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Resumo

Abundâncias de Elementos Bioessenciais em Estrelas de Tipo Solar usando

Espectros HARPS

por Ellen Costa de Almeida

Desde a descoberta do primeiro exoplaneta ao redor de uma estrela de tipo solar em

1995, temos testemunhado um rápido aumento do número de exoplanetas detectados

— passando a marca dos 5000. Essas descobertas, associadas com uma caracterização

cada vez mais detalhada dos exoplanetas e de suas estrelas hospedeiras, têm expan-

dido as fronteiras da Astrobiologia e permitido estudos ainda mais abrangentes sobre a

formação e habitabilidade de planetas e da distribuição de vida no Universo. Quando

pensamos em vida como a conhecemos, somos naturalmente levados a pensar nos elemen-

tos mais frequentes na composição dos organismos: os CHNOPS (carbono, hidrogênio,

nitrogênio, oxigênio, fósforo e enxofre). Mesmo sendo elementos bioessenciais para a vida

na Terra, eles não são amplamente explorados em estudos de abundâncias, em geral, já

que a análise deles é bastante desafiadora. Sendo assim, para um melhor entendimento

das estruturas dos planetas, habitabilidade e vida, é fundamental ter abundâncias mais

homogêneas e precisas desses elementos para um grande número de estrelas. Portanto,

neste trabalho, derivamos abundâncias de C, O e S utilizando larguras equivalentes

medidas em espectros HARPS de alta qualidade e o software MOOG, focando em es-

trelas de tipo solar com exoplanetas detectados com o objetivo de investigar posśıveis

relações entre esses elementos e a formação e habitabilidade de planetas e contribuir

para uma melhor compreensão das condições necessárias para o surgimento da vida.

Nossas abundâncias homogêneas também contribuirão para a expansão e atualização

do Catálogo Hypatia, permitindo estudos em outras áreas – como evolução qúımica da

Galáxia. Neste trabalho, apresentamos resultados para as abundâncias de Fe, C, O,

Ni e S de 252 estrelas de tipo solar, para as quais encontramos bons acordos com a

literatura. Para um ńıvel de significância de 0.02, conseguimos distinguir estrelas hospe-

deiras e não-hospedeiras, através da abundância de Fe, resultado que é compat́ıvel com

a literatura.
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Abstract

Abundances of Bioessential Elements in Solar-type Stars using HARPS

Spectra

by Ellen Costa de Almeida

Since the discovery of the first exoplanet around a solar-type star in 1995, we have

witnessed a fast increase in the number of detected exoplanets — surpassing the mark

of 5000. These discoveries, associated with an increasingly detailed characterization

of exoplanets and their host stars, have expanded the frontiers of Astrobiology and

allowed even more comprehensive studies on the formation and habitability of planets

and the distribution of life in the Universe. When we think about life as we know it,

we are naturally driven to think of the most frequent elements in the composition of

organisms: the CHNOPS (carbon, hydrogen, nitrogen, oxygen, phosphorus and sulfur).

Though they are bio-essential elements for life on Earth, they are not widely explored

in abundance studies in general due to challenges in their analyses. Thus, for a better

understanding of the structures of planets, habitability and life, it is fundamental to

have more homogeneous and precise abundances for these elements for a large number

of stars. Therefore, in this work, we derived abundances of C, O and S using equivalent

widths measured on high quality HARPS spectra and the software MOOG, focusing on

solar-type stars with detected exoplanets, in order to investigate the possible relation

between these elements and the formation and habitability of planets, to contribute for

a better understanding of the necessary conditions for life to emerge. Our homogeneous

abundances will also contribute to the expansion and update of the Hypatia Catalog,

allowing studies in other areas, such as chemical evolution of the Galaxy. We present

results for abundances of Fe, C, O, Ni and S for 252 solar-type stars, for which we

found good agreements with the literature. For a significance level of 0.02, we were able

to distinguish host and non-host stars through the abundance of Fe, a result that is

compatible with the literature.
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B Pré-requisitos 95

B.1 Anaconda . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95

B.2 IRAF e PyRAF . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95

B.3 MOOG Silent . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96

B.4 ARES v2 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97

C Listas de Linhas e Intervalos Espectrais 99
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5.6 Comparação dos parâmetros atmosféricos determinados neste trabalho
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de Amarsi et al. (2019) em função da Tef dos autores. . . . . . . . . . . . 58

5.32 Histograma dos erros associados às abundâncias de ńıquel. . . . . . . . . . 59
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5.43 Abundância absoluta de S em função da Tef e log g. . . . . . . . . . . . . 64

5.44 Diferenças entre abundâncias de S deste trabalho e as compiladas no
catálogo Hypatia. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65

5.45 Distribuição das abundâncias absolutas de S compiladas no catálogo Hy-
patia em função da Tef . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65

5.46 Diferenças entre abundâncias de S determinadas neste trabalho e as de
Costa Silva et al. (2020). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66

5.47 Distribuição das abundâncias absolutas de S de Costa Silva et al. (2020)
em função da Tef . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67

5.48 Diferenças entre abundâncias de S compiladas no catálogo Hypatia e as
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Caṕıtulo 1

Introdução

Desde a descoberta de 51 Pegasi b, o primeiro exoplaneta orbitando uma estrela

de tipo solar, por Mayor & Queloz (1995), percorremos um longo caminho explorando

várias técnicas de detecção de exoplanetas1 e instrumentos2. Assim, atualmente, ul-

trapassamos a marca de 5000 exoplanetas detectados (NASA Exoplanet Archive3, con-

sultado em 18/07/2022). Essas descobertas, associadas a uma caracterização cada vez

mais detalhada dos exoplanetas e suas estrelas hospedeiras, expandiram as fronteiras da

Astrobiologia e permitiram estudos mais abrangentes a respeito da formação e habita-

bilidade de planetas e da distribuição de vida no Universo.

Popularizada por Fischer & Valenti (2005), a correlação “planeta-metalicidade”

(ver Figura 1.1) revelou que a formação de planetas gigantes é favorecida ao redor de

estrelas de tipo solar mais ricas em metais, em média (e.g., Ghezzi et al. 2018). No

entanto, ainda não sabemos se esta correlação é válida para os planetas menores ou

terrestres (e.g., Buchhave et al. 2014; Wang & Fischer 2015; Petigura 2018; Adibekyan

2019; Wilson et al. 2022).

As abundâncias estelares de outros elementos, além do Fe, também têm potencial

de serem indicativos da presença de planetas gigantes. Como exemplo, temos o trabalho

de Hinkel et al. (2019) que, baseados no fato de que as estrelas e seus planetas são

formados da mesma nuvem de gás e poeira e dos ind́ıcios vindos da correlação planeta-

metalicidade, desenvolveram um algoritmo que calcula a probabilidade da presença de

planetas gigantes ao redor de estrelas. Baseados puramente nas abundâncias estelares,

identificaram que as abundâncias de carbono, oxigênio, ferro e sódio são os melhores

1Velocidade Radial, Astrometria, Timing, Microlenteamento, Trânsito Planetário e Imageamento
direto. A extensa descrição de todos os métodos podem ser encontrada em Perryman (2018).

2Kepler (Borucki et al. 2010), TESS (Ricker et al. 2014), HARPS (Mayor et al. 2003) e HARPS-N
(Cosentino et al. 2012)

3https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/

1

https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/
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more than 100metal-poor stars (Mayor et al. 2003). In addition, a
Doppler survey of�150 low-metallicity stars has been underway
at Keck for the past two years (Sozzetti et al. 2004). No planets
have been announced from either of these surveys, suggesting
that the rate of occurrence of Jovian-mass planets with orbital
periods less than 3 yr does not exceed (and is likely lower than)
a few percent around metal-poor stars.

A single substellar object, HD 114762b, with M sin i �
11MJ has been found orbiting a metal-poor (½Fe/H� ¼ �0:655)
field star (Latham et al. 1989). Interestingly, we measure a low
v sin i (1.7 km s�1) for this F-type star. Fewer than 5% of the stars
with comparable spectral type have v sin i < 2:0 km s�1, sug-
gesting that this particular star may be viewed close to pole-on.
Assuming that the stellar rotation axis is aligned with the orbital
rotation axis, it is possible that the companion to HD 114762
may have a substantially higher mass, conceivably even a stellar
mass, a suggestion first made by Cochran et al. (1991).

It has been suggested that the paucity of spectral lines inmetal-
poor stars results in poorer detectability that impedes the detec-
tion of Jovian-mass planets. To address this issue, we calculated
the mean radial velocity error for stars in each 0.25 dex metal-
licity bin. For [Fe/H] between�0.75 and 0.5, the mean Doppler
precision is 4 m s�1. The lowest metallicity bin only suffers a
modest degradation in velocity precision to �6 m s�1. Thus,
there is no significant detectability bias against the detection of
planets in the parameter space that we have defined to have uni-
form detectability. If gas giant planets orbit metal-poor stars as

often as they orbit solar-metallicity stars, it seems very likely that
they would have been detected by now.

3.2. The Volume-limited Sample

Avolume-limited sample is often desirable as an unbiased sam-
ple, and virtually all spectroscopic investigations of the planet-
metallicity correlation have referenced such a sample as a control.
We contend that a volume-limited sample is not the best com-
parison sample for this investigation because it does not nec-
essarily represent the stars on Doppler surveys. To investigate
this, we defined a volume-limited subset of 230 FGK-type stars
analyzed with SME. Figure 6 shows the density of the entire
(1040 star) planet search sample as a function of distance for
specified ranges of absolute visual magnitude. The points on
each curve mark the distance where the sample size increments
by about 40 stars. Intrinsically faint stars dominate the 20 pc
sample, and the sample composition gradually shifts to earlier
type, intrinsically bright stars at larger distances. We define the
volume-limited sample to have a radius of 18 pc, inside of which
the number of FGK-type stars per unit volume on the planet
search programs is nearly constant as a function of distance. Be-
yond this distance the number density of intrinsically faint stars
begins to decline rapidly.

TABLE 3

Stars with Uniform Planet Detectability

Star ID Planet /Star

HD 142 ............................... P

HD 2039 ............................. P

HD 4203 ............................. P

HD 8574 ............................. P

HD 10697 ........................... P

Note.—Table 3 is published in its entirety
in the electronic edition of the Astrophysical
Journal. A portion is shown here for guidance
regarding its form and content.

Fig. 4.—Percentage of stars with detected planets rises with iron abundance.
In all, a subset of 850 stars were grouped according to metallicity. This subset of
stars had at least 10 Doppler measurements over 4 yr, providing uniform de-
tectability for the presence of planets with velocity amplitudes greater than
30 m s�1 and orbital periods less than 4 yr. The numbers above each bar on the
histogram indicate the ratio of planets to stars in each bin. Thirteen stars had
½Fe /H�< �1:0, and no planets have been discovered around these stars.

Fig. 5.—Same results as Fig. 4, but divided into 0.1 dex metallicity bins. The
increasing trend in the fraction of stars with planets as a function of metallicity is
well fitted with a power law, yielding the probability that an FGK-type star has a
gas giant planet: P(planet) ¼ 0:03½(NFe=NH)=(NFe=NH)��

2:0
.

Fig. 6.—Stellar density for a range of absolute visual magnitudes calculated
in distance bins, each with 41–43 stars. Intrinsically faint stars dominate the
nearby solar neighborhood but are rapidly lost beyond 20 pc. Intrinsically bright
stars become the dominant constituent of the planet search samples at distances
greater than about 40 pc.

FISCHER & VALENTI1110 Vol. 622

Figura 1.1: Figura 5 de Fischer & Valenti (2005) mostrando a tendência na fração
de estrelas hospedeiras com metalicidade. No eixo y, temos o percentual de estrelas
hospedeiras e, no eixo x, suas metalicidades. Os bins do histograma são de 0.1 dex.

indicadores da presença de planetas gigantes. Contudo, a situação dos outros elementos,

além do Fe, ainda não é clara — especialmente se tratando de planetas terrestres (e.g.,

Meléndez et al. 2009; Wilson et al. 2022).

Com o aumento do volume de estudos de abundâncias estelares graças à grande

quantidade de espectros dispońıveis, especialmente através dos surveys astronômicos,

podemos analisar mais profundamente a correlação planeta-metalicidade, especialmente

para planetas menores, e, além disso, tentar identificar quais elementos, além do Fe,

podem ser indicadores da presença de exoplanetas em uma estrela. Hinkel et al. (2020)

utilizaram razões molares de abundâncias na tentativa de identificar posśıveis tendências

que diferenciem estrelas sem e com exoplanetas detectados, contudo, a carência de

abundâncias de alguns elementos na literatura dificulta sua significância estat́ıstica —

como no caso do fósforo na Figura 1.2. Isso demonstra a necessidade de abundâncias

de elementos importantes no aspecto astrobiológico, como elementos biologicamente e

geologicamente essenciais para a vida como a conhecemos, tendo em vista que estes

elementos podem fornecer informações importantes a respeito da composição interna e,

consequentemente, da habitabilidade planetária (e.g., Hinkel & Unterborn 2018).

Ao pensarmos na vida como a conhecemos, automaticamente somos levados aos

elementos qúımicos mais frequentes na composição dos organismos: os CHNOPS (car-

bono, hidrogênio, nitrogênio, oxigênio, fósforo e enxofre). Estes elementos não só consti-

tuem o DNA (código genético) como também estão na estrutura do ATP (molécula fonte

de energia da célula, C10H16N5O13P3) e no metabolismo dos seres vivos (ver Figura 1.3),

ou seja, são elementos bioessenciais (e.g., Baross et al. 2020).
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Figure 2. Molar ratios, C/Si versus N/Si, for stars within
Hypatia that have C, N, and Si abundance measurements.
There are 2818 stars (green circles) of which, 1008 are exo-
planet host stars (black triangles) – note that 22 data points
lie beyond the plot boundaries to better focus on the ma-
jority of the data. The green leaf, brown Earth symbols,
red Mars symbol, and yellow Sun symbol indicate the ele-
mental ratios for these objects, respectively. The histograms
summarize the relative distribution of elemental ratios in the
Hypatia stars (green) and exoplanet hosts (black). The rep-
resentative error bar is located in the top left corner.

mass is 0.75 MJ ≈ 238 M⊕ with a minimum of 0.002
MJ ≈ 0.64 M⊕ and a maximum of 33 MJ . However,

most of the planets have masses that fall between 0.01
MJ ≈ 3.2 M⊕ and 0.04 MJ ≈ 12.7 M⊕.

Due to the low number of P determinations, the over-
lap of stars with multiple bioessential measurements is

quite low. Fig. 3 (left) relates the molar ratios P/Si
and N/Si for 54 stars, including 12 exoplanet host stars.
There are no obvious trends in either population, al-

though most stars have P/Si between 0.007-0.011 while
the majority have N/Si between 1-2.5. There are 93
stars for which C, P, and Si have all been measured
(Fig. 3, right), where 16 of those stars host planets.

Despite a smaller number of stars than in Fig. 2, the
general trend for the majority of stars is that increasing
Si/C is accompanied by a proportionate change in P/C.

This is likely indicative of different production sites for
the elements, since P is primarily produced in massive
stars whereas C is created in AGB stars and Si is made

when massive stars become Type Ia supernovae. Since
P and the majority of Si are produced in massive stars,
their abundances are more strongly correlated with each
other than with C.

Similar to Fig. 3 (left), there are only 54 stars, includ-
ing 12 that host planets, with C, N, and P abundances
in Fig. 4. Again, there is no obvious difference between

the C/N and C/P ratios of stars that host planets and
those that do not, except perhaps that planet-hosting
stars tend to have C/P < 1500 – but this may be due

to the relatively small number of measurements. Of the
planet hosting stars, 7 have been confirmed to have mul-
tiple planets. Four of the systems have wide-orbiting

planets with periods longer than 1000 days. The me-
dian planet mass is 0.73 MJ ≈ 232 M⊕; the majority
of planets have masses between 0.0076 MJ ≈ 2.4 M⊕
and 0.06 MJ ≈ 19 M⊕ or from roughly super-Earth to

Neptune-sized planets.
The scatter in Figs 2–4 derives from the measure-

ments themselves; i.e., from a combination of observa-

tional error and intrinsic physical variation. The obser-
vational error can be statistically removed to determine
the intrinsic variation in elemental ratios of the sample

(Young et al. 2014; Young 2018). Within a given survey,
the method is as robust as the reported uncertainties.
It evaluates each data point with individual errors (if
reported) and is designed to deal with heteroscedastic

(varying uncertainty) data. Systematic shifts between
surveys can be dealt with by evaluating the intrinsic
spread in each survey independently. However, P is a

difficult case because of the small numbers in total as
well as within any given survey. As there are no major
systematic shifts apparent by inspection, we compared

the intrinsic spread produced by analyzing the entire
catalog as a single set with the larger survey samples.
They are consistent, but we have avoided quoting a pre-
cise value because of this consideration. When obser-

vational error is removed, C, N, and P all display real
and substantial variations in their abundance ratios in
stars, as the observational error is much smaller than

the measured spread.
Each of Figures 2 through 4 include molar ratio values

for marine plankton (green ♣), Earth’s crust (brown ∩),
bulk silicate Earth (brown ⊕), bulk silicate Mars (red

♂), and the Sun (yellow �). These values and their ref-
erences are summarized in Table 1, and are all shown on
the same scale in Fig. 4. We chose to present Earth’s

crustal ratios because the crust is ultimately the only
source of P to organisms. The Earth’s crust has a com-
position distinctly different from that of the bulk silicate

Earth (BSE; e.g., the mantle and crust) because crustal
differentiation imparts a strong chemical fractionation.
In addition, the mantle is a much larger fraction of the
mass of the planet compared to the relatively thin crust,

so the BSE is dominated by the mantle composition. We
also compare different planets using calculated ratios for
the bulk silicate Earth and bulk silicate Mars. We did

not include Earth’s atmosphere in this analysis because,
despite being a significant pool of nitrogen, the atmo-
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Figure 3. Similar to Fig. 2, but the left plot, in salmon, shows the molar ratios of P/Si versus N/Si; a representative error
bar is shown in the bottom left corner. Note, two stellar data points have been omitted at high N/Si as well as the relative
distributions of the exoplanet host stars given the smaller numbers. Also, the plankton data point is off-scale to the right at
P/Si = 0.07 and N/Si = 1.07. The right plot, in blue, shows Si/C versus P/C; a representative error bar is shown in the top
left corner. The points for Earth, Mars, and plankton all plot at much higher Si/C and P/C values than the stars.

Table 1. Molar Ratios Normalized to P

C N Si P Reference

Plankton 106.0 16.0 15.0 1 Redfield (1958)

Earth Crust 0.49 0.04 291.16 1 Mason & Moore (1982)

Bulk Silicate Earth 3.44 0.05 2573.35 1 McDonough (2003)

Bulk Silicate Mars 0.11 0.005 443.89 1 Yoshizaki & McDonough (2020)

Sun 2233.93 564.82 132.88 1 Lodders et al. (2009)

Hypatia Catalog Star (average) 3814.33 1010.77 235.79 1 Hinkel et al. (2014)

sphere contains a very small fraction of the Earth’s C
and N and there is no significant P in the atmosphere.
We also did not include Earth’s core in the analysis be-

cause the data is less well constrained; however, this
could be an interesting line of future research.

Table 1 also gives C, N, P, and Si values for all stars

in the Hypatia Catalog where individual measurements
for each element (from 6072, 2927, 100, and 7878 stars,
respectively) were averaged. Note the sample of stars in
Figs. 2–4 is slightly different, since the table required

stars with measurements for all four elements shown.
The solar abundances in Table 1, were taken from Lod-
ders et al. (2009); the Sun’s molar ratios are, notably,

end-members of the distributions in Figs 2–4. However,
when analyzing the Sun with respect to similar “twin”
stars that have similar effective temperatures, surface

gravities, and [Fe/H] abundances, this is not particu-
larly surprising. Bedell et al. (2018) performed a careful
analysis of the abundances within solar twins and found
that, in comparison, the Sun is relatively deficient com-

pared to 96% of the sample in its refractory-to-volatile
ratio. In other words, the Sun either has lower abun-
dances of refractory elements, roughly equivalent to 4

Earth masses of rocky or chrondritic material (Cham-
bers 2010) or it has a surplus of volatile elements (e.g.,
C and O).

4. BIOLOGICAL & GEOLOGICAL IMPLICATIONS

We have considered several components of the Earth
system, namely, the bulk silicate Earth – i.e., the com-

position of the primitive mantle after accretion and the
separation of siderophile elements to the Earth’s core,
Earth’s crust – i.e., the region that interacts with biol-

ogy, and plankton – a proxy for photosynthetic life on
the Earth’s surface, because the differentiation of plan-
ets and the evolution of life each impart a chemical frac-
tionation. In addition, we have included bulk silicate

Mars to illustrate compositional differences for planets
in the same system. In Figs 2 and 3 (right), the Earth
and Mars comparators have molar ratios that are de-

ficient with respect to the Sun and the other Hypatia

Figura 1.2: Recortes das Figuras 2 (painel esquerdo) e 3 (painel direito) de Hinkel
et al. (2020) mostrando o espalhamento das razões molares de abundâncias de estrelas
com e sem exoplanetas detectados. Nos eixos temos razões de abundâncias. Os ćırculos
e triângulos representam estrelas sem e com exoplanetas detectados, respectivamente.
As composições do Plâncton, da crosta da Terra, Marte, Vênus e do Sol estão descritas
com śımbolos diferentes dos das estrelas.

Figura 1.3: Estruturas das moléculas de DNA (painel esquerdo) e de ATP (painel
direito). Créditos: VectorStock por Gorbovoi81 (painel esquerdo) e SciencePrimer.com
por Andrew Staroscik (painel direito).

Além de serem elementos importantes para a vida, os CHNOPS também são im-

portantes para estudos de Astrof́ısica Galáctica, visto que eles podem nos ajudar a

decifrar a escala de tempo da formação e a evolução qúımica da Galáxia ao conhecer-

mos as reações, os ingredientes e os tipos estelares envolvidos nas suas nucleosśınteses

(e.g., Matteucci 2016). Neste trabalho, escolhemos focar nas abundâncias de C, O e S

e, apenas nestes 3 elementos, já temos dois stellar yields4 muito relevantes: estrelas de

baixa (C) e alta massa (O e S, elementos α).

Entretanto, apesar de serem elementos indispensáveis para a vida na Terra, alguns

deles são pouco explorados nos estudos de abundâncias, como o N, P e S. Segundo os

4Contribuição de cada geração de estrelas para o enriquecimento do sistema— depende da composição
inicial e da massa da estrela.
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dados de Junho de 2022 do catálogo Hypatia5, das ∼10000 estrelas do catálogo, apenas

100 possuem abundâncias de P (∼1%), 3410 possuem abundâncias de N (∼34%) e 3784

possuem abundâncias de S (∼38%) (ver Figura 1.4). Ademais, mesmo tendo abundâncias

de C (∼66%) e O (∼68%) para a maioria das estrelas contempladas no catálogo, ainda

encontramos diferenças bastante significativas entre abundâncias determinadas a partir

de diferentes indicadores — linhas atômicas (proibidas ou não) e bandas moleculares

(e.g., Allende Prieto et al. 2001; Delgado Mena et al. 2021).

Figura 1.4: Número de estrelas no catálogo Hypatia que possuem abundâncias
medidas para cada elemento. Número de estrelas com CNOPS caracterizados:
6631 com C; 3410 com N; 6802 com O; 100 com P; 3784 com S. Consultado em
27/06/2022. Versão em alta resolução: https://www.hypatiacatalog.com/hypatia/
static/images/abundances.png

O carbono é um elemento formado por estrelas na fase de queima hidrostática de

hélio no núcleo — parte azul do ramo horizontal. Ele é gerado através do processo triplo-

α, no qual 3 núcleos de 4
2He (também conhecidos como part́ıculas α) formam um núcleo

de 12
6C e um fóton (γ). As estrelas que mais contribuem para o enriquecimento de C do

meio são as de baixa massa e massa intermediária (0.8 M⊙ ≤ M⋆ ≤ 8 M⊙, Matteucci

2016) — visto que estrelas mais massivas perdem grande parte do seu C através da

reação 12
6C(α, γ)

16
8O. O isótopo dominante do C é o 12

6C. Os principais indicadores

utilizados para determinar abundâncias de C são linhas atômicas do C I (5052 Å, 5380

Å e 6580 Å) e linhas moleculares do CH em 4300 Å, porém ainda não encontramos

concordância entre as abundâncias atômicas e moleculares (e.g., Delgado Mena et al.

2021). As linhas atômicas citadas têm potenciais de excitação altos, em torno de de 8

eV, ou seja, se tornam fracas em estrelas frias. Por outro lado, a banda do CH é forte e

molda o cont́ınuo em sua região espectral.

O oxigênio é um elemento formado, quase inteiramente, por estrelas de alta massa

(M⋆ > 8 M⊙) na fase de queima hidrostática de hélio no núcleo. Ele é gerado através

da captura de uma part́ıcula α pelo 12
6C, formando um núcleo de 16

8O e um fóton (γ) —
12
6C(α, γ)

16
8O — e é ejetado no meio interestelar através de explosões de supernova do

5Catálogo contendo abundâncias espectroscópicas de mais de 230 fontes da literatura incluindo 80
elementos/espécies de ∼10000 estrelas da vizinhança solar dentro de 150 pc e de estrelas com exoplanetas
detectados — independentemente da distância (Hinkel et al. 2014, www.hypatiacatalog.com).

https://www.hypatiacatalog.com/hypatia/static/images/abundances.png
https://www.hypatiacatalog.com/hypatia/static/images/abundances.png
www.hypatiacatalog.com
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tipo II. O isótopo dominante do O é o 16
8O. Os principais indicadores utilizados para

determinar abundâncias de O são a linha do O I em 6158 Å (e.g., Bertran de Lis et al.

2015), as linhas proibidas do [O I] em 6300 Å e 6363 Å (e.g., Bertran de Lis et al. 2015)

e o tripleto do O I em 7774 Å (e.g., Steffen et al. 2015; Amarsi et al. 2019; Bergemann

et al. 2021). Contudo, as linhas 6158 Å e 6363 Å são pouco utilizadas devido às baixas

larguras equivalentes encontradas (e.g., Bertran de Lis et al. 2015), a linha proibida em

6300 Å sofre fortes contaminações por uma linha do Ni I (a última tendo potencial de

excitação moderado, 4.27 eV) (e.g., Bertran de Lis et al. 2015) e o tripleto sofre de desvios

do não-ETL (e.g., Amarsi et al. 2019; Bergemann et al. 2021). Além do mais, as linhas

permitidas, 6158 Å e 7774 Å, possuem potenciais de excitação altos, ∼10.7 eV e ∼9.2

eV, respectivamente, e se tornam muito fracas para estrelas mais frias. Por fim, assim

como no caso do C, ainda não encontramos muita concordância entre as abundâncias

determinadas com diferentes indicadores (e.g., Allende Prieto et al. 2001; Bergemann

et al. 2021). Até mesmo para o Sol, a estrela mais estudada, encontramos divergências

entre diferentes métodos. Como exemplo, listamos diferentes abundâncias absolutas de

O encontradas para o Sol a partir de diferentes métodos, em ordem cronológica: (i) 8.92

dex por Lambert (1978); (ii) 8.66 ± 0.05 dex por Asplund et al. (2004); (iii) 8.76 ± 0.07

dex por Caffau et al. (2008); (iv) 8.69 ± 0.05 dex por Asplund et al. (2009); (v) 8.80

± 0.03 dex por Cubas Armas et al. (2020); (vi) 8.75 ± 0.03 dex por Bergemann et al.

(2021); (vii) 8.69 ± 0.04 dex por Asplund et al. (2021).

