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DISSERTAÇÃO SUBMETIDA AO PROGRAMA DE PÓS-GRADUAÇÃO EM
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A composição de estrelas deficientes em metais é um diagnóstico importante

relacionado à evolução qúımica galáctica. Abundâncias peculiares de carbono, ni-

trogênio e oxigênio em estrelas frias revelam detalhes sobre as primeiras gerações de

estrelas (população III) além de aspectos sobre os posśıveis śıtios de nucleosśıntese

desses elementos. Particularmente, estrelas F, G e K do halo tornam-se importantes

para reconstruir a história da Via Láctea, pelo seu longo tempo de vida. O co-

lapso de supernovas e a nucleosśıntese em uma das estrelas de um sistema binário,

com a posterior transferência de massa, são alguns dos principais śıtios astrof́ısicos

para a formação dos elementos carbono e nitrogênio. Nesse contexto, alguns mode-

los progenitores de objetos supermassivos explicam a sobreabundância de oxigênio

observada no halo da Galáxia.

Neste trabalho foram determinadas as abundâncias de C, N e O através da

técnica de śıntese espectral em espectros de alta resolução, usando modelos de at-

mosfera em Equiĺıbrio Termodinâmico Local (ETL) com o código MOOG (Sneden

et al. 1973), modificado por Sobeck et al. (2011).

A motivação para a determinação das abundancias de C, N e O segue após 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 espectrógrafo FEROS (Fiber-fed Extended Range Optical Spectrograph).

Para a abundância de carbono e nitrogênio foram usadas as transições das bandas

moleculares CH em 4300Å (sistema A2∆-X2
∏

) e CN em 3800Å (sistema B2Σ+-

X2Σ+). Para o oxigênio foi realizada uma análise das linhas telúricas, identificando

os espectros com posśıveis contaminações e determinando assim a abundância do

gás a partir da linha proibida de 6300 Å [OI]. De acordo com os resultados obtidos,

não foi observada nenhuma sobreabundância de carbono e nitrogênio. Em relação

ao oxigênio, elas foram observadas sobreabundância na faixa de metalicidade es-

tudada (-0.9<[Fe/H]<-2.9). As razões de abundância [C/Fe], [N/Fe] e [O/Fe] são

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 razões de abundância [C/H], [N/H] e [O/H], as quais apresentaram tendências

semelhantes às encontradas na literatura para o mesmo intervalo de metalicidade

exposto neste trabalho.

Palavras-Chave: CNO; Halo; Śıntese Espetral; FEROS
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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

4300Å (system A2∆-X2
∏

) and CN at 3800Å (system B2Σ+-X2Σ+). To verify the
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oxygen abundance, we used the forbidden line at 6300Å [OI] 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 dex,

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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[N/Fe] e [N/H] . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62

4.4 Diagrama logC/N versus logO/N . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64

5 Conclusões 67

5.1 Perspectivas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 68

Referências Bibliográficas 70
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3.1 Isócronas de Yonsei-Yale . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17
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4.7 Gráfico da razão solar das abundâncias de Nitrogênio . . . . . . . . . 63
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Caṕıtulo 1

Introdução

Nas últimas décadas, o desenvolvimento de grandes levantamentos espec-

troscópicos permitiu aumentar o número conhecido de estrelas localizadas no halo

galáctico. Elas podem ser subdivididas em pertencentes a aglomerados globulares e

do campo. Dentre outras caracteŕısticas, essas estrelas possuem idade tardia além

de metalicidades [Fe/H]<-1.0 dex com altas razões [α/Fe] e órbitas excêntricas.

Devido à sua baixa metalicidade, elas fornecem informações importantes relaci-

onadas à formação e evolução qúımica da galáxia. A análise da composição qúımica

torna-se importante na medida em que muitas amostras permitem traçar os estágios

qúımicos evolutivos em metalicidades ainda não 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

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

Estudos posteriores, a partir de observações espectroscópicas (Beers et al. 1992),

analisaram anomalias caracteŕısticas 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 resolução, (' 2Å) obser-

varam que a população 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 caracteŕısticas, uma sobreabundância em car-

bono [C/Fe]>1 podendo ser acompanhada de uma sobreabundância no oxigênio (no

caso das CEMP-no), e também no nitrogênio. Ainda é observado um enriqueci-

mento de elementos gerados pelos processos de captura de nêutrons (processo-r e do

processo-s).
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Beers & Christilieb (2005) (ver também Masseron et al. (2010)) propuseram que

as estrelas CEMP podem ser distinguidas de acordo com suas abundâncias de bário

e európio, com base na razão [Ba/Eu]. Assim, as estrelas CEMP foram divididas

em CEMP-s, CEMP-r, CEMP-r/s e CEMP-no, conforme a profusão dos elementos

supracitados. A maioria das estrelas CEMP são estrelas CEMP-s Aoki et al. (2007).

A explicação mais provável para o excesso observado de carbono e elementos do

processo-s em estrelas CEMP-s é a transferência de massa, assim como nas estrelas

CH e nas estrelas de bário. Esta conclusão é baseada nas variações da velocidade

radial notadas em várias estrelas CEMP-s (Hansen et al. 2016). Portanto, a análise

detalhada de abundância das estrelas CEMP é importante para definir v́ınculos

observacionais para os processos de transferência de massa, no caso dos sistemas

binários, e para os modelos de nucleosśıntese.

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 está entre as CEMP, com maiores sobreabundâncias em car-

bono. Contudo, elas apresentam também uma grande quantidade de nitrogênio,

acompanhado por uma redução da razão [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 à amostra de “mixed stars” de Spite et al.

(2005). O enriquecimento em nitrogênio tem como provável 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 mixing” (Pols et al. 2012).

Este, por sua vez, não é inclúıdo em modelos tradicionais em que é assumido ape-

nas convecção como mecanismo de mistura. Nesta operação, inclui-se circulação

meridional, mistura por cisalhamento, além de vários processos magnéticos e hidro-

dinâmicos Karakas & Lattanzio (2014).

Estudos referentes à determinação de abundâncias de carbono, nitrogênio e

oxigênio tornam-se essenciais para a busca de candidatas a estrelas CEMP e NEMP.

Em prinćıpio, as abundâncias CNO devem ser determinadas iterativamente, consi-

derando que C e O estão ligados através da formação de moléculas de CO e CN.

Carbono, nitrogênio e oxigênio são os elementos mais abundantes no universo,

depois do H e do He. A análise qúımica desses elementos em estrelas frias que

não foram afetadas por processos de mistura pode fornecer informações importantes

sobre como os primeiros núcleos de CNO foram sintetizados.

Os resultados da abundância de oxigênio em estrelas do campo do halo de Barbuy
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(1988), usando a linha proibida de oxigênio em 6300Å, e Meléndez & Barbuy (2002),

com as linhas OH entre 1500-1700Å, obtiveram uma razão [O/Fe] entre 0.31 e 0.5.

A sobreabundância de oxigênio relativa ao ferro em estrelas do halo indica que uma

grande parte das progenitoras de população II eram estrelas massivas, visto que o

elemento só é produzido em sua maioria nesse tipo de corpo celeste. Esses estudos

revelaram que grande quantidade de oxigênio foi dispersado no meio interestelar

a partir de explosões de supernovas do tipo II, pertencentes às primeiras gerações

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 intermediária produzem carbono após a exaustão do núcleo de hélio. A partir

disso, a estrela ascende ao ramo assintótico das gigantes (AGB) onde observam-se

as maiores mudanças na superf́ıcie estelar, devido a uma interação complexa entre

nucleosśıntese e mistura. Verificam-se nesse estágio os processos referentes à ter-

ceira dragagem, onde a nucleosśıntese 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 núcleo inerte degenerado de carbono, oxigênio e um envelope

convectivo de H. Prótons são difundidos da base do envelope convectivo, sendo cap-

turados por isótopos 12C. Após este último sofrer decaimento β, formam-se isótopos
13C constituindo a principal fonte de nêutrons para a produção dos elementos da

componente forte do processo-s. Estrelas do AGB de massa intermediária (4.5 M�)

possuem temperaturas altas o suficiente para iniciar a reação 22Ne(α, n)25Mg, sendo

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

Os processos de dragagem entre os pulsos térmicos são responsáveis por trans-

formar estrelas oxigenadas em estrelas carbonadas, elevando a razão atômica

n(C)/n(O). Modelos evolutivos de estrelas do halo de massa superior a 20M�,

em contrapartida, não possuem uma grande quantidade de elementos CNO para

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

A nucleosśıntese do nitrogênio foi estudada por Meynet & Maeder (2002). Uma

das teorias para sua origem está relacionada ao “extra mixing” mencionado ante-

riormente para explicar o alto enriquecimento de nitrogênio nas estrelas do RGB.

No ciclo CN, a reação 14N(p, γ)15O possui uma pequena seção de choque. Isso

provoca um acúmulo de 14N na superf́ıcie estelar (Arnett 1996). Nesse caso, o ni-

trogênio é um elemento secundário, sendo sintetizado por elementos CNO presentes
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inicialmente na superf́ıcie da estrela. 14N torna-se um elemento primário quando

sintetizado pelo hidrogênio e hélio. De acordo com os modelos simples de evolução

qúımica galáctica Audouze & Tinsley (1976), a abundância de um elemento primário

não depende da metalicidade inicial estelar. As primeiras evidências da produção

de carbono e nitrogênio primário surgiram a partir de estudos como Edmunds &

Pagel (1978),Barbuy (1983),Tomkin & Lambert (1984),Matteucci (1986),Dahn et

al. (1977) em fases iniciais de evolução qúımica galáctica. Esses elementos estão

presentes em estrelas com idade avançada e baixa metalicidade.

A proposta deste trabalho consiste em analisar espectros de alta resolução de

uma amostra de 35 estrelas de baixa metalicidade e, portanto, candidatas a estrelas

do halo, com o objetivo espećıfico de obter as abundâncias de carbono, nitrogênio e

oxigênio. A determinação da abundância desses elementos pode levar à descoberta

de estrelas CEMP. Essa mesma amostra foi selecionada e estudada por Pereira et

al. (2019) a partir de várias fontes da literatura (ver Seção 3.1). A partir da porção

selecionada foi constatada uma nova estrela CEMP-s, CD-50 776 Roriz et al. (2017)

e uma estrela rica em sódio CD-23 16310 (Pereira et al. 2019).

A introdução deste trabalho consiste em uma discussão sobre a evolução qúımica

de estrelas do halo, incluindo também uma breve introdução referente à evolução

estelar. Na metodologia é explicado o método usado, e uma discussão sobre o código

MOOG útil para a śıntese espectral, tendo sido empregado a versão de Sneden

et al. (1973) e de Sobeck et al. (2011). Também será mostrado como foi feita a

determinação dos parâmetros atmosféricos presentes neste estudo. Nos resultados, é

feita uma análise relacionando as decorrências de abundância qúımica determinadas

a partir da śıntese espectral, pelo modo synth do MOOG, com os dados presentes

na literatura.
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Caṕıtulo 2

Evolução Estelar e as Estrelas do

Halo

Os últimos levantamentos espectroscópicos e fotométricos tem mostrado avanços

relacionado a formação do halo galáctico. Dados de Carollo et al. (2007) a par-

tir de espectros de resolução média de 20336 estrelas do Sloan Digital Sky Survey

(SDSS) mostraram que o halo galáctico 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 órbitas excêntricas 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

diferença na distribuição de metalicidades também foi observada uma diferença na

distribuição espacial tendo o halo mais externo uma distribuição mais esférica que o

halo interno. Em relação a diferença cinemática entre as duas componentes, Scoville

et al. (2007) identificaram uma transição entre a parte mais interna e externa do

halo, analisando uma velocidade de rotação vφ ' 10kms−1 sendo vφ a velocidade de

rotação galactocêntrica e o halo mais externo possuindo uma velocidade retógrada

de vφ ' −80kms−1.

Dados fornecidos por grandes levantamentos espectroscópicos permitem am-

pliar o conhecimento das principais caracteŕısticas sobre a formação do halo

galácico. Dentre eles estão o ”radial velocity experiment”(RAVE-Steinmetz et

al. 2006), ”Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment (APOGEE-

Majewski et al. 2017), ”Sloan Extension for Galactic Understanding and Explora-

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.

