao quimica observados nos dados presentes na literatura.
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A tendéncia decrescente observada com o decréscimo na metalicidade é similar aos
demais resultados referente as figs 4.3 e 4.5. Os resultados das razoes de abundancia
sao menores que 0.5 dex quando comparados as estrelas CEMP da amostra estudada
por Masseron et al. (2010).

4.4 Diagrama logC'/N versus logO/N

Na fig 4.8 estd disposto o diagrama log O/N wversus log C/N. Este constitui
no resultado de 24 estrelas em que possibilitou-se determinar as abundancias de
carbono, nitrogénio e oxigénio. Os dados do presente estudo (parte superior em
vermelho) foram comparados com os dados da razao de abundancia de estrelas

presentes na literatura.
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Figura 4.8: Diagrama representando as razoes log C/N versus log O/N dos dados da
amostra de estrelas do halo (parte de cima do grafico) junto aos dados da literatura
indicada na legenda. As estrelas CH correspondem a amostra de Purandardas et al.
(2019), as gigantes G, K e M correspondem a amostra de Luck (2014) e Lambert &
Ries (1981). Os quadrados em azul correspondem as gigantes simbidticas analisadas
por Galan et al. (2019), enquanto que os quadrados verdes representam a amostra
de estrelas de bario estudadas por Smith (1984), Allen & Barbuy (2006), Pereira
& Drake (2009), Karinkuzhi et al. (2018), Shejeclammal et al. (2020). Ainda estao
presentes a amostra de estrelas carbonadas do disco de Lambert et al. (1986)

64



O diagrama ¢é dividido pela reta representativa de uma funcao linear em que
C=0. Verifica-se, na parte superior do diagrama, além do valor solar, um conjunto
de estrelas G, K e M da amostra de Luck (2014) e Lambert & Ries (1981). Estrelas
carbonadas do disco (SC e C) localizam-se na regiao onde C=0 e C>O sobre e sob
a funcao linear. Esses dados referem a amostra de estrelas do disco de Lambert et
al. (1986).

Na regiao abaixo dessas estrelas esta indicado um conjunto de sistemas binarios
que sao formados por estrelas de bario, analisadas por Smith (1984), Allen & Barbuy
(2006), Pereira & Drake (2009), Karinkuzhi et al. (2018) e Shejeelammal et al.
(2020), estrelas simbidticas estudadas por Galan et al (2017) representados pelos
quadrados na cor azul; e estrelas CH presentes na parte abaixo da fun¢ao, da amostra
de Purandardas et al. (2019).

Em sistemas binarios, abundancias podem modificar-se devido ao processo de
transferéncia de massa. Uma estrela gigante fria em sistemas binarios com um
periodo orbital em torno de P > 100 dias, pode receber material nuclear proces-
sado de estagios de evolucao de uma gigante vermelha que atualmente encontre-se
no estagio de uma ana branca. Se a gigante vermelha atingir a fase de pulsos
térmicos, caracteristica de estrelas do AGB, a transferéncia de massa modifica a
abundancia superficial da estrela receptora. Como consequéncia a estrela apresen-
tara abundancias peculiares superficiais sem uma causa interior subjacente. As
estrelas de bario e simbidticas possuem um indicativo de transferéncia de massa
insuficiente para elevar a razao C/O. Nao se pode dizer o mesmo das estrelas CH
da amostra presente na fig 4.8. Essa ultima apresenta razoes C/O> 1, similar aos

sistemas binarios encontrados em estrelas CEMP-s.

A parte inferior esquerda do grafico apresenta a regiao referente ao enriqueci-
mento de nitrogénio, que pode ser justificado pelos processos de segunda dragagem
em estrelas de M ~ 4 — 8M® ou pelo ntcleo de alta massa em estrelas do AGB
devido a queima nuclear abaixo do envelope convectivo. A amostra de estrelas do
halo estd na parte acima da fungao linear, onde C/O< 1 evidencia razoes log O/N
maiores do que as apresentadas pelas estrelas gigantes G, K e M da literatura. A
tendéncia observada neste grafico pode ser justificada pelos processos de primeira
dragagem, os quais alteram as abundancias superficiais de carbono e nitrogénio. Por
outro lado, os processos de dragagem nao modificam a abundancia de oxigénio para
as estrelas do halo, mantendo-se sobreabundantes para toda a faixa de metalicidade

da amostra.
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Capitulo 5
Conclusoes

Neste projeto foram determinadas as abundancias de carbono, nitrogénio e
oxigénio para 35 estrelas do campo do halo, sendo esses resultados ainda nao in-
vestigados na literatura. No presente trabalho também foi revista a determinacao
dos parametros atmosféricos da estrela CD-28° 9325, para adquirir experiéncia com
o procedimento de determinacao de tais parametros, obtendo valores de 1.y, log g,
Fe/H e & compativel com os dados fornecidos em Pereira et al. (2019), a partir dos

critérios referentes ao equilibrio de ionizacao e de excitacgao.