O enxofre é um elemento formado por estrelas de alta massa na fase de queima

hidrostática no núcleo e queima explosiva, do oxigênio e do Si. Dessa forma, ocorre nas

fases finais de vida da estrela (e.g., Limongi and Chieffi 2003). Ele é gerado através da

captura de uma part́ıcula α pelo 28
14Si, formando um núcleo de 32

16S e um fóton (γ) —
28
14Si(α, γ)

32
16S — e é ejetado no meio interestelar através de explosões de supernova do

tipo II. O isótopo dominante do S é o 32
16S. Os principais indicadores utilizados para

determinar abundâncias de S são os multipletos do S I em aproximadamente 6743 Å,

6757 Å, 8694 Å, 9228 Å e 10456 Å (e.g., Caffau et al. 2005; Spite et al. 2011; Costa

Silva et al. 2020) e a linha proibida [S I] em 10821 Å (e.g., Matrozis et al. 2013).

Sendo assim, por necessitar de técnicas mais robustas de análise espectroscópica devido

à contaminação das linhas pelo próprio S I, no caso dos multipletos, aumentando as

incertezas associadas, o enxofre é um elemento que foi historicamente negligenciado nos

estudos de abundância de elementos α, perdendo para o Si e Ca (Caffau et al. 2005).

Por conta disso, encontramos poucas abundâncias de S na literatura, especialmente para

estrelas de tipo solar do disco, sendo os principais trabalhos os de Luck & Heiter (2005)

(estrelas do hemisfério norte) e Costa Silva et al. (2020) (estrelas do hemisfério sul). Por

fim, devido aos altos potenciais de excitação dos multipletos, por volta de ∼7.8 eV, há

uma escassez ainda maior para estrelas frias.
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Portanto, dada a importância do estudo desses elementos, especialmente falando

das aplicações na Astrobiologia, uma vez que as abundâncias qúımicas das estrelas hospe-

deiras são um dos parâmetros levados em consideração quando se trata de habitabilidade

(ver Figura 1.5), uma das contribuições fundamentais que podem ser feitas nesta área é

aumentar o acervo de abundâncias e, além disso, melhorar a precisão delas. O estudo

da habitabilidade de exoplanetas está cada vez mais robusto, permeando várias áreas

do conhecimento, implementando modelos de formação e composição planetária (e.g.,

Thiabaud et al. 2015), modelos climáticos (e.g., Shields 2019), modelos de ecologia (e.g.,

Méndez et al. 2021), ciclos geológicos e tectônica de placas (e.g., Ehlmann et al. 2016),

entre outros. Em vista destes avanços, o próprio conceito de habitabilidade está sendo

expandido, considerando não só a presença de água ĺıquida na superf́ıcie do planeta,

mas sim levando em conta a disponibilidade dos elementos essenciais à vida na Terra

(CHNOPS) por um longo peŕıodo de tempo — para que a vida possa surgir e evoluir

(e.g., Krijt et al. 2022).

Atualmente, estamos vivendo uma revolução na Astronomia com os primeiros

dados do telescópio espacial James Webb6 (JWST) e, em alguns anos, passaremos por

mais uma revolução com a chegada dos grandes telescópios GMT7 (Giant Magellan

Telescope) de 25 m e o E-ELT8 (European Extremely Large Telescope) de 40 m . Na

Figura 1.6, podemos ver o primeiro espectro de transmissão observado pelo JWST —

sendo o mais detalhado já obtido até hoje. Nele, podemos identificar moléculas de água

na atmosfera do exoplaneta WASP-96b. Assim, este espectro marca o ińıcio de uma

nova era de caracterização de atmosferas de exoplanetas com o JWST, uma vez que ele

já está tornando posśıvel a obtenção de medidas precisas de abundâncias moleculares e,

em breve, perfis de temperatura (e.g., Greene et al. 2019). Portanto, urge a necessidade

de uma seleção prévia dos alvos mais interessantes a serem observados, dado o limite de

tempo observacional.

Deste modo, visando contribuir para o aumento de abundâncias homogêneas de

elementos bioessenciais em estrelas de tipo solar (hospedeiras ou não), utilizamos es-

pectros HARPS dispońıveis publicamente no ESO Science Archive. Usamos técnicas

espectroscópicas para a determinação dos parâmetros atmosféricos e das abundâncias

qúımicas de C, O e S (além do Ni) utilizando o código MOOG. Dessa forma, este traba-

lho foi dividido em 7 caṕıtulos e 4 apêndices. No Caṕıtulo 2, apresentamos a amostra

de estrelas. No Caṕıtulo 3, descrevemos a obtenção dos dados e os procedimentos de

redução dos espectros. No Caṕıtulo 4, descrevemos os códigos e as listas de linhas es-

pectrais utilizadas para a determinação dos parâmetros atmosféricos e das abundâncias

6https://www.stsci.edu/jwst
7https://giantmagellan.org/
8https://www.eso.org/sci/facilities/eelt/

https://www.stsci.edu/jwst
https://giantmagellan.org/
https://www.eso.org/sci/facilities/eelt/
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The HZ is a 
2D slice 
through an 
ND space.

Only 
observations 
can confirm 
habitability…
and even 
those will 
struggle!   

Figura 1.5: Áreas da astronomia que contribuem para o estudo da habitabilidade
planetária. Crédito: Apresentação oral de Victoria Meadows, “Main Themes in Astro-
biology”, Sagan Exoplanet Summer Workshop 2019.

Figura 1.6: Espectro de transmissão do exoplaneta WASP-96b observado com o ins-
trumento Near Infrared Imager and Slitless Spectrograph (NIRISS) do telescópio espa-
cial James Webb. Crédito: NASA, ESA, CSA, STScI.

elementares. No Caṕıtulo 5, apresentamos os resultados e os comparamos com outras

fontes da literatura. No Caṕıtulo 6, investigamos as posśıveis relações dos elementos

com presença de planetas. No Caṕıtulo 7, apresentamos as conclusões e as perspectivas

futuras deste projeto. No Apêndice A, apresentamos a amostra inicial de estrelas. No
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Apêndice B, descrevemos os pré-requisitos computacionais para a execução dos proce-

dimentos descritos no trabalho. No Apêndice C, apresentamos as listas de intervalos

espectrais e linhas espectrais utilizadas. No Apêndice D, apresentamos os parâmetros

atmosféricos e as abundâncias determinadas.



Caṕıtulo 2

Seleção da Amostra

Utilizamos como base para o trabalho as estrelas contempladas no catálogo Hypa-

tia1 (Hinkel et al. 2014), que contém abundâncias de 9982 estrelas FGKM (1376 estrelas

com planetas), dentro de um raio de 500 pc do Sol, de mais de 230 fontes da literatura

para 79 elementos e espécies (acessado em 06/07/2022) (ver Figura 1.4). Todas as estre-

las do catálogo obrigatoriamente têm abundâncias de Fe, pelo menos, mais um elemento

determinadas e, se dispońıveis, suas propriedades (e.g., temperatura efetiva; gravidade

superficial; raio; massa)2. Além disso, muitas estrelas com exoplanetas confirmados

estão contidas no catálogo — independentemente da distância — e, se determinadas, as

propriedades dos planetas são informadas (e.g., peŕıodo orbital; massa; excentricidade;

semi-eixo maior)3.

Portanto, com o objetivo de selecionar uma amostra apropriada de estrelas hospe-

deiras e não-hospedeiras de tipo solar, fizemos os seguintes cortes no catálogo (acessado

em 10/09/2021):

• Gravidade superficial: log g > 3.8 dex;

• Temperatura efetiva: 5200 K ≤ Tef ≤ 6500 K.

O limite clássico de Tef para estrelas de tipo solar seria 4500 K ≤ Tef ≤ 6500 K e

contemplaria as estrelas de tipo K, contudo essas estrelas possuem uma densidade alta de

linhas devido às suas baixas temperaturas, acentuando as contaminações das linhas de

vários elementos e diminuindo a precisão das técnicas tradicionais de determinação dos

1https://www.hypatiacatalog.com/
2Os valores de temperatura efetiva (Tef) e gravidade superficial (log g) do Hypatia são as médias dos

valores contidos no Catálogo PASTEL (Soubiran et al. 2016) e os valores de raio (R) e massa (M) são
do Tess Input Catalog (Stassun et al. 2019).

3Peŕıodo planetário, massa planetária, excentricidade e semi-eixo maior da órbita contidos no Nasa
Exoplanet Archive (Akeson et al. 2013).

9

https://www.hypatiacatalog.com/
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parâmetros atmosféricos e das abundâncias através de medidas de larguras equivalentes

(Tsantaki et al. 2013). Portanto, adotamos o mesmo corte em temperatura (a partir

de 5200 K) utilizado por Bertran de Lis et al. (2015) e Delgado Mena et al. (2021)

em seus trabalhos de determinação de abundâncias de O e C, respectivamente, para

garantir abundâncias mais confiáveis. Além disso, o limite inferior de log g em 3.8 dex

foi escolhido com o intuito de eliminar posśıveis estrelas gigantes e estudar o mesmo

intervalo de parâmetros que os principais trabalhos envolvendo abundâncias de C, O e

S e utilizando espectros HARPS (e.g., Bertran de Lis et al. 2015; Suárez-Andrés et al.

2018; Costa Silva et al. 2020; Delgado Mena et al. 2021).

Após os cortes, encontramos um total de 4062 estrelas sem planetas e 902 estrelas

com planetas no catálogo Hypatia. Contudo, apenas 791 sem planetas e 141 com planetas

possúıam espectros HARPS. Dessa forma, escolhemos estudar todas as 141 estrelas com

planetas — das quais 10% não possuem abundâncias de S. Entretanto, para as estrelas

sem planetas, decidimos selecionar uma subamostra de 200 estrelas. Como 95 estrelas

não possúıam abundância de um ou mais elementos de interesse no Hypatia, i.e., C, O e

S, elas foram automaticamente escolhidas e, para completar as 200, fizemos uma seleção

de 105 estrelas. Para facilitar a compreensão:

• Amostra P: 141 estrelas com planetas;

• Amostra S1: 95 estrelas sem planetas e sem abundâncias de C, O e/ou S;

• Amostra S2: 105 estrelas sem planetas e com abundâncias de C, O e S;

• Amostra S: 200 estrelas sem planetas, sendo S = S1 + S2.

Utilizamos a função sample da biblioteca Pandas4 do Python para sortear as

105 estrelas S2 e, consequentemente, obter a amostra S. Em seguida, fizemos testes

Kolmogorov-Smirnov5 (KS) a fim de nos certificarmos que a amostra S2 fosse compat́ıvel

com S e, ao mesmo tempo, que S fosse compat́ıvel com a amostra P, i.e., possúıssem a

mesma distribuição de Tef e log g, para garantir que eventuais diferenças nas abundâncias

não fossem causadas por diferenças de temperatura ou estágio evolutivo. Por fim, ao

obter p-value > 0.01 — baixa evidência contra a hipótese nula de que ambas provêm

da mesma distribuição — nos 4 testes ao mesmo tempo (distribuição de temperatura

efetiva e gravidade superficial entre amostra S e P e S2 e todas as estrelas sem planetas),

S2 foi finalmente selecionada. Por fim, podemos ver, nos histogramas de Tef e log g, que

as distribuições das amostras P e S são similares (ver Figura 2.1). O Diagrama de Kiel

4Python Data Analysis Library (https://pandas.pydata.org/).
5Teste utilizado para confirmar se duas amostras provém de uma mesma população. Para a execução,

utilizamos a função ks 2sample da biblioteca Stats do Python.

https://pandas.pydata.org/
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das amostras P e S pode ser visto na Figura 2.2 e a lista de estrelas das amostras e seus

parâmetros atmosféricos podem ser encontrados na Tabela A.1.

Figura 2.1: Histogramas das distribuições de Tef (esquerda) e log g (direita), do
catálogo Hypatia, para as amostras P, S e de todas as estrelas sem planetas. Na
ordenada, temos a frequência definida como nbin/ntotal, sendo nbin o número de estrelas
por bin e ntotal o número total de estrelas de cada amostra. Em cinza, temos as 791
estrelas sem planetas, em laranja as 200 estrelas da amostra S e, em hachurado branco,
as 141 estrelas da amostra P.

Figura 2.2: Diagrama de Kiel das amostras P (triângulos) e S (ćırculos). As cores
indicam a metalicidade das estrelas. Os parâmetros atmosféricos são do catálogo Hy-
patia.





Caṕıtulo 3

Obtenção dos Espectros e

Redução

3.1 Especificações Técnicas

Todos os espectros deste projeto são dados públicos do HARPS1 (do inglês, High

Accuracy Radial Velocity Planet Searcher) disponibilizados através do ESO Science Ar-

chive Facility2. O HARPS é um espectrógrafo echelle de alta estabilidade com resolução

espectral de 115000 que observa no viśıvel entre 3830-6900 Å (Mayor et al. 2003) e está

instalado no telescópio de 3.6 m de diâmetro do ESO (European Southern Observatory),

localizado no Observatório de La Silla, no Chile. Ele contém mosaicos de 2 CCDs (em

inglês, Charge-Coupled Device) EEV2 de 4096×4096 pixels de 15 µm e foi desenvol-

vido com o objetivo de observar continuamente (follow-up) estrelas do hemisfério sul em

busca de exoplanetas utilizando a técnica de velocidade radial.

3.2 Obtenção e Redução dos Espectros

Todos os espectros da amostra foram baixados e reduzidos pela pipeline automati-

zada, desenvolvida por mim, que faz uso do PyRAF — linguagem de comando baseada

na linguagem de script Python — para executar tarefas do IRAF1 (Image Reduction

and Analysis Facility) dentro do ambiente do Python (ver Apêndice B). Todas as eta-

pas descritas nesta seção serão aplicadas aos espectros obtidos e informações adicionais

1https://www.eso.org/public/teles-instr/lasilla/36/harps/
2http://archive.eso.org/cms.html
1Conjunto de softwares desenvolvido pelo NOAO (do inglês, National Optical Astronomy Observato-

ries) e usados para a redução e análise de dados astronômicos.
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acerca dos parâmetros utilizados em cada etapa podem ser encontradas na ajuda das

tarefas ou na página do IRAF no Github (https://iraf-community.github.io/). Todos os

comandos IRAF foram executados dentro do ambiente iraf (ver Apêndice B).

3.2.1 Busca no archive

A busca dos espectros foi feita através do formulário que pode ser acessado online3.

Como pode ser visto na Figura 3.1, definimos como obrigatório que todos os espectros

tivessem sinal rúıdo (S/R, em inglês SNR) acima de 100, escolhemos a categoria de

dados “spectrum”, “ascii csv/download” como arquivo de sáıda e instrumento HARPS.5/18/22, 1:52 PM ESO Science Archive - Data Products

archive.eso.org/wdb/wdb/adp/phase3_spectral/form 1/1

Position RA 

 GENERIC  SPECTRAL  IMAGING  VISTA 

P H A S E 3  A R C H I V E  I N T E R F A C E S

HELP DATA TYPES FAQ DATA RELEASES DATA STREAMS

Spectral Data Products 
Query Form

This form provides access to reduced spectra and data cubes that were contributed by PIs of ESO programmes or produced by ESO (using ESO calibration
pipelines with the best available calibration data). These data were then integrated into the ESO Science Archive Facility through the Phase 3 process. Each
available data set is fully described; please see the list of contributed data releases and pipeline processed data streams including their correspondingRead more...

Search  Reset Syntax Help

 Target/Position Information 
Target name SIMBAD name  Query by Target List: No file chosenChoose File
Input Coord. Sys. Equatorial (FK5)

     DEC  RA: sexagesimal hours, decimal degrees
Search Box 00 02 00  Output Display: RA DEC Gal long Gal lat 

 Spectra & Cubes Characteristics 

Wavelength coverage 300..10000  [nm] Examples: 656, 393 AND 656, 393..656.
R (λ/δλ)  e.g. > 10000 or < 3000 or 3000..10000
Flux Calibration Any

Product category      Any  cube  spectrum 

Parameters specific to 1d spectra Parameters specific to data cubes
SNR (spectra) >100 ABMAGLIM (cubes) 
Aperture  [arcsec] Spatial Resolution  [arcsec]
Spectral bin  [nm]
Dispersive element 
Extended object Any
Normalised Any
Total flux Any

 Observation/Temporal Parameters 

Telescope 

Any
APEX-12m
ESO-3.6
ESO-NTT
ESO-VLT-U1

Instrument 

FORS1
FORS2
GIRAFFE
HARPS
KMOS
MUSE

OBSTECH 

Any
ECHELLE
ECHELLE,ABSORPTION-CELL
ECHELLE,ABSORPTION-CELL,SLIC#1
ECHELLE,ABSORPTION-CELL,SLIC#3

Date Obs UT time (Place the mouse here to see examples)
MJD Obs  Modified Julian Date
Exptime  Total integration time per pixel [s]
Multi OB Any

 Collections and Observing Programmes 
Collection Select options
Run/Program ID  eg 179.B-2003(B)  PI Name    Certified by Any

 Submission, Proprietary Period & Bibliographic Information 

ORIGFILE     ARCFILE 
Release Date REFERENC  bibcode or doi
Batch Id   Publication Date 

 Query by raw data 

 Raw Data File List  No file chosenChoose File

 Sorting 
Sort results by None (Faster)

Extra Columns on Tabular Output
Stop Time

 Use tabular output even if only one row is returned. 
 Use full-screen output even if more than one row is returned. 

ESO HOME ARCHIVE HOME ARCHIVE FAQ

wdb 3.2 - 31-AUG-2021 ...... Send comments to the ESO Operations Helpdesk

Output preferences: ascii csv/download  Return max 200  rows. All Fields

Figura 3.1: Formulário de busca no archive do ESO.

Ao fazer a busca, obtemos uma tabela no formato csv contendo os nomes as-

sociados aos espectros de cada estrela e informações como S/R, coordenadas, data de

observação, tempo de exposição, entre outros. Como o HARPS é usado para monitorar

as velocidades radiais das estrelas, existem muitos espectros em geral. Portanto, para

reduzir o volume de dados, selecionamos apenas os 10 espectros com maior S/R de cada

estrela para prosseguir.

3http://archive.eso.org/wdb/wdb/adp/phase3_spectral/form

https://iraf-community.github.io/
http://archive.eso.org/wdb/wdb/adp/phase3_spectral/form
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Já dentro do ambiente iraf, baixamos os espectros utilizando o terminal (Listing

3.1).

os.system(‘wget https :// dataportal.eso.org/dataportal_new/file/espectro ’)

Listing 3.1: Baixando os espectros.

Os dados do ESO são disponibilizados no formato binary table, contudo queremos

espectros unidimensionais — comprimento de onda versus fluxo. Portanto, utilizamos

a tarefa tlcol do pacote tables/ttools para listar os nomes das colunas de dados

contidas dentro da binary table. Abaixo temos o exemplo da resposta obtida para o

espectro “ADP.2014-09-16T11:07:47.920.fits” (Listing 3.2).

iraf.tlcol(table = ‘ADP .2014 -09 -16 T11 :07:47.920. fits’)

# ADP .2014 -09 -16 T11 :07:47.920. fits [1]

WAVE D[313102] %25.16g Angstrom

FLUX R[313102] %15.7g adu

ERR R[313102] %15.7g adu

Listing 3.2: Listando o nome das colunas do binary fits.

Identificamos os nomes das colunas de interesse, WAVE e FLUX, e utilizamos a

tarefa tprint para extrair os dados destas colunas e salvá-los em um arquivo de texto

(Listing 3.3).

iraf.tprint(table = ‘ADP .2014 -09 -16 T11 :07:47.920. fits’,

pwidth = ‘200’,

orig_row = ‘no’,

showrow = ‘no’,

showhdr = ‘no’,

showunits = ‘no’,

columns = ‘WAVE ,FLUX’) > ADP .2014 -09 -16 T11 :07:47.920. txt

Listing 3.3: Extraindo os dados do binary fits.

Por fim, utilizamos a tarefa rspectext para transformar o arquivo de texto em

um espectro fits unidimensional (Listing 3.4).

iraf.rspectext(input = ‘ADP .2014 -09 -16 T11 :07:47.920. txt’,

output = ‘ADP .2014 -09 -16 T11 :07:47.920 _unidimensional.fits’,

dtype = ‘interp ’,

crval = ‘1’,

cdelt1 = ‘1’)

Listing 3.4: Transformando arquivo txt em espectro fits.
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3.2.2 Redução dos dados

3.2.2.1 Normalização

O processo de normalização consiste em ajustar uma função que descreva o cont́ınuo

aparente do espectro e dividi-lo por esta mesma função, obtendo então espectros nos

quais o cont́ınuo possui fluxo normalizado igual a 1 e as linhas de absorção têm fluxo

central entre 0 e 1 e linhas de emissão têm fluxo central acima de 1.

Como estamos utilizando espectros echelle com um ńıvel de detalhes muito alto,

optamos por não fazer apenas uma normalização no espectro completo, mas sim nor-

malizações de pedaços menores do espectro. Para isso, utilizamos a tarefa scopy para

dividir o espectro em pedaços de aproximadamente 200 Å de comprimento. Os inter-

valos foram definidos de forma que as linhas de absorção de interesse em cada pedaço

estivessem longe das bordas e, além disso, que as bordas não cortassem linhas muito

fortes, como Hα, e que não invadissem a região não contemplada pelo dispersor do ins-

trumento, aproximadamente entre 5303-5338 Å (Listing 3.5).

iraf.scopy(input = ‘espectro_entrada.fits’,

output = ‘espectro_resultante.fits’,

w1 = ‘comprimento de onda inicial ’,

w2 = ‘comprimento de onda final’)

Listing 3.5: Dividindo o espectro em pedaços menores.

Com os espectros divididos, utilizamos a tarefa continuum para realizar a norma-

lização de cada pedaço. Por se tratar de espectros com S/R alta (S/R>100) de estrelas

F e G, ou seja, possuem o cont́ınuo local bem definido, utilizamos a função Spline cúbica

(do inglês, cubic spline) de ordem 5 e esta se mostrou suficiente para descrever bem

o cont́ınuo local. Além disso, utilizamos uma forte rejeição de 1σ na parte inferior do

cont́ınuo para que a tarefa ignore as estruturas das linhas de absorção e uma rejeição

mais fraca de 3σ na parte superior para que o rúıdo seja levado em consideração ao

mesmo tempo em que os raios cósmicos e posśıveis problemas sejam desconsiderados do

ajuste (Listing 3.6).

iraf.continuum(input = ‘espectro_entrada.fits’,

output = ‘espectro_resultante.fits’,

type = ‘ratio’,

grow = ‘0’,

function = ‘spline3 ’,

order = ‘5’,

low_reject = ‘1’,

high_reject = ‘3’,
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niterate = ‘10’,

interactive = ‘no’)

Listing 3.6: Normalizando os espectros.

3.2.2.2 União dos espectros

Finalmente, unimos os pedaços normalizados para obter o espectro completo. Para

isso, utilizamos a tarefa scombine. O śımbolo ‘*’ no parâmetro input é utilizado para

indicar à tarefa que o arquivo de entrada é uma lista contendo todos os arquivos que

possuem “espectro entrada” no nome (Listing 3.7). Como alguns pedaços de espectro

tinham faixas de comprimento de onda em comum, utilizamos o parâmetro “average”

(em português, média) para que o resultado final da combinação nessas regiões fosse a

média dos fluxos e o parâmetro de rejeição “sigclip” para remover posśıveis pixels muito

discrepantes através de um sigma clipping — procedimento para remover pontos que

estejam acima de +2σ (desvio padrão) da média e abaixo de -2σ da média.

iraf.scombine(input = ‘espectros_entrada*’,

output = ‘espectro_resultante.fits’,

combine = ‘average ’,

reject = ‘sigclip ’)

Listing 3.7: Unindo os pedaços do espectro.

3.2.2.3 Correção de Desvios Doppler

O movimento das estrelas em relação à Terra faz com que a radiação que chega

ao telescópio sofra desvio Doppler. Sendo assim, utilizamos a tarefa fxcor do pacote rv

para comparar os espectros normalizados com um espectro solar em repouso — espec-

tro de referência fundamental de comprimento de onda. A tarefa realiza uma correlação

cruzada entre as linhas do espectro solar de referência e as linhas do espectro que precisa

de correção, tendo como resultado a velocidade relativa do último. O espectro solar uti-

lizado nesta etapa foi o espectro da luz solar refletida em Ceres, planeta anão localizado

no cinturão de asteroides, obtido com o HARPS em 20094 (Listing 3.8).

iraf.fxcor(objects = ‘espectro_entrada.fits’,

templates = ‘Ceres_2009_HARPS.fits’,

interactive = ‘no’,

observatory = ‘lasilla ’,

4Dispońıvel em https://www.eso.org/sci/facilities/lasilla/instruments/harps/inst/

monitoring/sun.html.

https://www.eso.org/sci/facilities/lasilla/instruments/harps/inst/monitoring/sun.html
https://www.eso.org/sci/facilities/lasilla/instruments/harps/inst/monitoring/sun.html
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output = ‘fxcor_output ’)

Listing 3.8: Calculando a velocidade relativa do espectro.

Como o espectro solar está em repouso, a velocidade relativa encontrada repre-

senta o deslocamento total sofrido pelas linhas do espectro observado e podemos utilizá-la

diretamente na tarefa dopcor para realizar as correções de desvios Doppler (Listing 3.9).

iraf.dopcor(input = ‘espectro_entrada.fits’,

output = ‘espectro_resultante.fits’,

isvelocity = ‘yes’,

redshift = ‘velocidade_relativa ’)

Listing 3.9: Corrigindo o desvio Doppler do espectro.

3.2.2.4 Cálculo da S/R

Podemos encontrar o S/R na tabela csv, mas como alguma etapa da redução pode-

ria danificar alguma região do espectro, decidimos recalcular o S/R. Para isso, utilizamos

a tarefa bplot em um conjunto de 143 regiões do espectro sem linhas de absorção (ou

com linhas muito fracas) no amplo intervalo de 5220-6864 Å (ver Tabela C.1) (Listing

3.10). Para que a tarefa bplot calcule o valor de S/R de cada região, é necessário adi-

cionar a letra “m” no arquivo contendo os comprimentos de onda (“sn cursor.txt”, ver

Figura 3.2).

iraf.bplot(images = ‘espectro_entrada.fits’,

cursor = ‘sn_cursor.txt’)

Listing 3.10: Medindo a S/R das linhas do espectro.

5220.54 1 1 m

5220.72 1 1 m

5248.49 1 1 m

...

6852.57 1 1 m

6863.00 1 1 m

6864.00 1 1 m

Figura 3.2: Formato da lista de regiões espectrais para o cálculo do S/R.

A distribuição da S/R calculada dos espectros pode ser vista na Figura 3.3. Os

S/R mı́nimo e máximo encontrados foram 91 e 371 e a moda, média e mediana da

distribuição são 131, 171 e 159, respectivamente. Finalmente, descartamos os espectros
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que possúıam S/R inferior a 100 e a moda, média e mediana finais da distribuição ficaram

em 131, 171 e 160, respectivamente. A incerteza t́ıpica dos valores é de 11.

Figura 3.3: Histograma da S/R calculada dos espectros. Acima de cada bin, temos o
número de espectros daquele bin.





Caṕıtulo 4

Análise Espectroscópica

O espectro de uma estrela carrega informações acerca dos seus parâmetros at-

mosféricos e composição qúımica, dado que a disposição do cont́ınuo e a formação das

linhas espectrais são senśıveis às condições presentes na atmosfera. Sendo assim, essas

informações podem ser extráıdas utilizando técnicas espectroscópicas adequadas, se uti-

lizadas em conjunto com um modelo de atmosfera estelar — sendo este o responsável

pela descrição f́ısica das camadas nas quais os fótons conseguem escapar e chegar ao

observador, i.e., as camadas mais externas da estrela.

Para obter essas informações, utilizamos o código MOOG1 (Sneden 1973). Ele é

amplamente utilizado na Astrof́ısica Estelar para o estudo de abundâncias através das

medidas de largura equivalente (driver abfind) e da śıntese espectral (driver synth).