5



2.1 Um breve resumo sobre Evolução Estelar

Independente da composição qúımica, as estrelas podem ser classificadas em três

categorias de acordo com sua massa inicial: estrelas de baixa massa, estrelas de

massa intermediária e estrelas massivas. Nesse trabalho caracteriza-se estrelas de

baixa massa e massa intermediária aquelas que compreendem com massa inicial

em torno de 0.4-2.2 M�. Estrelas abaixo dessa faixa são classificadas como anãs

marrons (estrelas que não possuem temperatura central suficiente para sustentar a

fusão de hidrogênio em hélio (Allard & France 2007), contudo apresentam queima

de Deutério no núcleo). Também nessa faixa encontram-se as anãs vermelhas ou

anãs M (Reid & Hawley 2013).

2.1.1 Fases de queima de Hidrogênio e Hélio nuclear

A vida de uma estrela começa na sequência principal de idade zero, (SPIZ).

Nessa fase, hidrogênio começa a ser fundido em hélio no núcleo. Para estrelas de

M ' 1.5M� a fusão de hidrogênio procede via cadeia pp. Estrelas nessa faixa

de massa dentre outras caracteŕısticas possuem uma vida curta após a sequência

principal rumo ao ramo das gigantes vermelhas (RGB) desenvolvendo um núcleo de

elétrons degenerados de hélio inerte. Estrelas comM > 1.5M� possuem uma grande

quantidade de energia concentrada no centro estelar devido a forte dependência do

ciclo CNO com a temperatura, resultando em um núcleo convectivo. A duração da

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

Observa-se na fig 2.1a a trajetória evolutiva teórica para evolução 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 equiĺıbrio,

envolvidas pelas camadas convectivas. O núcleo de queima de hidrogênio é carac-

terizado pela formação gradual de um pequeno núcleo rico de hélio no centro, com

camadas externas de material ainda não processado. À medida que a estrela deixa

a sequência principal, ocorre o esgotamento da produção de energia devido à fusão

de hidrogênio, núcleo contrai-se e a fusão passa a ocorrer em camadas mais exter-

nas ocasionando em um aumento do raio estelar e da massa do núcleo, sendo que

este alcança o valor limite de Schönberg-Chandrasekar (núcleo torna-se equivalente

a 10% da massa total da estrela).

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

Nesse estágio a estrela ainda não desenvolveu um envelope totalmente convectivo,
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Figura 2.1: a) Diagrama HR para uma estrela de massa solar b) Representação
(massa versus tempo) dos pulsos térmicos de uma estrela do AGB de baixa ou
massa intermediária (M≤9M�). Figuras extráıdas 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 alteração na

luminosidade superficial. O esfriamento das camadas externas expande o envelope

convectivo. Nessa fase, a estrela alcança a base do ramo das gigantes vermelhas

(RGB), localizadas no diagrama HR pela linha Hayashi em torno de Teff '4000K.

Enquanto a estrela ascende ao RGB, o envelope convectivo em camadas externas

torna-se cada vez mais profundo, alcançando camadas em que material nuclear foi

processado em estágios anteriores. Nesse caso ocorre o processo de primeira draga-
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gem em que material processado por reações nucleares é dragado à superf́ıcie. A

estrela apresenta nesse estágio um enriquecimento superficial de 4He e 3He (pro-

duzido pelo ciclo pp) além de 13C e 14N (produzido pelo ciclo CNO). Ocorre uma

pequena diminuição na razão isotópica 12C/13C e também na razão [C/N].

O resultado final de uma estrela RGB corresponde a uma estrutura estelar com

um núcleo denso o suficiente para ocorrer degenerescência eletrônica. Nesse estágio a

temperatura central promove a ignição da queima de hélio em uma camada interna

do núcleo. A evolução da queima de hélio ocorre de forma mais lenta em estre-

las próximas a massa solar, posicionando-se em duas regiões distintas no diagrama

HR. A primeira região localiza-se mais próxima a linha de Hayashi enquanto que

a segunda encontra-se em Teff maiores. A primeira região caracteriza o processo

denominado como flash de hélio (HeF) ocorrendo nessa fase uma alta dependência

com a temperatura, intensificando o processo triplo-α (nT 40). À medida que a ca-

mada de queima de hidrogênio diminui, a estrela move-se para a região do diagrama

HR da segunda região. Nesse estágio a estrela atinge um estado de equiĺıbrio com

duas fontes de energia com a fusão de hélio no núcleo e uma camada de queima

de hidrogênio acima, caracterizando o ramo horizontal (HB) em que apresentam-se

estrelas de baixa metalicidade. Quando ocorre a exaustão de hélio ocorre uma nova

contração no núcleo e expansão do envelope, levando a um aumento da luminosi-

dade e do raio estelar. A estrela atinge a segunda ascensão do ramo das gigantes em

que hidrogênio e hélio queimam em camadas e a estrela torna-se instável devido a

alta dependência com a temperatura, constitúıda de um núcleo de carbono-oxigênio

inerte (núcleo C-O). A estrela inicialmente passa pela fase de early asymptotic gi-

ant (E-AGB), sendo que nessa fase não ocorre pulsos térmicos. As fases TP-AGB

(Thermally Pulsing Asymptotic Giant Barnch) caracterizam-se pela formação dos

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

Quando os pulsos térmicos cessam, a camada convectiva desaparece ocorrendo

a queima quiescente de hélio. Importantes episódios de mistura ocorrem no final

de cada pulso térmico, em que envelope convectivo atinge camadas internas, trans-

portando matéria sintetizada até a superf́ıcie (terceira dragagem). As fases entre

um pulso térmico e o pulso subsequente possuem uma duração em torno de 105

anos. Nessa fase a operação simultânea entre os pulsos térmicos e o fenômeno de

terceira dragagem aumentam a quantidade de carbono no envelope sendo esse pro-

cesso observado ao longo da sequência espectral de estrelas carbonadas intŕınsecas

(M−→MS−→S−→SC−→C(tipo N), em que estrelas C(N) apresentam C/O>1 (Abia

et al. 2003). Prótons difundem-se da base do envelope convectivo até o envelope de

queima de hélio entre camadas, em que são capturados por isótopos 12C (fig 2.1b).
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Após esse último sofrer decaimento β, há a produção de 13C em que nêutrons são

produzidos a partir da reação 13C(α, n)16O. Neste estágio, núcleos estáveis sofrem

captura de nêutrons, podendo modificar-se de acordo com a temperatura e densi-

dade de nêutrons. Cadeias de reações de captura que procedem mais lentamente do

que as reações de decaimento β são denominados como processo-s. Nesse processo o

fluxo de nêutrons é relativamente pequeno. Durante pulsos térmicos subsequentes,

em estrelas de massa intermediária (M ' 4.5M�) pode-se observar temperaturas

altas o suficiente para a formação de nêutrons a partir da reação 22Ne(α, n)25Mg.

O final da fase de pulso térmico culmina na ejeção de massa e a perda de camadas

superficiais. A estrela torna-se suscet́ıvel a modificações em sua superf́ıcie devido

a ventos estelares, caracterizando a fase de supervento. Como consequência desse

processo, estrelas com massa inicial entre 1M� < M < 9M� detém de um núcleo

C-O remanescente, com uma massa entre 0.6M� < M < 1.1M�. Quanto maior a

massa inicial da estrela, maior é o núcleo final remanescente. Esse núcleo subsequen-

temente desenvolve-se em uma anã branca. Essa última, originada a partir de uma

estrela do AGB apresenta na maioria dos casos uma massa final em torno de 0.6M�,

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

No caso de estrelas massivas, escalas de tempo da sequência principal até a

fase das gigantes são curtas com relação ao tempo em que a estrela permanece

na sequência principal(Maciel 1999). Essas estrelas por sua vez seguem trajetórias

evolutivas complexas, como exemplificado na fig 2.2, experimentando recorrentes

episódios de queima nuclear explosiva.

Figura 2.2: Diagrama HR representado pelas fases de queima de hidrogênio e hélio
para diferentes faixas de massas normalizadas pela massa solar.
Figura extráıda de Christian (2016)
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2.2 Composição Qúımica das estrelas do campo

do halo

Dados observacionais referentes a abundâncias dos elementos do processo-α, do

carbono e nitrogênio relacionados com modelos teóricos possibilitam a interpretação

de problemas ainda não solucionados sobre a formação da nossa Galáxia.

Eggen et al. (1962) propôs um cenário denominado como “cenário mo-

noĺıtico”para explicar a formação da Via-Láctea a partir dos dados de velocidade

de 221 estrelas da vizinhança solar. Nele especula-se que há aproximadamente 1010

anos a Galáxia era composta de uma única nuvem proto-galáctica (composta de

hidrogênio e hélio). A partir do seu colapso, estrelas foram formadas como con-

sequência da contração e aumento de matéria seguindo assim ao longo de suas

evoluções individuais órbitas excêntricas. Nesse cenário, as estrelas são essenci-

almente formadas pelo hidrogênio e hélio (Xerxenevsky 2008).

A produção 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 ejeção

de supernovas (com um tempo de escala menor) ou também por um intenso vento

estelar compondo a fração de massa ejetada (stellar yield) (com um tempo de escala

maior). A região do halo estelar galáctico apresenta baixos valores de densidade de

gás quando comparado a densidade do disco. A taxa de formação estelar é menor

para essa região sendo o enriquecimento de metais (elementos mais pesados que He

e H) menor que os valores encontrados para as estrelas do disco. Essa deficiência

apresenta-se ser equivalente para todos os elementos. A partir disso pode-se fazer

uma estimativa de metalicidade dessas estrelas a partir das abundâncias das linhas

de ferro presentes, por exemplo, no espectro solar de Moore et al. (1966) visto que

essas linhas estão presentes em inúmeros espectros estelares (principalmente em

estrelas frias F, G e K).

Estrelas distantes do disco galáctico como as do halo galáctico são muito fracas,

não podendo serem, em alguns casos, observadas em alta resolução. A seleção

a partir de propriedades cinemáticas pode ser usada, contudo a distribuição dos

parâmetros cinemáticos relacionado com as estrelas do halo e do disco se sobrepõe,

impossibilitando uma distinção entre as duas populações estelares. Um critério

arbitrário que pode ser adotado é uma abundância de ferro menor que um décimo

da abundância solar [Fe/H]≤-1.0 (Spite & Spite 1985).

Os elementos mais abundantes depois do hélio e hidrogênio são o carbono, ni-
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trogênio e oxigênio. Esses elementos apresentam-se como importantes ferramentas

para traçar estágios evolutivos em estrelas de baixa metalicidade. As abundâncias

de carbono e nitrogênio são geralmente determinadas por bandas moleculares de

CH, CN e NH. Devido a grande quantidade de linhas em bandas moleculares, para

se determinar a abundância desses elementos é necessário a construção de um es-

pectro sintético podendo ser diretamente comparado com o espectro observado. A

abundância de oxigênio por outro lado é obtida em sua maioria pela linha proi-

bida [OI] (λ6300, λ6363) em gigantes enquanto que o tripleto de oxigênio (λ7772,

λ7775) frequentemente é usado em estrelas anãs. Um dos desafios para determinar

a abundância desses elementos está na aplicação da técnica de śıntese espectral para

se obter esses valores, visto que uma grande quantidade de carbono está presente

em moléculas de CO. A determinação da abundância de nitrogênio é deduzida pelas

bandas CN que dependem da abundância de carbono e que por sua vez dependem

da abundância de oxigênio. A determinação da abundância desses elementos será

melhor explicada no próximo caṕıtulo.

2.2.1 Carbono

Estudos referentes a abundância de carbono em estrelas anãs mostraram que seu

padrão de evolução segue de forma constante a abundância de ferro, apresentando

uma razão carbono-ferro próxima a solar (Barbuy 1981). Se por um lado esse padrão

qúımico foi observado em estrelas anãs o mesmo não pôde 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 evolúıdas, a razão [C/Fe] era menor em

comparação a estrelas da sequência principal e de “turnoff”.

2.2.2 Nitrogênio

Resultados referentes a abundância de nitrogênio apresentam também diferenças

quando analisa-se estrelas anãs e gigantes. Estudos de Clegg et al. (1981) para

uma amostra de 20 anãs do halo e Tomkin & Lambert (1984) para 20 anãs 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 Å observou

baixas razões [C/N] quando comparadas as estrelas anãs de sua amostra. Esses

valores podem ser interpretados como indicadores da evolução estelar interna dessas

estrelas, causados pelo processo de ”helium flashing”em estrelas gigantes, levando

produtos da queima de hélio (12C e 16O) acima da camada de queima de hidrogênio.

Também observa-se o transporte de produtos sintetizados do ciclo CNO para a

camada de queima de hidrogênio mesmo para estrelas que possuam baixa abundância

inicial de carbono e oxigênio. Através deste mecanismo também é posśıvel observar
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abundância de nitrogênio comparável ao carbono e oxigênio mesmo em estágios de

formação galáctica.