Apresentou-se resultados das razoes [O/Fel, [C/Fe|, [N/Fe|, [O/H], [C/H] e [N/H]
comparados a outras razoes de abundancia quimica presentes na literatura. Os
graficos [X/H] versus [Fe/H] da amostra do projeto (onde X refere-se as abundancias
determinadas de C, N e O) apresentaram valores compativeis comparados com os

dados presentes na literatura.

Os resultados de carbono referentes ao grafico [C/Fe] versus [Fe/H] (fig 4.4) da
nossa amostra apresentaram comportamento similar as estrelas pobres em metais a

partir da abundancia de carbono primario.

Analisou-se um comportamento diferente quando comparado aos dados verifica-
dos em estrelas CEMP da amostra de Masseron et al. (2010) em que este ultimo
apresentou um alto valor de dispersao. Tal distribuicao demonstrou uma tendéncia
maior com o decréscimo da metalicidade nao seguindo o mesmo padrao de evolugao
quimica para as estrelas investigadas. As fig 10 e fig 11 de Carollo et al. (2011)
mostram, em escala menor, um comportamento similar a andlise realizada neste
projeto, referente ao comportamento global da abundancia de [C/Fe] (em regimes
de baixa metalicidade), visto que essas estrelas apresentam-se predominantemente

no halo galactico.
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As estrelas da amostra estudada exibem-se acima das gigantes G e K do gréfico
log C/N versus log O/N (fig 4.8), revelando que em seu estagio evolutivo nao foi
atingido um enriquecimento de carbono a partir do processo de pulsos térmicos (log
C/0<1) (Karakas & Lattanzio 2014).

Nenhuma peculiaridade relacionada aos elementos carbono e nitrogénio foi iden-
tificada nos resultados das estrelas deste projeto, sendo as conclusoes semelhantes
ao padrao de evolugdo quimica ja observados na literatura. Israelian et al. (2004)
e Cayrel et al. (2004) mostraram que os elementos C e N sao formados no préprio
processo evolutivo estelar de baixa massa e massa intermedidria, a partir da queima
de hidrogénio e hélio, caracterizando-os como elementos primaérios. No caso das
estrelas do halo deste projeto, a presenca de abundancia abaixo da razao solar de
carbono pode ser justificada devido ao enriquecimento quimico e formagao estelar
serem baixos no halo. Por outro lado, as razoes [O/Fe| apresentaram-se acima da
solar para todo o intervalo de metalicidade da amostra. A origem desse elemento
corrobora com os padroes de evolucao quimica normais presentes na subsegao 2.2.3.
Portanto, as estrelas descrevem um comportamento normal quando relacionadas
com as estrelas do campo do halo presentes na literatura, seguindo as tendéncias

evolutivas como as encontradas em Matteucci & Frangois (1992).

5.1 Perspectivas

Utilizando a técnica de sintese espectral neste trabalho, sera possivel a identi-
ficagao de novas estrelas CEMP a partir da determinagao da abundancia fotosférica
das estrelas candidatas. A partir disso sera feito um pedido de tempo de observagao
nos telescopios Gemini (espectrografo Graces) e Soar (espectrégrafo Stelles), a fim
de dar continuidade a busca de estrelas quimicamente peculiares e entender sua

influéncia no halo galdctico, ampliando assim a amostra estudada neste projeto.
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Apeéendice A

Medidas de Largura Equivalente
de Linha Fe I e Fe 11

Tabela A.1: Arquivo de linha da Estrela CD-28°2 9325.

Elemento  A(A)  x(eV) loggf W,y

Fel
5123.720 1.010 -3.070 125
5125.117 4.220 -0.080 70
5133.689 4.178 0.201 75
5150.840 0.990 -3.000 139
5151.911 1.011 -3.320 113
5159.058 4.283 -0.650 28
5162.273 4.178 0.079 75
5171.596 1.485 -1.760 165
5194.942 1.557 -2.090 145
5198.711 2.223 -2.140 96
5202.336 2.176 -1.840 118
5232.940 2.940 -0.080 156
5242.491 3.364 -0.970 65
5250.209 0.121 -4.920 115
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Elemento  A(A)  x(eV) loggf Wi