Todas as análises do MOOG são feitas assumindo a hipótese de equiĺıbrio termodinâmico

local (ETL) — por simplificação. A versão utilizada foi a de Fevereiro de 2017 (MO-

OGFEB20172) e o tutorial de instalação do MOOG pode ser encontrado no Apêndice

B.3.

Utilizamos os modelos de atmosfera Kurucz ATLAS9 ODFNEW (Castelli and

Kurucz 2004) nas análises. Neles, são assumidas as hipóteses: (i) Equiĺıbrio Termo-

dinâmico Local (ETL); (ii) geometria plano-paralela; (iii) simetria esférica; (iv) sem

campos magnéticos; (v) sem rotação; (vi) fluxo convectivo nulo. Estas simplificações

são aproximações que fogem da realidade encontrada nas atmosferas das estrelas, porém

são essenciais para possibilitar os cálculos — devido à alta complexidade. No entanto,

apesar de tudo isso, estes modelos simplificados permitem obter resultados precisos para

as estrelas do nosso trabalho. Os modelos cobrem as faixas de parâmetros atmosféricos:

(i) 3500 K ≤ Tef ≤ 50000 K; (ii) 0.0 dex ≤ log g ≤ 5.0 dex; (iii) -2.5 dex ≤ [Fe/H] ≤ 0.5

1https://www.as.utexas.edu/~chris/moog.html
2https://www.as.utexas.edu/~chris/MOOGFEB2017.tar.gz
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dex. Além disso, eles decrevem 72 camadas da atmosfera, desde a base da fotosfera à

superf́ıcie, com valores de densidade de coluna de massa (ρx), temperatura (T ), pressão

(P ), densidade eletrônica (Ne), opacidade média de Rosseland (κRoss), átomos para os

quais as abundâncias podem ser especificadas, moléculas em equiĺıbrio molecular, entre

outros.

Como parâmetro de entrada das análises do MOOG feitas com os drivers abfind

e blends, precisamos das medidas de largura equivalente (EW) das linhas de interesse.

Portanto, utilizamos o programa ARES v2 (Sousa et al. 2007; 2015) para realizar, de

forma automática, as medidas de largura equivalente das linhas de absorção dos espec-

tros. Os parâmetros de entrada do programa estão contidos no arquivo mine.opt (ver

Figura 4.1). Segue abaixo a descrição de cada um deles:

• specfits: espectro de entrada unidimensional no formato fits;

• readlinedat: arquivo de texto da lista de linhas a serem medidas;

• fileout: arquivo de texto de sáıda contendo as larguras equivalentes medidas

para as linhas;

• lambdai: comprimento de onda inicial da lista de linhas em Å;

• lambdaf: comprimento de onda final da lista de linhas em Å;

• smoothder: suavizador utilizado nas derivadas numéricas feitas;

• space: região, em Å, em torno da linha a ser medida utilizado para definir o

intervalo onde serão feitos os cálculos;

• rejt: parâmetro de normalização, podendo assumir valores entre [0,1[ (como se

fosse o rúıdo do espectro), o valor da S/R do espectro — indicando que o pro-

grama deve normalizar a região contida no space —, “-3” para não realizar a

normalização ou “nintervalos;λi,λf ,λi,λf” para que o programa calcule a S/R do es-

pectro e o normalize (nintervalos é o número de regiões do espectro nas quais o

cálculo de S/R será feito e λi e λf são os comprimentos de onda inicial e final de

cada região);

• lineresol: intervalo, em mÅ, entre linhas próximas que define se elas serão lidas

como uma linha só, em conjunto, ou não;

• miniline: valor mı́nimo de largura equivalente medida aceitável, em mÅ;

• plots flag: gráficos do ajuste da linha espectral, sendo “0” para não plotar e “1”

para plotar.
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specfits=‘HI99115_001.fits’

readlinedat=‘lista_de_linhas.txt’

fileout=‘HIP99115_001.txt’

lambdai=4000.

lambdaf=8000.

smoothder=4

space=2.0

rejt=-3

lineresol=0.1

miniline=5

plots_flag=0

Figura 4.1: Arquivo contendo parâmetros de entrada do ARES v2.

Utilizamos lambdai = 4000.0, lambdaf = 8000.0 smoothder = 4, space = 2.0 Å,

miniline = 5.0 mÅ, plots flag = 0 e lineresol = 0.1 mÅ para todas as linhas, com

a exceção do lineresol = 0.2 mÅ para as linhas do carbono — visto que ele retornou

as larguras equivalentes mais parecidas com as obtidas através das medidas manuais que

fizemos para testar.

A lista de linhas (readlinedat) deve conter duas linhas iniciais comentadas, ou

seja, com “#” no ińıcio da linha, e o comprimento de onda central das linhas atômicas,

uma em cada linha. Contudo, como utilizamos as mesmas linhas atômicas para o

MOOG, já configuramos a lista de linhas do ARES v2 no padrão MOOG, que é uma

linha inicial comentada e, em seguida, o comprimento de onda central da linha, o número

atômico do elemento e o estágio de ionização (26.0 para Fe I, 26.1 pra Fe II, por exem-

plo), o potencial de excitação (χex), a força de oscilador vezes peso estat́ıstico (log gf),

a constante de amortecimento de Van der Waals (C6) e a largura equivalente de cada

linha atômica (ver Figura 4.2). Porém, no momento de utilizá-la no ARES v2, adici-

onamos uma linha extra de comentário na lista do MOOG, totalizando duas linhas de

comentário.

#Line list for Fe I and II

# lambda ele EP log(gf) C6 EW

5023.185 26.0 4.283 -1.524 -7.135 37.9

5025.303 26.0 4.284 -1.919 -7.140 20.6

...

6857.249 26.0 4.076 -2.125 -7.820 22.2

6861.937 26.0 2.424 -3.852 -7.637 18.7

5100.655 26.1 2.807 -4.212 -7.892 20.4

5132.661 26.1 2.807 -4.088 -7.894 24.8

...

6369.459 26.1 2.891 -4.203 -7.899 19.0

6416.919 26.1 3.892 -2.754 -7.873 39.8

Figura 4.2: Formato da lista de linhas de entrada do ARES v2.

O tutorial de instalação do ARES v2 pode ser encontrado no Apêndice B.4.
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4.1 Parâmetros Atmosféricos

Para a extração dos parâmetros atmosféricos, sendo estes temperatura efetiva

(Tef), gravidade superficial (log g), metalicidade ([Fe/H]3) e velocidade de microtur-

bulência (ξ), utilizamos o código de Ghezzi et al. (2018) desenvolvido em Python. Ele

tem como parâmetros iniciais: (i) modelo de atmosfera; (ii) lista de larguras equivalen-

tes de linhas de Fe I e Fe II; (iii) chute inicial para os parâmetros atmosféricos. Assim,

estamos utilizando uma lista contendo 158 linhas de Fe I e 18 linhas de Fe II localiza-

das entre 5023-6862 Å (Ghezzi et al. 2018; ver Tabela C.2) e as larguras equivalentes

de todas as linhas são medidas automaticamente pelo ARES v2 com lineresol = 0.1

mÅ. Ademais, estamos usando como chute inicial, para cada estrela, os valores de Tef ,

log g e [Fe/H] do catálogo Hypatia e ξ = 1.000 km/s. Com o chute inicial, é gerado um

modelo de atmosfera e este é utilizado em conjunto com a lista de larguras equivalentes

no driver abfind do MOOG. Na Figura 4.3, temos um exemplo do arquivo de entrada

do abfind, o batch.par. Assim, a abundância absoluta de Fe de cada linha é calculada e

a pipeline inicialmente ajusta retas nos gráficos de abundância absoluta de Fe em função

do potencial de excitação, EP, e da largura equivalente reduzida, log(EW/λ) e remove

as linhas de Fe I que estejam 0.5 dex acima ou abaixo destas retas. Em seguida, remove

linhas de Fe II com valores de abundâncias acima ou abaixo de 0.5 dex da média inicial

para retirar linhas com medidas erradas. Após estas duas etapas iniciais, a pipeline faz

a iteração até achar a solução, faz um corte removendo linhas com abundâncias muito

discrepantes (outliers, corte em 2σ) e a lista de linhas é atualizada sem as linhas ou-

tliers. Em seguida, repete este procedimento e, por fim, faz a iteração final. Agora,

para entender a f́ısica por trás dos procedimentos aplicados pela pipeline após estas três

etapas descritas, precisamos relembrar alguns conceitos de Atmosferas Estelares. Para

isso, vamos nos basear no desenvolvimento feito por Takeda et al. (2002).

abfind

terminal ‘x11’

standard_out ‘espectro_output.txt’

summary_out ‘ab_espectro.txt’

model_in ‘atm_espectro.txt’

lines_in ‘ew_espectro.txt’

atmosphere 1

molecules 2

lines 1

flux/int 0

damping 1

units 0

plot 0

Figura 4.3: Arquivo de entrada do driver abfind do MOOG.

3[Fe/H] = log(NFe/NH)⋆ − log(NFe/NH)⊙
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Através das equações de Saha e Boltzmann, podemos relacionar o estado de ex-

citação e ionização de um gás em ETL com a pressão e a temperatura e, por sua vez,

determinar a densidade numérica de átomos nesses estados. Para a densidade numérica

dos átomos de Fe I (nI
i) e Fe II (nII

j ), temos (e.g., Takeda 1991):

nI
i ∝ ϵT

−3/2
ef nee

(χion−χi)/kTef (4.1)

nII
j ∝ ϵe−χj/kTef , (4.2)

onde ϵ é a abundância absoluta de Fe, χion é o potencial de ionização do Fe (7.9 eV), χi

e χj são os potenciais de excitação dos ńıveis i e j, k é a constante de Boltzmann e ne

é a densidade numérica de elétrons.

A largura equivalente da linha (i.e., intensidade da linha) de absorção observada

está associada à razão dos coeficientes de absorção de massa da linha (lν) e do cont́ınuo

(κν), onde ν representa a dependência destes com o comprimento de onda (ver Caṕıtulo

13 de Gray 1992). Utilizando a formulação de Gray 1992, temos:

lIi ∝ ϵT
−3/2
ef g1/3e(χion−χi)/kTef (4.3)

lIIj ∝ ϵe−χj/kTef (4.4)

κν ∝ g1/3, (4.5)

onde lIi e lIIj são os coeficientes de absorção por massa das linhas de Fe I e Fe II, respec-

tivamente, e g é a gravidade. Assim, obtemos, para estrelas de tipo solar, a abundância

absoluta de Fe em função de Tef e log g:

ϵI ∝ T
3/2
ef e−(χion−χi)/(kTef) (4.6)

ϵII ∝ eχj/(kTef)g1/3. (4.7)

Tendo como base a Equação 4.6, podemos estimar a Tef ao encontrar o equiĺıbrio

de excitação, em outras palavras, um valor que faça com que a abundância média de

várias linhas de Fe I tenda para um mesmo valor (i.e., ⟨A(Fe I)⟩ seja independente de

χex), ou seja, a inclinação dos pontos no espaço χex versus A(Fe I) seja próxima de

zero (ver painel superior da Figura 4.5). Além disso, como a sensibilidade da variação

de ϵI com Tef é maior quanto menor χ, as linhas com baixos potenciais de excitação

são as que mais influenciam na determinação da Tef . Dessa forma, se, ao chutar um

valor de Tef , encontrar uma inclinação positiva para os pontos, i.e., abundâncias baixas

especialmente para as linhas com baixos potenciais de excitação, precisamos aumentar o
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valor do nosso chute para podermos explicar as larguras equivalentes observadas. Caso

contrário, precisamos diminuir nosso chute de Tef ao encontrar inclinação negativa.

Ao mesmo tempo, precisamos encontrar o equiĺıbrio de ionização entre as linhas

de Fe I e Fe II utilizando as Equações 4.6 e 4.7, em outras palavras, valores de Tef e log g

que façam com que a abundância média das linhas de Fe I seja igual à abundância média

das linhas de Fe II. Pela Equação 4.7, encontramos que ∂ϵII/∂g > 0, dessa forma, se,

ao chutar um valor de log g, encontrar ⟨A(Fe I)⟩ − ⟨A(Fe II)⟩ > 0, precisamos aumentar

o valor do nosso chute para aumentar a abundância média das linhas de Fe II. Caso

contrário, precisamos diminuir nosso chute de log g.

Por último, temos a velocidade de microturbulência (ξ) como um parâmetro utili-

zado para descrever movimentos em pequena escala das células convectivas da fotosfera

em 1D. Estes movimentos causam o alargamento das linhas espectrais e, junto com

o alargamento térmico causado pelo movimento térmico das part́ıculas — onde cada

part́ıcula tem um componente de velocidade diferente ao longo da linha de visada do

observador — podem ser modelados por perfis Gaussianos. O alargamento térmico pode

ser calculado a partir da Tef da atmosfera, mas a ξ é determinada durante a análise espec-

tral observando os perfis de linhas espectrais fracas e fortes, da mesma espécie, através

da largura equivalente reduzida, log(EW/λ). Contudo, apenas as linhas mais fortes são

as mais afetadas pela velocidade de microturbulência, uma vez que este parâmetro foi

incorporado na largura de Doppler com o objetivo de corrigir as diferenças observadas

entre as curvas de crescimento (COG; ver Figura 4.4) — função que descreve a largura

equivalente das linhas espectrais (ou largura equivalente reduzida) em função da den-

sidade de absorvedores que geraram essas linhas (N ) — emṕırica e a observada, visto

que o alargamento dessas linhas não poderia ser explicado apenas com o alargamento

térmico (e.g., Takeda et al. 2002; Mucciarelli 2011). Assim, a microturbulência e o alar-

gamento térmico estão incorporados no perfil observado da linha espectral como ∆λD

(ver Caṕıtulo 13 de Gray 1992):

log(EW/λ) ∝ log(A) + log(∆λD) (4.8)

∆λD =
λ0

c

(
2kT

m
+ ξ2

) 1
2

, (4.9)

onde A é a abundância, ∆λD é a “largura de Doppler” que representa a variação do

comprimento de onda central da linha causada pelo alargamento térmico e pela micro-

turbulência (dispersão do perfil Gaussiano), λ0 é o comprimento de onda central da linha

em repouso, c é a velocidade da luz e m é a massa do átomo. Portanto, podemos ver,

pela Equação 4.8 e pela Figura 4.4, que podemos estimar a ξ a partir da inclinação dos

pontos no espaço log(EW/λ) versus A(Fe). Assim, caso as linhas mais fortes estejam
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com abundâncias altas, encontraremos uma inclinação positiva no gráfico, e podemos

aumentar o chute de ξ para ajustar esta inclinação. Caso contrário, podemos diminuir

nosso chute de ξ.
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FIGURE 21 The curve of growth for the K line of Ca II. As Na increases, the functional depen-
dence of the equivalent width (W ) changes. At various positions along the curve of growth, W is
proportional to the functional forms indicated. (Figure adapted from Aller, The Atmospheres of the
Sun and Stars, Ronald Press, New York, 1963.)

enabling it to contribute to the wings of the line. The equivalent width grows more rapidly,
although not as steeply as at first, with approximately W ∝ √

Na for the total line profile.
Using the curve of growth and a measured equivalent width, we can obtain the number of
absorbing atoms. The Boltzmann and Saha equations are then used to convert this value
into the total number of atoms of that element lying above the photosphere.

To reduce the errors involved in using a single spectral line, it is advantageous to locate,
on a single curve of growth, the positions of the equivalent widths of several lines formed by
transitions from the same initial orbital.30 This can be accomplished by plotting log10(W/λ)

on the vertical axis and log10[f Na(λ/500 nm)] on the horizontal axis. This scaling results
in a general curve of growth that can be used for several lines. Figure 22 shows a general
curve of growth for the Sun. The use of such a curve of growth is best illustrated by an
example.

Example 5.5. We will use Fig. 22 to find the number of sodium atoms above each
square meter of the Sun’s photosphere from measurements of the 330.238-nm and 588.997-
nm absorption lines of sodium (Table 1). Values of T = 5800 K and Pe = 1 N m−2 were
used for the temperature and electron pressure, respectively, to construct this curve of growth
and will be adopted in the calculations that follow.

Both of these lines are produced when an electron makes an upward transition from the
ground state orbital of the neutral Na I atom, and so these lines have the same value of Na ,

30This is just one of several possible ways of scaling the curve of growth. The assumptions used to obtain such a
scaling are not valid for all broad lines (such as hydrogen) and may lead to inaccurate results.

Stellar Atmospheres

Figura 4.4: Figura 9.21 de Caroll & Ostlie (1996) mostrando a curva de crescimento
da linha K do Ca II. No eixo y, temos o logaritmo da largura equivalente e, no eixo x,
temos o logaritmo do número de átomos absorvedores por unidade de área (densidade de
coluna). Inicialmente, com o aumento de átomos absorvedores, a curva de crescimento
cresce de forma linear (W ∝ Na). Contudo, quando o centro da linha satura, temos
um crescimento de forma mais lenta (W ∝ lnNa) — visto que o aumento acontece
principalmente nas asas da linha. Por fim, passando dessa fase, o crescimento fica mais

rápido (W ∝ N
1/2
a ), uma vez que as asas também saturam.

Finalmente, podemos entrar na parte iterativa do código, onde ele analisa simul-

taneamente 4 condições de convergência:

1. Inclinação dos pontos em χex versus A(Fe) deve ser nula (equiĺıbrio de excitação);

2. Inclinação dos pontos em log(EW/λ) versus A(Fe) deve ser nula;

3. ⟨A(Fe I)⟩ = ⟨A(Fe II)⟩ (equiĺıbrio de ionização);

4. [Fe/H]linhas = ⟨A(Fe I)⋆⟩-A(Fe)⊙4 = [Fe/H]modelo,

sendo a última a condição de que a metalicidade média encontrada das linhas de Fe I

(abundância absoluta média das linhas de Fe I menos a abundância absoluta solar de

Asplund et al. (2009)) deve ser a mesma metalicidade do modelo de atmosfera utilizado

no driver abfind, juntamente com a lista de linhas de Fe I e Fe II, para determinar as

abundâncias das linhas.

A pipeline realiza três rodadas iterativas. Ao fim da primeira rodada, ele atualiza

a lista de linhas removendo linhas outliers (corte em 2σ) e começa a segunda rodada

4A(Fe)⊙ = 7.50 (Asplund et al. 2009).
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repetindo o mesmo processo. Por fim, realiza a última rodada e obtém os parâmetros

atmosféricos finais (ver Figura 4.5) e o modelo de atmosfera final da estrela (ver Figura

4.6).
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HIP99115_001: Teff = 5633 K , log g = 4.13 , [Fe/H] =  0.25 , Vmic = 1.125 km/s
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Figura 4.5: Gráficos de abundância absoluta de Fe versus potencial de excitação
(χex ou EP, painel superior), largura equivalente reduzida (log(EW/λ), painel do meio)
e comprimento de onda (λ, painel inferior) gerados na extração dos parâmetros at-
mosféricos do espectro HIP99115 001 com o MOOG. No t́ıtulo estão os valores finais
encontrados para os parâmetros atmosféricos. Os pontos azuis são as linhas de Fe I e
os vermelhos são as linhas de Fe II. A linha cont́ınua é a abundância absoluta média
das linhas de Fe I, a linha tracejada é o ajuste linear e as linhas pontilhadas são 2σ em
torno da média.

Vimos que os parâmetros atmosféricos estão atrelados entre si e isso faz com que

seja necessário avaliar a influência que a variação deles tem um no outro para poder

determinar as incertezas associadas aos parâmetros atmosféricos finais da estrela. Dessa

forma, os erros associados a cada parâmetro são estimados das seguintes formas:

1. ξ (σξ): Temos que a inclinação dos pontos log(EW/λ) versus A(Fe) é 0 ± σ.

Assim, variamos a ξ até que a inclinação seja igual a +σ e, dessa forma, obtemos

um ∆ξ. Fazemos o mesmo a até encontrar a inclinação -σ e outro valor de ∆ξ.

Por fim, utilizamos a maior ∆ξ como o erro em ξ associado à ξ;

2. Tef (σTef): Esta, por sua vez, tem dois erros associados: o erro da própria Tef ,

calculado de forma similar ao Item 1, e o erro em Tef associado à ξ. Para estimar
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KURUCZ

#ODFNEW: Teff=5633,log g=4.13,[Fe/H]=0.25,Vmic=1.125

NTAU 72

4.77325134E-04 3486.9 6.880E+00 1.787E+09 2.921E-04 7.666E-02 2.000E+05

6.28729228E-04 3504.7 9.055E+00 2.287E+09 3.224E-04 7.824E-02 2.000E+05

8.11548559E-04 3524.4 1.167E+01 2.882E+09 3.563E-04 7.719E-02 2.000E+05

...

8.58946478E+00 9674.7 1.216E+05 3.776E+15 5.633E+01 5.279E+00 2.000E+05

8.89872873E+00 9842.7 1.262E+05 4.409E+15 6.720E+01 4.928E+00 2.000E+05

9.24732799E+00 9999.8 1.314E+05 5.087E+15 7.892E+01 4.915E+00 2.000E+05

1.125E+05

NATOMS 1 0.25

3.00 3.30

NMOL 19

6.1 7.1 8.1 12.1 22.1

101.0 106.0 107.0 108.0 112.0

606.0 607.0 608.0 707.0 708.0 808.0 822.0

10108.0 60808.0

Figura 4.6: Arquivo de texto contendo o modelo de atmosfera Kurucz ATLAS9 para
o espectro HIP99115 001.

o último, alteramos o valor de ξ para ξ+σξ que, por sua vez, faz com que a

inclinação do gráfico χex versus A(Fe) não seja mais nula. Assim, alteramos Tef

até que a inclinação volte a ser nula e, dessa forma, encontramos um valor de ∆Tef .

Repetimos o processo para ξ-σξ, encontramos outro valor de ∆Tef e utilizamos a

maior diferença encontrada como o erro em Tef associado à ξ;

3. log g (σlog g): Esta, por sua vez, tem três erros associados: erros em log g associados

à ξ e à Tef , calculados da mesma forma descrita no Item 2 para estimar o erro

em Tef associado à ξ, e o erro da própria log g. Para estimar o último, variamos

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

seja igual ao desvio padrão da média das abundâncias das linhas de Fe II, obtendo

assim um ∆log g;

4. [Fe/H] (σ[Fe/H]): Este, por sua vez, tem quatro erros associados: erros em [Fe/H]

associados à ξ, Tef e log g, calculados da mesma forma descrita no Item 2, e o erro

da própria [Fe/H]. Para o último, estimamos a incerteza considerando o número

de linhas de Fe I utilizadas, σA(Fe I)/
√
nlinhas, onde σA(Fe I) é o desvio padrão da

média das abundâncias das linhas de Fe I.

Finalmente, os erros para cada parâmetro são somados em quadratura e obtemos

as incertezas associadas aos parâmetros atmosféricos finais.



Caṕıtulo 4. Análise Espectroscópica 30

4.2 Abundâncias

Para todas as técnicas implementadas nesta seção, é necessário que o espectro

já tenha seus parâmetros atmosféricos determinados e seu modelo de atmosfera gerado

(ver Seção 4.1). As linhas de C, O e S utilizadas neste trabalho foram fornecidas por

Luan Ghezzi através de comunicação privada e podem ser encontradas na Tabela 4.1.

Os parâmetros atômicos das linhas de C, O e S foram retirados do Vienna Atomic Line

Database5 (VALD3; Ryabchikova et al. 2015), com exceção dos valores de log gf . Para

o C e o S, foram utilizados log gf solares calculados por Luan Ghezzi (comunicação

privada) utilizando as larguras equivalentes medidas no Atlas Solar de Hinkle et al.

(2000). Para o O, o valor de log gf foi retirado de Allende Prieto et al. (2001) (seguindo

o procedimento de Schuler et al. 2015 e Teske et al. 2015). Vale a pena ressaltar que

todas as abundâncias obtidas são abundâncias absolutas, i.e., A(X) = 12+log(NX/NH).

ID λcentral Ze EP log gf C6

(Å) (eV)

C I 5052.167 6.0 7.685 -1.318 0.000
C I 5380.337 6.0 7.685 -1.608 0.000
C I 6587.610 6.0 8.537 -1.104 0.000
[O I] 6300.304 8.0 0.000 -9.717 0.000
S I 4694.113 16.0 6.524 -1.621 -7.350
S I 4695.443 16.0 6.524 -1.781 -7.350
S I 6045.972 16.0 7.868 -0.709 -7.020
S I 6052.528 16.0 7.870 -2.047 -7.020
S I 6743.483 16.0 7.866 -1.555 -7.160
S I 6757.150 16.0 7.870 -0.308 -7.160

Tabela 4.1: Lista de linhas utilizadas para a determinação das abundâncias de C, O
e S. As colunas são a identificação da linha, o comprimento de onda central da linha,
o número atômico do elemento e o estado de ionização (0 para elementos neutros),
potencial de excitação da transição, força de oscilador vezes peso estat́ıstico e constante
de amortecimento de Van der Waals, respectivamente.

4.2.1 Carbono

Determinamos as abundâncias de C a partir de três linhas do C I (5052 Å, 5380

Å e 6587 Å) utilizando o driver abfind do MOOG. As medidas de largura equivalente

das linhas foram obtidas de forma automática com o ARES v2. Na Figura 4.7, temos o

exemplo de um arquivo de sáıda do MOOG contendo as abundâncias de C.

5http://vald.astro.uu.se/

http://vald.astro.uu.se/
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ALL abundances NOT listed below differ from solar by -0.34 dex

#Line list for elements with no HFS

#ODFNEW: Teff=5479,log g=4.54,[Fe/H]=-0.34,Vmic=0.921 vt= 0.92 M/H=-0.34

Abundance Results for Species C I (input abundance = 8.090)

wavelength ID EP logGF EWin logRWin abund delavg

5052.167 6.00000 7.685 -1.318 17.40 -5.463 8.234 -0.024

5380.337 6.00000 7.685 -1.608 10.10 -5.726 8.258 0.000

6587.610 6.00000 8.537 -1.104 5.80 -6.055 8.283 0.024

average abundance = 8.258 std. deviation = 0.024 #lines = 3

No statistics done for E.P. trends

R.W. correlation: slope = -0.081 intercept = 7.793 corr. coeff. = -0.998

wav. correl.: slope = 2.830D-05 intercept = 8.098 corr. coeff. = 0.949

Figura 4.7: Arquivo de sáıda do MOOG contendo as abundâncias de carbono.

4.2.2 Oxigênio

Determinamos as abundâncias de oxigênio a partir da linha proibida [O I] em 6300

Å utilizando o driver blends do MOOG, visto que esta linha possui uma forte mistura

com linhas do Ni I (6300.335 Å e 6300.535 Å) — podendo ter casos onde 60% da largura

equivalente da linha é, na realidade, contribuição do Ni I (e.g., Bertran de Lis et al. 2015).

Além disso, a linha também é contaminada por bandas telúricas e pela banda do CN

(e.g., Allende Prieto et al. 2001; Teske et al. 2013). O valor de log gf do Ni I utilizado é

o de Johansson et al. (2003), pesado por Bensby et al. (2004) (seguindo o procedimento

de Schuler et al. 2015 e Teske et al. 2015). Vale a pena ressaltar que, por mais que

o tripleto do O I em 7774 Å seja amplamente utilizado para determinar abundâncias

de O em estrelas FGK (e.g., Steffen et al. 2015; Amarsi et al. 2019; Bergemann et al.

2021), não foi posśıvel utilizá-lo pois os espectros HARPS não contemplam essa região

espectral.