2.2.3 Oxigênio

Barbuy (1983) e Leep & Wallerstein (1981) notaram uma sobreabundância de

oxigênio tanto para gigantes do halo quanto para anãs de baixa metalicidade. Essa

última apresenta poucos dados na literatura devido a dificuldade de serem identifi-

cadas (podendo apresentar magnitudes V < 12).

Herwig (2004) usando modelos de evolução de nucleosśıntese estelar propôs um

enriquecimento de 16O em estrelas AGB extremamente pobres em metais com me-

talicidade [Fe/H]<-3.0 (Beers et al. 2002). Estrelas de baixa massa (2-3M�) não

possuem indicativos do HBB (Smith 1984), responsável por levar ao reprocessa-

mento do 12C em 13C e 14N . Essas estrelas apresentam maiores sobreabundâncias

de 12C quando comparados a estrelas de alta massa (4-6M�). Consequentemente,

esse padrão de abundância também é observado no enriquecimento de 16O 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) são dragados em maior quantidade para o

envelope convectivo quando comparados as estrelas de alta massa. A origem de 16O

ocorre por meio da reação 12C(α, γ)16O, onde 12C primário é produzido pelas reações

triplo-α. Esse processo localiza-se principalmente na parte inferior da camada de

queima de hélio, caracterizado por uma diminuição na abundância de 4He.

Por outro lado, Leep & Wallerstein (1981) conclúıram que sobreabundância de

oxigênio em estrelas de baixa metalicidade não seria resultado de mistura com as

camadas processadas pelo ciclo CNO, sendo que essas estrelas não possuem es-

cala evolutiva estelar nem temperatura suficiente para terem sido enriquecidas em

oxigênio. A sobreabundância na razão [elemento/Fe] referente aos elementos α (Co,

Mg, Si e Ca) para as estrelas do halo pôde ser justificada devido processos de queima

de nucleosśıntese explosiva, pertencentes ao colapso de supernovas.

Mesmo que colapsos de supernovas ocorram com mı́nima frequência, 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 galáctico.

Muitos modelos, junto com dados observacionais de elementos do processo-α

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

levância para escala de tempo da ordem da formação do halo galáctico. De acordo
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com Matteucci (1986) as razões de abundância de oxigênio no halo seriam proveni-

entes de supernovas do tipo II acompanhada de um decĺınio cont́ınuo para metalici-

dades em torno de [Fe/H]>-1.0 dex, visto que esse último seria principalmente pro-

duzido por supernovas do tipo Ia (Reid & Hawley 2013). Chiappini et al. (1997) com

aux́ılio de dados referentes a razão [O/Fe] do compilado de Gratton et al. (1996a)

usaram um modelo de formação galáctica intitulado como (“Two infall Model”) o

qual prevê dois episódios de acreção de gás (fig 2.3).

Figura 2.3: Fases de formação do halo e disco espesso e as fases de formação do
disco fino e do bojo. Também está representado o enriquecimento de dois elementos
do processo-α (O e Mg) originados pelo domı́nio de supernovas do tipo II e também
o enriquecimento de ferro provindo de supernovas do tipo Ia.
Figura extráıda de Mateucci (2012)

A primeira fase de acreção é determinada pela formação de estrelas de População

III a partir do colapso monoĺıtico, sendo os elementos presentes em estrelas do halo
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e do disco grosso originados pelo rápido colapso dissipativo de supernovas do tipo

II durante as fases entre 0.5 Bilhão de anos e 2 Bilhões de anos. O segundo episódio

de acreção seria caracterizado pela formação do disco fino, com um tempo de escala

maior do que a formação do disco espesso. A fig 2.3 também apresenta as fases

temporais marcadas pela presença de supernovas do tipo II (dominante nas fases

de formação do halo e do bojo) e supernovas do tipo Ia que contribuem com o

enriquecimento de ferro durante a formação do disco grosso e fino em torno de 1

Bilhão de ano.
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Caṕıtulo 3

Metodologia

Como mencionado nos caṕıtulos anteriores, a determinação de carbono, ni-

trogênio e oxigênio é crucial para entender a evolução da abundância qúımica desses

elementos na Galáxia além desses resultados serem importantes para se entender o

próprio processo evolutivo das reações nucleares presentes em estrelas gigantes.

A determinação da abundância desses elementos só é posśıvel graças às ob-

servações realizadas em espectrógrafos com alto poder de resolução (R=48000). Isso

permite resolver bandas espectrais detentoras de uma grande quantidade de linhas

de absorção. Dentre alguns exemplos, estão os telescópios do European Southern

Observatory (ESO) os quais detém de espectrógrafos de alta resolução (como o

UVES e o FEROS).

Neste caṕıtulo será abordado o uso dos espectros de alta resolução, para a de-

terminação das abundâncias de carbono, nitrogênio e oxigênio. Com o objetivo de

apresentar a metodologia utilizada, também será exemplificado a determinação dos

parâmetros atmosféricos temperatura efetiva (Teff), gravidade superficial (log g),

metalicidade ([Fe/H]) e velocidade de microturbulência (ξ) para a estrela CD-28º
9325 pertencente a amostra do projeto. Será feita a identificação da linha de ab-

sorção de oxigênio (6300Å) em meio a presença das chamadas linhas telúricas auxili-

ado pelo espectro de uma estrela quente (tipo espectral B). A partir da determinação

do oxigênio é posśıvel determinar a abundância de carbono e nitrogênio usando as

linhas das bandas moleculares CH (4300Å) e CN (3800Å), presentes na região azul

do espectro.
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3.1 Seleção 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 classificação 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 estão:

• Algumas estrelas possuem uma magnitude visual igual ou inferior de 12.0. Isso

requer tempo de exposição em torno de uma hora ou mais para um telescópio

de 2.2 m onde essas estrelas foram observadas;

• Pouco tempo de observação no telescópio (houve muitas estrelas a serem ob-

servadas, mesmo considerando as mais brilhantes);

• O interesse do trabalho se ateve principalmente as estrelas gigantes, descon-

siderando a seleção de estrelas anãs. Também foram consideradas outras in-

vestigações as quais usaram calibrações fotométricas e outros levantamentos

espectroscópicos, separando gigantes de anãs, referentes aos estudos de Norris

et al. (1985) e Beers et al. (2014), a partir da amostra de (Bidelman 1981). A

maioria das observações 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 observações feito em 2016 também foi usado o trabalho de

Beers et al. (2014). Foram utilizados espectros de resolução média de Beers et

al. (2002) à fim de selecionar gigantes pobres em metais da ”Luminous Stars

Extension”(LSE) da amostra de Drilling & Bergeron (1995). Essas últimas

estrelas citadas foram observadas com o espectrógrafo 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

parâmetros atmosféricos de 34 estrelas, sendo para este trabalho adicionado a es-

trela HD 30229. O atual estudo tem como motivação resultados recém publicados

referente a seleção original descrita em Pereira et al. (2019): a descoberta da es-

trela CD-50º 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 sódio, a

CD-23º 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 Teff junto as isócronas

de Yale-Yonsei com 12 e 14 bilhões de anos de Yi et al. (2001) de acordo com

três metalicidades para uma estrela de 0.8M�. As isócronas não se estendem para

regiões quentes e de baixa gravidade, caracteŕısticas de estrelas do AGB, onde estão

localizadas algumas das estrelas desta amostra. A partir das razões de abundância

[C/Fe], [N/Fe],[O/Fe], [C/H], [N/H] e [O/H], obtidas a partir da técnica de śıntese

espectral, será posśıvel analisar estágios evolutivos das estrelas deste projeto além

de permitir identificar, a partir da abundância de carbono, novas estrelas CEMP

ainda não catalogadas na literatura.

Figura 3.1: Isócronas teóricas 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 sólida representa a isócrona de 12 bilhões
de anos enquanto que a linha tracejada representa a isócrona de 14 bilhões de anos
como indicada na legenda.
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Tabela 3.1: Estrelas da amostra selecionada.

Estrela(Catálogo) Tempo de Exposição (s) Data V(mag)
BD+06º 6648b 900 25/09/2016 9.1

BD-20º 6008b 3600 15/10/2000 10.0

CD-27º 8550a 900 19/02/2008 9.3

CD-27º 8864a 3000 10/06/2016 10.8

CD-28º 9325a 1800 09/04/2008 10.6

CD-30º 10002a 1800 09/04/2008 10.7

CD-30º 10603a 1500 11/04/2008 9.7

CD-31º 10167a 2×2700 14/06/2001-17/03/2016 11.2

CD-32º 8831a 1800 18/03/2016 10.2

CD-33º 9314a 1500-2400 17/02/2008-17/03/2016 10.0

CD-33º 9514a 1500-2400-2×2400 2001-2008-2016 11.5

CD-34º 8920a 1500 11/04/2008 10.8

HD 103295a 2700 21/02/2000 9.6

HD 11582b 1200 15/10/2007 9.6

HD 13359b 1500 27/09/2016 9.7

HD 1936c 3600 27/10/1999 7.8

HD 207785c 1200 27/08/2007 10.0

HD 208069b 3600 16/10/2000 9.3

HD 21022b 3600 15/10/2000 9.2

HD 214161b 3600 16/10/2000 9.1

HD 217808b 3600 17/10/2000 9.4

HD 27928b 3600 27/10/1999 9.5

HD 2796b 900 18/08/2008 8.5

HD 33771b 3600 15/10/2000 9.4

HD 87064c 3600 25/03/2000 9.0

HD 30229c 3600 25/03/2000 9.0

LSE 113d(CD-378219) 2066 12/03/2016 10.9

LSE 151d(CD-42 8003) 1800 18/03/2016 10.5

LSE 152d(CD-41 8105) 1800 18/03/2016 10.6

LSE 185d(CD-44 13461) 1800 14/05/2016 10.6

LSE 189d(CD-51 12208) 3000 15/06/2016 11.2

LSE 205d(CPD-84 522) 3000 19/04/2016 9.9

LSE 266d(CD-53 7436) 2100 19/04/2016 10.4

[S84] 106a 1800 08/04/2008 11.1

[S84] 1206a 3600 11/04/2008 11.8

NotaaOsborn & MacConnel (1973); bBidelman & MacConnel (1973), Norris et al
(1985), Beers et al. (2014).; cBidelman (1981); dDrilling Bergeron (1995), Beers et
al (2002).
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3.2 Observações

Os espectros de alta resolução das estrelas deficientes em metais foram obtidos

pelo ”Fiberfed Extended Range Optical Spectograph”(FEROS). O espectógrafo tra-

balha no intervalo espectral em torno de 3600 Å a 9200 Å (39 ordens, 2 fibras) com

uma resolução de λ/∆λ = 48000. O FEROS foi instalado primeiro no telescópio

de 1.52 m e mais tarde no telescópio de 2.2 m do ”European Southern Observa-

tory”(ESO), estando ambos explicitados na fig 3.2. Esse espectógrafo possui um

dispositivo de carga acoplado (CCD) de 2048 x 4096 com tamanho de pixeis de 15

µm. Os procedimentos padrões de redução do espectro são:

• Subtração Bias.

• Correção de Flat Field.

• Extração de ordem.

• Calibração do comprimento de onda, usando o pacote MIDAS de redução

pipeline.

Figura 3.2: Na figura estão representados o telescópio de 1.52 m (direita) e o te-
lescópio de 2.2 m (esquerda) sendo este último em operação desde 1984 sob a res-
ponsabilidade do ESO (European Southern Observatory).
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3.3 Código Moog

Para a determinação dos parâmetros atmosféricos e das abundâncias qúımicas foi

usado o programa de Śıntese espectral MOOG1, desenvolvido na linguagem Fortran

por Sneden et al. (1973). A partir da compilação de diferentes subrotinas, o código

original do MOOG resolve a equação de transporte radiativo adicionando as ab-

sorções por linhas atômicas e moleculares, baseado no uso de modelos em equiĺıbrio

termodinâmico local (ETL), geometria plano-paralela e equiĺıbrio hidrostático. Es-

ses três podem ser definidos da seguinte forma:

• O equiĺıbrio termodinâmico local: defini-se como uma aproximação em que

matéria encontra-se em equiĺıbrio termodinâmico, ou seja, com um gradiente

de temperatura invariante no tempo. Contudo em uma atmosfera estelar não

há apenas movimento de matéria, mas também de radiação. Esta última

quando analisada pelo modelo de equiĺıbrio termodinâmico local, pode sofrer

pequenos desvios da temperatura de equiĺıbrio. A intensidade da radiação é

dada pela Lei de Kirchhoff (Agassi 1967) a qual prevê que a função fonte Sλ

referente ao feixe de radiação seja equivalente a função de Planck Bλ(T) e esta

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

• Geometria plano paralela: considera que as variáveis f́ısicas dependam apenas

de um espaço de coordenadas denominadas como profundidade óptica. As-

sim a espessura da atmosfera é mı́nima quando comparada ao raio estelar,

considerando plana as camadas atmosféricas. Um feixe de radiação que se

propaga entre as camadas mantém um ângulo constante, como se a radiação

fosse observada “head on”, ignorando porções curvas direcionadas a região do

limbo.