5253.030 2.278 -3.790 10
5281.790  3.038 -0.830 105
5281.790  3.038 -0.830 105
5288.525 3.694 -1.510 27
5302.307 3.283 -0.740 97
5307.361 1.608 -2.970 105
5315.061 4.371 -1.400 10
5321.108 4.434 -1.190 7
0322.041 2279 -2.840 59
9339.929 3.266 -0.680 106
0341.024 1.608 -1.950 165
5364.871 4.445 0.230 72
5367.467 4.415 0439 79
5369.962 4.371 0.540 87
5373.709 4473 -0.710 26
0389.479 4.415 -0.250 44
5393.168 3.241 -0.720 104
5400.502 4.371 -0.100 62
0389.479 4.415 -0.250 44
0393.168 3.241 -0.720 104
5400.502 4.371 -0.100 62
5410.910 4.473 0400 73
0417.033 4.415 -1.530 10
0434.524 1.011 -2.120 188
0441.339 4.312  -1.580 7
0487.746  4.320 -0.650 36
5497.516 1.011 -2.840 161
2506.779  0.990 -2.800 160
0522.447 4209 -1.400 12
5532.747 3.573 -2.000 18
5554.895 4.548 -0.380 35
5560.212 4.434 -1.040 18
5560.212 4.434 -1.040 18
5563.600 4.191 -0.840 44
5567.391  2.608 -2.560 41
5569.618 3.417 -0.490 105
5572.842  3.396 -0.280 115
2576.089  3.430 -0.850 80
5584.765 3.573 -2.170 14
5584.765 3.573 -2.170 14
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Elemento  A(A)  x(eV) loggf W,
5584.765 3.573 -2.170 14
5584.765 3.573 -2.170 14
5624.022  4.386 -1.330  11.0
5633.947 4.991 -0.120 22.0
5635.823 4.256 -1.740 7.0
5638.262  4.220 -0.720  38.0
5658.816  3.396 -0.810  99.0
5686.530 4.548 -0.450  27.0
5691497 4.301 -1.370  12.0
5705.465 4.301 -1.360  13.0
5717.833  4.284 -0.979  25.0
5731.762  4.256 -1.150  21.0
5762.992 4209 -0.410  63.0
5806.725 4.607 -0.900  16.0
5814.808 4.283 -1.820 6.0
5852.219 4.548 -1.180 7.0
5883.817 3.960 -1.210  35.0
5916.247 2.453 -2.990  49.0
0934.655 3.928 -1.020 40.0
6016.660 3.546 -1.670  28.0
6020.169 4.607 -0.210 45.0
6024.058 4.548 -0.060 64.0
6027.051 4.076 -1.090  24.0
6056.005 4.733 -0.400 27.0
6065.482 2.608 -1.530 122.0
6079.009 4.652 -0.970 9.0
6082.711 2.223 -3.580 28.0
6093.644 4.607 -1.350 5.0
6096.665 3.984 -1.780 13.0
6136.615 2.453 -1.400 135.0
6137.692 2.588 -1.400 133.0
6151.618 2.176 -3.290 47.0
6157.728 4.076 -1.110  30.0
6165.360 4.142 -1.470 14.0
6170.507 4.795 -0.380  28.0
6173.336  2.223 -2.880 72.0
6187.990 3.943 -1.570 19.0
6191.558 2.433 -1.420 132.0
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Elemento AA) x(eV) loggf W,
6200.313  2.605 -2.440  69.0
6213.430 2.223 -2.480 91.0
6230.723 2.559 -1.280 127.0
6252.555 2.403 -1.720 130.0
6254.259 2.279 -2.440 102.0
6265.130 2.180 -2.550  95.0
6322.686 2.588 -2.430  60.0
6380.743 4.186 -1.320 18.0
6393.601 2.433 -1.430 133.0
6411.649 3.653 -0.660  80.0
6419.950 4.733 -0.090 36.0
6421.351 2.279 -2.010 124.0
6430.846 2.176 -2.010 130.0
6469.193 4.835 -0.620  20.0
6592.914 2.723 -1.470 111.0
6593.871 2.437 -2.420 88.0
6597.561 4.795 -0.920 10.0
6609.110 2.559 -2.690 61.0
6750.153 2.424 -2.620 79.0
6752.707 4.638 -1.200 11.0
6810.263 4.607 -0.990 14.0
6820.372 4.638 -1.170 10.0
6841.339 4.607 -0.600 25.0
6858.150 4.607 -0.930 15.0
7130.922 4.217 -0.700  38.0
7132986 4.076 -1.610 14.0
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Elemento  A(A)  x(eV) logg f W,

Fe II 5132.657 2.807  -4.000  16.0
5197.559  3.230 -2.250 76.0
5234.619 3.221 -2.240 83.0
5325.559  3.221 -3.170 27.0
0414.046  3.221 -3.620 16.0
0425.247  3.199 -3.210 32.0
0534.834  3.245 -2.770 50.0
59991.368  3.153 -3.560 24.0
6084.099 3.199 -3.800 14.0
6149.246  3.889 -2.720 22.0
6247.545 3.891 -2.340 41.0
6416.921 3.891 -2.680 25.0
6432.682  2.891 -3.580 37.0
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Apendice B