As medidas de largura equivalente da linha foram feitas de forma manual utilizando

a tarefa splot do IRAF, pois a linha é muito fraca (larguras equivalentes t́ıpicas de ∼8

mÅ para estrelas de tipo solar, Bertran de Lis et al. 2015) e isso dificulta a utilização

do ARES v2. Para facilitar o procedimento manual, utilizamos os parâmetros “xmin” e

“xmax” para que só fosse mostrada uma janela de 4 Å de largura com a linha centralizada

(ver Listing 4.1). Dentro da janela, tecla-se “k” no que é considerado o ińıcio e o fim

da linha espectral (ver Figura 4.8) e a tarefa realiza um ajuste gaussiano no perfil

observado. Depois, tecla-se “q” para finalizar a execução e a tarefa gera um arquivo

chamado splot.log contendo o comprimento de onda central, fluxo e a largura equivalente

de cada linha conforme obtidos através do ajuste gaussiano.
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iraf.splot(images = ‘espectro_entrada.fits’,

xmin = ‘6298’,

xmax = ‘6302’)

Listing 4.1: Tarefa splot do IRAF.

Figura 4.8: Exemplo da medição da largura equivalente da linha do [O I] em 6300 Å
através de um ajuste gaussiano (linha vermelha) utilizando a tarefa splot do IRAF.

Após obter as larguras equivalentes, criamos, para cada espectro, o arquivo de

entrada do MOOG que contém os parâmetros atômicos das linhas envolvidas na análise,

o “ew espectro.txt”. Como utilizamos o driver blends, marcamos as linhas do Ni I com

o comprimento de onda negativo para especificar que a contribuição delas deve ser levada

em consideração e retirada da abundância final da linha. Além disso, como as 3 linhas

estão misturadas em uma só, todas devem ter o mesmo valor de largura equivalente (ver

Figura 4.9).

#Line list for [O I] 6300

6300.304 8.0 0.000 -9.717 0.000 7.6

-6300.335 28.0 4.266 -2.275 -7.750 7.6

-6300.355 28.0 4.266 -2.695 -7.750 7.6

Figura 4.9: Exemplo de lista de linhas de entrada para a análise do [O I] utilizando
o driver blends do MOOG.

Após executar o MOOG, percebemos que as abundâncias de oxigênio encontradas

estavam muito altas e isso poderia significar que a contribuição do Ni I não estava sendo

bem contabilizada. O procedimento padrão do MOOG é assumir que a abundância

de todos os elementos é igual à abundância solar adicionada à metalicidade da estrela

(valores solares de Asplund et al. 2009). Por exemplo, se temos uma estrela com [Fe/H]
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= 0.03 dex, sua abundância de Ni dentro do MOOG será:

A(Ni)⋆ = A(Ni)⊙ + [Fe/H]⋆ = 6.22 + 0.03 = 6.25 dex.

Contudo, este valor é apenas uma aproximação e não é necessariamente o valor real.

Portanto, para melhorar a acurácia das abundâncias de Ni das estrelas, determinamos

as abundâncias deste elemento a partir de uma lista de 37 linhas de Ni I (ver Tabela

C.3) utilizando o driver abfind do MOOG. As larguras equivalentes das linhas foram

medidas de forma automática utilizando o ARES v2.

Por fim, especificamos o quanto a abundância de Ni assumida pelo MOOG deveria

ser corrigida utilizando o parâmetro abundances no arquivo de entrada do MOOG, o

batch.par (ver Figura 4.10). A correção da abundância de Ni adicionada é

∆A(Ni) = A(Ni)medida −A(Ni)⊙,

onde A(Ni)medida é a abundância de Ni encontrada.

blends

terminal ‘x11’

standard_out ‘espectro_output.txt’

summary_out ‘ab_espectro.txt’

model_in ‘atm_espectro.txt’

lines_in ‘ew_espectro.txt’

atmosphere 1

molecules 2

lines 1

flux/int 0

damping 1

units 0

plot 0

nblenlimits

0.5 0.001 8.0

abundances 1 1

28 0.05

Figura 4.10: Alterações no arquivo batch.par do MOOG para corrigir as abundâncias
de Ni durante a análise do O com o driver blends. Neste exemplo, ∆A(Ni) = 0.05 dex.

Na Figura 4.11, temos o exemplo de um arquivo de sáıda do MOOG contendo a

abundância de O.

4.2.3 Enxofre

Determinamos as abundâncias de enxofre a partir de 6 linhas do S I (4694 Å, 4695

Å, 6045 Å, 6052 Å, 6743 Å e 6757 Å, sendo as 4 últimas multipletos) utilizando o driver

blends do MOOG e medidas de largura equivalente feitas com o ARES v2. Assim como
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#Line list for [O I] 6300

#ODFNEW: Teff=5571,log g=4.57,[Fe/H]=0.00,Vmic=1.033 vt= 1.03 M/H=0.00

Abundance Results for Species O I (input abundance = 8.960)

wavelength ID EP logGF EWin logRWin abund delavg

6300.304 8.00000 0.000 -9.717 6.60 -5.799 8.790 0.000

6300.335 28.00000 4.266 -2.275 6.60 -5.799 999.990 999.990

6300.355 28.00000 4.266 -2.695 6.60 -5.799 999.990 999.990

average abundance = 8.790 std. deviation = 0.000 #lines = 1

No statistics done for E.P. trends

No statistics done for R.W. trends

No statistics done for wavelength trends

Figura 4.11: Arquivo de sáıda do MOOG contendo as abundâncias de oxigênio. As
linhas de Ni aparecem com abundâncias e desvios de 999.990 dex, mas esses valores não
são considerados na abundância final.

no caso do oxigênio, todas as linhas, exceto 4694 Å e 4695 Å, estão misturadas com outras

linhas, contudo, neste caso, elas estão misturadas com linhas do próprio S I. Portanto,

identificamos as linhas “extras” de S I com o comprimento de onda negativo. Na Figura

4.12, temos o exemplo de um arquivo de sáıda do MOOG contendo a abundância de S

e as linhas “extras” podem ser vistas com abundâncias e desvios de 999.990 dex.

# Line list for S

#ODFNEW: Teff=5803,log g=4.42,[Fe/H]=0.22,Vmic=1.036 vt= 1.04 M/H= 0.22

Abundance Results for Species S I (input abundance = 7.340)

wavelength ID EP logGF EWin logRWin abund delavg

4694.113 16.00000 6.524 -1.621 20.40 -5.362 7.449 0.117

4695.443 16.00000 6.524 -1.781 12.60 -5.571 7.326 -0.005

6045.972 16.00000 7.868 -0.709 21.20 -5.455 999.990 999.990

6045.992 16.00000 7.868 -1.299 21.20 -5.455 999.990 999.990

6046.038 16.00000 7.868 -0.505 21.20 -5.455 7.229 -0.103

6052.528 16.00000 7.870 -2.047 20.40 -5.472 999.990 999.990

6052.594 16.00000 7.870 -1.202 20.40 -5.472 999.990 999.990

6052.656 16.00000 7.870 -0.615 20.40 -5.472 7.462 0.131

6743.483 16.00000 7.866 -1.555 13.80 -5.689 999.990 999.990

6743.540 16.00000 7.866 -1.104 13.80 -5.689 999.990 999.990

6743.580 16.00000 7.866 -1.004 13.80 -5.689 7.265 -0.067

6743.580 16.00000 7.866 -1.354 13.80 -5.689 999.990 999.990

6743.640 16.00000 7.866 -1.184 13.80 -5.689 999.990 999.990

6757.150 16.00000 7.870 -0.308 25.60 -5.422 7.259 -0.073

6756.750 16.00000 7.870 -1.670 25.60 -5.421 999.990 999.990

6756.851 16.00000 7.870 -1.760 25.60 -5.422 999.990 999.990

6756.960 16.00000 7.870 -0.830 25.60 -5.422 999.990 999.990

average abundance = 7.332 std. deviation = 0.101 #lines = 6

No statistics done for E.P. trends

No statistics done for R.W. trends

wav. correl.: slope = -5.679D-05 intercept = 7.663 corr. coeff. = -0.525

Figura 4.12: Arquivo de sáıda do MOOG contendo as abundâncias de enxofre. As
linhas de S I com o comprimento de onda negativo aparecem com abundâncias e desvios
de 999.990 dex, mas esses valores não são considerados na abundância final.
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Para o C, Ni e S, removemos linhas com desvios acima de 0.15 dex, i.e., delavg≥
0.15 dex (ver Figuras 4.7 e 4.12).

4.2.4 Erros associados

Uma vez que os parâmetros atmosféricos possuem incertezas associadas, devemos

incluir a contribuição de cada uma delas na incerteza final associada às abundâncias.

Para isso, interpolamos 2 modelos de atmosfera para cada parâmetro, variando seu valor

ao somar ou subtrair sua incerteza associada. Para facilitar o entendimento, utilizando

a Tef como exemplo, caso a Tef do espectro seja 6000 ± 50 K, interpolamos um modelo

com Tef = 6050 K e outro com Tef = 5950 K. Depois disso, estimamos as abundâncias

para cada um dos modelos, calculamos o módulo da diferença entre elas e o valor final e

selecionamos o maior valor entre os dois como a incerteza associada àquele parâmetro,

σA(X),Tef . Assim, fizemos este procedimento para Tef , [Fe/H], log g e ξ e obtivemos 4

incertezas diferentes.

Além disso, no caso do C, Ni e S, por estarmos utilizando mais de uma linha

atômica, há uma incerteza associada à distribuição das abundâncias encontradas por

cada linha. Assim, estimamos esta incerteza, σlinhas, utilizando o desvio padrão da

média da distribuição de abundâncias. Já para o caso do O, não temos a σlinhas, mas

temos a incerteza associada à abundância de Ni utilizada. Dessa forma, estimamos esta

incerteza (σA(O),Ni) utilizando o mesmo procedimento dos parâmetros atmosféricos, ou

seja, variando a abundância de Ni de acordo com sua incerteza.

Na Tabela 4.2, listamos as diferenças t́ıpicas encontradas ao variar Tef em ± 50

K, [Fe/H] em ± 0.05 dex, log g em ± 0.1 dex, ξ em ± 0.1 dex, larguras equivalentes em

± 0.5 mÅ e ± 1 mÅ e, para o caso do O, a abundância de Ni em ± 0.05 dex e 0.10

dex. Para isso, selecionamos cerca de 20 espectros, de forma aleatória, e variamos as

quantidades citadas acima. Utilizando a Tef como exemplo, determinamos a abundância

da estrela para Tef = Tef + 50 K e, posteriormente, para Tef = Tef - 50 K e calculamos

o módulo da diferença entre essas duas abundâncias. Finalmente, ao fazer isso para

todos os espectros, utilizamos a média da distribuição de diferenças encontradas como

a diferença t́ıpica. Vemos que as abundâncias de C são muito senśıveis à Tef e log g,

com diferenças de 0.064 dex e 0.047 dex, respectivamente. Já as abundâncias de O são

bastante senśıveis às medidas de largura equivalente, com diferenças de 0.067 dex, e

0.135 dex para variações de ± 0.5 mÅ e ± 1 mÅ, à variação de log g, com 0.088 dex,

e às variações na abundância de Ni, com 0.056 dex para ∆A(Ni) de ± 0.1 dex. O Ni

apresenta mais sensibilidade às variações de Tef e EW, com 0.055 dex e 0.057 dex em ±
1 mÅ, respectivamente. Por fim, o S apresentou bastante sensibilidade às variações de
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EW, log g e, em menor escala, à variação de Tef , com diferenças de 0.071 dex em ± 1

mÅ, 0.064 dex e 0.044 dex, respectivamente.

Para calcular a incerteza final das abundâncias, somamos todos os erros associados

em quadratura:

• C, Ni e S:
√

σ2
A(X),Tef + σ2

A(X),[Fe/H] + σ2
A(X),log g + σ2

A(X),ξ + σ2
A(X),linhas;

• O:
√
σ2
A(O),Tef + σ2

A(O),[Fe/H] + σ2
A(O),log g + σ2

A(O),ξ + σ2
A(O),Ni.
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Elemento Tef ± 50 K [Fe/H] ± 0.05 dex log g ± 0.10 dex ξ ± 0.10 EW ± 0.5 mÅ EW ± 1 mÅ Ni ± 0.05 dex Ni ± 0.10 dex

C 0.064 0.006 0.047 0.006 0.009 0.028 - -
O 0.027 0.004 0.088 0.001 0.067 0.135 0.027 0.056
Ni 0.055 0.005 0.008 0.020 0.028 0.057 - -
S 0.044 0.002 0.064 0.003 0.035 0.071 - -

Tabela 4.2: Diferenças t́ıpicas encontradas para as abundâncias de C, O, Ni e S ao variar parâmetros atmosféricos, larguras equivalentes e, no caso
do O, abundância de Ni. Na ordem das colunas, temos o elemento em questão, as diferenças encontradas ao variar Tef em ± 50 K, [Fe/H] em ±
0.05 dex, log g em ± 0.10 dex, ξ em ± 0.10 dex, EW em ± 0.5 mÅ e ± 1 mÅ e abundância de Ni em ± 0.05 dex e ± 0.10 dex. Todos os valores
listados estão em dex.
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Resultados

Neste caṕıtulo, iremos analisar os parâmetros atmosféricos e as abundâncias obti-

das e compará-las com resultados de outros autores. Para todas as comparações, iremos

nos referir aos valores encontrados neste trabalho como Costa-Almeida (CA) e as dife-

renças sempre são calculadas da forma CA-referência.

Como mencionado no Caṕıtulo 3, algumas estrelas podem ter mais de um espectro

associado. Nesse caso, para estrelas com mais de um espectro, a incerteza associada a

um certo parâmetro (i.e., parâmetro atmosférico ou abundância) é a média dos erros

de cada espectro e o valor final do parâmetro é a média dos valores de cada espectro.

Contudo, para estrelas com 4 espectros ou mais, realizamos duas rodadas de cortes, para

remover espectros com valores muito discrepantes, utilizando como base a mediana e o

MAD1. Assim, removemos valores acima de mediana + 2MAD e abaixo de mediana -

2MAD, recalculamos a mediana e o MAD e refizemos o corte. O procedimento é similar

ao sigma-clip, mas é menos suscet́ıvel à outliers por utilizar como base valores medianos.

Todos os resultados obtidos neste trabalho podem ser encontrados no Apêndice

D.

5.1 Parâmetros Atmosféricos

Executamos o programa descrito na Seção 4.1 para determinar os parâmetros

atmosféricos dos espectros das 341 estrelas. Durante esta etapa, centenas de espec-

tros não tiveram seus parâmetros finais calculados pois as iterações estavam levando os

parâmetros atmosféricos — especialmente Tef e log g — para valores que extrapolavam

1Desvio absoluto mediano.

39
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a grade de modelos de atmosfera utilizada (Kurucz ATLAS9 ODFNEW). Por fim, con-

siderando os espectros que tiveram seus parâmetros atmosféricos calculados, removemos

espectros com ξ > 1.4 km/s, pois notamos que espectros com estes valores de ξ possúıam

valores discrepantes dos demais para uma mesma estrela, e com log g < 3.8 dex para

manter o limite inferior de log g utilizado para a seleção da amostra (ver Caṕıtulo 2).

Além disso, nos baseando em erros t́ıpicos encontrados na literatura (e.g., Nissen and

Gustafsson 2018), removemos espectros com: (i) σTef > 50 K; (ii) σlog g > 0.11 dex2;

(iii) σ[Fe/H] > 0.05 dex; (iv) σξ > 0.10 dex. Desse modo, finalizamos a etapa de

determinação de parâmetros atmosféricos com 252 estrelas das quais 110 são da amostra

P e 142 são da amostra S. Os erros t́ıpicos finais dos parâmetros são, em média, 30 K,

0.02 dex, 0.08 dex e 0.06 km/s para Tef , [Fe/H], log g e ξ, respectivamente (ver Figura

5.1) — distribuição de erros finais das estrelas, não dos espectros individuais.

Figura 5.1: Histogramas das incertezas finais dos parâmetros atmosféricos. Nos
painéis superiores, temos as incertezas associadas à Tef (esquerda) e à [Fe/H] (direita)
e, nos painéis inferiores, à log g (esquerda) e à ξ (direita). As linhas tracejadas indicam
a média da distribuição.

2Os valores t́ıpicos de log g encontrados na literatura são, na verdade, da ordem de 0.10 dex. Contudo,
encontramos muitos espectros bons que estavam com incertezas de 0.11 dex e, por isso, decidimos mantê-
los.
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Nas próximas subseções, comparamos nossos valores de Tef , log g e [Fe/H] com

outras referências da literatura.

5.1.1 Brewer & Fischer et al. (2016) [BF16]

Os autores utilizaram śıntese espectral para a determinação dos parâmetros at-

mosféricos de 1617 estrelas FGK observadas com o espectrógrafo HIRES3. Os erros

t́ıpicos indicados pelos autores são de 25 K, 0.01 dex e 0.028 dex para Tef , [Fe/H] e

log g, respectivamente. Obtivemos acordos relativamente bons para 60 estrelas (45 com

planetas e 15 sem) em comum com os autores e encontramos diferenças médias de 60 ±
44 K, 0.05 ± 0.04 dex e 0.05 ± 0.08 dex para Tef , [Fe/H] e log g, respectivamente (ver

Figura 5.2). De forma geral, as diferenças estão dentro das incertezas t́ıpicas. Reali-

zamos regressões lineares das diferenças para analisar posśıveis tendências nos dados e

encontramos coeficientes de correlação R2 de 0.08, 0.04 e 0.17 para Tef , [Fe/H] e log g,

respectivamente, ou seja, não encontramos tendências significativas para Tef e [Fe/H]

e uma tendência mı́nima com log g — podendo estar sendo bastante influenciada pelas

outliers aproximadamente entre 4.5 dex e 4.6 dex e pela falta de estrelas com log g <

4.20 dex.

Figura 5.2: Nos painéis superiores, temos as comparações dos parâmetros atmosféricos
determinados neste trabalho com os de Brewer & Fischer et al. (2016) e, nos painéis
inferiores, as diferenças entre os trabalhos (CA-autores). As linhas pretas representam
a razão 1:1 (ou diferença 0), as linhas vermelhas representam o resultado da regressão
linear dos pontos, a linha cinza cont́ınua representa a média das diferenças, as linhas
pontilhadas cinza claro e escuro representam 1σ e 2σ em torno da média, respectiva-
mente. Identificamos, em laranja, as estrelas da amostra P e, em branco, as estrelas da
amostra S.

3High Resolution Echelle Spectrometer (https://www2.keck.hawaii.edu/inst/hires/, Vogt et al.
1994) é um espectrógrafo echelle de alta resolução (25000 < R < 85000) que opera no intervalo de
comprimento de onda de 3000-10000 Å (ultravioleta ao infravermelho próximo). O HIRES está acoplado
ao telescópio Keck-I de 10 m de diâmetro, localizado no Observatório W. M. Keck, no Haváı (EUA).

https://www2.keck.hawaii.edu/inst/hires/
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5.1.2 Delgado Mena et al. (2021) [DM21]

Os autores utilizaram os parâmetros atmosféricos determinados por Sousa et al.

(2008, 2011a, 2011b) que fazem o uso de uma metodologia similar à descrita na Seção

4.1 — baseadas em medidas de largura equivalente de linhas de Fe I e Fe II feitas com

o ARES. Contudo, DM21 utilizaram os parâmetros de Tsantaki et al. (2013) para as

estrelas frias que, por sua vez, seguem a mesma metodologia, só que com uma lista de

linhas de Fe I e Fe II diferente, cujo objetivo é evitar linhas muito contaminadas por

outros elementos (causando superestimação das larguras equivalentes) e linhas muito

fortes (fazendo com que o o ajuste Gaussiano não descreva bem o perfil da linha).

Obtivemos bons acordos para 100 estrelas (73 com planetas e 27 sem) em comum

com DM21 e encontramos diferenças médias de 13 ± 50 K, 0.05 ± 0.04 dex e 0.03 ± 0.12

dex para Tef , [Fe/H] e log g, respectivamente, e R2 de 0.36, 0.01 e 0.01 nas regressões

lineares das diferenças (ver Figura 5.3). Observamos uma tendência moderada em Tef ,

especialmente para estrelas mais frias — possivelmente ligada ao uso da lista de linhas

espećıfica para estrelas frias pelos autores — que se assemelha às diferenças encontradas

por Tsantaki et al. (2013) ao comparar suas Tef com as obtidas por Sousa et al. (2008)

(ver Figura 5.4). Contudo, ressaltamos que a nossa lista de linhas foi usada por Ghezzi

et al. (2018), para estrelas frias e evolúıdas, e apresentou um bom desempenho (ver

Figura 5.5). Além disso, vemos uma alta dispersão em log g — o que é esperado, pois

é o parâmetro atmosférico mais complicado de determinar. Por fim, as diferenças estão

dentro do esperado e não observamos tendências para [Fe/H] e log g.

Figura 5.3: Comparação dos parâmetros atmosféricos determinados neste trabalho
com os de Delgado Mena et al. (2021). A descrição do gráfico segue o mesmo padrão
do gráfico da Figura 5.2.
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Figura 5.4: Figura 2 de Tsantaki et al. (2013) comparando seus valores de Tef (eixo
x) com os de Sousa et al. (2008) (eixo y). Os triângulos pretos representam estrelas
com planetas detectados e as linhas azuis pontilhadas representam a razão 1:1 (painel
superior) ou diferença 0 (painel inferior).
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Figure 5. Comparison between spectroscopic and photometric effective temperatures for 229 out of 245

target stars (see text for the reasons why some stars were removed). The upper panel shows the direct

comparison between the two sets of temperatures. The lower panel presents the difference ∆Teff= T Spec
eff -

TPhot
eff as a function of the photometric Teff . In both panels, solid lines represent a perfect agreement, while

dotted and dashed lines correspond to ±100 K and ±200 K, respectively.

da Silva et al. (2006). The mean difference (in the sense spectroscopic - trigonometric) is -0.008 ±

0.163 dex. If the ten stars with differences larger than ±0.4 are not taken into account, the average

difference becomes 0.012 ± 0.131 dex. We should note that the outliers in this case are note the

same as the ones found in the comparison of the temperatures. As for Teff , the above differences are

consistent with the typical external uncertainty (∼0.2 dex) mentioned in Section 3.2.

We also checked if there was any correlation between the differences in Teff and log g because

systematically incorrect effective temperatures could cause systematic offsets in the surface gravities

in the spectroscopic method. We can see there is no such correlation in Figure 7. A linear fit to

Figura 5.5: Figura 5 de Ghezzi et al. (2018) comparando temperaturas efetivas fo-
tométricas (eixo x) e espectroscópicas (eixo y). No painel superior, temos a comparação
direta das temperaturas efetivas e, no painel inferior, as diferenças entre elas na forma
espectroscópica-fotométrica. As linhas sólidas representam um acordo perfeito e as li-
nhas pontilhadas representam diferenças de ±100 K e ±200 K, respectivamente.

5.1.3 Catálogo Hypatia [Hyp]

Os parâmetros atmosféricos compilados do catálogo Hypatia são, para Tef e log g,

os valores medianos das distribuições destes parâmetros, em cada estrela, do catálogo

PASTEL (Soubiran et al. 2016) que, por sua vez, é um compilado de Tef , [Fe/H] e

log g de várias fontes da literatura. Já para [Fe/H], o valor apresentado é a mediana
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de todas as fontes compiladas pelo catálogo Hypatia4. Sendo assim, a comparação com

os parâmetros atmosféricos do Hypatia serve para nos dar uma noção de como nossos

valores se comportam em relação à média global.

Obtivemos bons acordos com os valores medianos compilados no catálogo Hypatia

e encontramos diferenças médias de 19 ± 58 K, 0.06 ± 0.04 dex e 0.02 ± 0.12 dex para

Tef , [Fe/H]
5 e log g, respectivamente, e coeficientes de correlação R2 de 0.10, 0.00 e 0.09

para as diferenças (ver Figura 5.6). As diferenças encontradas estão dentro do esperado

e as dispersões são t́ıpicas.

Figura 5.6: Comparação dos parâmetros atmosféricos determinados neste trabalho
com os presentes no catálogo Hypatia. A descrição do gráfico segue o mesmo padrão
da Figura 5.2.

Em resumo, encontramos bons acordos para todos os parâmetros atmosféricos,

dispersões boas para log g, e tendências leves ou mı́nimas em Tef e log g dependendo do

método a ser comparado (ver Tabela 5.1).

Autores ∆Tef ∆[Fe/H] ∆log g R2

(K) (dex) (dex) (Tef , [Fe/H], log g)

BF16 60 ± 44 0.046 ± 0.04 0.05 ± 0.08 0.08, 0.04, 0.17
DM21 13 ± 50 0.050 ± 0.04 0.03 ± 0.12 0.36, 0.01, 0.01
Hypatia 19 ± 20 0.056 ± 0.06 0.02 ± 0.12 0.10, 0.00, 0.09

Tabela 5.1: Diferenças encontradas entre os parâmetros atmosféricos deste traba-
lho com os de outros autores. As colunas representam os autores da comparação, as
diferenças CA-autores para Tef , [Fe/H] e log g, respectivamente, e o coeficiente de cor-
relação das diferenças (separados por v́ırgula).

4Ressaltamos que existe a possibilidade de obter os valores médios dos parâmetros no momento de
baixar o catálogo, mas decidimos optar pelos valores medianos.

5Os valores de abundâncias do catálogo Hypatia que foram baixados estão na escala solar de Asplund
et al. (2009), ou seja, a mesma que adotamos.



Caṕıtulo 5. Resultados 45

5.2 Carbono

Conseguimos determinar abundâncias de C para 1136 espectros, totalizando 187

estrelas (105 com planetas e 82 sem). O erro t́ıpico das abundâncias de C é, em média,

0.036 dex (mediana 0.018 dex) e a distribuição dos erros pode ser vista na Figura 5.7.

Na Figura 5.8, podemos ver a distribuição das abundâncias absolutas de C em função

de Tef e log g, para as quais encontramos uma abundância absoluta média de 8.521 ±
0.166 dex. Por fim, não identificamos tendências com Tef e log g, visto que encontramos

coeficientes de correlação R2 de 0.04 e 0.02, respectivamente (ver Figura 5.8).

Figura 5.7: Histograma dos erros associados às abundâncias de carbono. A linha
tracejada representa a média da distribuição.

Figura 5.8: Distribuição das abundâncias absolutas de C em função da Tef (painel
esquerdo) e log g (painel direito). As linhas vermelhas são o resultado das regressões
lineares dos pontos. Identificamos em laranja as estrelas da amostra P e em branco as
estrelas da amostra S.

Nas próximas subseções, comparamos nossas abundâncias de carbono com outras

referências da literatura.
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5.2.1 Catálogo Hypatia [Hyp]

Obtivemos um excelente acordo com o comportamento global das abundâncias

de C compiladas no catálogo Hypatia para 175 estrelas (105 com planetas e 70 sem) e

encontramos uma diferença média de -0.007 ± 0.079 dex e R2 = 0.01, ou seja, nenhuma

tendência com Tef e uma dispersão baixa (ver Figura 5.9). Também analisamos a distri-

buição das abundâncias de C compiladas no catálogo Hypatia, dessas mesmas estrelas, e

encontramos uma abundância média de 8.530 ± 0.192 dex e R2 = 0.03, valores bastante

similares aos nossos.

Figura 5.9: Diferenças entre abundâncias de C deste trabalho (CA) e as compiladas
no catálogo Hypatia (Hyp). A linhas preta representa a diferença 0, a linha vermelha
representa o resultado da regressão linear dos pontos, a linha cinza cont́ınua representa
a média das diferenças, as linhas pontilhadas cinza claro e escuro representam 1σ e 2σ
em torno da média, respectivamente. Identificamos, em laranja, as estrelas da amostra
P e, em branco, as estrelas da amostra S.