• Equiĺıbrio hidrostático: significa que a atmosfera estelar não sofre mudanças

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

A faixa do espectro viśıvel é dominada por duas fontes principais de opacidade

(sendo esta vinculada aos processos de absorção e espalhamento da radiação que

podem ser inclúıdas nos modelos de estrutura estelar). A primeira está relacionada

a absorção ligado-livre (em inglês bound-free) de ı́ons negativos de hidrogênio (H−
fb).

Estes ı́ons podem pertencer a elementos com baixo potencial de ionização, dentre

eles: Na (5.139 eV), Mg (7.646 eV) e Si (8.151 eV), todos eles menores que o potencial

de ionização do H (13.598 eV) (Novotny 1973). A segunda fonte de opacidade

1www.as.utexas.edu
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é o espalhamento Rayleigh provindo dos átomos da espécie neutra de hidrogênio.

Devido a dependência λ−4, este último torna-se predominante na banda azul viśıvel

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 versão do código MOOG modificado por Sobeck et al. (2011). A alteração

no código leva em consideração o tratamento do espalhamento Rayleigh como fonte

de opacidade no cont́ınuo. Isto é feito de forma que a aferição das abundâncias

mantenha a capacidade de operar no modo de absorção pertencente a versão original

do MOOG, quando necessário.

3.4 Determinação dos Parâmetros Atmosféricos

Nas próximas subseções será descrito uma introdução teórica sobre os mecanis-

mos de alargamento de linha e como obter a melhor solução para os parâmetros

atmosféricos dentre os modelos de atmosfera. Para isso será apresentada a deter-

minação dos parâmetros atmosféricos para a estrela CD-28º9325. Este procedimento

foi realizado durante o projeto com o objetivo de introduzir a metodologia para a

determinação de parâmetros atmosféricos, utilizado na literatura a partir da com-

pilação das sub-rotinas presentes na versão de (Sneden et al. 1973) do código MOOG.

Inicialmente foram realizadas medidas de largura equivalente das linhas de absorção

de ferro neutro (Fe I) e ferro ionizado (Fe II). Essas espécies constituem da lista de li-

nha que é inserida no código. Além desta, inclui-se também os modelos atmosféricos

ATLAS9 (Kurucz 1993), fundamentado nas condições de equiĺıbrio termodinâmico

local e hidrostático.

3.4.1 Mecanismos de Alargamento de Linha

Uma linha espectral é o resultado do processo de interação da radiação com

matéria em que a energia do fóton envolvido é dado pela diferença de energia entre

dois ńıveis ligados de uma mesma estrutura atômica (∆E = E2−E1 = hν). A partir

dessas linhas pode-se obter informações sobre a estrutura atômica responsável pela

sua formação. O contorno dessa linha no gráfico de intensidade (ou fluxo) em função

da frequência (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 f́ısicos. Dentre eles estão:

• Alargamento Natural: Quanticamente, o alargamento natural de uma linha

de absorção é devido ao prinćıpio de incerteza de Heinsenberg. O alargamento

de linha é uma consequência da incerteza referente a energia que um elétron
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se encontra em um determinado ńıvel atômico, sendo sua intensidade inversa-

mente proporcional ao tempo de vida pertencente nesse ńıvel. Classicamente,

o alargamento natural pode ser interpretado como um oscilador harmônico o

qual responde a uma determinada frequência, diferente de sua frequência de

ressonância.

• Alargamento Doppler: Também definido como alargamento térmico, esse me-

canismo de absorção refere-se ao movimento aleatório dos átomos dependente

da temperatura e da composição do gás. Esse movimento, ao longo da linha

de visada, pode ser descrito pela expressão não-relativ́ıstica do deslocamento

Doppler:

λ

λ0
=

∆ν

ν0
=
vl
c

(3.1)

Onde ∆λ refere-se a diferença no deslocamento da linha observada relacio-

nado ao comprimento de onda da linha central. vl consiste na componente de

velocidade ao longo da linha de visada do observador.

• Alargamento Colisional: Neste processo, átomos absorvedores ou ı́ons são per-

turbados por part́ıculas vizinhas. A partir disso, resulta-se em uma linha

espectral aparentemente alargada não havendo uma separação fixa entre dois

ńıveis de energia. Esse alargamento torna-se proporcional com o aumento da

densidade de part́ıculas. A relação entre a mudança de um ńıvel perturbado

dado por uma colisão é definido por: ∆E = nr−n, sendo r a distância de

separação entre a part́ıcula perturbadora e a perturbada e n a ordem de se-

paração. Para valores onde n = 2, observa-se o efeito linear Stark o qual é

proporcional a primeira potência vinculada a intensidade da força de campo

elétrico. Para n = 4 resulta-se no efeito de interação entre a força do campo

elétrico (que varia na ordem r−2) e o momento de dipolo originado pela in-

teração ı́ons/elétrons com o núcleo interno de elétrons da part́ıcula perturbada.

Se n = 6 observa-se a influência do efeito de van der Walls sendo importante

neste caso a atuação do hidrogênio como part́ıcula perturbadora. Existem

outros mecanismos de alargamento, originados por exemplo pelos efeitos de

rotação estelar e a ńıvel microscópico o Efeito Zeeman (descrevendo o desdo-

bramento de linhas na presença de um campo magnético).

Movimentos de massa em pequena escala (menores quando comparados a uni-

dade de profundidade óptica) são denominados como ”microturbulência”. Diferente

dos demais mecanismos, este não possui uma interpretação f́ısica. De acordo com
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(Gray 2005), todos os coeficientes de absorção combinados fornecem uma múltipla

convolução dada por:

α(total) = α(natural) ∗ α(Stark) ∗ α(V.D.Waals) ∗ α(T érmica) ∗ α(micro) (3.2)

Os três primeiros coeficientes a direita da igualdade são responsáveis por produzir

linhas com perfil natural e lorentziano, definidos como γnatural, γ4 e γ6 os quais repre-

sentam os coeficientes vinculados ao alargamento natural, ao ”Stark quadrático” e ao

efeito de van der Walls, respectivamente. Por outro lado, os dois últimos produzem

um perfil Gaussiano, com dispersão dada por:

∆λD =
λ0
c

(
2KT

m
+ ξ2

)1/2

(3.3)

Nessa expressão relaciona-se o deslocamento Doppler com o parâmetro da veloci-

dade de microturbulência (ξ) inserido nos modelos de atmosfera. A introdução deste

parâmetro nos modelos de atmosfera será descrita na subseção 3.4.8. A convolução

entre o perfil natural, lorentziano (γnatural + γ4 + γ6) 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 absorção.
Figura adaptada de Volker Beckmann & Chris Shrader (2012)

Nas discussões referente a subseção anterior foi citado sobre os mecanismos de

alargamento de linha de forma teórica. Para analisar a quantidade de radiação

retirada do feixe, pode-se obter caracteŕısticas relevantes relacionadas a abundância

dos elementos presentes na fotosfera estelar, medindo-se a intensidade das linhas

espectrais. A intensidade das linhas de absorção e emissão são determinadas com

referência ao cont́ınuo (função que tem como domı́nio 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 cont́ınuo deve-se integrar para obter o

mesmo valor. Numericamente isso significa calcular a área de um retângulo com a

altura do cont́ınuo sobre a superf́ıcie da linha espectral, como explicitado na fig 3.3.

A área desse retângulo sob a curva do cont́ınuo será dada pela eq 3.4. Para esse

cálculo integra-se a diferença entre f(λ) (fluxo em que o feixe é retirado do cont́ınuo)

com o fluxo do cont́ınuo fc normalizado com o próprio cont́ınuo.

EW =

∫ λ2

λ1

f(λ)− fc
fc

. (3.4)

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 (λ >

150mÅ) foram descartados à fim de evitar linhas que não possúıssem um perfil

puramente Gaussiano. A lista de linhas de Fe I e Fe II usadas para a estrela CD-

28º9325, estão presentes no Apêndice A. Os valores de log gf e do potencial de
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Figura 3.4: Linhas de absorção de Fe I (6137.70 Å), Ba II (6141.73 Å) e Ca I
(6162.12 Å) representadas na faixa de 6130 Å-6170 Å.

excitação χ(eV) foram usados da literatura de Lambert et al. (1996). A identificação

das linhas de absorção no espectro são feitas relacionando as principais transições

catalogadas em Moore et al. (1966) com o deslocamento doppler. Na fig 3.4 está

representado o espectro da estrela CD-27º8550 (6130Å-6170Å) deslocado para o

vermelho de 3.1Å. Nela estão presentes as transições referente a linhas de Fe I

(6137.70Å), Ba II (6141.73Å) e Ca I (6162.12Å).

3.4.3 Abundâncias das linhas de absorção de Fe I e Fe II

para a estrela CD-28º 9325

Para a determinação das abundâncias de Fe I e Fe II foi usada a opção ”“ab

find force-fits”(representação do código de sáıda do drive ab find está localizada no

apêndice B) do código MOOG. Dois gráficos gerados pelo código estão representados

na fig 3.5.

Essa opção usa as medidas de largura equivalente (Wλ) forçando o ajuste a

partir de uma curva de crescimento. O programa utiliza os dados atômicos (número

atômico, potencial de excitação e o logaritmo da força do oscilador (log gf-função
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Figura 3.5: Gráficos do código de sáıda do MOOG a partir das medidas de largura
equivalente das linhas de Fe I da estrela CD-28º 9325. Na figura em questão estão
representados o potencial de excitação χ(eV ), log (W/λ) com a abundância de FeI.

logaŕıtmica do peso estat́ıstico g multiplicando a força do oscilador f ) combinado às

medidas de largura equivalente e determina o valor médio da abundância das linhas

de absorção (valor destacado em vermelho na fig B.1, representado graficamente

pela linha tracejada em preto na fig 3.5), calculando também o desvio padrão das

respectivas abundâncias (ajustes lineares representadas na cor vermelha na figura

3.5).

Os procedimentos descritos nas subseções seguintes não representam a ordem re-

alizada na metodologia deste trabalho para encontrar a solução final dos parâmetros

atmosféricos. A análise é feita de forma interativa, utilizando os valores de ajuste

linear determinados pelo código MOOG junto com os valores de abundância das

espécies neutra Fe I e da espécie ionizada Fe II.

3.4.4 Temperatura Efetiva (Teff)

Determina-se o melhor valor para a Teff através da condição de equiĺıbrio de

excitação. Analisando o código de sáıda do MOOG isso significa que a partir da in-

trodução de determinado modelo de atmosfera (obtido em ETL pelo Kurucz (1993))

observa-se uma independência entre a abundância de Fe I e o potencial de excitação

χ(eV ), com um “slope”próximo de zero, como o exemplificado na fig 3.5.
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Um valor incorreto pertencente ao modelo e inserido no código resulta em uma

maior dispersão, impactando nas linhas de ferro associados aos menores potenciais

de excitação (linhas formadas nas regiões mais internas da atmosfera estelar). Caso a

temperatura efetiva apresente um valor maior que a solução final isso é refletido com

um valor negativo no ajuste linear do gráfico abundância de Fe I versus potencial

de excitação χ(eV ). Esse procedimento como consequência resultará em um valor

médio maior que o fornecido na solução final.

O oposto ocorre quando quando ultiliza-se um modelo do Kurucz (1993) com

Teff menor que a solução final. O gráfico referente a abundância de Fe I versus

potencial de excitação χ(eV) fornecerá um valor positivo no ajuste linear com um

valor médio menor que o pertencente a solução final.