Driver Ab Find

cd 289325 delta = +3.8

TEFF = 44806 LOG G = 1.8 [A/H] = -1.7 vt= 1.80@
Abundance Results for Species Fe I (input abundance = 6.52)
wavelength EP logGF EW logRW abund del avg
5123.72 1.81 -3.878 135.8 -4.61 5.53 -8.19
5125.12 4,22 -8.886 76.0 -4.86 5.73 a.e1
5133.69 4.18 8.281 75.8 -4.84 5.58 -8.22
5158.84 8.99 -3.800 139.8 -4.57 5.69 -8.82
5151.51 1.81 -3.328 113.8 -4.66 5.53 -8.19
5159.86 4.28 -8.658 28.0 -5.27 5.53 -8.19
5162.27 4.18 8.879 75.8 -4.84 5.62 -8.16
5171.68 1.49 -1.768 165.8 -4.50 5.59 -8.13
6818.26 4.61 -8.998 14.0 -5.69 5.76 8.85
68628.37 4.64 -1.178 16.6 -5.83 5.82 a.1e
6841.34 4.61 -8.608 25.0 -5.44 5.69 -8.83
6858.15 4.61 -8.938 15.8 -5.66 5.74 8.81
7138.92 4,22 -8.708 38.0 -5.27 5.54 -8.18
7132.99 4.08 =1.616 14.6 -5.71 5.69 -8.83
average abundance = std. deviation = 8.11 #lines = 111
E.P. correlation: slope = ©.801 intercept = 5.724 corr. coeff. = 0.886
R.W. correlation: slope = -8.882 intercept = 5.714 corr. coeff. = -0.889
wav. correl.: slope = 4.135E-85 intercept = 5.485 corr. coeff. = 8.196
Abundance Results for Species Fe IT (input abundance = 6.52)
wavelength EP logGF EW logRW abund del avg
5132.66 2.8 -4.8608 16.6 -5.51 5.76 -8.13
5157.56 3.23 -2.258 76.0 -4.83 5.91 a.81
5234.62 3.22 -2.248 83.9 -4.80 6.084 8.15
5325.56 3.22 -3.178 27.0 -5.30 5.74 -8.15
5414.85 3.22 -3.628 16.0 -5.53 5.87 -8.82
5425.25 3.20 -3.216@ 32.0 -5.23 5.86 -8.83
5534.83 3.25 -2.778 50.0 -5.84 5.85 -8.85

Figura B.1: Exemplo de sumaério do driver ab find de saida do cdédigo MOOG para
a estrela CD28° 9325.
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Apendice C

Modo “synth”

no isotopic data

smoothing=g FWHMgauss= 0.200

T T T T T T T T T
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0 - ‘-‘-“ - “‘\‘ -
U b - = s, -
T of sl e :
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B ....sigma = 0.0075 7
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0.8 b— —_C +5.52 0 +7.43 Sc+1.10 Fe+5.52 —
S C +5652 0 +7.33 Se+1.10 Fe+5.52 4
L C +552 0 +7.23 Sc+1.10 Fe+5.52 4
L 6205.0479 09914466 1
L TEFF = 4400. LOG G = 1.0 [A/H] = =20 vt= 1.70 M/H=-1.00 4

0_? I L 1 L 1 I A 'l L

6300 6300.5
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Figura C.1: Exemplo de sumario do modo synth de saida do cédigo MOOG para a
sintese espectral da linha proibida [OI]..
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106.00113: 8.00/8.00,/8.00,/8.00,
smoothing=g FWHMgauss= 0.140

T T T

Obs = Comp

" "
[ i \ 1“ S0 ) 1|-| ; v
= h La S \ 'L‘; o}
= —C +8.83 0 +7.33, TI+3.02 V +2.00 Cr+3.67 Pepdfl Co+liz
0.8 = —C +2.29 tﬁ“ L H Ti+3.02 V +2.00 Cr+d.87 Fejpd Co+ 195 =

C +588 N +850 0 +7. Ti+302 ¥ +2.00 Cr+3.67 Fe Co+1.892
431768900 0.BS9557F "
TEFF = 4400, L 0G G =10 [AMH] = —E.Iﬂ vi= 1.70 M/H=—1.0d .'l
0. L 1 L L M 1 L L I,
1062 4384 4386 4368
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ren- T 4805 +8.50 0 +7, Ti+3.02 ¥V +2.00 Cr+3.67 Fe ﬂl.g Co+ 1.9
v

Figura C.2: Exemplo de sumario do modo synth de saida do cédigo MOOG para a
sintese espectral da banda CH em torno de 4365A.
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Figura C.3: Exemplo de sumario do modo synth de saida do cédigo MOOG para a
sintese espectral da banda CN em torno de 3883A.
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