Figura 5.10: Distribuição das abundâncias absolutas de C compiladas no catálogo
Hypatia em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

5.2.2 Delgado Mena et al. (2021) [DM21]

Os autores determinaram abundâncias de carbono a partir de 2 linhas do C I

(5052 Å e 5380 Å) utilizando o driver abfind do MOOG (versão 2017), modelos de
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atmosfera Kurucz ATLAS9 e medidas de largura equivalente feitas com o ARES em

espectros HARPS. O erro t́ıpico indicado pelos autores é, em média, 0.028 dex (mediana

0.022 dex) — compat́ıvel com o nosso. Obtivemos um bom acordo para 100 estrelas

(73 com planetas e 27 sem) em comum com os autores e encontramos a diferença média

de 0.054 ± 0.049 dex e R2 =0.03 (ver Figura 5.11). Ressaltamos que, tendo em vista

a tendência encontrada entre nossos valores de Tef e os dos autores (ver Seção 5.3) e a

sensibilidade da abundância de C com a variação de Tef (ver Tabela 4.2), as diferenças

nas abundâncias de C podem ser causadas, pelo menos em parte, às diferentes escalas de

Tef . Contudo, tirando cerca de 6 outliers, o acordo é muito bom. Também analisamos a

distribuição das abundâncias de C dos autores, dessas mesmas estrelas, e encontramos

uma abundância média de 8.433 ± 0.178 dex, superior à nossa, possivelmente associada

às diferenças nas escalas de [Fe/H], diferentes log gf solares, escalas de Tef , entre outras.

Ademais, encontramos R2 = 0.01, ou seja, sem tendência (ver Figura 5.12). Por fim,

avaliamos o comportamento das abundâncias de C de DM21 quando comparadas às

abundâncias compiladas no catálogo Hypatia, dessas mesmas estrelas 100 estrelas, e

encontramos um excelente acordo com uma diferença média de -0.009 ± 0.084 dex e

R2 =0.04, ambos muito similares aos nossos valores (ver Figura 5.13).

Figura 5.11: Diferenças entre abundâncias de C determinadas neste trabalho (CA) e
por Delgado Mena et al. (2021) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico
segue o mesmo padrão da Figura 5.9.

5.2.3 Brewer & Fischer et al. (2016) [BF16]

Os autores determinaram abundâncias de carbono a partir de 63 linhas de C

I utilizando śıntese espectral e modelos de atmosfera Kurucz ATLAS9 (1D ETL) em

espectros de alta resolução do HIRES. O erro t́ıpico indicado pelos autores é de 0.026

dex — compat́ıvel com o nosso. Obtivemos um bom acordo para 52 estrelas (42 com

planetas e 10 sem) em comum com os autores e encontramos a diferença média de 0.093

± 0.042 dex, a qual suspeitamos que esteja sendo influenciada pelas diferentes escalas

de Tef e [Fe/H], e R2 =0.04 (ver Figura 5.14). Também analisamos a distribuição das
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Figura 5.12: Distribuição das abundâncias absolutas de C de Delgado Mena et al.
(2021) em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

Figura 5.13: Diferenças entre abundâncias de C determinadas por Delgado Mena
et al. (2021) e as compiladas no catálogo Hypatia em função da Tef dos autores. A
descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.9.

abundâncias de C dos autores, dessas mesmas estrelas, e encontramos uma abundância

média de 8.442 ± 0.137 dex e R2 = 0.17 — média praticamente 0.1 dex menor do que

a nossa, podendo estar associada às diferenças nas escalas de [Fe/H], Tef , entre outras

(ver Seção 5.2.2), e uma fraca tendência com Tef (ver Figura 5.15). Por fim, avaliamos

o comportamento das abundâncias de C de BF16 quando comparadas às abundâncias

compiladas no catálogo Hypatia, dessas mesmas estrelas 52 estrelas, e encontramos um

excelente acordo, com uma diferença média de 0.003 ± 0.049 dex e R2 =0.01, ambos

muito similares aos nossos, mas com um espalhamento menor (ver Figura 5.16).

5.2.4 Suárez-Andrés et al. (2017) [SA17]

Os autores determinaram abundâncias de carbono a partir da banda do CH em

4300 Å, em espectros HARPS, utilizando o driver synth (śıntese espectral) do MOOG

(versão 2013) e modelos de atmosfera Kurucz ATLAS9. O erro t́ıpico indicado pelos

autores é, em média, 0.117 dex (mediana 0.120 dex) — 3 vezes maior do que o nosso.

Obtivemos um bom acordo para 100 estrelas (73 com planetas e 27 sem) em comum com
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Figura 5.14: Diferenças entre abundâncias de C determinadas neste trabalho e por
Brewer & Fischer (2016) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico segue o
mesmo padrão da Figura 5.9.

Figura 5.15: Distribuição das abundâncias absolutas de C de Brewer & Fischer (2016)
em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura
5.8.

Figura 5.16: Diferenças entre abundâncias de C determinadas por Brewer & Fischer
(2016) e as compiladas no catálogo Hypatia em função da Tef dos autores. A descrição
do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.9.

os autores e encontramos a diferença média de 0.065 ± 0.114 dex e R2 =0.36 (ver Figura

5.17) — dispersão t́ıpica e tendência moderada com Tef . Os autores têm a mesma escala

de Tef de Delgado Mena et al. (2021), sendo assim, além do fato de estarmos comparando

indicadores atômicos e moleculares que, na literatura, não possuem um acordo muito
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bom, as diferenças também podem estar sendo influenciadas pelas diferentes escalas de

Tef e de [Fe/H]. Também analisamos a distribuição das abundâncias de C dos autores,

dessas mesmas estrelas, e encontramos uma abundância média de 8.421 ± 0.238 dex e

R2 = 0.12 — média e dispersão praticamente 0.1 dex maiores do que os nossos valores,

reforçando as diferenças associadas às escalas de [Fe/H], Tef , entre outras (ver Seção

5.2.2), e com tendência fraca com Tef (ver Figura 5.18). Por fim, avaliamos o comporta-

mento das abundâncias de C de SA17 quando comparadas às abundâncias compiladas

no catálogo Hypatia, dessas mesmas 100 estrelas, e encontramos um excelente acordo

com uma diferença média de -0.009 ± 0.084 dex e R2 =0.04, ambos muito similares aos

nossos valores (ver Figura 5.19).

Figura 5.17: Diferenças entre abundâncias de C determinadas neste trabalho (CA) e
por Suárez-Andrés et al. (2017) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico
segue o mesmo padrão da Figura 5.9.

Figura 5.18: Distribuição das abundâncias absolutas de C de Suárez-Andrés et al.
(2017) em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

Vale a pena ressaltar que, no trabalho de Delgado Mena et al. (2021), os autores

comentaram sobre as diferenças encontradas ao comparar suas abundâncias de C obtidas

através de linhas atômicas com as de Suárez-Andrés et al. (2017) obtidas através da

banda do CH. Por mais que eles não tenham indicado a diferença média encontrada,

podemos ver na Figura 5.20, que existe uma forte tendência com Tef . Dessa forma, a
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Figura 5.19: Diferenças entre abundâncias de C determinadas por Suárez-Andrés
et al. (2017) e as compiladas no catálogo Hypatia em função da Tef dos autores. A
descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.9.

tendência encontrada em CA-SA17 pode também estar atrelada à utilização das linhas

atômicas por nós.

E. Delgado Mena et al.: Chemical abundances of 1111 FGK stars from the HARPS GTO planet search program IV.

Table 2. Average abundance sensitivities of carbon to changes of each parameter by their individual σ.

continuum error ∆Teff = ± σTeff ∆[Fe/H] = ± σ[Fe/H] ∆log g = ± σlog g ∆ξt = ± σξt
low Teff ±0.038 ±0.027 ±0.001 ∓0.022 ±0.000
low solar ±0.016 ±0.013 ±0.001 ∓0.010 ±0.000
high Teff ±0.017 ±0.017 ±0.002 ∓0.015 ±0.002

Fig. 1. [C/Fe] ratios for each line as a function of Teff.

Fig. 2. Difference in [C/H] ratios between this work and the
abundances from Suárez-Andrés et al. (2017) based on the CH
band as a function of Teffand [Fe/H].

atomic parameters of the lines and the Van der Waals damping
constants, log (γ6/NH), were retrieved from VALD3 database2

(Ryabchikova et al. 2015). The EWs of the different lines were
measured automatically with version 2 of the ARES program3

(Sousa et al. 2015, 2007); however, for some stars, a visual in-
spection was needed to correctly measure the EWs. The atomic
data, EWs and derived abundances for the Sun are shown in
Table 1, where abundances are given in the classical form A(X)
= log[(N(X)/N(H)] + 12.

Since we are also interested in the study of the C/O ele-
mental ratio, we made use of the oxygen measurements pre-
viously derived for this sample by Bertran de Lis et al. (2015).
However, those abundances were derived with the older set of
parameters provided in Sousa et al. (2008, 2011a,b). Therefore,
we rederived the abundances with the new set of parameters
from DM17 and the published set of EWs in Bertran de Lis et al.
(2015), for which the Ni blending line was removed. Since the

2 http://vald.astro.univie.ac.at/∼vald3/php/vald.php
3 The ARES code can be downloaded at

http://www.astro.up.pt/ sousasag/ares/

abundances of oxygen can only be measured reliably for stars
hotter than 5200 K, the only difference in stellar parameters be-
tween this study and the original one is in the log g because
the other parameters only change for cooler stars. We note that
Bertran de Lis et al. (2015) considered the Kurucz Solar Atlas
(Kurucz et al. 1984) as a reference for solar oxygen abundances
and thus we also use that solar spectrum to derive our carbon so-
lar reference abundances. Since we corrected the spectroscopic
log g values for our full sample, we also applied that correction
to our solar parameters (see Eq. 2 in DM17).

The atomic lines we employ to derive abundances have a
high excitation potential and, thus, they become weaker as Teff
decreases, making it very difficult to derive reliable abundances
for cool stars. Indeed, in Fig. 1, a slight trend of increasing car-
bon abundances towards cooler temperatures can be observed,
which becomes steeper at a Teff. 5200 K, especially for the line
at 5380Å, pointing to the possible presence of unknown blends.
This line has also been reported to provide overabundances for
cool and young stars that are also active (Baratella et al. 2020),
although we note that the cool stars in our sample are all older
than 4 Ga and are not active (since our sample was cleaned of ac-
tive stars in order to ease the search for planets). Moreover, the
abundances provided by both lines start to disagree around this
value for Teff . As a comparison, the average standard deviation
of both abundances for stars below 5200 K is 0.47 dex, whereas
for the stars hotter than 5200 K, it is below 0.05 (see the col-
umn marked ’continuum error’ in Table 2). Therefore, we set the
limit for reliable abundances at 5200 K, which is the same Teff
cut applied to derive oxygen abundances by Bertran de Lis et al.
(2015) in the sample. In the end, we could derive reliable C abun-
dances for 757 stars out of the 1111 that form the full sample.
In Fig. 1, we can also see that both carbon optical lines provide
very similar abundances for stars above 5200 K.

The abundance errors due to the uncertainty on the contin-
uum placement are considered as the line-to-line scatter. The
abundance errors due to the errors on stellar parameters were
estimated by calculating the abundance differences when one
of each of the stellar parameters was modified by its individual
error. The average abundance sensitivities are shown in Table 2
for the same three groups of stars depending on Teff as done in
Adibekyan et al. (2012c) and DM17: “low Teff” stars – stars with
5200 K< Teff < 5277 K, “solar” – stars with Teff =T⊙ ± 500 K,
and “high Teff” – stars with Teff > 6277 K. The average errors
on Teff are 38, 24, and 46 K for cool, Sun-like, and hot star
groups, respectively. The average errors in log g are 0.07, 0.03,
and 0.05 dex, in ξt - 0.09, 0.04, and 0.08 km s−1, and in [Fe/H]
- 0.03, 0.02, 0.03 dex for the three groups, respectively. We
can see that for the three groups of stars, the dominant error is
due to the uncertainty on continuum position, followed by the
errors on Teff and log g. On the other hand, carbon abundances
are hardly sensitive to changes in [Fe/H] and ξt. Moreover, for
cool stars, the errors on the stellar parameters are larger and
thus they translate into larger errors on abundances, especially
those related to the Teff and log g uncertainties. The final errors
are given by the quadratic sum of these individual errors. The

3

Figura 5.20: Figura 2 de Delgado Mena et al. (2021) mostrando as diferenças entre
suas abundâncias de C e as de Suárez-Andrés et al. (2017) em função da Tef (painel
esquerdo) e [Fe/H] (painel direito).

Em resumo, observamos que nossas abundâncias de C são bastante acuradas e

apresentam dispersões t́ıpicas. Podemos ver, pela Tabela 5.2, que a diferença média e

dispersão encontradas em CA-Hypatia é t́ıpica — comparando com os outros valores

de autores-Hypatia contidos na tabela. Além disso, os valores de ⟨C⟩ sugerem que as

escalas de Tef e/ou de abundâncias dos outros autores são diferentes das utilizadas por

nós e pelos autores contemplados no catálogo Hypatia.

5.3 Oxigênio

Conseguimos medir manualmente a largura equivalente da linha [O I] em 6300 Å

em 1170 espectros, totalizando 180 estrelas com abundâncias de O determinadas (105

com planetas e 75 sem). O erro t́ıpico das abundâncias de O é, em média, 0.070 dex

(mediana 0.060 dex) (ver Figura 5.21), i.e., um erro alto — possivelmente associado à

própria definição do cont́ınuo local e/ou às flutuações nas medidas manuais de largura
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Autores Costa-Almeida Hypatia ⟨C⟩ R2

(dex) (dex) (dex)

Costa-Almeida - -0.007 ± 0.079 8.521 ± 0.166 0.-0, 0.01, 0.04
Hypatia - - 8.530 ± 0.192 0.-0, 0.-0, 0.03
DM21 0.054 ± 0.049 -0.009 ± 0.084 8.433 ± 0.178 0.03,0.04,0.01
BF16 0.093 ± 0.042 0.003 ± 0.049 8.442 ± 0.137 0.04,0.01,0.17
SA17 0.065 ± 0.114 -0.009 ± 0.084 8.421 ± 0.238 0.36,0.04,0.12

Tabela 5.2: Resultados para as abundâncias de C. As colunas representam os autores a
serem descritos, a diferença CA-autores, a diferença Hypatia-autores, a distribuição das
abundâncias de C dos autores, e os coeficientes de correlação R2 (coeficiente referente
à tendência das abundâncias com a Tef), respectivamente.

equivalente, visto que uma variação de apenas 0.5 mÅ pode variar a abundância em 0.067

dex (ver Tabela 4.2). Obtivemos uma abundância absoluta média de 8.870 ± 0.129 dex

— dispersão t́ıpica. Por se tratarem de estrelas F e G da vizinhança solar, o valor médio

esperado era de aproximadamente 8.69 dex (abundância solar na escala de Asplund

et al. 2009), contudo, diferenças na escala de Tef e/ou os valores de log gf adotados

e/ou os erros associados às medidas das larguras equivalentes podem influenciar a média

encontrada. Na Figura 5.22, podemos ver a distribuição das abundâncias absolutas de

O em função de Tef e log g, para as quais encontramos R2=0.00 e 0.06, respectivamente.

Desse modo, basicamente não encontramos tendências com Tef e log g.

Figura 5.21: Histograma dos erros associados às abundâncias de oxigênio. A linha
tracejada representa a média da distribuição.

Nas próximas subseções, comparamos nossas abundâncias de oxigênio com outras

referências da literatura.
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Figura 5.22: Abundância absoluta de O em função da Tef (painel esquerdo) e log g
(painel direito). A descrição dos gráficos segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

5.3.1 Catálogo Hypatia [Hyp]

As abundâncias de O contempladas no catálogo Hypatia são todas determinadas

a partir do tripleto em 7774 Å e possuem correções não-ETL ou correções forçando com

que a abundância do tripleto esteja de acordo com a abundância das linhas proibidas em

6300 Å e 6363 Å (Hinkel et al. 2014). Tendo isso em vista, obtivemos um bom acordo

com o comportamento global das abundâncias de O para 167 estrelas (105 com planetas

e 62 sem), e encontramos uma diferença média de 0.064 ± 0.200 dex e R2 = 0.04, ou seja,

alta dispersão mas praticamente nenhuma tendência com Tef (ver Figura 5.23). A partir

da distribuição das abundâncias de O compiladas no catálogo Hypatia, dessas mesmas

estrelas, encontramos uma abundância média de 8.803 ± 0.138 dex, praticamente 0.1

dex menor do que a nossa, e R2 = 0.07 (ver Figura 5.24). Sendo assim, as abundâncias

compiladas no catálogo Hypatia parecem introduzir a leve tendência observada na Figura

5.23 — visto que não encontramos tendência com Tef nas nossas abundâncias de O.

Figura 5.23: Diferenças entre abundâncias de O deste trabalho e as compiladas no
catálogo Hypatia. A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.9.
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Figura 5.24: Distribuição das abundâncias absolutas de O compiladas no catálogo
Hypatia em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

5.3.2 Bertran de Lis et al. (2015) [BL15]

Os autores determinaram abundâncias de oxigênio a partir de 2 linhas (O I em

6158 Å e [O I] em 6300 Å) utilizando o driver abfind do MOOG (versão 2013) e me-

didas manuais de largura equivalente feitas com a tarefa splot do IRAF em espectros

HARPS. Para retirar a contribuição do Ni I na linha de [O I], eles utilizaram o dri-

ver ewfind do MOOG para estimar a largura equivalente da linha do Ni em 6300 Å

e, posteriormente, subtráıram este valor da largura equivalente obtida manualmente

(EW[O 6300] = EWmedida − EWNi). Os erros t́ıpicos das abundâncias de O dos autores

são, em média, 0.107 dex e 0.119 dex (mediana 0.060 dex e 0.080 dex) para 6158 Å e

6300 Å, respectivamente — um pouco maiores que o nosso.

Para as abundâncias da linha em 6158 Å, obtivemos um bom acordo para 76 (65

com planetas e 11 sem) estrelas em comum com os autores e encontramos diferenças

médias de 0.049 ± 0.202 dex. Na Figura 5.25, podemos ver que a dispersão dos pontos

é alta, contudo não encontramos tendência com Tef — R2=0.01. Analisamos a dis-

tribuição das abundâncias de O de BL15, dessas mesmas estrelas, e encontramos uma

abundância média de 8.786 ± 0.148 dex, praticamente 0.1 dex abaixo do nosso valor

médio, e R2=0.00, ou seja, nenhuma tendência com Tef (ver Figura 5.26). Contudo, por

mais que a distribuição de O de 6158 Å não tenha tendência com Tef , há um acúmulo de

objetos em Tef≲5600 K com abundâncias aproximadamente 0.1 dex abaixo da média.

Por fim, avaliamos o comportamento das abundâncias de O de BL15 quando comparadas

às abundâncias de O compiladas no catálogo Hypatia (ver Figura 5.27), dessas mesmas

76 estrelas, e encontramos um bom acordo com uma diferença média de -0.003 ± 0.065

dex e R2=0.00.

Para as abundâncias da linha em 6300 Å, obtivemos um acordo razoável para
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84 (63 com planetas e 21 sem) estrelas em comum com os autores e encontramos di-

ferenças médias de 0.077 ± 0.222 dex. Na Figura 5.25, podemos ver que a dispersão

dos pontos é alta e que há uma leve tendência com Tef — R2=0.18. Também analisa-

mos a distribuição das abundâncias O de BL15 dessas mesmas estrelas, e encontramos

uma abundância média de 8.770 ± 0.164 dex, 0.11 dex abaixo do nosso valor médio,

e R2=0.25, ou seja, uma tendência razoável com Tef (ver Figura 5.26), tendência esta

que pode estar refletida nos resultados observados para as nossas abundâncias. Por

fim, avaliamos o comportamento das abundâncias de O de BL15 quando comparadas às

abundâncias de O compiladas no catálogo Hypatia (ver Figura 5.27), dessas mesmas 84

estrelas, e encontramos um bom acordo com uma diferença média de -0.033 ± 0.107 dex

e R2=0.17 — leve tendência. Portanto, parte da tendência e alta dispersão encontradas

ao compararmos com nossos resultados com as abundâncias da linha em 6300 Å podem

estar associadas às tendências e dispersões de BL15.

Figura 5.25: Diferenças entre abundâncias de O determinadas neste trabalho (CA) e
as de Bertran de Lis et al. (2015) em função da Tef dos autores. No painel esquerdo, te-
mos as abundâncias de BL15 da linha em O I 6158 Å e, no direito, temos as abundâncias
de BL15 da linha em [O I] 6300 Å. A descrição dos gráficos segue o mesmo padrão da
Figura 5.9.

Figura 5.26: Abundância absoluta de O (6158 Å na esquerda e 6300 Å na direita) em
função da Tef de Bertran de Lis et al. (2015). A descrição dos gráficos segue o mesmo
padrão da Figura 5.8.

Os autores compararam suas abundâncias obtidas com cada uma das linhas e

encontraram que as obtidas com a linha em 6158 Å são 0.024 dex maiores do que as

obtidas com a linha em 6300 Å e que, como a tendência observada fica dentro do intervalo
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Figura 5.27: Diferenças entre abundâncias de O compiladas no catálogo Hypatia e
as de BL15 em função da Tef de BL15. No painel esquerdo, temos as abundâncias da
linha do O I em 6158 Å e, no direito, temos as abundâncias da linha [O I] em 6300 Å.
A descrição dos gráficos segue o mesmo padrão da Figura 5.23.

de 1σ ( ± 0.127 dex) em torno da média, ela não é significativa. Assim, concluem que,

na média, as abundâncias das linhas são compat́ıveis (ver Figura 5.28).

S. Bertran de Lis et al.: Oxygen abundances

Table 5. Abundance sensitivities to the stellar parameters of both oxygen indicators for the three sub-samples of different Te f f .

∆Te f f ∆log(g) ∆[Fe/H] ∆ξt
+30 K -30 K +0.06 dex -0.06 dex +0.03 dex -0.03 dex +0.08 kms−1 -0.08 kms−1

Low Te f f
∆ OI 6158 -0.03 +0.04 +0.02 -0.01 0.00 +0.01 0.00 +0.01
∆ [OI]6300 +0.01 0.00 +0.03 -0.02 +0.02 -0.01 0.00 0.00

Solar Te f f
∆ OI 6158 -0.02 +0.03 +0.02 -0.01 0.00 +0.01 0.00 0.00
∆ [OI]6300 +0.01 0.00 +0.03 -0.02 +0.01 -0.01 0.00 0.00

High Te f f
∆ OI 6158 -0.02 +0.02 +0.02 -0.02 0.00 +0.01 0.00 0.00
∆ [OI]6300 +0.01 -0.01 +0.02 -0.02 +0.01 -0.01 0.00 0.00
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Fig. 7. Comparison of the absolute oxygen abundances from OI6158Å
with those obtained from [OI]6300 Å lines. Solid lines represent the
diagonal and the linear fit to the data. Dashed lines enclose 68% of the
data around the mean (0.024 dex).
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Fig. 8. Difference between absolute oxygen abundances derived from
the OI6158Å and [OI]6300Å lines against nominal signal-to-noise ratio.
Weighted moving average (boxcar average) of data points is shown as
a solid line, together with the 1, 2, and 3 sigma dispersion regions in
different grey shades. Dashed lines represent the simple movingaverage
of the abundance errors for each line. In the top panel the Sunhas been
shifted towards lower S/N for plotting purposes. The lower panel shows
the width of the±1σ region for the data average and the uncertainties.

our measurements become more precise and we achieve a
smaller dispersion in the difference between oxygen indicators.
Specifically, while the standard deviation for the whole sam-
ple was 0.127 dex, at high S/N it drops to 0.072 dex. How-

ever, for stars with S/N>1000 the average difference in oxygen
abundances is 0.051 dex, which is compatible with previously
measured differences in the Sun (Caffau et al. 2008). These de-
viations increase as we consider higher S/N ratios, indicating
a possible discordance between both indicators. The agreement
between abundance indicators as a function of the S/N is pre-
sented in figure 8. We have performed a weighted moving av-
erage (500 steps, step size 50 and weigthed with 1/σ2) that has
been smoothed by a factor of 0.4. The 1,2 and 3 standard de-
viations levels from the mean, which are represented by shaded
areas in the figure, clearly show how the dispersion decreases
at better S/N, while the mean is shifted towards higher values of
O6158Å. This result may suggest that the 0.06 dex disagreement
found in the Sun is not unique, and may have some physical ex-
planation.

The different sensitivities of the two oxygen lines to stel-
lar parameters allows us to define windows where each of these
lines can be used more or less easily. The equivalent width of
both spectral lines is smaller than 8mÅ at Te f f >5800K. How-
ever, because of the high excitation energy of 6158Å, this line
becomes significantly stronger in hotter stars. Specifically, the
EW of OI6158Å is always larger than the EW of [OI]6300Å in
all the stars with Te f f >6200K.
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Fig. 9. Fraction of oxygen in the equivalent width of the 6300 Å feature
as a function of metallicity. Dependence on the effective temperature is
shown in colours.

It is also important to note the uncertainties that affect each
line. Because of the density of spectral features in the range of
6158Å, the largest source of error in the equivalent width mea-
surement is the continuum placement. Therefore, it is more com-
plicated to measure this line in cool stars, where in addition to
many blends, the line itself is very weak. The 6300Å feature
can be considered as problematic in solar-type stars for twoim-
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Figura 5.28: Figura 7 de Bertran de Lis et al. (2015) comparando suas abundâncias
de O. Abundância de O em 6158 Å em função da abundância de O em 6300 Å. A linha
preta representa a razão 1:1 (ou diferença 0), a linha azul representa o ajuste linear dos
pontos e as linhas pretas pontilhadas são 1σ em torno da média da diferença.

5.3.3 Amarsi et al. (2019) [AM19]

Os autores determinaram abundâncias de oxigênio a partir das linhas do tripleto

do O I em 7774 Å utilizando śıntese espectral e modelos hidrodinâmicos em 3D de atmos-

fera do STAGGER-grid (Magic et al. 2013) em espectros HARPS, FEROS6 e UVES7. É

6Fiber-fed Extended Range Optical Spectrograph (https://www.eso.org/public/teles-instr/
lasilla/mpg22/feros/, Kaufer et al. 1999) é um espectrógrafo echelle com resolução espectral de 48000,
que opera no intervalo de comprimento de onda de 3500-9200 Å (viśıvel), atualmente acoplado ao Te-
lescópio MPG/ESO de 2.2 m de diâmetro, localizado no Observatório de La Silla, no Chile.

7Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph (https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/
instruments/uves.html, Dekker et al. 2000) é um espectrógrafo echelle de alta resolução dividido em

https://www.eso.org/public/teles-instr/lasilla/mpg22/feros/
https://www.eso.org/public/teles-instr/lasilla/mpg22/feros/
https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/uves.html
https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/uves.html
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bem conhecido que o tripleto em 7774 Å sofre desvios do ETL (e.g., granulação; inomo-

geneidade; colisões inelásticas com H I) e, por isso, eles optaram por utilizar correções

não-ETL e um modelo 3D hidrodinâmico. O erro t́ıpico das abundâncias de O dos

autores é, em média, 0.017 dex (mediana 0.016 dex).

Obtivemos um acordo bom para 35 estrelas (33 com planetas e 2 sem) em comum

com os autores e encontramos uma diferença média de 0.049 ± 0.189 dex e R2 = 0.00

(ver Figura 5.29), ou seja, alta dispersão, mas sem tendência. Também analisamos a dis-

tribuição das abundâncias de AM19, dessas mesmas estrelas, e encontramos abundância

média de 8.760 ± 0.129 dex e R2 = 0.00 (ver Figura 5.30). Por fim, comparamos as

abundâncias de O de AM19 com as abundâncias de O compiladas no catálogo Hypatia

e encontramos uma diferença média de -0.033 ± 0.049 dex e R2 = 0.33, para as mesmas

35 estrelas, ou seja, um bom acordo, porém com uma tendência razoável com Tef (ver

Figura 5.31).