3.4.5 Gravidade Superficial (log g)

Para determinar a gravidade superficial analisa-se a condição do equiĺıbrio de

ionização, dado a partir da equivalência da abundância entre as linhas da espécie

neutra (Fe I) com a espécie ionizada (Fe II) já citadas nas subseções anteriores. A

gravidade superficial é fornecida teoricamente pela equação de equiĺıbrio hidrostático

para estrelas frias de acordo com Gray (2005). Considerando o caso de atmosfera

estelar em equiĺıbrio convectivo a pressão dada pela radiação estará em equiĺıbrio

relacionada a pressão do gás (constitúıda pela pressão de ı́ons somada a pressão

eletrônica). Um valor de log g acima da solução real aumenta a pressão eletrônica

do meio, sendo dominante em relação a ionização. Nesse caso, se faz necessário um

aumento de Fe II a fim de ajustar o resultado ao equiĺıbrio de ionização. Quando log g

for menor que o valor da solução real haverá um favorecimento à ionização, sendo

necessário 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 código MOOG fornece a abundância de acordo com o

número de part́ıculas por unidade de volume. Essa espécie apresenta maior quanti-

dade de linhas de absorção quando comparadas as linhas da espécie ionizada de Fe

II, tornando-as estatisticamente mais confiáveis para a determinação da abundância

média final de ferro. Esse valor será indicado pela razão [Fe/H]2 sendo a abundância

solar ultilizada da literatura de Lodders (2003).

2[X/H]=log([X/H]∗)− log(X/H)�
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3.4.7 Velocidade de Microturbulência (ξ)

A velocidade de microturbulência atua no alargamento das linhas de absorção

associada ao movimento em escala comparável a unidade de profundidade óptica.

Na fig 3.6 observa-se o exemplo da estrela CD-28º 9325. No gráfico, θ1 indica

o coeficiente angular do ajuste entre abundância de Ferro I com o potencial de

excitação χ(eV ). θ2 representa o coeficiente angular do ajuste entre a abundância

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

Figura 3.6: Solução dos parâmetros atmosféricos para a estrela CD-28º 9325, com
θ1 = 0.005 e θ2 = 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-28º 9325 encontrado
na literatura de Pereira et al. (2019)

O melhor valor de metalicidade (Fe/H), log g e Teff serão usados para encon-

trar o melhor resultado para a velocidade de microturbulência, onde está explici-

tado no gráfico da fig 3.6. Apresenta-se o eixo ordenado θ2 (melhor valor de ajuste

encontrado, referente ao gráfico abundância de Fe I versus largura equivalente re-

duzida logW/λ) e o eixo coordenado (melhor valor de ajuste encontrado, referente

ao gráfico abundância de Ferro I versus potencial de excitação χeV ). Portanto, o

melhor resultado será dado pelos valores mı́nimos de θ1 e θ2 e também para a menor

diferença entre as abundâncias de Fe I e Fe II, resultando em uma velocidade de
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microturbulência (ξ) próximo do eixo (0,0) destacado em vermelho na fig 3.6. Foi

realizada uma variação dos valores de microturbulência da ordem de 0.1dex a partir

da temperatura efetiva de 4400K. Esse resultado foi obtido fixando os parâmetros de

metalicidade e log g referente aos modelos de atmosfera do Kurucz. Para a solução

acima, obteve-se θ1=0.00 e θ2=0.005. Para as abundâncias 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 diferença (Fe I-Fe II=0.06). Esse resultado é compat́ıvel quando comparado

com a literatura de Pereira et al. (2019), representado pela linha tracejada na fig

3.6. Todos os parâmetros de atmosfera usados neste trabalho estão indicados na

tabela 3.2.
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Tabela 3.2: Parâmetros atmosféricos para amostra de Estrelas do halo.

Estrela Teff (K) log g(dex) [Fe/H](dex) ξ(kms−1)
(Catálogo)

BD+06º 6648 4300 0.5 -2.2 1.8

BD-20º 6008 4500 0.9 -2.9 2.1

CD-27º 8550 4850 1.9 -2.0 1.5

CD-27º 8864 4650 1.6 -1.5 1.6

CD-28º 9325 4400 1.0 -1.7 1.8

CD-30º 10002 4600 1.2 -2.5 1.7

CD-30º 10603 4350 0.8 -1.8 1.7

CD-31º 10167 4850 2.1 -1.2 1.5

CD-32º 8831 4350 0.4 -2.4 1.8

CD-33º 9314 4850 2.2 -1.4 1.4

CD-33º 9514 4850 1.8 -2.6 1.6

CD-34º 8920 4650 1.4 -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 1.4 -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 -2.4 1.4

[S84] 1206 4500 0.7 -2.4 2.0

3.4.8 Incerteza dos Parâmetros Atmosféricos

A análise das incertezas nos parâmetros atmosféricos foi estimada a partir de pe-

quenas variações nos valores referente aos modelos de atmosfera do (Kurucz 1993)

em torno da solução dos parâmetros atmosféricos encontrados nas subseções anteri-

ores. A partir desse procedimento, foi analisado a influência desses novos modelos
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no ajuste entre as abundâncias de ferro dado pelas linhas de absorção de Fe I com

o potencial de excitação χ(eV ) para determinar o erro na temperatura efetiva Teff

e a largura equivalente de linha reduzida (log W/λ) para determinar o erro na velo-

cidade de microturbulência ξ. Também observou-se como esse procedimento altera

a condição do equiĺıbrio de ionização (Fe I−Fe II) frente ao desvio padrão médio de

σ[FeI/H] para o erro da gravidade superficial. A incerteza na metalicidade usada foi

o mesmo valor do desvio padrão gerado pelo código do MOOG.

Na tabela 3.3 apresenta-se como exemplo os valores de incerteza dos parâmetros

atmosféricos para as estrelas CD-28º 9325, BD+06º 6648 (estimados neste projeto)

e HD 103295 (estimado em Pereira et al. (2019)).

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

Estrela ∆T(K) ∆ξ (km/s) ∆log g(dex) ∆[Fe/H](dex)

CD 28º 9325 +30 +0,1 +0,1 +0,11

BD+06º 6648 +50 +0.2 +0,2 +0,09

HD 103295 +30 +0.2 +0,2 -0.10

3.5 Abundâncias de Carbono, Nitrogênio e

Oxigênio

As abundâncias de carbono, nitrogênio e oxigênio foram determinadas usando

o programa de śıntese espectral MOOG referente a versão de Sobeck et al. (2011).

Inicialmente foi obtida a abundância de oxigênio a partir da linha proibida de [OI]

(6300.304Å).

Em sequência foi determinada a abundância de carbono usando as linhas do

hidreto CH A2∆-X2
∏

em torno de 4300Å. Esta última foi o único indicador da

abundância de carbono desde que não foram identificadas linhas da banda C2 do

sistema Swan d3
∏

g−a3
∏

u. Também foi inserido no código MOOG a abundância

de oxigênio obtida a partir do resultado da śıntese espectral da linha proibida [OI].

As abundâncias de nitrogênio foram determinadas a partir das linhas da banda

CN 3883Å com ∆v = 0 pertencente ao sistema B2Σ+-X2Σ+. A śıntese dessa banda

espectral foi feita inserindo os valores de abundância de carbono e oxigênio pre-
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viamente determinados. Nas próximas subseções serão explicados a metodologia

empregada para a determinação das abundâncias de carbono, nitrogênio e oxigênio

utilizando a técnica de śıntese espectral.

3.5.1 Abundância do oxigênio a partir da Linha proibida

[OI]

Para a maior parte das estrelas pertencente a amostra, a linha proibida de [OI]

(6300Å) foi detectada. Para determinar a abundância de oxigênio do grupo de

estrelas do halo foi usada a opção padrão de compilação do MOOG denominado

modo “Synth”(o exemplo de sumário referente do modo “synth” do código MOOG

está 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 abundâncias

são determinadas analisando o ajuste da linha sintética mais próxima ao espectro

observado. Isso é feito com o aux́ılio de uma função de verossimilhança (Oguri 2017)

em que correlaciona o espectro observado com o espectro sintético a partir de um

desvio padrão σ.

Para o ajuste da linha proibida [OI] foram utilizados três espectros sintéticos

com diferentes abundâncias. O melhor ajuste apresenta-se na fig 3.7. Os outros dois

espectros sintéticos apresentam uma abundância entre ±0.4dex em torno da solução

final de [OI]. Na forma Synth do MOOG também é inserido no programa o modelo

atmosférico mostrado na subseção 3.4.5, além do arquivo de lista de linha. Além

da linha proibida de [OI] foi inserida também na determinação das abundâncias as

linhas de Sc II estando localizadas no espectro sintético nas regiões entre 6300.34

a 6300.700 Å. 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

região do [OI] para as estrelas estudadas neste trabalho.

O espectro observado foi normalizado com referência a posição do cont́ınuo apa-

rente. Isso foi realizado com o aux́ılio do programa IRAF, usando a tarefa conti-

nuum sendo o espectro normalizado interativamente com a função de Chebyshev.

O espectro é divido pela respectiva função, colocando o cont́ınuo aparente no valor

unitário. Alguns exemplos da normalização podem ser observados na fig 3.13. Para

a determinação da śıntese, esse espectro observado foi deslocado de acordo com a

localização das linhas de referência listadas em Moore et al. (1966).

O resultado final da abundância no modo Synth é disponibilizado pelo número

de part́ıculas por unidade de volume. Apesar da maioria das estrelas da amostra
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Figura 3.7: Na figura estão representadas as śınteses das estrelas com as respectivas
abundâncias utilizadas. Dentre as estrelas estão HD 1936 (log OI = 7.11, log OI =
7.51, log OI = 7.91) CD-33º 9314 (log OI = 7.23, log OI = 7.63, log OI = 8.03)
e CD-28º 9325 (log OI = 6.97, log OI = 7.37, log OI = 7.77)). Além do ajuste da
solução estão indicadas as abundâncias com valores em torno de ± 0.4.

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

contaminação das linhas telúricas que serão discutidas na próxima subseção.
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Figura 3.8: Na figura estão representadas as śınteses de oxigênio das estrelas:
LSE266 com abundâncias de log O=6.20, log O=6.60 e log O=7.00;LSE205 com
abundâncias de log O=6.58, log O=6.98 e log O=7.38; LSE185 com abundâncias de
log O=7.06, log O=7.46 e log O=7.86.

Figura 3.9: Śınteses de oxigênio: HD 103295 com abundâncias de log O=7.73, log
O=8.13 e log O=8.53;HD11582 com abundâncias de log O=7.05, log O=7.45 e log
O=7.95; HD 13359 com abundâncias de log O=7.62, log O=8.02 e log O=8.42
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Figura 3.10: Śınteses de oxigênio: BD 20º6008 com abundâncias de log O=6.26, log
O=6.66 e log O=7.06; BD 06º6648 com abundâncias de log O=6.47, log O=6.87
e log O=7.27; CD-30º 10603 com abundâncias de log O=6.96, log O=7.36 e log
O=7.76.

Figura 3.11: Śınteses de oxigênio: CD-30º 10002 com abundâncias de log O=6.16,
log O=6.56 e log O=6.96;HD 217808 com abundâncias de log O=6.58, log O=6.98
e log O=7.48; HD 33771 com abundâncias de log O=6.85, log O=7.25 e log O=7.65
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Figura 3.12: Śınteses de oxigênio: LSE 152 com abundâncias de log O=6.62, log
O=6.82 e log O=7.22; LSE 113 com abundâncias de log O=6.28, log O=6.68 e log
O=7.08; CD-27º 8550 com abundâncias de log O=6.81, log O=7.21 e log O=7.61.

3.5.2 Contaminação do espectro por linhas telúricas

A principal consequência da interação da radiação eletromagnética estelar com

a atmosfera terrestre é a formação de novas linhas espectrais detectadas pelo es-

pectrógrafo. As moléculas presentes na atmosfera terrestre formam linhas denomi-

nadas como linhas telúricas. A linha proibida de [OI] (6300.311 Å) apresenta-se

contaminada por moléculas de O2 e H2O(Blucher 2019). Essas linhas quando so-

brepostas a linha proibida de [OI] podem causar erros de interpretação e rúıdos,

reduzindo a precisão dos dados observados.

Para remover as linhas telúricas do espectro observado foi feita a identificação

da linha proibida com base no espectro de uma estrela quente (tipo espectral B).

Inicialmente é feita uma correção de velocidade baricêntrica do espectro observado.

Essa correção foi feita usando a tarefa dopcor do programa IRAF. A grosso modo,

isso significa subtrair a velocidade do telescópio (devido a movimentos orbitais e

rotacionais do planeta terra) na direção da velocidade medida da estrela para obter

a velocidade com respeito ao baricentro do sistema solar (Wright & Kanodia 2020).

No IRAF essa correção é disponibilizada em km/s ou em Å (obtida a partir das

configurações originais disponibilizadas pelo espectro observado). O resultado do

procedimento da correção baricênctrica pode ser verificado na fig 3.14 para a estrela
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Figura 3.13: Normalização dos espectros observados que serão usados para a
abundância de Oxigênio (linha proibida [OI]), Carbono (banda CH em torno de
4300 Å) e Nitrogênio (banda CN em torno de 3883 Å).