Figura 5.29: Diferenças entre abundâncias de O determinadas neste trabalho e as
de Amarsi et al. (2019) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico segue o
mesmo padrão da Figura 5.9.

Em resumo, observamos que nossas abundâncias de O apresentam dispersões

t́ıpicas e, em média, estão 0.1 dex acima dos outros autores (ver Tabela 5.3), o que

pode indicar um problema na nossa definição do cont́ınuo local e/ou na precisão das me-

didas manuais de largura equivalente. Entretanto, vale a pena ressaltar que o oxigênio

ainda é um elemento muito dif́ıcil de ser estudado e não há acordo global entre os dife-

rentes métodos, e.g., [O I] em 6300 Å e 6363 Å, tripleto em 7774 Å e bandas de OH —

nem mesmo para a abundância do Sol (ver Caṕıtulo 1).

2 segmentos, azul e vermelho, com resolução espectral de 80000 e 110000, que opera no intervalo de
comprimento de onda de 3000-5000 Å (ultravioleta e viśıvel) e 4200-11000 Å (viśıvel e infravermelho
próximo), respectivamente, acoplado ao conjunto de telescópios VLT (Very Large Telescope) contendo
4 telescópios de 8.2 m de diâmetro e 4 de 1.8 m, localizado no Observatório do Paranal, no Chile.



Caṕıtulo 5. Resultados 58

Figura 5.30: Distribuição das abundâncias absolutas de O de Amarsi et al. (2019)
em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

Figura 5.31: Diferenças entre abundâncias de O compiladas no catálogo Hypatia e as
de Amarsi et al. (2019) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico segue o
mesmo padrão da Figura 5.23.

Autores Costa-Almeida Hypatia ⟨O⟩ R2

(dex) (dex) (dex)

Costa-Almeida - 0.064 ± 0.200 8.870 ± 0.129 0.-0, 0.04, 0.00
Hypatia - 8.803 ± 0.138 0.-0, 0.-0, 0.07

BL15 6158 Å 0.049 ± 0.202 -0.003 ± 0.065 8.786 ± 0.148 0.01, 0.00, 0.00
BL15 6300 Å 0.077 ± 0.222 -0.033 ± 0.107 8.770 ± 0.164 0.18, 0.17, 0.25

AM19 0.049 ± 0.189 -0.033 ± 0.049 8.760 ± 0.129 0.00, 0.33, 0.00

Tabela 5.3: Resultados para as abundâncias de O. As colunas representam os autores
a serem descritos, a diferença CA-autores, a diferença Hypatia-autores, a distribuição
das abundâncias de O dos autores, e os coeficientes de correlação R2 (coeficiente refe-
rente à tendência das abundâncias com a Tef), respectivamente.

5.4 Nı́quel

Como utilizamos o Ni para obter as abundâncias de O, decidimos separar esta

seção para comentar os seus resultados. As abundâncias de Ni foram medidas para

todos os espectros, contudo, só consideramos, no final, as abundâncias dos espectros que

tiveram abundâncias de oxigênio determinadas. Assim, apresentamos abundâncias de
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Ni para 1261 espectros, totalizando 196 estrelas (110 com planetas e 86 sem). Note que

o Ni tem 16 estrelas a mais do que o O. Isso se deve ao fato de que algumas estrelas não

puderam ter as incertezas de O estimadas corretamente pois o MOOG não conseguiu

calcular a abundância de O ao variar a abundância de Ni. Sendo assim, sem o cálculo

devido das incertezas, descartamos a abundância da estrela. Obtivemos uma abundância

média de 6.342 ± 0.234 dex. O erro t́ıpico das abundâncias de Ni é, em média, 0.020

dex (mediana 0.012 dex) (ver Figura 5.32). Na Figura 5.33, podemos ver a distribuição

das abundâncias absolutas de Ni em função de Tef e log g, para as quais encontramos

R2=0.08 e 0.01, respectivamente, ou seja, sem tendências com Tef e log g.

Figura 5.32: Histograma dos erros associados às abundâncias de ńıquel. A linha
tracejada representa a média da distribuição.

Figura 5.33: Abundância absoluta de Ni em função da Tef (painel esquerdo) e log g
(painel direito). A descrição dos gráficos segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

Nas próximas subseções, comparamos nossas abundâncias de ńıquel com outras

referências da literatura.
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5.4.1 Catálogo Hypatia [Hyp]

Obtivemos um bom acordo com o comportamento global das abundâncias de Ni

para 193 estrelas (110 com planetas e 83 sem) em comum e encontramos uma diferença

média de 0.026 ± 0.038 dex e R2 = 0.04, ou seja, dispersão baixa e nenhuma tendência.

Ademais, se desconsiderarmos as duas outliers no topo da Figura 5.34, em aproxima-

damente 5600 K e 5700 K, a dispersão cairia mais ainda. Considerando a distribuição

das abundâncias de Ni compiladas no catálogo Hypatia, dessas mesmas 193 estrelas,

encontramos uma abundância média de 6.316 ± 0.230 dex e R2 = 0.07 (ver Figura 5.35)

— valores similares aos nossos.

Figura 5.34: Diferenças entre abundâncias de Ni deste trabalho e as compiladas no
catálogo Hypatia. A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.9.

Figura 5.35: Distribuição das abundâncias absolutas de Ni compiladas no catálogo
Hypatia em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão dos gráficos
da Figura 5.8.

5.4.2 Bertran de Lis et al. (2015) [BL15]

Como vimos na Seção 5.3.2, BL15 calcularam as abundâncias de ńıquel utili-

zando o driver ewfind do MOOG. Os autores não indicaram o erro t́ıpico associado às

abundâncias de Ni determinadas. Obtivemos um bom acordo para 91 estrelas (67 com
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planetas e 24 sem) em comum com os autores e encontramos uma diferença média de

0.035 ± 0.038 dex, contudo observamos uma tendência razoável com Tef tendo R
2 = 0.41

(ver Figura 5.36) — tendência esta que pode estar influenciando as diferenças nos nos-

sos valores de O (ver Seção 5.3), visto que as nossas abundâncias de O são bastante

senśıveis à variação de Ni (ver Tabela 4.2). Analisando a distribuição das abundâncias

de Ni de BL15, dessas mesmas estrelas, encontramos uma abundância média de 6.225

± 0.264 dex e R2 = 0.08 (ver Figura 5.37), ou seja, aproximadamente 0.1 dex abaixo

do valor médio encontrado por nós, podendo estar associado às diferentes escalas de Tef

e/ou [Fe/H] utilizadas. Por fim, comparamos as abundâncias de Ni de BL15 com as

abundâncias de Ni compiladas no catálogo Hypatia e encontramos uma diferença média

de 0.019 ± 0.019 dex e R2 = 0.28, para as mesmas 91 estrelas (ver Figura 5.38). Vemos

que, assim como quando comparadas às nossas abundâncias, a média e a dispersão das

diferenças e a tendência são similares — sendo um pouco maiores que os nossos valores.

Figura 5.36: Diferenças entre abundâncias de Ni determinadas neste trabalho e as de
Bertran de Lis et al. (2015) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico segue
o mesmo padrão da Figura 5.9.

Figura 5.37: Distribuição das abundâncias absolutas de Ni de Bertran de Lis et al.
(2015) em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.
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Figura 5.38: Diferenças entre abundâncias de Ni compiladas no catálogo Hypatia e
as de Bertran de Lis et al. (2015) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico
segue o mesmo padrão da Figura 5.23.

5.4.3 Brewer & Fischer et al. (2016) [BF16]

Os autores determinaram abundâncias de ńıquel a partir de 223 linhas de Ni

I utilizando śıntese espectral e modelos de atmosfera Kurucz ATLAS9 (1D ETL) em

espectros de alta resolução do HIRES. O erro t́ıpico indicado pelos autores é de 0.012

dex — compat́ıvel com o nosso erro mediano. Obtivemos um bom acordo para 56 estrelas

(45 com planetas e 11 sem) em comum com os autores e encontramos a diferença média

de 0.037 ± 0.031 dex, porém vemos uma tendência pequena com Tef com R2 =0.27 (ver

Figura 5.39). Também analisamos a distribuição das abundâncias de Ni dos autores,

dessas mesmas estrelas, e encontramos uma abundância média de 6.332 ± 0.181 dex e

R2 = 0.17 — similar à nossa, porém com uma tendência maior com Tef (ver Figura

5.40). Por fim, avaliamos o comportamento das abundâncias de Ni de BF16 quando

comparadas às abundâncias compiladas no catálogo Hypatia, dessas mesmas 56 estrelas,

e encontramos um excelente acordo, com uma diferença média de 0.021 ± 0.025 dex e

R2 =0.04 (ver Figura 5.41), ou seja, muito similares aos nossos valores.

Figura 5.39: Diferenças entre abundâncias de Ni determinadas neste trabalho e por
Brewer & Fischer (2016) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico segue o
mesmo padrão da Figura 5.9.
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Figura 5.40: Distribuição das abundâncias absolutas de Ni de Brewer & Fischer
(2016) em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

Figura 5.41: Diferenças entre abundâncias de Ni determinadas por Brewer & Fischer
(2016) e as compiladas no catálogo Hypatia em função da Tef dos autores.]. A descrição
do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.9.

Em resumo, observamos que nossas abundâncias de Ni se mostram bastante acu-

radas e precisas quando comparadas com às de outros autores (ver Tabela 5.4). Por

fim, vemos, também, que as abundâncias de Ni de BL15 são, em média, 0.1 dex mais

baixas, podendo assim influenciar nas diferenças observadas entre nossas abundâncias de

O para a linha do [O I] em 6300 Å, e possuem um R2=0.28 na análise das diferenças em

relação ao catálogo Hypatia, podendo também influenciar nas tendências entre nossas

diferenças, para a mesma linha (ver Figura 5.25).

Autores Costa-Almeida Hypatia ⟨A(Ni)⟩ R2

(dex) (dex) (dex)

Costa-Almeida - 0.026 ± 0.038 6.342 ± 0.234 0.-0, 0.04, 0.08
Hypatia - - 6.316 ± 0.230 0.-0, 0.-0, 0.07
BL15 0.035 ± 0.038 0.019 ± 0.019 6.225 ± 0.264 0.41, 0.28, 0.08
BF16 0.037 ± 0.031 0.021 ± 0.025 6.332 ± 0.181 0.27, 0.04, 0.17

Tabela 5.4: Resultados para as abundâncias de Ni. As colunas representam os autores
a serem descritos, a diferença CA-autores, a diferença Hypatia-autores, a distribuição
das abundâncias de Ni dos autores, e os coeficientes de correlação R2 (coeficiente refe-
rente à tendência das abundâncias com a Tef), respectivamente.
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5.5 Enxofre

Conseguimos determinar abundâncias de S para 1711 espectros, totalizando 252

estrelas (110 com planetas e 142 sem). O erro t́ıpico das abundâncias de S é, em

média, 0.026 dex (mediana 0.023 dex) (ver Figura 5.42). Obtivemos uma abundância

absoluta média de 7.210 ± 0.187 dex. Na Figura 5.43, podemos ver a distribuição das

abundâncias absolutas de S em função de Tef e log g, para as quais encontramos R2=0.04

e 0.03, respectivamente, ou seja, identificamos uma ausência de tendências com Tef e

log g e uma dispersão razoável.

Figura 5.42: Histograma dos erros associados às abundâncias de enxofre. A linha
tracejada representa a média da distribuição.

Figura 5.43: Abundância absoluta de S em função da Tef (painel esquerdo) e log g
(painel direito). A descrição dos gráficos segue o mesmo padrão dos gráficos da Figura
5.8.

Nas próximas subseções, comparamos nossas abundâncias de enxofre com outras

referências da literatura.
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5.5.1 Catálogo Hypatia [Hyp]

Obtivemos um bom acordo com o comportamento global das abundâncias de S

para 207 estrelas (105 com planetas e 102 sem) em comum, e encontramos uma diferença

média de 0.016 ± 0.096 dex e R2 = 0.14, ou seja, uma dispersão t́ıpica — especialmente

para estrelas mais frias (Tef≲ 5500 K) — e uma tendência muito fraca com Tef (ver

Figura 5.44). A partir da distribuição das abundâncias de S compiladas no catálogo

Hypatia, dessas mesmas estrelas, encontramos uma abundância média de 7.183 ± 0.212

dex e R2 = 0.01 (ver Figura 5.45) — similares aos nossos valores.

Figura 5.44: Diferenças entre abundâncias de S deste trabalho e as compiladas no
catálogo Hypatia. A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.9.

Figura 5.45: Distribuição das abundâncias absolutas de S compiladas no catálogo
Hypatia em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

5.5.2 Costa Silva et al. (2020) [CS20]

Os autores determinaram abundâncias de enxofre a partir de dois multipletos do

S I em 6743 Å e 6757 Å (para refrescar a memória, no nosso trabalho, utilizamos linhas

desses mesmos multipletos e, além disso, linhas em 4694 Å e 4695 Å e os multipletos

em 6045 Å e 6052 Å.), em espectros HARPS. Eles utilizaram o driver synth do MOOG
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(versão 2017) e modelos de atmosfera Kurucz ATLAS9. O erro t́ıpico das abundâncias

de S dos autores é, em média, 0.037 dex (mediana 0.033 dex).

Obtivemos um acordo razoável para 134 estrelas (78 com planetas e 46 sem) em

comum com os autores e encontramos uma diferença média de 0.081 ± 0.111 dex e

R2 = 0.62. Observando a Figura 5.46, percebemos que a dispersão não é tão grande em

torno da linha vermelha que representa a regressão linear dos pontos e que a tendência

com Tef é forte. Analisando a distribuição das abundâncias de S de CS20, dessas mesmas

estrelas, encontramos uma abundância média de 7.114 ± 0.190 dex e R2 = 0.02, contudo,

por mais que o coeficiente de correlação seja baixo, existe um acúmulo de objetos em Tef

≲ 5600 K com abundâncias aproximadamente 0.2 dex abaixo da média (ver Figura 5.47).

Nesse mesmo intervalo de Tef , as diferenças encontradas com nossos valores estão por

volta desses mesmos 0.2 dex. As escalas de Tef e [Fe/H] utilizadas pelos autores são as

mesmas de DM21, dessa forma, as diferenças observadas, especialmente para as estrelas

mais frias, podem estar associadas às diferenças nessas escalas. Por fim, comparamos as

abundâncias de S de CS20 com as abundâncias de S compiladas no catálogo Hypatia (ver

Figura 5.48) e encontramos uma diferença média de -0.044 ± 0.069 dex e R2 = 0.42, para

as mesmas estrelas, e vemos que a inclinação é contrária à encontrada na comparação

das nossas abundâncias com as do catálogo Hypatia.

Figura 5.46: Diferenças entre abundâncias de S determinadas neste trabalho e as de
Costa Silva et al. (2020) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico segue o
mesmo padrão da Figura 5.9.

Infelizmente, não encontramos muitas referências para comparar com nossos resul-

tados para o enxofre porque existe uma escassez de trabalhos que analisam este elemento.

Fora o trabalho de Costa Silva et al. (2020), temos as abundâncias do APOGEE (Jöns-

son et al. 2020), mas encontramos apenas 7 estrelas em comum, visto que o APOGEE

cobre principalmente estrelas com altas magnitudes, e alguns trabalhos do estudo de

elementos α no halo da Galáxia (e.g., Israelian & Rebolo 2001; Jönsson et al. 2011;

Takeda & Takada-Hidai 2011). Sendo assim, as comparações com nossas abundâncias

de S estão resumidas na Tabela 5.5.



Caṕıtulo 5. Resultados 67

Figura 5.47: Distribuição das abundâncias absolutas de S de Costa Silva et al. (2020)
em função da Tef . A descrição do gráfico segue o mesmo padrão da Figura 5.8.

Figura 5.48: Diferenças entre abundâncias de S compiladas no catálogo Hypatia e as
de Costa Silva et al. (2020) em função da Tef dos autores. A descrição do gráfico segue
o mesmo padrão da Figura 5.23.

Authors Costa-Almeida Hypatia ⟨S⟩ R2

(dex) (dex) (dex)

Costa-Almeida - 0.016 ± 0.096 7.210 ± 0.187 0.-0, 0.14, 0.04
Hypatia - - 7.183 ± 0.212 0.-0, 0.-0, 0.01
CS20 0.081 ± 0.111 -0.044 ± 0.069 7.114 ± 0.190 0.62, 0.42, 0.02

Tabela 5.5: Resultados para as abundâncias de S. As colunas representam os autores a
serem descritos, a diferença CA-autores, a diferença Hypatia-autores, a distribuição das
abundâncias de S dos autores, e os coeficientes de correlação R2 (coeficiente referente
à tendência das abundâncias com a Tef), respectivamente.





Caṕıtulo 6

Diferenças nas Abundâncias de

Estrelas Hospedeiras e

Não-Hospedeiras

Como vimos no Caṕıtulo 1, a formação de planetas gigantes é favorecida ao re-

dor de estrelas de tipo solar mais ricas em metais, em média (correlação “planeta-

metalicidade”). Tendo isso como base, podemos tentar investigar se o mesmo ocorre

para outros elementos além do Fe. Dessa forma, utilizamos testes KS para verificar se

as distribuições das abundâncias de Fe, C, O, Ni e S das amostras P e S seguem ou

não a mesma distribuição. Na Figura 6.1, temos as funções de distribuição cumula-

tivas (CDFs) das nossas abundâncias na forma [X/H]1, tendo como escala solar a de

Asplund et al. (2009), na qual A(Fe)⊙ = 7.50 dex, A(C)⊙ = 8.43 dex, A(O)⊙ = 8.69

dex, A(Ni)⊙ = 6.22 dex e A(S)⊙ = 7.12 dex. Obtivemos p-values de 0.02, 0.99, 0.18,

0.70 e 0.33 para os testes KS das distribuições de [Fe/H], [C/H], [O/H], [Ni/H] e [S/H],

respectivamente. Sendo assim, não podemos rejeitar a hipótese nula de que as distri-

buições das abundâncias das amostras P e S provêm da mesma distribuição — a um

ńıvel de significância de 0.01. Contudo, vemos que, em um ńıvel de significância de 0.02,

as distribuições de [Fe/H] das amostras seriam distingúıveis.

Realizamos os mesmos testes para as distribuições de abundâncias das estrelas

contempladas no catálogo Hypatia. Para isso, selecionamos estrelas com o mesmo espaço

de Tef e log g utilizados na seleção da nossa amostra de estudo (ver Caṕıtulo 2), ou seja,

5200 K ≤ Tef ≤ 6500 K e log g > 3.8 dex. Ademais, fizemos cortes de forma que ambas as

amostras, hospedeiras e não-hospedeiras, tivessem o mesmo intervalo de abundâncias, ou

seja, deixamos apenas estrelas que pertenciam à região comum do espaço de parâmetros

1[X/H] = A(X)⋆ −A(X)⊙.

69



Caṕıtulo 6. Diferenças nas Abundâncias de Estrelas Hospedeiras e Não-Hospedeiras 70

Figura 6.1: CDFs das abundâncias de [Fe/H] (painel superior, na esquerda), [C/H]
(painel superior, na direita), [O/H] (painel do meio, na esquerda), [Ni/H] (painel do
meio, na direita) e [S/H] (painel inferior). Os ćırculos brancos e laranjas representam
as estrelas da amostra S e P, respectivamente.

das duas amostras. As CDFs das distribuições de abundâncias dessas estrelas podem

ser encontradas na Figura 6.2. Obtivemos p-values da ordem de 10−15, 10−14, 10−9,

10−13 e 10−9 para os testes KS das distribuições de [Fe/H], [C/H], [O/H], [Ni/H] e

[S/H], respectivamente, o que afirmaria diferenças significativas entre as distribuições.

Contudo, devemos ser cautelosos, visto que, por conter abundâncias de várias fontes, as

distribuições estão suscet́ıveis às tendências e escalas solares de cada autor. Além disso,

como não aplicamos nenhum critério de seleção para as estrelas do catálogo Hypatia,

estão inclúıdas estrelas do disco espesso que, por sua vez, podem influenciar bastante

os testes KS por terem padrões qúımicos diferentes das estrelas do disco fino (e.g.,
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Kawata and Chiappini 2016). Entretanto, tendo em vista os resultados obtidos por

Hinkel et al. (2019), as abundâncias relativas de Fe, C e O são as que mais influenciam

a presença de planetas gigantes, aparecendo com pesos estat́ısticos acima de 0.8, em

uma escala de 0 a 1 — influenciando muito a diferenciação entre estrelas hospedeiras

e não-hospedeiras (considerando planetas gigantes). O Ni também foi testado e obteve

pesos de aproximadamente 0.4 (em média) e, por conta disso, não foi considerado tão

relevante.

Figura 6.2: CDFs das abundâncias de [Fe/H] (painel superior, na esquerda), [C/H]
(painel superior, na direita), [O/H] (painel do meio, na esquerda), [Ni/H] (painel do
meio, na direita) e [S/H] (painel inferior), contempladas no catálogo Hypatia, de estrelas
hospedeiras (ćırculos laranjas) e não-hospedeiras (ćırculos pretos).

Ademais, realizamos os mesmos testes para abundâncias homogêneas de [Fe/H],

[C/H] e [O6300/H] de Delgado Mena et al. (2021). Assim como no caso anterior, fizemos
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cortes de forma que ambas as amostras, hospedeiras e não-hospedeiras, tivessem o mesmo

intervalo de abundâncias. Obtivemos p-values da ordem de 10−6, 10−6 e 10−7 para

os testes KS das distribuições de [Fe/H], [C/H], [O6300/H], respectivamente, indicando

diferenças entre estrelas hospedeiras e não-hospedeiras para os 3 casos. Contudo, vemos,

na Figura 6.3, que há uma escassez de estrelas hospedeiras com metalicidades baixas e

com [C/H] e [O6300/H] altas — podendo ser um problema de amostragem.

Figura 6.3: CDFs das abundâncias de [Fe/H] (painel superior, na esquerda), [C/H]
(painel superior, na direita) e [O/H] (painel inferior) de Delgado Mena et al. (2021) de
estrelas hospedeiras (ćırculos laranjas) e não-hospedeiras (ćırculos pretos).

Por fim, analisamos a razão elementar de C/O. Esta razão tem um significado

especial para estudos de evolução qúımica da Galáxia, uma vez que carrega informações

sobre dois stellar-yields muito importantes que são as estrelas de baixa e alta massa. As

estrelas de baixa massa são as principais responsáveis pelo enriquecimento de C e Fe do

meio interestelar, visto que 2/3 do Fe da Galáxia é gerado em explosões de SN do tipo

Ia (ocorre em sistemas binários de anã branca, que é um remanescente de estrelas de

baixa massa, e alguma estrela companheira) (e.g., Matteucci 2016). Por outro lado, o

enriquecimento dos elementos α do meio interestelar é basicamente devido à contribuição

de estrelas massivas (SN de tipo II). Assim, visto que quanto maior a massa da estrela,

menor é seu tempo de vida, temos que a razão de C/O da estrela varia de acordo com

o momento que ela é formada, i.e., com sua idade ou metalicidade. Assim, em média,

quanto mais jovem a população estelar, maior sua razão de C/O. Além disso, a razão
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de C/O também é um diagnóstico importante quando falamos de exoplanetas por ela

influenciar na mineralogia do planeta, na qual planetas ricos em carbono têm C/O >

0.8 dex (e.g., Teske et al. 2014), sua atividade geodinâmica (e.g., Unterborn et al. 2014)

e a composição e estrutura térmica da atmosfera (e.g., Teske et al. 2014).

Portanto, calculamos as razões elementares de C/O da seguinte forma:

C/O =
10A(C)

10A(O)
, (6.1)

onde A(C) e A(O) são as abundâncias absolutas de C e O, respectivamente. Encontramos

o valor médio de 0.50 dex para as razões de C/O de 172 estrelas (110 hospedeiras e 62

não-hospedeiras), 0.52 dex para as estrelas hospedeiras e 0.47 dex para as estrelas não-

hospedeiras. Estrelas com [Fe/H] ≳ 0.25 dex têm razão de C/O > 0.8 dex, contemplando

10% e 5% das estrelas não-hospedeiras e hospedeiras nesta região, respectivamente.

Realizamos testes KS com as duas amostras e encontramos um p-value de 0.76, indicando

que elas não são distingúıveis.

Como pode ser visto na Figura 6.4, a razão de C/O cresce com a metalicidade e

isto está de acordo com a assinatura qúımica observada na Galáxia, contudo, uma boa

quantidade de estrelas com [Fe/H] ≳ 0.2 dex apresentam razões muito altas e isso pode

estar associado à grande dispersão das abundâncias de O da linha em 6300 Å— como foi

relatado por Delgado Mena et al. (2021) que, por sua vez, possuem estrelas com razões de

até aproximadamente 1.55 dex (ver Figura 6.5). Delgado Mena et al. (2021) encontraram

razões de C/O de 0.56 dex e 0.68 dex, obtidas com abundâncias de O da linha em 6158

Å e 6300 Å, respectivamente, para todas as estrelas da sua amostra. Para a razão de

C/O6300 dos autores, apenas 1% das estrelas hospedeiras possuem razão de C/O > 0.8

dex e, não-hospedeiras, 3%. Por fim, os autores relataram uma posśıvel diferença entre

estrelas não-hospedeiras e com Júpiteres quentes, mas evitaram tirar conclusões mais

definitivas em função da diferença de metalicidade entre as duas populações.

Teske et al. (2014) (a partir daqui, TE14), que determinaram abundâncias de Fe,

C, O e Ni para 16 estrelas hospedeiras de Júpiteres quentes, relataram razão média

de C/O de 0.49 dex e uma proporção de 1 para 16 estrelas com razão de C/O > 0.8

dex. Brewer & Fischer (2016)2 (daqui em diante, BF16CO) relataram razão de C/O

mediana de 0.47 dex para 849 estrelas anãs FGK e, acessando os dados disponibilizados,

encontramos razão de C/O média de 0.44 dex e uma proporção de 5 para 1572 estrelas

com razão de C/O > 0.8 dex. Na escala de Asplund et al. (2009), temos C/O⊙ = 0.55

dex, dessa forma, nossa razão de C/O está 0.05 dex abaixo da solar e tem um bom acordo

com as de DM216158, TE14 e BF16CO — por mais que tenha uma dispersão alta para

2Note que este é o artigo em que os autores relataram exclusivamente sobre a razão de C/O encontrada
utilizando as abundâncias determinadas em Brewer et al. (2016).
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Figura 6.4: Razão elementar de C/O em função da [Fe/H]. A linha preta tracejada
representa a razão C/O média das estrelas não-hospedeiras e a laranja das estrelas
hospedeiras. Os pontos cinzas representam as razões de C/O das estrelas contempladas
no catálogo Hypatia e os ćırculos brancos e laranjas representam as nossas estrelas não-
hospedeiras e hospedeiras, respectivamente.

[Fe/H] ≳ 0.2 dex, fazendo com que nosso percentual de estrelas com C/O > 0.8 dex seja

um pouco maior do que os encontrados pelos outros autores. Por fim, ressaltamos que

todas as estrelas designadas aqui como não-hospedeiras podem ter planetas que ainda

não foram detectados, especialmente planetas pequenos.

Para avaliar melhor o comportamento da razão de C/O em função da [Fe/H],

investigamos os comportamentos individuais das abundâncias de [C/H] e [O/H] com

[Fe/H] (ver Figura 6.6). Vemos que as abundâncias de [C/H] se comportam como espe-

rado e estão dentro da distribuição para as estrelas do catálogo Hypatia (pontos cinzas).

Contudo, para o [O/H], identificamos um decĺınio nas abundâncias de [O/H] para estre-

las com [Fe/H] ≳ 0.17 dex (daqui em diante, subgrupo). Tendo como base as variações

t́ıpicas das abundâncias de O contidas na Tabela 4.2, tentamos investigar os posśıveis

motivos disso estar ocorrendo:

1. Incertezas associadas à metalicidade e abundâncias de Ni: verificamos se as estrelas

do subgrupo possúıam, em média, erros maiores. Contudo, para os dois casos,

encontramos que a média das incertezas do subgrupo é igual à média geral.

2. Escala de [Fe/H]: posśıveis tendências na nossa escala de [Fe/H] poderiam estar

influenciando as abundâncias de [O/H], mas não encontramos tendências ao com-

parar nossas metalicidades com outros autores (ver Seção 5.1);

3. Abundâncias de Ni: como o driver blends precisa levar em consideração a abun-

dância de Ni ao calcular a abundância de O, caso a abundância de Ni de entrada

seja muito alta, o MOOG irá diminuir a abundância de O, visto que a maior parte

da EW da linha seria explicada pelo Ni. Assim, investigamos o comportamento
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Fig. 12. C/O elemental ratios as a function of [Fe/H] for different
oxygen indicators. The red continuous line marks the solar C/O
value for each oxygen indicator. The black dashed line marks
the limit of C/O values above which planets are considered as
carbon-rich.

Delgado Mena et al. 2010). Following the classification made
by Bond et al. (2010) we could expect planets with C/O ra-
tios higher than 0.8 to have Si mostly in the form of SiC be-
cause most of the oxygen is trapped in CO and there is hardly
free oxygen to form silicates. On the other hand, in those sys-
tems with C/O ratios lower than 0.8, Si will be present in rock-
forming minerals such as SiO2. Those systems with C/O ratios
higher than 0.8 have been referred as carbon-rich worlds (e.g.
Madhusudhan et al. 2012) and we do not expect to find many
of them. However, recent observations of very young stars with
ALMA radiotelescope have shown that disk C/O ratios higher
than one are needed to explain the detected abundances of cer-
tain molecules in protoplanetary disks (Semenov et al. 2018;
Facchini et al. 2021). Therefore, it is plausible to find plan-
ets with high C/O ratios but their host stars do not necessar-
ily need to have such a large C/O ratio (e.g. Teske et al. 2014;
Brewer et al. 2017). Nevertheless, the difficulty in deriving pre-
cise oxygen abundances from weak lines (and its large associ-
ated errors) can lead to unrealistic high values of stellar C/O. In
Fig. 12, we can see how the ratios derived with the [O I] line
at 6300Å are systematically higher as compared with the ratios
derived with the line at 6158Å. In fact, when using the forbid-
den line of oxygen, we find that almost 10% of the stars (either in

the high-mass planet hosts group or single stars group) have C/O
ratios that are higher than 0.8. On the other hand, this percent-
age goes down to 1% when considering the oxygen indicator
at 6158Å. In our first work focussing on C/O ratios for a sub-
sample of the stars analysed here (Delgado Mena et al. 2010),
we only used the forbidden line of oxygen to determine C/O
ratios. This resulted in a significant number of stars having very
high values of C/O, especially for cooler stars since carbon abun-
dances present a slight enhancement towards lower Teff (see Fig.
1); meanwhile, oxygen abundances decrease slightly for cooler
stars (see Fig. 5 of Bertran de Lis et al. 2015). We also checked
the behaviour of C/O vs Teff and found that it shows a slight
increasing trend towards lower effective temperatures for C/O
ratios obtained with the oxygen forbidden line, whereas it is flat
for the other line. Therefore, it seems that using the C/O ratios
derived with the oxygen line at 6158Å is a more reliable ap-
proach and indeed the percentage of stars with determined high
C/O ratios is in line with previous studies on solar-type stars or
sub-dwarfs (see e.g. Fortney 2012). Moreover, the fact of using
abundances determined from lines with high excitation potential
(as is the case for [O I] line at 6158Å and the optical [C I] lines)
can provide abundance ratios that are less prone to systematic ef-
fects such as abundance dependence on Teff (e.g. Nissen 2013).

A possible way of overcoming this inhomogeneity on the
determination of stellar C/O ratios due to different oxygen in-
dicators is to consider the different solar reference values used
in a given study (Fortney 2012; Nissen 2013; Teske et al. 2014).
In Fig. 12 our solar C/O values is depicted with a red continu-
ous line, being 0.56 for the line at 6158Å and 0.68 for the line
at 6300Å. Indeed, our solar C/O ratio for the oxygen forbidden
line is significantly larger than the standard value of 0.55 and
it explains why the C/O ratios for all the stars are shifted to-
wards higher values. However, when considering the [C/O] ra-
tios (which are calculated respect to solar values) rather than the
number C/O ratio (which is based in the absolute abundances)
the number of stars with high values is more similar for both
oxygen lines, as shown in Fig. 5. Therefore, when using the
abundance ratios provided in this work, we recommend scaling
them to the desired solar reference (C/O⊙), considering our ra-
tios relative to the Sun, [C/O], defined as follows:

[C/O] = [C/H] − [O/H], (4)

where [C/H] = A(C)-A(C)⊙ and [O/H] = A(O)-A(O)⊙. By
using Eqs. 3 and 4 we can determine the scaled C/O ratios as:

C/Oscaled = 10[C/O] ∗ C/O⊙. (5)

In this way, the obtained C/O ratios will be less dependent
on systematics that are inherent to specific methods to determine
stellar abundances – such as the employed atomic data, radiative
transfer code, or stellar atmosphere models (see next subsection)
as well as comparisons between different works – can be made
in a more straightforward way.

6.2. C/O ratios dependence on model atmospheres

In this subsection, we explore the possible influence on C/O
ratios when using different kind of models atmospheres. As
such we compare our results, obtained with ATLAS model
atmospheres with those derived by using MARCS models
Gustafsson et al. (2008). These two sets of atmospheres are
widely used in solar-type studies. In Fig. 13, we show the C/O
ratios obtained with the 6158Å oxygen line (upper panel) and
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Figura 6.5: Figura 12 de Delgado Mena et al. (2021) comparando as razões de C/O
em função da [Fe/H]. No painel superior, temos as razões utilizando abundâncias de O
de Bertran de Lis et al. (2015) da linha em 6158 Å e, no painel inferior, as abundâncias
de O da linha em 6300 Å. As linhas pretas são as razões médias e as vermelhas são
as razões de C/O do Sol para cada indicador de O. Os pontos pretos são estrelas não-
hospedeiras, os quadrados vermelhos são estrelas que possuem planetas com massa
acima de 30 M⊕ e os triângulos azuis são estrelas com planetas com massa abaixo de
30 M⊕.

do [Ni/H] em função da metalicidade e, como pode ser visto na Figura 6.7, nossas

abundâncias de Ni se ajustam perfeitamente à tendência esperada;

4. Medidas de largura equivalente da linha em 6300 Å: encontramos que, em média,

as larguras equivalentes do subgrupo são 2 mÅ maiores do que as das estrelas com

[Fe/H] ≲ 0.17 dex. Contudo, é esperado um aumento na largura equivalente com o

aumento da metalicidade já que as próprias abundâncias de O e Ni crescem com a

metalicidade. Além disso, considerando o comportamento de [Ni/H] no item ante-

rior, caso as abundâncias de Ni estejam corretas e as larguras equivalentes estejam

maiores, o natural a acontecer seria o MOOG tentar aumentar a abundância de O

para explicar a largura equivalente dada;

5. Tamanho da amostra: na Figura 6.8, vemos que o espalhamento de [O/H] em

0.2 dex ≤ [Fe/H] ≤ 0.4 dex é parecido com o nosso. Além disso, na Figura 6.9,
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observamos que nossos dados estão dentro da distribuição de [O/H] de BF16. Dessa

forma, podemos estar observando uma estrutura devido ao número reduzido de

estrelas.

Figura 6.6: Abundâncias de [C/H] e [O/H] em função da [Fe/H]. A descrição do
gráfico segue o mesmo padrão da Figura 6.4.

Figura 6.7: Abundância de [Ni/H] em função da [Fe/H]. A descrição do gráfico segue
o mesmo padrão da Figura 6.4.

Seguindo a análise de TE14, realizamos regressões lineares para identificar as

funções que descrevem o comportamento observado nos gráficos e encontramos [C/H]

= 0.73[Fe/H] + 0.02 e [O/H] = -0.03[Fe/H] + 0.18 para os nossos dados, contudo, se

considerarmos apenas estrelas com [Fe/H] ≲ 0.18 dex, temos [O/H] = 0.29[Fe/H] +

0.22. Fizemos a mesma análise para as abundâncias contempladas no catálogo Hypatia

(Hyp) e encontramos [C/H] = 0.75[Fe/H] + 0.04 e [O/H] = 0.52[Fe/H] + 0.08. Para as

abundâncias de C de DM21 e da linha do O em 6300 Å de BL15, encontramos [C/H]

= 0.76[Fe/H] - 0.03 e [O/H] = 0.45[Fe/H] + 0.06. Por fim, para as abundâncias de

BF16 e encontramos [C/H] = 0.73[Fe/H] - 0.04 e [O/H] = 0.55[Fe/H] + 0.06. Ademais,

TE14 relataram, para seus resultados, as relações [C/H] = 0.95[Fe/H] - 0.05 e [O/H] =

0.56[Fe/H] + 0.01. Em resumo, vemos que o comportamento dos nossos valores de [C/H]

em função da [Fe/H] é t́ıpico e que, para o [O/H], mesmo considerando o comportamento

para [Fe/H] ≲ 0.18 dex, encontramos uma inclinação cerca de 0.2 dex abaixo dos valores

t́ıpicos. Portanto, precisamos investigar mais a fundo o que está causando a estrutura
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Fig. 3.— Multiple [X/H] vs [Fe/H] plots for C and O where groups of stars are color-coded to indicate stars less likely to host giant planets
(orange), known planet host stars (navy), and stars that were given a ≥90% prediction score via the algorithm (green). One-dimensional
histograms of the relative [X/H] distribution are shown to the right of all scatterplots while the [Fe/H] is shown at the top. The bins of all
histograms have a width of 0.1 dex.
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Fig. 4.— [X/Fe] vs [Fe/H] for C, O, Na, Mg, Si and Ni for the Vol+Sidero+Litho+Fe ensemble. Those stars with a probability to host
giant planets greater than 90% are shown in green and the remaining stars in the Hypatia sample with a <90% prediction probability are
shown in orange, similar to Figure 3. Note that all stars in the Hypatia sample are not believed to originate from the thick disk, per the
Bensby et al. (2003) thin-to-thick disk probability ratios and a more specific chemical analysis for those stars with low-[Fe/H] and enriched
[α/Fe].

and individual element abundances relative to Fe specif-
ically with respect to those star with a planet prediction
probability ≥90% and the Hypatia stars with <90%. It
it noticeable that the stars with ≥90% prediction prob-
ability do not consistently emulate the trends of the full
sample. In the case of C, the ≥90% stars are not only
enriched in [Fe/H] but also in [C/Fe]. This means that

our predicted giant planet hosts have super-solar abun-
dance in C and Fe. Both Na and O show similar trends.
[Mg/Fe] and [Si/Fe] for those stars with prediction prob-
abilities ≥90%, however, do not show a strong correla-
tion with iron above [Fe/H] > 0 dex, despite the full
Hypatia sample slightly negative slope with [X/Fe] vs
[Fe/H]. Ultimately, the variations between the two pop-

Figura 6.8: Figura 3 de Hinkel et al. (2019) mostrando as abundâncias de [O/H]
contidas no catálogo Hypatia em função da [Fe/H]. Em rosa temos todas as estrelas do
catálogo Hypatia (até a data de submissão do artigo), em azul as estrelas hospedeiras
e, em verde, alvos que têm alta probabilidade de possúırem planetas gigantes.

Figura 6.9: Abundâncias de [C/H] e [O/H] de Brewer & Fischer et al. (2016), do
catálogo Hypatia e deste trabalho, em função da [Fe/H]. A descrição do gráfico segue o
padrão da Figura 6.4, exceto pelos pontos em vermelho, que representam as abundâncias
de BF16.

observada no subgrupo. Os resultados das regressões lineares podem ser encontrados na

Tabela 6.1.

Autores a[C/H] b[C/H] a[O/H] b[O/H]

(dex) (dex)

Costa-Almeida 0.73 0.02 -0.03 0.18
Costa-Almeida ([Fe/H] ≲ 0.18 dex) - - 0.29 0.22
Hypatia 0.75 0.04 0.52 0.08
DM216300 0.76 -0.03 0.45 0.06
BF16 0.73 -0.04 0.55 0.06
TE14 0.95 -0.05 0.56 0.01

Tabela 6.1: Resultados das regressões lineares das distribuições de [C/H] e [O/H] deste
trabalho e de outros autores. Na ordem das colunas, temos os autores, a inclinação e o
coeficiente linear de [C/H] e [O/H], respectivamente.
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Conclusões e Perspectivas

Este projeto foi formulado com o objetivo de contribuir para o aumento de abun-

dâncias homogêneas de elementos bioessenciais em estrelas de tipo solar, visando a

importância deles para a habitabilidade planetária. Para isso, selecionamos estrelas de

tipo solar, hospedeiras e não-hospedeiras, do catálogo Hypatia e utilizamos espectros de

alta resolução do HARPS publicamente dispońıveis no ESO Science Archive. Os dados

foram obtidos e reduzidos utilizando um código em PyRAF automatizado desenvolvido

por mim.

Utilizamos um código em Python, desenvolvido por Ghezzi et al. (2018), para

determinar os parâmetros atmosféricos das estrelas, i.e., Tef , [Fe/H], log g e ξ. Este,

por sua vez, utiliza medidas de largura equivalente de linhas do Fe I e Fe II, modelos

de atmosfera Kurucz ATLAS9 ODFNEW (Castelli and Kurucz 2004) e o driver abfind

do MOOG (Sneden 1973) para estimar os parâmetros atmosféricos e suas incertezas

associadas. Para determinar as abundâncias de carbono, utilizamos 3 linhas do C I em

5052 Å, 5380 Å e 6587 Å e o driver abfind do MOOG. Para o O, utilizamos a linha do

[O I] em 6300 Å e o driver blends do MOOG. Para o Ni, que contamina a linha do [O I],

utilizamos 37 linhas do Ni I e o driver abfind do MOOG. Por fim, para o S, utilizamos

6 linhas do S I em 4694 Å, 4695 Å, 6045 Å, 6052 Å, 6743 Å e 6757 Å, onde as 4 últimas

linhas são multipletos do S I, e o driver blends do MOOG. As larguras equivalentes

das linhas de Fe, C, Ni e S, foram medidas de forma automática com o código ARES v2

(Sousa et al. 2007,2015) e as do O foram medidas manualmente com a tarefa splot do

IRAF.

Ao comparar nossos resultados para os parâmetros atmosféricos com outros valores

da literatura, encontramos bons acordos, com diferenças médias (CA-autores) variando

entre 13-60 K, 0.05-0.06 dex e 0.02-0.05 dex para Tef , [Fe/H] e log g, respectivamente, e

dispersões t́ıpicas. Para a Tef , a maior tendência encontrada foi para as diferenças em

79
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relação aos valores de DM21, encontrando R2=0.36, ou seja, tendência leve, mas esta

pode estar associada à lista de linhas de Fe I e Fe II utilizada pelos autores, com uma

lista de linhas diferente para estrelas mais frias. Para [Fe/H], não encontramos tendência

com nenhum dos autores. Por fim, para log g, encontramos apenas uma leve tendência

na comparação com os valores de BF16, contudo, esta pode estar associada à alguma

estrutura causada pelo baixo número de estrelas em comum.

Nossas abundâncias de carbono se mostraram bastante acuradas, com dispersões

t́ıpicas e sem tendências com Tef e log g. Obtivemos bons acordos comparando com

outros autores, com diferenças médias variando entre -0.007 dex e 0.093 dex. Além disso,

encontramos ⟨A(C)⟩ muito similar à do catálogo Hypatia e, no geral, 0.1 dex acima dos

valores de DM21, BF16 e SA17, sugerindo que as escalas de Tef e/ou abundâncias dos

outros autores são diferentes das utilizadas por nós e pelos autores contemplados no

catálogo Hypatia.

Nossas abundâncias de oxigênio se mostraram, no geral, 0.1 dex maiores do que

as ⟨A(O)⟩ relatadas pelos outros autores, com altas dispersões, mas sem tendências com

Tef e log g. Contudo, para as diferenças, obtivemos acordos bons com os autores, com

diferenças médias variando entre 0.049 dex e 0.077 dex. Assim, ressaltamos que as

diferenças encontradas são t́ıpicas, visto que o consenso entre abundâncias de O com

diferentes indicadores ainda um tópico em aberto. Por fim, suspeitamos que o motivo

das abundâncias estarem, em média, mais altas pode estar associado à definição do

cont́ınuo local e/ou a precisão das medidas manuais de largura equivalente.

Nossas abundâncias de ńıquel se mostraram precisas, acuradas e sem tendências

com Tef e log g. Obtivemos ótimos acordos comparando com outros autores, com dife-

renças médias variando entre 0.026 dex e 0.037 dex. Além disso, como o Ni tem influência

em nossas abundâncias de O, suspeitamos que a tendência observada nas diferenças das

abundâncias de O deste trabalho com as de BL15, da linha em 6300 Å, pode estar asso-

ciada ao fato de que as abundâncias de Ni de BL15 são, em média 0.1 dex mais baixas

do que as deste trabalho, do catálogo Hypatia e de BF16.

Nossas abundâncias de enxofre se mostraram acuradas, com dispersões t́ıpicas

e sem tendências com Tef e log g. Obtivemos um bom acordo ao comparar nossas

abundâncias com as compiladas no catálogo Hypatia, com uma diferença média de 0.016

dex e uma tendência muito fraca entre as diferenças e a Tef . Comparando com os

resultados de CS20, encontramos um acordo razoável, com uma diferença média de

0.096 dex e uma tendência forte das diferenças com a Tef . Contudo, suspeitamos que

esta tendência esteja associada às diferentes escalas de Tef e/ou [Fe/H] utilizadas por

CS20 e, visto que também encontramos uma tendência moderada das diferenças entre

CS20 e o catálogo Hypatia, pelas próprias tendências das abundâncias de CS20. Por
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fim, tendo em vista a ausência de trabalhos que analisam o enxofre, este projeto ajuda

a preencher uma lacuna importante no nosso entendimento de abundâncias de S em

estrelas de tipo solar do disco fino.

Analisamos as diferenças das abundâncias de Fe, C, O, Ni e S entre estrelas hos-

pedeiras e não-hospedeiras e, utilizando testes KS, não conseguimos diferenciar estrelas

hospedeiras e não-hospedeiras para nenhum dos elementos a um ńıvel de significância de

0.01, o que está de acordo com a literatura para todos os elementos exceto o Fe. Contudo,

a um ńıvel de significância 0.02, conseguimos distinguir as distribuições de [Fe/H] das

estrelas hospedeiras e não-hospedeiras. Investigamos, também, a distribuição da razão

de C/O das nossas estrelas e encontramos o valor médio de 0.50 dex, ou seja, apenas

0.05 dex abaixo do valor solar de referência. Além disso, identificamos um percentual de

5% e 10% de estrelas hospedeiras e não-hospedeiras com razão de C/O > 0.8 dex, res-

pectivamente, estando um pouco mais altos que os percentuais encontrados por outros

autores (e.g., Bond et al. 2008; Brewer and Fischer 2016). Por fim, não conseguimos

diferenciar as distribuições de C/O de estrelas hospedeiras e não-hospedeiras, estando

de acordo com a literatura (e.g., Brewer and Fischer 2016; Suárez-Andrés et al. 2017,

2018; Clark et al. 2021).

Observamos uma dispersão alta nas razões de C/O em estrelas com [Fe/H]≳ 0.18

dex, a qual desconfiamos que seja devido às altas dispersões encontradas nas abundâncias

de O com a linha em 6300 Å, com DM21 também relatando o mesmo problema, e à

tendência observada na distribuição de [O/H] versus [Fe/H], na qual as abundâncias

de [O/H] passam a decair com a metalicidade para [Fe/H]≳ 0.17 dex. Investigamos

algumas posśıveis causas para este problema, contudo ainda precisamos investigá-lo mais

a fundo (especialmente através de śıntese espectral). Por fim, ressaltamos que todas as

estrelas designadas aqui como não-hospedeiras podem ter planetas que ainda não foram

detectados, especialmente planetas pequenos.

Por fim, listamos abaixo os próximos passos deste trabalho, que serão feitos du-

rante o Doutorado:

• Expandir a lista de elementos bioessenciais, adicionando o nitrogênio e o fósforo;

• Utilizar dados de outros instrumentos (e.g., HIRES; ESPaDOnS; UVES; FEROS)

• Implementar análises utilizando śıntese espectral, inclusive para tentar melhorar a

precisão das abundâncias, especialmente do O;

• Utilizar outros indicadores para determinar abundâncias de C e O (e.g., bandas

moleculares do CH e OH; tripleto do O; linha do O I em 6158 Å);
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• Testar a viabilidade da inclusão de técnicas de Machine Learning, fazendo o uso da

biblioteca scikit-learn do Python, para obter abundâncias mais precisas destes

elementos.

Atualmente, o volume de dados públicos dispońıvel nos archives cria um cenário

proṕıcio à implementação de diferentes técnicas de Machine Learning para a análise de

abundâncias qúımicas. Temos, como exemplo, o uso de redes neurais para a obtenção

de parâmetros atmosféricos e abundâncias para 6 milhões de estrelas do LAMOST (Cui

et al. 2012) e para determinar [C/Fe], [Fe/H] e Teff para 700000 estrelas do S-PLUS

(Whitten et al. 2021), redução de dimensionalidade para determinar Teff e [Fe/H] de

Anãs M (Costa-Almeida et al. 2021), entre outros. Assim, estas abundâncias mais

precisas nos permitirão investigar mais a fundo as posśıveis relações destes elementos

com a formação e habitabilidade de planetas e contribuir para o melhor entendimento

das condições necessárias para o surgimento da vida no Universo.



Apêndice A

Amostras P e S

Tabela A.1: Lista de estrelas das amostras P e S. As colunas representam a iden-
tificação da estrela, ascensão reta, declinação, temperatura efetiva, metalicidade, gra-
vidade superficial e a amostra, onde os parâmetros atmosféricos são os do catálogo
Hypatia.

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 522 1.5798975 -49.0751872 6248 0.07 4.33 P

HIP 726 2.2486597 -39.7371598 6117 0.31 4.43 S

HIP 801 2.4700920 -50.2678249 5999 -0.21 4.53 P

HIP 910 2.8160454 -15.4679835 6197 -0.34 4.12 S

HIP 1134 3.5427211 -7.1991151 6393 0.17 4.83 S

HIP 1382 4.3188630 -43.8527332 5724 -0.27 4.52 S

HIP 1481 4.6088480 -63.4774948 6147 -0.09 4.42 S

HIP 1499 4.6744473 -8.0530016 5738 0.18 4.35 P

HIP 1541 4.8032908 13.5770020 5900 0.22 4.04 S

HIP 1666 5.2180814 -19.9312258 6361 0.34 3.87 P

HIP 1893 5.9852728 -14.3464454 5626 -0.09 4.52 S

HIP 2787 8.8868064 -0.5056106 6488 -0.09 3.94 S

HIP 3391 10.8024820 -37.9826332 5664 0.16 4.30 P

HIP 3479 11.1110447 -26.5156828 5629 -0.26 4.46 P

HIP 3497 11.1636147 -65.6495228 5687 -0.34 4.39 P

HIP 3704 11.8781437 -36.9401953 6060 -0.37 4.38 S

HIP 3712 11.9215063 +12.8792799 6264 -0.02 4.21 S

HIP 3718 11.9318547 +12.8721557 5994 -0.13 4.21 S

HIP 4423 14.1675977 +17.9598148 5993 0.24 4.32 S

HIP 5054 16.1672932 -39.4882182 5769 -0.54 4.38 P

83
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 5144 16.4643074 +4.9093839 6220 -0.22 4.37 S

HIP 5301 16.9527624 -8.2337029 5802 -0.07 4.51 P

HIP 5529 17.6967558 -66.1881639 5372 0.28 4.35 P

HIP 5806 18.6221760 -5.0473930 6047 -0.12 4.52 P

HIP 5862 18.7963441 -45.5316688 6105 0.15 4.34 S

HIP 6497 20.8582884 -14.2069200 5972 0.28 4.17 S

HIP 6511 20.9051502 -41.2698000 6176 0.03 4.42 P

HIP 6744 21.7051895 -29.4749680 5567 -0.09 4.41 S

HIP 6969 22.4263833 +17.0989665 5628 0.34 3.83 S

HIP 6993 22.5041763 -19.6045019 5599 0.41 4.15 P

HIP 7539 24.2859477 -29.3932635 5280 0.14 4.39 S

HIP 7978 25.6221453 -53.7408309 6159 -0.03 4.46 P

HIP 8587 27.7170184 +6.5285336 6070 0.22 4.24 S

HIP 9094 29.2900307 -10.2424255 5309 0.08 3.94 P

HIP 9404 30.2031274 -12.8749797 5391 -0.21 4.43 S

HD 13357b 32.7154777 +13.6825375 5442 0.02 4.54 S

HIP 10278 33.0861558 -46.8163768 5837 0.21 4.49 P

HIP 10305 33.1980875 -2.3936296 6068 0.04 4.15 S

HIP 10798 34.7437696 -25.9456871 5395 -0.47 4.60 S

HIP 10842 34.8905728 -67.6984693 5567 -0.38 4.41 S

HIP 11941 38.5151673 +12.1808607 5814 0.32 4.24 S

HIP 12048 38.8330386 -3.5606029 5757 0.13 4.14 P

HIP 12119 39.0326395 -28.2186042 5421 -0.03 4.46 S

HIP 12186 39.2441997 -34.5779759 5807 0.13 4.18 P

HIP 12653 40.6394436 -50.8002934 6167 0.16 4.46 P

HIP 13718 44.1578890 -22.3100992 5452 0.14 4.38 S

HIP 14180 45.7127255 -72.4572454 5719 0.26 4.01 S

HIP 14241 45.9123283 -5.6662974 5494 -0.48 4.50 S

HIP 14530 46.9079887 -72.3218877 5527 0.04 4.39 P

HIP 14614 47.1846136 +15.3348294 5789 -0.10 4.41 S

HIP 14879 48.0188640 -28.9876200 6151 -0.24 4.07 S

HIP 14954 48.1934871 -1.1960972 6152 0.21 4.18 P

HIP 15206 49.0130267 +11.6284408 5880 0.00 3.87 S

HIP 15510 49.9818860 -43.0697983 5434 -0.39 4.45 P

HIP 15527 50.0149072 -28.8540723 5790 -0.06 4.38 P
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 16012 51.5463239 -30.6178137 5479 -0.26 4.51 P