HD 103295. Para esse caso foi inserido uma correção de -0.33Å. A correção ba-

ricêntrica junto ao espectro da estrela quente permite identificar as linhas telúricas,

separando-as da linha proibida de [OI].

Quando este procedimento não é posśıvel, as abundâncias de oxigênio podem

ser deduzidas a partir de uma interpolação 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 [OI] são inseridos no código MOOG sendo posśıvel a

realização da śıntese espectral de acordo com os procedimentos citados na subseção

anterior. A análise completa das linhas telúricas deste trabalho apresentam-se nas

figs 3.15 a 3.20 estando explicitados nos espectros em que foi posśıvel identificar a

linha proibida de [OI] e aqueles em que houve a contaminação das linhas telúricas.

37



Figura 3.14: Espectro representativo da correção baricêntrica em torno de -0.33 Å.

Figura 3.15: Espectros de análise telúrica das estrelas BD+06º 448, BD+20º 6008,
CD-27º 8550, CD-27º 8864, CD-28º 9325 e CD-30º 10002. A seta na cor cinza
indica a linha proibida [OI] (6300 Å) identificada enquanto a seta na cor azul a
contaminação das linhas telúricas junto a região espectral onde deveria se encontrar
a linha proibida de [OI].

3.5.3 Abundância de Carbono

Para a determinação da abundância do carbono foi usado o modo Synth do

código MOOG aplicado às linhas de absorção da molécula CH (4365 Å) sistema

A2∆-X2Π, comparando o espectro observado a melhor linha de ajuste pertencente
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Figura 3.16: Espectros das estrelas CD-30º 10603, CD-31º 10167, CD-32º 8831,
CD-33º 9314, CD-33º 9514 e CD-34º 8920. A seta na cor cinza indica a linha
proibida [OI] (6300 Å) identificada enquanto a seta na cor azul a contaminação das
linhas telúricas junto a região espectral onde deveria se encontrar a linha proibida
de [OI].

Figura 3.17: Espectro das estrelas HD 103295, HD 11582, HD 13359, HD 1936, HD
207785 e HD 208069. A seta na cor cinza indica a linha proibida [OI] (6300 Å)
identificada enquanto a seta na cor azul a contaminação das linhas telúricas junto
a região espectral onde deveria se encontrar a linha proibida de [OI].

ao espectro sintético (Drake & Pereira 2008). A força do oscilador molecular e os

comprimentos de onda foram retirados do SCAN database (Jørgensen et al. 1996).
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Figura 3.18: Espectro das estrelas HD 21022, HD 214161, HD 217808, HD 27928,
HD 2796 e HD 33771.A seta na cor cinza indica a linha proibida [OI] (6300 Å)
identificada enquanto a seta na cor azul a contaminação das linhas telúricas junto
a região espectral onde deveria se encontrar a linha proibida de [OI].

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 Å) identificada
enquanto a seta na cor azul a contaminação das linhas telúricas junto a região
espectral onde deveria se encontrar a linha proibida de [OI].

A energia de dissociação é equivalente a D0(CH) = 3.45 eV (Lambert et al. 1978). O

procedimento de śıntese espectral é similar a determinação da linha proibida de [OI].

Para o ajuste, foram usadas 4 śınteses espectrais com abundâncias 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 Å) identificada enquanto
a seta na cor azul a contaminação das linhas telúricas junto a região espectral onde
deveria se encontrar a linha proibida de [OI].

em torno da solução final da abundância de carbono. A linha sintética superior

representa o ajuste sem a contribuição das linhas moleculares da banda CH. No

código 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 4360.0Å e 4369.6Å.

Inserimos a solução final para os parâmetros atmosféricos exemplificados na

subseção 3.4.5, sendo a lista completa localizada na tabela 3.2. Na fig 3.21 pode-se

observar o resultado da śıntese espectral para as estrelas CD-28º 9325, CD-32º 8831,

HD 103295 e a LSE-189. com os respectivos valores de abundâncias utilizados. As

śınteses realizadas neste trabalho para a determinação da abundância do carbono

encontram-se nas figs 3.22 a 3.30.
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Figura 3.21: Análise de śıntese espectral da banda CH 4300 Å para as estrelas CD-
28º 9325, CD-32º 8831, HD 103295 e LSE-189. A linha superior representa o ajuste
sem a contribuição das linhas moleculares da banda CH. Essa linha está presente
para o resto das amostras apresentadas nas figuras 3.22 a 3.30.

3.5.4 Abundância de Nitrogênio

As abundâncias de nitrogênio foram determinadas a partir das linhas da banda

CN 3883Å pertencente ao sistema B2Σ+-X2Σ+. De acordo com Sneden et al. (1973),

essas bandas possuem uma vantagem quando comparadas a bandas com ∆v = −1

(onde ∆v corresponde a diferença entre a transição de dois ńıveis vibracionais) em

4208Å. A banda CN 3883Å possui uma força de oscilador por um fator 10 vezes

maior quando comparadas a banda de 4208Å. As bandas com ∆v = 0 permanecem

viśıveis em estrelas pobres em metais, enquanto bandas com ∆v = −1 nessa ordem

de metalicidade não são mais viśıveis.

Para a śıntese da banda CN foi inserido no código o espectro normalizado (fig

3.13) junto com o modelo atmosférico e a lista de linha VALD (Piskunov et al. 1995)

entre 3878.0Å e 3885.0Å. A energia de dissociação do espectro sintético consiste em

um valor D0(CN) = 7.75 eV, determinado por Pradhan et al. (1994). A energia

42



Figura 3.22: Śınteses de carbono: BD+06º648 com abundâncias de log C=5.57, log
C=5.97 e log C=6.37;BD+20º6008 com abundâncias de log C=4.77, log C=5.17
e log C=5.57; CD-27º 8550 com abundâncias de log C=5.94, log C=6.34 e log
C=6.74;CD-27º 8864 com abundâncias de log C=6.04, log C=6.44 e log C=6.84.

Figura 3.23: Śınteses de carbono: CD-28º 9325 com abundâncias de log C=5.70, log
C=6.10 e log C=6.40;CD-30º 10002 com abundâncias de log C=5.79, log C=6.09 e
log C=6.49; CD-30º 10603 com abundâncias de log C=5.57, log C=5.97; log C=6.37
e CD-31º 10167 com abundâncias de log C=6.29, log C=6.69 e log C=7.09
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Figura 3.24: Śınteses de carbono: CD-33º 9314 com abundâncias de log C=6.36, log
C=6.76 e log C=7.16;CD-32º 8831 com abundâncias de log C=5.04, log C=5.44 e log
C=5.84;CD-34º 8920 com abundâncias de log C=6.43, log C=6.83 e log C=7.23;CD-
33º 9514 com abundâncias de log C=5.62, log C=6.02 e log C=6.42.

Figura 3.25: Śınteses de carbono: HD 11582 com abundâncias de log C=4.52, log
C=4.92 e log C=5.32;HD 13359 com abundâncias de log C=6.82, log C=7.22 e log
C=7.62; HD 1936 com abundâncias de log C=5.10, log C=5.50 e log C=5.90; HD
103295 com abundâncias de log C=6.52, log C=6.92 e log C=7.32.
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Figura 3.26: Śınteses de carbono: HD 208069 com abundâncias de log C=6.32, log
C=6.72 e log C=7.12;HD 21022 com abundâncias de log C=5.22, log C=5.62 e log
C=6.02; HD 214161 com abundâncias de log C=5.12, log C=5.52 e log C=5.92; HD
217808 com abundâncias de log C=5.02, log O=5.42 e log C=5.82.

Figura 3.27: Śınteses de carbono: HD 27928 com abundâncias de log C=5.37, log
C=5.77 e log C=6.11;HD 2796 com abundâncias de log C=4.92, log C=5.32 e log
C=5.72; HD 33771 com abundâncias de log C=5.72, log C=6.12 e log C=6.52; HD
87064 com abundâncias de log C=5.32, log C=5.72 e log C=6.12.
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Figura 3.28: Śınteses de carbono: HD 30229 com abundâncias de log C=5.41, log
C=6.01 e log C=6.41;LSE 113 com abundâncias de log C=5.52, log C=5.92 e log
C=6.32; LSE 151 com abundâncias de log C=5.87, log C=6.27 e log C=6.67; LSE
152 com abundâncias de log C=5.72, log C=6.12 e log C=6.52.

Figura 3.29: Śınteses de carbono: LSE 189 com abundâncias de log C=5.42, log
C=5.82 e log C=6.22;LSE 185 com abundâncias de log C=5.82, log C=6.22 e log
C=6.62; LSE 205 com abundâncias de log C=5.56, log C=5.96 e log C=6.36; LSE
266 com abundâncias de log C=5.00, log C=5.40 e log C=5.80.
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Figura 3.30: Śınteses de carbono: [S84] 106 com abundâncias de log C=5.72, log
C=6.12 e log O=6.52;[S84] 1206 com abundâncias de log C=4.92, log C=5.32 e log
C=5.72.

de dissociação usadas para a banda CH foi a mesma que a usada no sistema A2∆-

X2Π, na subseção anterior (D0 = 3.45 eV). O ajuste foi feito de forma similar para

a determinação da abundância de carbono. Quatro linhas sintéticas foram usadas

com abundâncias entre ± 0.4dex em torno do melhor ajuste. A linha superior re-

presenta a śıntese sem a contribuição do nitrogênio da banda molecular CN. Na fig

3.31 estão indicadas as abundâncias por unidade de volume utilizadas. A śıntese

do nitrogênio foi feita com a introdução da abundância de carbono e oxigênio de-

terminados nas subseções anteriores. As śınteses das bandas CN realizadas neste

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

Os resultados referente as abundâncias determinadas nas subseções 3.5.1, 3.5.3 e

3.5.4 e as respectivas razões solares estão na tabela 3.4. O ı́ndice sobre escrito indica

as estrelas que sofreram contaminação telúrica. Também estão indicadas estrelas que

apresentaram baixa intensidade na banda CN. Para esses espectros não foi posśıvel

determinar a abundância de nitrogênio.

3.6 Incerteza nas abundâncias de Carbono, Ni-

trogênio e Oxigênio

As determinações das incertezas das abundâncias de carbono, nitrogênio e

oxigênio via śıntese espectral foi obtida de acordo com as incertezas dos parâmetros

atmosféricos. A incerteza nas abundâncias devido aos erros nos parâmetros at-

mosféricos foram estimados variando a Teff , log g e ξ na mesma ordem dos valores

encontrados na tabela 3.3.
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Figura 3.32: Śınteses de carbono: CD-34º 8920 com abundâncias de log N=6.22, log
N=6.62 e log N=7.02; HD 103295 com abundâncias de log N=6.52, log N=6.92 e
log O=7.32; HD 33771 com abundâncias de log N=5.78, log N=6.18 e log N=6.58;
LSE 185 com abundâncias de log N=6.50, log N=6.90 e log O=7.30.

Figura 3.33: Śınteses de Nitrogênio: HD 13359 com abundâncias de log N=6.82, log
N=7.22 e log N=7.62;HD 208069 com abundâncias de log N=5.82, log N=6.12 e log
N=6.52; HD 21022 com abundâncias de log N=5.63, log N=6.03 e log N=6.43;CD-
28º 9325 com abundâncias de log N=5.98, log N=6.38 e log N=6.78.
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Figura 3.34: Śınteses de Nitrogênio: LSE 113 com abundâncias de log N=6.02, log
N=6.42 e log N=6.82;LSE 151 com abundâncias de log N=5.57, log N=5.97 e log
N=6.37; BDº+06648 com abundâncias de log N=5.92, log N=6.32 e log N=6.72;
CD-30º 10603 com abundâncias de log N=6.03, log N=6.43 e log N=6.83.

Figura 3.35: Śınteses de Nitrogênio: HD 207785 com abundâncias de log N=4.12,
log N=4.52 e log N=4.92;CD 27º8864 com abundâncias de log N=6.38, log N=6.78
e log N=7.18; LSE 152 com abundâncias de log N=5.82, log N=6.22 e log N=6.62;
HD 214161 com abundâncias de log N=4.20, log N=4.60 e log N=5.00.
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Figura 3.36: Śınteses de Nitrogênio: CD-30º 1002 com abundâncias de log N=4.48,
log N=4.88 e log N=4.28;HD11582 com abundâncias de log N=4.52, log N=4.92 e
log N=4.32; HD1936 com abundâncias de log N=5.10, log N=5.40 e log N=5.60,
LSE 205 com abundâncias de log N=5.76, log N=6.12 e log N=6.52.

Figura 3.37: Śınteses de Nitrogênio: BD 20º6008 com abundâncias de log N=5.20,
log N=5.60 e log N=6.00;CD-31º 10167 com abundâncias de log N=4.40, log N=4.80
e log N=5.20; CD-33º 9314 com abundâncias de log N=3.62, log N=4.02 e log
O=4.42; HD 27928 com abundâncias de log N=4.32, log N=4.72 e log N=5.02.
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Figura 3.38: Śınteses de Nitrogênio: CD-32º 8831 com abundâncias de log N=4.80,
log N=5.20 e log N=5.60; CD-27º 8550 com abundâncias abaixo de log N=4.72. HD
217808 com abundâncias de log N=6.12, log N=6.52 e log N=6.92. HD 2796 com
abundâncias de log N=5.60, log N=6.00 e log N=6.40.

Incertezas na abundância de oxigênio resultam em variações na abundância de

carbono. O mesmo ocorre para as abundâncias de carbono e nitrogênio com o

uso de linhas moleculares de CH e CN, variando assim as abundâncias de car-

bono, nitrogênio e oxigênio quando inseridos em novos modelos de atmosfera. Ainda

estimou-se a sensibilidade das abundâncias frente a uma variação de +0.2dex em

cada elemento presentes na quarta, quinta e sexta linha das tabelas 3.5 a 3.7. Estão

representados os erros pertencentes as abundâncias de carbono, nitrogênio e oxigênio

das estrelas CD-28º 9325, HD 103295 e BD+06º 6648. Supondo que as fontes de

erro são independentes, a incerteza final no valor de abundância será dada combi-

nando quadraticamente as incertezas devido aos parâmetros atmosféricos além das

incertezas encontradas referente a ∆C,∆N e ∆O de acordo com a eq 3.5.
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Figura 3.39: Śınteses de Nitrogênio: [S84] 1206 com abundâncias de log N=5.87,
log N=6.27 e log N=6.67;[S84] 106 com abundâncias de log N=4.87 , log N=5.17 e
log N=5.57.

σ2 = (∆Teff )
2+(ξeff )

2+(∆logg)2+(∆[Fe/H])2+(∆logC)2+(∆logN)2+(∆logO)2

(3.5)

53



Tabela 3.4: Abundâncias 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+06º 6648 6.87 5.97 6.32 -1.82 0.38 -2.42 -0.22 -1.51 0.65

BD-20º 6008 6.66 5.17 5.60 -2.03 -3.22 -2.23 0.87 -0.32 0.67

CD-27º 8550 7.21 6.34 **** -1.48 -2.05 **** 0.52 -0.05 ****

CD-27º 8864a 7.61 6.44 6.78 **** -1.95 -1.05 **** -0.45 0.49

CD-28º 9325 7.37 6.10 6.38 -1.32 -2.29 -1.45 0.48 -0.49 0.32

CD-30º 10002 6.56 6.09 4.88 -2.13 -2.30 -2.95 0.37 0.20 -0.46

CD-30º 10603 7.36 5.97 6.43 -1.33 -2.42 -1.40 0.57 -0.52 0.46

CD-31º 10167a 7.69 6.69 4.80 **** -1.70 -3.03 **** -0.30 ****

CD-32º 8831a 6.73 5.44 **** **** -2.95 **** **** -0.45 ****

CD-33º 9314 7.63 6.76 4.02 -1.06 -1.63 -3.81 0.34 -0.23 -2.38
CD-33º 9514a 6.69 6.02 **** **** -2.37 **** **** -0.23 ****
CD-34º 8920a 7.90 6.83 6.62 **** -1.56 -1.21 **** -0.26 0.06
HD 103295 7.51 7.34 6.92 -0.56 -1.05 -0.91 0.44 -0.05 0.09
HD 11582 7.45 6.72 4.92 -1.24 -1.67 **** 0.36 -0.07 ****
HD 13359 8.02 7.12 7.22 -0.67 -1.27 -0.61 0.33 -0.27 0.37
HD 1936 7.48 6.52 5.50 -1.21 -1.87 -2.33 0.52 -0.17 -0.60
HD 207785a 6.65 **** 4.52 **** **** -3.31 **** **** -0.72
HD 208069a 7.95 6.72 6.12 **** -1.67 -1.71 **** 0.03 0.05
HD 21022a 6.98 5.62 6.03 **** -2.77 -1.80 **** -0.47 0.47
HD 214161a 7.05 5.52 4.60 **** -2.33 **** **** -0.13 ****
HD 217808 6.98 5.42 6.52 -1.71 -2.77 -1.31 0.49 -0.57 0.94
HD 27928a 6.64 5.77 4.72 **** -2.62 -3.11 **** -0.02 -0.54
HD 2796a 6.75 5.32 6.00 **** -3.07 -1.83 **** -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 87064a 7.12 5.72 **** **** -2.67 **** **** -0.67 ****
HD 30229a 6.76 6.01 4.92 **** -2.38 -2.91 **** 0.12 -0.41
LSE 113 6.68 5.92 6.42 -2.01 -2.47 -1.41 0.39 -0.07 0.98
LSE 151a 7.14 6.27 5.97 **** -2.12 -1.86 **** -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 189a 7,00 5,82 **** **** -2.57 **** **** -0.47 ****
LSE 205 6,96 5,96 6.12 -1.73 -2.43 -1.71 0.17 -0.53 0.23
LSE 266 6,60 5,40 **** -2.09 -2.99 **** 0.31 -0.59 ****
[S84] 106a 6,48 6,12 5.24 **** -2.27 -2.59 **** 0.03 -0.29
[S84] 1206a 6,87 5,32 6.27 **** -3.07 -1.56 **** -0.77 0.76

a Estrelas contaminadas pelas linhas telúricas. Assumiu-se abundâncias de oxigênio
para esse intervalo de metalicidade de acordo com a tendência de [O/Fe] vs [Fe/H]
observada em Meléndez & Barbuy (2002). As abundâncias de CNO estão indicadas
na escala de log ε(H) = 12.0 e razões de abundância [X/H] e [X/Fe]. As abundâncias
de CNO foram normalizadas da abunância solar de Lodders (2003), com valores de
log C�=8.39, log N�=7.83, log O�=8.69.
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Tabela 3.5: Influência dos erros referente a abundância qúımica (CD-28 9325).

Espécie C N O

∆Teff (K) (+30 K) +0.06 +0.08 +0.05
∆ξ (km/s) (+0.1) +0.01 +0.10 +0.01
∆log g(dex) (+0.1) -0.01 +0.04 -0.07
∆[Fe/H](dex) (+0.11) +0.08 +0.08 +0.06
∆logC(+0.2) **** -0.07 +0.10
∆logN(+0.2) +0.01 **** +0.20
∆logO(+0.2) +0.12 +0.10 ****
(σ2)1/2 0.15 0.20 0.24

Tabela 3.6: Influência dos erros referente a abundância qúımica (HD 103295).

Espécie C N O

∆Teff (K) (+30 K) +0.05 +0.08 +0.04
∆ξ (km/s) (+0.2) +0.03 +0.01 +0.09
∆log g(dex) (+0.2) +0.01 +0.01 -0.04
∆[Fe/H](dex) (-0.1) +0.02 +0.01 +0.06
∆logC(+0.2) **** -0.05 +0.10
∆logN(+0.2) -0.03 **** +0.20
∆logO(+0.2) +0.16 0.20 ****
(σ2)1/2 0.17 0.22 0.25

Tabela 3.7: Influência dos erros referente a abundância qúımica (BD+06º 6648).

Espécie C N O

∆Teff (K) (+50 K) +0.07 +0.09 +0.07
∆ξ (km/s) (+0.2) +0.04 +0.10 +0.02
∆log g(dex) (+0.2) +0.06 +0.08 +0.06
∆[Fe/H](dex) (+0.09) +0.08 +0.11 +0.10
∆logC(+0.2) **** +0.02 +0.10
∆logN(+0.2) +0.02 **** +0.20
∆logO(+0.2) +0.10 +0.17 ****
(σ2)1/2 0.16 0.26 0.26
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Caṕıtulo 4

Resultados e Discussões

Neste caṕıtulo serão apresentados os resultados de abundâncias fotosféricas nas

seguintes notações: [X/H] 1 e [X/Fe] 2 determinados para o grupo da amostra estu-

dada deste projeto. Os resultados estão 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 expressão 4.1. Esta refere-se ao erro associado no qual

σ(logX∗) e σ(logFe∗) são as incertezas nas abundâncias do elemento X (C,N e O)

e Fe e σ(logX�) e σ(logFe�) as incertezas das abundâncias solares de acordo com

os valores disponibilizados por Lodders (2003). Os resultados deste trabalho foram

comparados com os obtidos na literatura referente às abundâncias de carbono, ni-

trogênio e oxigênio de estrelas gigantes do disco e do halo. Tal procedimento permite

obter uma visão abrangente sobre as tendências de evolução qúımica para uma faixa

de metalicidade de −4.2 < [Fe/H] < 1.0.

σx/Fe =
√
σ2(logX∗) + σ2(logX�) + σ2(logFe∗) + σ2(logFe�) (4.1)

1[X/H]=log (X/H∗)− log (X/H�)
2[X/Fe]=log (X/Fe∗)− log (X/Fe�)
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4.1 Resultados da abundância de oxigênio e as

razões de abundância [O/Fe] e [O/H]

Para a amostra deste projeto foram analisadas 18 estrelas, as quais não sofreram

interferência das linhas de absorção telúricas. Foram obtidos valores para a razão de

abundância [O/Fe] entre 0.17 dex e 1.06 dex. Também foi encontrada uma tendência

com o decréscimo da metalicidade. Os valores são compat́ıveis com os presentes na

literatura, com as estrelas gigantes do halo de (Meléndez & Barbuy 2002) para uma

faixa de metalicidade de −2.88 < [Fe/H] < −0.98.

Figura 4.1: No gráfico apresenta-se as razões de abundância [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 platô quando comparados às

estrelas do disco na fig 4.1. Dados presentes na literatura referentes às estrelas

gigantes do disco de Mishenina et al. (1999) e Luck (2014) revelam um slope maior

quando relacionados às estrelas do halo medidas neste projeto, e também das estrelas
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de Meléndez & Barbuy (2002). Os resultados demonstram que o oxigênio não sofre

influência nos processos de evolução estelar. A diferença observada na razão [O/Fe]

para as estrelas do halo e do disco são provenientes do tempo de delay. Nesse

contexto, Fe é ejetado no meio interestelar por SNIa, e é relacionado com a rápida

produção de elementos-α pelo colapso de SN II. O efeito na produção de delay é de

criar uma sobreabundância de oxigênio relativo ao Fe ([O/Fe]>0) para baixos valores

de [Fe/H] e um decĺınio cont́ınuo para [Fe/H] > −1.0 da razão de abundância [O/Fe]

até o valor solar ([O/Fe]�=0) ser alcançado (Matteucci & François 1992).

Figura 4.2: Distribuição de estrelas de acordo com a metalicidade para as estrelas do
halo: CEMP-no (traçado preto), amostra do projeto (traçado 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 números aqui expostos em

sua maioria valores de [O/Fe] menores (em torno de 0.20 dex ) 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

razões do que os identificados em estrelas CEMP-no (em torno de 0.50dex ). Pela

abundância de oxigênio, é posśıvel notar uma predominância de CEMP-no em es-

trelas extremamente pobres em metais de acordo com a classificação de Beers &
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Christilieb (2005). Tal decorrência também pode ser observada a partir da análise

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 porção selecionada há uma mı́nima probabilidade de se

encontrar uma estrela CEMP-no.

Figura 4.3: No gráfico apresenta-se diferentes razões de abundância [O/H] para o
grupo de estrelas do halo da amostra estudada além da linearização a partir da
tendência obtida no gráfico [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 às razões [O/H] presentes na fig 4.3

dispõem de uma tendência decrescente com o decĺınio da metalicidade. Esse com-

portamento é oposto ao observado nas razões de abundância [O/Fe], visto que neste

caso analisa-se duas razões de abundância por hidrogênio ([O/H] e [Fe/H]). A con-

sequência dessa análise é observada com um comportamento estat́ıstico equivalente

a uma função linear crescente, relacionada à distribuição de metalicidade nas estrelas

do halo e do disco.
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4.2 Resultados da abundância de carbono e as

razões [C/Fe] e [C/H]

Em amostras de estrelas gigantes observam-se episódios de mistura referentes

aos processos de primeira dragagem. Nesse processo, camadas convectivas externas

expandem até as partes mais internas da região estelar onde material do ciclo-CN é

produzido.

Figura 4.4: No gráfico apresentam-se as razões de abundância [C/Fe] para o grupo
de estrelas gigantes do halo comparada a amostra deste projeto. Dentre eles estão:
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 nitrogênio e pobre em carbono (Cay-

rel et al. 2004). Dentre as 35 estrelas da amostra selecionada, apenas na estrela

HD 207785 não foi posśıvel identificar as linhas de absorção CH da banda G para

a determinação da abundância de carbono. Dessa maneira, nenhuma estrela apre-

60



sentou anomalia em (4365Å), refletindo assim em uma abundância [C/Fe] entre

−0.77 dex e 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 abundância em torno do valor solar, pobres e enriquecidas em carbono. Isso

pôde ser justificado pelo fato de as estrelas nesta pesquisa apresentarem processos

de primeira dragagem, sem a influência de um sistema binário 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 razões de abundâncias [C/Fe] entre -0.29 dex e 4.08 dex. Esses

resultados quando comparados à estrelas da amostra do disco de Mishenina et al.

(1999), Luck (2014), Taut et al. (2015), apresentam uma tendência crescente com

o decréscimo da metalicidade. Por outro lado, o comportamento em função da

metalicidade [Fe/H] não é notado nos dados presentes na amostra deste projeto.

Figura 4.5: No gráfico apresenta-se as razões de abundância [C/H] para o grupo de
estrelas gigantes do halo da literatura comparada a amostra deste projeto. Dentre
eles estão: 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 está representado o gráfico [C/H] versus [Fe/H] junto às estrelas CEMP

de Masseron et al. (2010), com os dados da literatura de estrelas do halo e do disco.

Observa-se uma tendência similar ao da fig 4.3, referente às razões [O/H] versus

[Fe/H]. A tendência das estrelas deste projeto segue um comportamento similar

quando comparado às 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 abundância de nitrogênio e as

razões de abundância [N/Fe] e [N/H]

Na literatura não há muitos dados relacionados a abundância de nitrogênio para

as estrelas do halo.

Figura 4.6: A figura mostra os resultados da razão de abundância [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 determinação da śıntese

espectral na região azul do espectro em estrelas de baixa metalicidade. Neste traba-

lho foi usada a banda CN em 3883Å, sendo detectada e determinada a abundância

em 24 estrelas da amostra. Os resultados para a abundância de nitrogênio apresenta-

se compat́ıveis com resultados de Spite et al. (2005) em que, para um intervalo de

metalicidade −3.50 < [Fe/H] < −3.00, foram identificados valores de abundância

[N/Fe] entre -0.76 dex e 1.32 dex. Esses valores em razão de abundância são me-

nores quando comparados à 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 razão [N/Fe] > 0 demonstram

indicativos do processo de mistura referentes a primeira dragagem. A maioria das

estrelas desta amostra apresentam-se nesse estágio evolutivo, enquanto que outra

parte apresentam-se em estágios precedentes.

Figura 4.7: A figura mostra os resultados da razão de abundância [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 estão expostos os resultados do gráfico [N/H] versus [Fe/H] relacio-

nado aos padrões de evolução qúımica observados nos dados presentes na literatura.
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A tendência decrescente observada com o decréscimo na metalicidade é similar aos

demais resultados referente às figs 4.3 e 4.5. Os resultados das razões de abundância

são 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 está disposto o diagrama log O/N versus log C/N. Este constitui

no resultado de 24 estrelas em que possibilitou-se determinar as abundâncias de

carbono, nitrogênio e oxigênio. Os dados do presente estudo (parte superior em

vermelho) foram comparados com os dados da razão de abundância de estrelas

presentes na literatura.

Figura 4.8: Diagrama representando as razões log C/N versus log O/N dos dados da
amostra de estrelas do halo (parte de cima do gráfico) 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 simbióticas analisadas
por Galan et al. (2019), enquanto que os quadrados verdes representam a amostra
de estrelas de bário estudadas por Smith (1984), Allen & Barbuy (2006), Pereira
& Drake (2009), Karinkuzhi et al. (2018), Shejeelammal et al. (2020). Ainda estão
presentes a amostra de estrelas carbonadas do disco de Lambert et al. (1986)
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O diagrama é dividido pela reta representativa de uma função linear em que

C=O. 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 região onde C=O e C>O sobre e sob

a função linear. Esses dados referem a amostra de estrelas do disco de Lambert et

al. (1986).

Na região abaixo dessas estrelas está indicado um conjunto de sistemas binários

que são formados por estrelas de bário, analisadas por Smith (1984), Allen & Barbuy

(2006), Pereira & Drake (2009), Karinkuzhi et al. (2018) e Shejeelammal et al.

(2020), estrelas simbióticas estudadas por Galan et al (2017) representados pelos

quadrados na cor azul; e estrelas CH presentes na parte abaixo da função, da amostra

de Purandardas et al. (2019).

Em sistemas binários, abundâncias podem modificar-se devido ao processo de

transferência de massa. Uma estrela gigante fria em sistemas binários com um

peŕıodo orbital em torno de P > 100 dias, pode receber material nuclear proces-

sado de estágios de evolução de uma gigante vermelha que atualmente encontre-se

no estágio de uma anã branca. Se a gigante vermelha atingir a fase de pulsos

térmicos, caracteŕıstica de estrelas do AGB, a transferência de massa modifica a

abundância superficial da estrela receptora. Como consequência a estrela apresen-

tará abundâncias peculiares superficiais sem uma causa interior subjacente. As

estrelas de bário e simbióticas possuem um indicativo de transferência de massa

insuficiente para elevar a razão C/O. Não se pode dizer o mesmo das estrelas CH

da amostra presente na fig 4.8. Essa última apresenta razões C/O> 1, similar aos

sistemas binários encontrados em estrelas CEMP-s.

A parte inferior esquerda do gráfico apresenta a região referente ao enriqueci-

mento de nitrogênio, que pode ser justificado pelos processos de segunda dragagem

em estrelas de M ' 4 − 8M� ou pelo núcleo de alta massa em estrelas do AGB

devido a queima nuclear abaixo do envelope convectivo. A amostra de estrelas do

halo está na parte acima da função linear, onde C/O< 1 evidencia razões log O/N

maiores do que as apresentadas pelas estrelas gigantes G,K e M da literatura. A

tendência observada neste gráfico pode ser justificada pelos processos de primeira

dragagem, os quais alteram as abundâncias superficiais de carbono e nitrogênio. Por

outro lado, os processos de dragagem não modificam a abundância de oxigênio para

as estrelas do halo, mantendo-se sobreabundantes para toda a faixa de metalicidade

da amostra.

65



66



Caṕıtulo 5

Conclusões

Neste projeto foram determinadas as abundâncias de carbono, nitrogênio e

oxigênio para 35 estrelas do campo do halo, sendo esses resultados ainda não in-

vestigados na literatura. No presente trabalho também foi revista a determinação

dos parâmetros atmosféricos da estrela CD-28º 9325, para adquirir experiência com

o procedimento de determinação de tais parâmetros, obtendo valores de Teff , log g,

Fe/H e ξ compat́ıvel com os dados fornecidos em Pereira et al. (2019), a partir dos

critérios referentes ao equiĺıbrio de ionização e de excitação.

Apresentou-se resultados das razões [O/Fe], [C/Fe], [N/Fe], [O/H], [C/H] e [N/H]

comparados a outras razões de abundância qúımica presentes na literatura. Os

gráficos [X/H] versus [Fe/H] da amostra do projeto (onde X refere-se as abundâncias

determinadas de C, N e O) apresentaram valores compat́ıveis comparados com os

dados presentes na literatura.

Os resultados de carbono referentes ao gráfico [C/Fe] versus [Fe/H] (fig 4.4) da

nossa amostra apresentaram comportamento similar às estrelas pobres em metais a

partir da abundância de carbono primário.

Analisou-se um comportamento diferente quando comparado aos dados verifica-

dos em estrelas CEMP da amostra de Masseron et al. (2010) em que este último

apresentou um alto valor de dispersão. Tal distribuição demonstrou uma tendência

maior com o decréscimo da metalicidade não seguindo o mesmo padrão de evolução

qúımica para as estrelas investigadas. As fig 10 e fig 11 de Carollo et al. (2011)

mostram, em escala menor, um comportamento similar à análise realizada neste

projeto, referente ao comportamento global da abundância de [C/Fe] (em regimes

de baixa metalicidade), visto que essas estrelas apresentam-se predominantemente

no halo galáctico.
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As estrelas da amostra estudada exibem-se acima das gigantes G e K do gráfico

log C/N versus log O/N (fig 4.8), revelando que em seu estágio evolutivo não foi

atingido um enriquecimento de carbono a partir do processo de pulsos térmicos (log

C/O<1) (Karakas & Lattanzio 2014).

Nenhuma peculiaridade relacionada aos elementos carbono e nitrogênio foi iden-

tificada nos resultados das estrelas deste projeto, sendo as conclusões semelhantes

ao padrão de evolução qúımica já observados na literatura. Israelian et al. (2004)

e Cayrel et al. (2004) mostraram que os elementos C e N são formados no próprio

processo evolutivo estelar de baixa massa e massa intermediária, a partir da queima

de hidrogênio e hélio, caracterizando-os como elementos primários. No caso das

estrelas do halo deste projeto, a presença de abundância abaixo da razão solar de

carbono pode ser justificada devido ao enriquecimento qúımico e formação estelar

serem baixos no halo. Por outro lado, as razões [O/Fe] apresentaram-se acima da

solar para todo o intervalo de metalicidade da amostra. A origem desse elemento

corrobora com os padrões de evolução qúımica normais presentes na subseção 2.2.3.

Portanto, as estrelas descrevem um comportamento normal quando relacionadas

com as estrelas do campo do halo presentes na literatura, seguindo as tendências

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

5.1 Perspectivas

Utilizando a técnica de śıntese espectral neste trabalho, será posśıvel a identi-

ficação de novas estrelas CEMP a partir da determinação da abundância fotosférica

das estrelas candidatas. A partir disso será feito um pedido de tempo de observação

nos telescópios Gemini (espectrógrafo Graces) e Soar (espectrógrafo Stelles), a fim

de dar continuidade à busca de estrelas quimicamente peculiares e entender sua

influência no halo galáctico, ampliando assim a amostra estudada neste projeto.
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Apêndice A

Medidas de Largura Equivalente

de Linha Fe I e Fe II

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

Elemento λ(Å) χ(eV ) loggf Wλ

Fe I

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 λ(Å) χ(eV ) loggf Wλ

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

5315.051 4.371 -1.400 10

5321.108 4.434 -1.190 7

5322.041 2.279 -2.840 59

5339.929 3.266 -0.680 106

5341.024 1.608 -1.950 165

5364.871 4.445 0.230 72

5367.467 4.415 0.439 79

5369.962 4.371 0.540 87

5373.709 4.473 -0.710 26

5389.479 4.415 -0.250 44

5393.168 3.241 -0.720 104

5400.502 4.371 -0.100 62

5389.479 4.415 -0.250 44

5393.168 3.241 -0.720 104

5400.502 4.371 -0.100 62

5410.910 4.473 0.400 73

5417.033 4.415 -1.530 10

5434.524 1.011 -2.120 188

5441.339 4.312 -1.580 7

5487.746 4.320 -0.650 36

5497.516 1.011 -2.840 161

5506.779 0.990 -2.800 160

5522.447 4.209 -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

5576.089 3.430 -0.850 80

5584.765 3.573 -2.170 14

5584.765 3.573 -2.170 14
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Elemento λ(Å) χ(eV ) loggf Wλ

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

5691.497 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 4.209 -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
5934.655 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 λ(Å) χ(eV ) loggf Wλ

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

7132.986 4.076 -1.610 14.0
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Elemento λ(Å) χ(eV ) loggf Wλ

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

5414.046 3.221 -3.620 16.0

5425.247 3.199 -3.210 32.0

5534.834 3.245 -2.770 50.0

5991.368 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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Apêndice B

Driver Ab Find

Figura B.1: Exemplo de sumário do driver ab find de sáıda do código MOOG para
a estrela CD28º 9325.
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Apêndice C

Modo “synth”

Figura C.1: Exemplo de sumário do modo synth de sáıda do código MOOG para a
śıntese espectral da linha proibida [OI]..
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Figura C.2: Exemplo de sumário do modo synth de sáıda do código MOOG para a
śıntese espectral da banda CH em torno de 4365Å.

Figura C.3: Exemplo de sumário do modo synth de sáıda do código MOOG para a
śıntese espectral da banda CN em torno de 3883Å.
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