HIP 16085 51.8020081 -58.3236801 5457 0.00 4.38 P

HIP 17054 54.8484916 -60.0778441 5774 0.34 4.16 P

HIP 17096 54.9295669 -52.9158378 5974 -0.14 4.43 P

HIP 17364 55.7698396 -50.6430766 6184 -0.35 4.58 S

HIP 17515 56.2564613 -70.0241001 6048 0.16 4.47 P

HIP 18387 58.9560011 -65.1866748 6220 -0.14 4.43 P

HIP 18538 59.4812132 -36.2599136 5327 -0.15 4.45 S

HIP 18859 60.6531048 -0.2689218 6278 0.08 4.30 S

HIP 18993 61.0411474 +2.8269508 6278 0.05 3.95 S

HIP 19386 62.2877933 +0.1789725 6261 0.14 4.20 S

HIP 19786 63.6135606 +12.4353146 5806 0.15 4.40 S

HIP 19807 63.7139660 -25.0112127 5830 0.17 4.37 S

HIP 19859 63.8700021 +6.1868611 5983 -0.03 4.46 S

HIP 20199 64.9394555 -41.9602643 5682 -0.16 4.38 P

HIP 20215 64.9785660 +16.5226130 6184 0.00 4.36 S

HIP 20606 66.2112715 -50.6221898 5653 0.36 4.15 P

HIP 20661 66.4055036 +15.9410326 6410 0.07 4.49 S

HIP 20693 66.4889100 +5.1501454 6248 0.07 4.50 S

HIP 20723 66.6096779 -10.5508182 5662 0.21 4.42 P

HIP 20899 67.2012430 +17.2854684 5921 0.13 4.45 S

HIP 21172 68.0894678 -5.0390048 5691 -0.12 4.34 S

HIP 21850 70.4765581 -58.0207569 5557 0.37 4.30 P

HIP 22068 71.2028579 -32.8771660 6202 -1.46 4.18 S

HIP 22336 72.1516044 -5.6740428 5882 0.20 4.07 P

HIP 22632 73.0412906 -27.0641501 5971 -1.50 4.26 S

HIP 22782 73.5127109 +17.0268257 6156 -0.04 3.94 S

HIP 22905 73.9099281 -23.2418775 5927 -0.19 4.44 P

HIP 23128 74.6490252 -9.3342956 6061 -0.22 4.59 S

HIP 23941 77.1820769 -4.4562057 6292 -0.29 3.99 S

HIP 24037 77.5086568 -7.0717548 5573 -0.47 4.48 S

HIP 25002 80.3039960 -14.1524537 5788 0.06 4.47 S

HIP 25461 81.6775927 -45.0496517 6128 -0.09 4.63 S

HIP 25486 81.7698465 -11.9009628 6240 0.41 4.71 S

HIP 25963 83.0856902 -47.4752295 5850 0.16 4.09 S
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 26380 84.2584034 -73.6993458 5981 -0.21 4.23 P

HIP 26394 84.2911878 -80.4691199 5952 0.07 4.37 P

HIP 27072 86.1157772 -22.4483733 6349 -0.06 4.33 S

HIP 27305 86.7761114 -10.6302301 6160 0.18 4.30 P

HIP 27922 88.6256484 -19.7043419 5528 -0.47 4.67 P

HIP 29432 93.0023618 +6.7830715 5747 -0.08 4.46 P

HIP 29568 93.4387315 -23.8619358 5597 0.00 4.38 S

HIP 30030 94.7835728 -3.4389885 6051 0.38 4.36 S

HIP 30114 95.0596800 -10.7250086 5793 0.04 4.20 P

HIP 30503 96.1828323 -28.7801156 5833 0.04 4.42 P

HIP 30579 96.4103101 -31.4809524 5453 -0.17 4.38 P

HIP 31540 99.0366163 -27.6222963 5658 0.22 4.36 P

HIP 31895 100.0071965 -48.5419564 5734 0.35 4.09 P

HIP 32366 101.3455853 -31.7936478 6317 -0.26 4.38 S

HIP 32608 102.0479294 +0.3049705 6194 0.15 3.87 S

HIP 32970 103.0084347 -33.9155601 6043 0.28 4.32 P

HIP 33229 103.7139214 -55.2593281 5373 -0.07 4.36 P

HIP 33719 105.0751488 -5.3671607 6118 0.19 4.32 P

HIP 34271 106.5700090 +22.6834871 5655 0.14 4.56 S

HIP 34877 108.2413955 -61.6131765 5795 0.25 4.44 S

HIP 35279 109.3251140 -40.6565573 5743 0.34 3.95 S

HIP 36210 111.8561018 -51.4025997 5600 0.03 4.41 S

HIP 36515 112.6771322 -37.3393623 5815 -0.03 4.55 S

HIP 36795 113.5132510 -22.2960662 6219 -0.13 3.91 P

HIP 37918 116.5618461 -59.8140652 5357 0.09 4.48 S

HIP 38041 116.9571676 -54.2641442 5450 -0.16 4.42 P

HIP 38216 117.4386013 -20.2076323 6162 0.20 4.14 S

HIP 38558 118.4221638 -63.6473203 5646 -0.16 4.49 P

HIP 39417 120.8694484 -1.1627109 5716 0.25 4.33 P

HIP 40693 124.5997790 -12.6321694 5423 -0.04 4.49 P

HIP 40952 125.3672383 -39.7054111 5665 0.17 4.40 P

HIP 41542 127.0703890 -14.5878310 6038 -0.37 4.58 S

HIP 42030 128.5132920 -1.5682165 5933 -0.01 4.27 P

HIP 42202 129.0740671 -34.4599776 5387 0.05 4.37 P

HIP 42333 129.4595574 -6.8068828 5812 0.13 4.46 S
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 42592 130.2116827 -16.3451426 6224 -2.03 4.24 S

HIP 43177 131.9182899 -41.7367934 6118 0.28 4.37 P

HIP 43487 132.8655802 -61.3629673 6017 -0.46 4.08 S

HIP 43686 133.4813162 -66.8009929 5645 0.36 4.16 P

HIP 43797 133.7990919 -54.9657674 6415 0.09 4.34 S

HIP 44124 134.7921282 -4.0268065 5869 -1.91 4.14 S

HIP 44291 135.3020573 -25.5270648 5342 0.33 4.60 P

HIP 45940 140.5252841 -73.5433497 5529 -0.17 4.39 S

HIP 47007 143.7113968 -12.1295453 5979 0.26 4.43 P

HIP 47202 144.2992817 -43.2722035 5442 0.34 4.39 P

HIP 48141 147.2087206 -37.3096505 5435 -0.20 4.51 S

HIP 48711 149.0246605 -3.8084231 6018 0.18 4.18 P

HIP 48739 149.1243507 -24.0993877 5931 -0.05 4.46 P

HIP 49728 152.2843577 -15.4944973 5751 -0.10 4.42 S

HIP 50075 153.3530384 -33.0317204 5960 -0.05 4.48 S

HIP 50564 154.9340305 +19.4709168 6038 0.12 4.14 S

HIP 50921 155.9803081 -29.6455296 5611 -0.24 4.52 P

HIP 51078 156.5443661 -45.5625435 6053 0.23 4.16 S

HIP 51477 157.7157197 -21.2269790 5746 -0.96 3.99 S

HIP 51523 157.8409221 -53.7154826 6131 -0.52 3.83 S

HIP 51620 158.1852176 -19.2017490 6164 -0.29 4.41 S

HIP 51933 159.1349247 -12.2301222 6085 -0.23 4.15 S

HIP 52015 159.4033243 +18.3495257 5737 0.04 4.01 S

HIP 52409 160.7022003 -2.1837561 5738 0.28 4.41 P

HIP 52720 161.6775486 -1.6879625 5408 -0.23 4.41 S

HIP 52939 162.3975067 -29.9944204 6377 0.26 4.25 S

HIP 53172 163.1636780 -17.0302471 5929 -0.07 4.30 S

HIP 53252 163.3730491 -20.1387285 6466 0.07 4.19 S

HIP 54779 168.2252071 -34.4067443 5774 -0.39 4.29 S

HIP 55409 170.2157030 -23.2173403 5715 -0.06 4.44 P

HD 100286 173.0668332 -29.2633038 6308 0.02 4.19 S

HD 100287 173.0683515 -29.2610206 6308 0.00 4.15 S

HIP 56363 173.3045425 -67.0545827 5417 0.37 4.41 S

HIP 56445 173.5914526 +3.0601648 6453 0.04 4.31 S

HIP 56452 173.6228597 -32.8313391 5203 -0.37 4.60 S
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 56876 174.9025032 -35.2325632 5741 0.33 3.83 S

HIP 56884 174.9158250 -4.9844703 5731 -0.10 4.48 S

HIP 57291 176.2102535 -58.7037101 5655 0.28 4.29 P

HIP 57360 176.3926435 -46.0628851 6117 -1.22 4.22 S

HIP 57366 176.4102522 -16.0781062 6064 0.12 3.88 S

HIP 57370 176.4262199 +2.8214795 5301 0.07 4.49 P

HIP 57443 176.6294668 -40.5003556 5599 -0.30 4.42 P

HIP 57524 176.8522653 -49.8841717 5689 0.35 3.97 S

HIP 58240 179.1762932 -32.2681566 5742 0.03 4.46 S

HIP 58314 179.3705504 +19.9839029 5249 0.05 4.48 S

HD 106515b 183.7754185 -7.2573844 5252 0.02 4.48 S

HIP 60081 184.8062136 -3.3197887 5777 0.28 4.38 P

HIP 60632 186.3956537 +1.2839611 6088 -1.72 4.32 S

HIP 60644 186.4427793 -64.0220875 6243 0.17 4.50 P

HIP 61300 188.3981429 -11.6218687 5811 0.08 4.28 P

HIP 61505 189.0274355 -42.8523003 5872 -0.10 4.33 S

HIP 62107 190.9280159 -37.7081443 5611 -0.41 4.51 S

HIP 62108 190.9300886 -44.6754322 6214 -1.61 4.37 S

HIP 62534 192.2156358 -68.4251520 5513 -0.43 4.45 P

HIP 62607 192.4367856 +1.1880386 5422 -0.61 4.52 S

HIP 62769 192.9398427 +19.2288351 5664 0.23 3.86 S

HIP 63559 195.3594608 -27.3745308 5888 -0.92 4.42 S

HIP 64109 197.0859385 -87.2193078 5523 -0.17 4.50 S

HIP 64408 198.0132639 -37.8030220 5698 0.16 3.94 P

HIP 64459 198.1844128 -31.8733485 5836 -0.28 4.15 P

HIP 64698 198.9040325 +9.0160294 5642 -0.13 4.36 S

HIP 64924 199.6013114 -18.3111975 5552 -0.02 4.38 P

HIP 65201 200.4324266 -39.3111107 5927 -1.90 4.12 S

HIP 65808 202.3379708 -35.5709962 5663 0.22 4.33 P

HIP 66047 203.1064816 -47.2713648 5978 0.00 4.35 P

HIP 66815 205.4278466 -4.0294114 5950 -0.62 4.41 S

HIP 66990 205.9356394 -51.6265754 5578 0.32 4.05 S

HIP 67069 206.1858395 -14.2251804 6077 -0.18 4.45 S

HIP 67125 206.3638375 -48.7916603 6168 -0.17 4.17 S

HIP 68162 209.3218267 -56.0400434 6027 0.13 4.59 P
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 68468 210.2650365 -32.7569500 5879 0.07 4.37 S

HIP 68936 211.6719997 -5.5183357 5339 0.17 4.30 S

HIP 69226 212.5997170 +25.0916725 6233 -0.03 4.11 S

HIP 69390 213.0713015 +8.4069763 5892 0.13 4.11 S

HIP 69881 214.5030283 -7.5423922 5659 0.27 4.11 S

HIP 70123 215.2229903 -17.4815247 5932 0.23 4.45 P

HIP 70557 216.4927294 +13.4332629 5493 -0.05 4.51 S

HIP 70695 216.8873826 -51.9330854 5658 -0.10 4.42 P

HIP 70829 217.2635696 -46.7411224 5557 -0.66 4.48 S

HIP 71469 219.2491499 -12.3052969 6355 0.02 4.05 S

HIP 71530 219.4427360 -67.9320099 6317 -0.17 4.30 S

HIP 71735 220.1177587 -57.0295558 5562 -0.38 4.49 S

HIP 71755 220.1629641 -65.4183427 6191 -0.37 4.40 S

HIP 72339 221.8863607 -0.2814739 5385 0.01 4.45 P

HIP 73408 225.0253332 -73.5353407 5892 0.28 4.45 P

HIP 73850 226.3912715 -30.5508625 6419 0.09 4.32 S

HIP 74075 227.0633121 -59.9546127 5645 -0.45 4.48 S

HIP 74268 227.6733819 -43.7298717 5930 0.00 4.39 S

HIP 74271 227.6800613 -43.7169147 5611 0.08 4.39 S

HIP 74273 227.6864292 -61.4223227 5913 0.11 4.37 P

HIP 74500 228.3694463 -25.3093485 5737 0.26 4.31 P

HIP 74856 229.4516999 -45.9224152 6114 0.12 4.32 S

HIP 75181 230.4506299 -48.3176284 5643 -0.34 4.30 P

HIP 75206 230.5344580 -47.9277919 6337 0.04 3.86 S

HIP 75819 232.3293010 -49.9530827 5276 -0.53 3.93 S

HIP 76635 234.7543983 -0.3115000 6149 0.11 4.49 S

HIP 77358 236.8712529 -37.9163117 5592 0.09 4.46 S

HIP 77610 237.6660447 -23.2581916 6281 -0.40 4.38 S

HIP 77740 238.0731172 -18.4360539 5870 0.10 4.46 P

HIP 78169 239.4199663 -60.2002563 5940 0.13 4.44 P

HIP 78399 240.0784886 +0.1370085 5808 0.05 4.45 S

HIP 78521 240.4597842 -44.4345398 5507 0.28 4.36 P

HIP 78955 241.7640412 -14.0712974 5870 0.30 4.25 S

HIP 79242 242.5626122 -84.2316149 5422 0.17 4.35 P

HIP 79346 242.9018604 -27.0781761 6014 0.10 4.47 P
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 80337 246.0053775 -39.1929818 5863 0.04 4.53 P

HD 147723 246.1657246 -29.7046627 5968 0.14 3.95 S

HIP 80680 247.0720192 -46.3176287 6185 0.24 4.51 P

HIP 81022 248.2127117 +2.0848282 6013 0.26 4.25 P

HIP 81229 248.8555586 -48.6983212 5910 0.25 4.06 S

HIP 81681 250.2842283 -2.8572784 5655 -0.36 4.46 S

HIP 81748 250.4592686 +13.1488369 5605 0.11 4.28 S

HIP 81767 250.5304545 -29.1249920 5853 0.29 4.29 S

HIP 83276 255.2948083 -13.5671397 5848 -0.09 4.24 S

HIP 83435 255.7935198 +14.5113407 5650 0.29 4.12 S

HIP 83547 256.1286288 -43.3097696 6124 -0.03 4.32 P

HIP 83601 256.3200776 +0.7025605 6021 0.04 4.38 S

HIP 83983 257.5204602 -56.4492703 5743 0.25 4.27 P

HIP 84787 259.9641680 -48.5493205 5901 -0.11 4.01 P

HIP 84856 260.1429622 -19.3337484 6090 0.19 4.02 P

HIP 85757 262.8558425 -2.5388098 5508 -0.62 3.87 S

HIP 86375 264.7480268 -43.1455123 5567 -0.08 4.00 P

HIP 86796 266.0362651 -51.8340531 5747 0.29 4.25 P

HIP 87116 266.9897905 -34.0188752 5576 0.15 4.40 S

HIP 88194 270.1620611 +29.5719229 5715 -0.09 4.38 P

HIP 88268 270.3801150 +0.1045563 6026 0.21 4.43 P

HIP 88942 272.3236605 -22.9084400 5327 0.29 4.39 S

HIP 89844 275.0163882 -9.5957248 5570 0.06 4.13 P

HIP 90004 275.4574285 -11.9226816 5571 -0.10 4.39 P

HIP 90485 276.9561883 -29.8168627 6314 0.17 4.14 P

HD 171028 278.0645554 +6.9457461 5659 -0.48 3.90 P

HIP 91043 278.5837626 +18.6900652 5798 -0.07 4.43 S

HIP 91085 278.6819832 -28.0723151 5411 0.18 4.49 P

HIP 93203 284.7739133 +13.6222424 6132 -0.12 4.00 S

HIP 93373 285.2728702 -66.1926784 5457 -0.62 4.51 P

HIP 93547 285.8009560 -56.9966693 5271 0.27 3.84 S

HIP 93858 286.7186013 -37.8106591 5626 0.08 4.37 P

HIP 94061 287.2371608 -17.5358084 5518 0.28 4.28 S

HIP 94256 287.7909527 -2.6383853 5730 0.31 4.16 P

HIP 94645 288.8884587 -24.1793537 6221 0.20 4.44 P
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 95015 290.0004051 -9.3235996 5415 0.36 4.42 P

HIP 95262 290.7207702 -32.9190531 5736 -0.53 4.09 P

HIP 95270 290.7455977 -54.5380499 6488 -0.04 4.30 S

HIP 95740 292.1023815 +8.3580568 5948 0.30 4.37 P

HIP 95849 292.4190466 -30.7977592 6039 0.20 4.36 S

HIP 96124 293.1680500 -28.0198089 5625 -0.20 4.52 S

HIP 97213 296.3607123 -50.8680110 5741 0.20 4.16 S

HIP 97546 297.3915270 -37.7805483 6105 0.09 4.31 P

HIP 97675 297.7568490 +10.4157209 6145 0.11 4.26 S

HIP 98355 299.7439220 -46.0880451 6223 -0.56 4.30 S

HIP 98470 300.0843712 -33.7034521 6361 -0.35 4.38 S

HIP 98621 300.4668709 -69.1879429 5667 -0.12 4.44 S

HIP 98964 301.3901355 +3.5027600 5376 0.06 4.45 S

HIP 99115 301.8319576 -35.5386329 5641 0.23 4.17 P

HIP 99273 302.2717326 -26.2240335 6492 -0.12 4.33 S

HIP 99496 302.8779799 -64.6204686 5958 -0.49 4.02 P

HIP 99651 303.3441048 -15.4321098 5259 -0.84 4.46 S

HIP 99661 303.3614389 -46.2010284 5880 0.27 3.96 S

HIP 99727 303.5382451 +6.5772133 5866 0.28 4.29 S

HIP 100942 306.9990000 -51.6644404 5862 0.08 4.33 S

HIP 100970 307.0776527 +18.7694944 5751 0.06 4.18 P

HIP 101346 308.0999654 +6.5175698 6017 -0.58 3.87 S

HIP 101806 309.4654577 -60.6344854 5880 0.22 4.25 P

HIP 101983 310.0109918 -60.5488936 6051 -0.41 4.09 S

HIP 102040 310.1880866 +19.9355357 5808 -0.09 4.41 S

HIP 102125 310.4337535 -75.3508013 6047 0.17 4.13 P

HIP 102128 310.4396583 -75.3464022 5880 0.16 4.18 S

HIP 102152 310.4776406 -27.2159487 5758 -0.02 4.38 S

HIP 102211 310.6549006 -13.0948117 5783 -0.47 4.20 S

HIP 103389 314.1972099 -26.2963804 6274 -0.09 4.38 S

HIP 103692 315.1814962 +17.4479856 5703 0.26 4.11 S

HIP 103896 315.7726926 -19.3208664 5841 -0.24 4.49 S

HD 201796a 318.0941934 -15.0001017 5715 0.15 4.42 S

HIP 104768 318.3653602 -49.7946053 5628 0.17 4.02 S

HIP 105483 320.4736667 -4.1742983 5565 0.26 4.37 S
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 105521 320.5786421 +5.0235879 5862 0.23 4.16 P

HIP 105606 320.8440209 -41.5525146 5615 0.29 4.37 S

HIP 106006 322.0508586 -21.7262546 5783 0.16 4.37 P

HIP 106824 324.5350163 -31.7374835 6386 0.18 4.40 P

HIP 107246 325.8267331 +12.5183526 5963 0.09 4.26 S

HIP 107350 326.1305415 +14.7719395 5934 -0.06 4.49 P

HIP 107947 328.0405204 -62.0523634 6403 0.00 4.35 S

HIP 108375 329.3326981 -37.7636244 6159 0.05 4.51 P

HIP 108525 329.7871762 +3.1977656 5438 -0.10 4.52 S

HIP 108859 330.7948873 +18.8843190 6092 0.01 4.45 P

HIP 109110 331.5220915 -5.3581626 5733 0.04 4.45 S

HIP 109378 332.3744405 -7.5486564 5538 0.21 4.38 P

HIP 110341 335.2324903 +8.1867411 6397 -0.10 4.21 S

HIP 110508 335.7882264 +9.4610826 5626 -0.17 4.56 S

HIP 110852 336.8788399 -77.7179249 6240 0.16 4.50 P

HIP 111143 337.7515272 -49.4332687 5979 0.14 4.27 P

HIP 111349 338.3778547 -35.4445466 5582 0.01 4.46 S

HIP 111565 339.0320971 -54.6106200 5567 -0.48 4.43 S

HIP 111746 339.5459168 -27.4434358 5675 -0.37 4.44 S

HIP 112117 340.6536804 -47.2108124 6035 -0.05 4.35 S

HIP 112763 342.5438624 -41.4901064 5455 -0.20 4.55 S

HIP 113044 343.4080509 -48.5982846 5945 0.21 4.11 P

HIP 113137 343.6645124 -70.0737102 5840 0.22 4.24 P

HIP 113238 343.9737841 -26.6587633 5399 0.24 4.37 P

HIP 113357 344.3665850 +20.7688284 5762 0.19 4.30 P

HIP 114276 347.1787915 -18.7519466 5955 -0.58 4.31 S

HIP 114699 348.5274498 -62.7000034 5351 -0.14 3.99 P

HIP 114948 349.2403641 -62.0011997 6291 0.00 4.41 S

HIP 115100 349.6947259 +18.6457264 5869 0.15 4.17 P

HIP 115126 349.7780237 -13.4587818 5307 0.07 4.01 S

HIP 115312 350.3145795 -26.9867694 5249 -0.08 4.10 S

HIP 115662 351.4708006 -20.6160281 5950 -0.03 4.35 P

HIP 116084 352.8347424 -58.2097312 6324 0.01 4.61 P

HIP 116250 353.3315787 -77.3853322 5827 0.30 3.99 P

HIP 116763 354.9637757 -32.7434070 5272 -0.19 4.52 S
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Tabela A.1: Continuação

ID RA DEC Tef [Fe/H] log g Amostra

J2000 J2000 (K) (dex) (dex)

HIP 116771 354.9876575 +5.6262911 6182 -0.12 4.12 S

HIP 116906 355.4647083 -5.9857587 5791 0.00 4.38 P

HIP 117066 355.9890151 -82.5085011 5910 0.03 4.46 S

HIP 117404 357.0888510 -27.8974975 5402 -0.42 4.50 S

HIP 118228 359.7156809 -61.5867723 6288 0.28 4.19 P

HIP 118319 359.9742984 -22.4281155 6104 0.25 4.21 P





Apêndice B

Pré-requisitos

Utilizamos os programas e ferramentas listadas neste apêndice para fazer o trata-

mento inicial e a redução dos espectros e para a obtenção dos parâmetros atmosféricos e

abundâncias de todas as estrelas do projeto. Os comandos listados devem ser executados

no diretório /home/user — para usuários de Linux/UBUNTU.

B.1 Anaconda

Anaconda Individual Edition é uma plataforma que contém diversas linguagens de

programação (e.g., Python; R; Julia) e que possibilita a criação de ambientes virtuais

personalizados.

Lista de comandos para a instalação do Anaconda:

1. apt-get install libgl1-mesa-glx libegl1-mesa libxrandr2 libxss1

libxcursor1 libxcomposite1 libasound2 libxi6 libxtst6

2. Baixe o instalador do Anaconda em

https://www.anaconda.com/products/individual#linux

3. bash instalador.sh

B.2 IRAF e PyRAF

Lista de comandos para a criação do ambiente iraf:

1. dpkg --add-architecture i386
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2. sudo apt-get update

3. sudo apt-get install libc6:i386 libz1:i386 libncurses5:i386

libbz2-1.0:i386 libuuid1:i386 libxcb1:i386 libxmu6:i386

4. conda config --add channels http://ssb.stsci.edu/astroconda

5. conda create -n iraf27 python=2.7 iraf-all pyraf-all stsci

6. mkiraf

7. pyraf

Em um novo terminal digite:

1. alias iraf=‘conda activate iraf27 && pyraf’

Por fim, para abrir o ambiente contendo o PyRAF é só digitar iraf no terminal

no diretório /home/user.

B.3 MOOG Silent

Passos para a instalação do MOOG Silent:

1. No terminal, execute:

• sudo apt-get install gfortran libx11-dev

• sudo apt-get update

2. Faça o download do MOOG Silent em

https://drive.google.com/file/d/1cczfCykTkorF1i_43_KzrtnpIycCpjak/view?usp=sharing

3. Coloque os arquivos no diretório de sua preferência (e.g., “/home/ellen/Docu-

ments/MOOGFEB2017)

4. Abra o arquivo “Moogsilent.f” e edite o diretório MOOG para o escolhido no passo

anterior (moogpath, linha 22)

5. Procure no seu computador em qual diretório está o arquivo “libX11.a” utilizando

o comando ls diretorio (geralmente estará em /usr/lib/)

6. Abra o arquivo “Makefile.rh64silent” e edite o diretório X11LIB para o que você

encontrou no passo anterior (linha 34)

https://drive.google.com/file/d/1cczfCykTkorF1i_43_KzrtnpIycCpjak/view?usp=sharing
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7. No terminal, execute:

• cd /home/ellen/Documents/MOOGFEB2017

• make -f Makefile.rh64silent

• LIBRARY PATH=/usr/lib/x86 64-linux-gnu:$LIBRARY PATH

• export LIBRARY PATH

8. Feche o terminal, abra outro e execute os comandos:

• cd /usr/bin

• sudo ln -s /home/ellen/Documents/MOOGFEB2017/MOOGSILENT moog2017silent

A partir de agora, é posśıvel executar o MOOG Silent em qualquer diretório apenas

digitando moog2017silent no terminal.

B.4 ARES v2

Passos para a instalação do ARES v2:

1. Baixe o programa em https://github.com/sousasag/ARES

2. Coloque os arquivos no diretório de sua preferência (e.g., “/home/ellen/Docu-

ments/ARESv2”)

3. No terminal, execute:

• cd /home/ellen/Documents/ARESv2

• sudo apt-get install libcfitsio-dev gcc plotutils gnuplot

• sudo apt-get update

• gcc -o ARES ARES v2.c -lcfitsio -lgsl -lgslcblas -lm -lgomp -fopenmp

A partir de agora é posśıvel executar o ARES v2 dentro do diretório ARES digi-

tando ./ARES no terminal.

https://github.com/sousasag/ARES




Apêndice C

Listas de Linhas e Intervalos

Espectrais

Tabela C.1: Lista de intervalos espectrais utilizada para o cálculo da S/R dos espec-
tros (ver Seção 3.2.2.4). As colunas são os comprimentos de onda inicial e final das
regiões, respectivamente, em Å.

λi λf

5220.54 5220.72

5248.49 5248.81

5256.07 5256.45

5309.64 5310.10

5417.46 5417.71

5459.61 5459.97

5464.50 5465.00

5471.46 5471.78

5499.97 5500.46

5502.31 5502.67

5508.85 5509.28

5542.20 5542.70

5548.81 5549.25

5564.39 5565.08

5570.90 5571.92

5606.40 5606.60

5656.63 5657.27

5666.04 5666.48

5670.21 5670.63

99
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Tabela C.1: Continuação

λi λf

5677.00 5677.52

5722.71 5723.43

5724.78 5725.40

5730.19 5730.67

5734.75 5735.42

5740.21 5740.67

5750.34 5751.74

5755.49 5756.58

5764.81 5765.71

5778.87 5779.32

5794.77 5795.67

5801.93 5803.27

5804.65 5805.00

5818.00 5818.72

5820.33 5821.63

5828.78 5829.77

5833.03 5833.78

5835.85 5837.55

5840.13 5841.02

5841.71 5842.23

5843.34 5844.06

5847.38 5847.90

5860.28 5860.92

5964.06 5964.54

5972.00 5972.40

6009.96 6010.52

6017.03 6017.47

6038.00 6039.00

6049.38 6052.00

6058.30 6059.01

6066.00 6067.00

6068.47 6069.60

6074.21 6074.59

6085.62 6086.00

6089.78 6090.03

6104.00 6104.81
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Tabela C.1: Continuação

λi λf

6109.55 6110.01

6115.10 6115.41

6117.33 6117.92

6118.45 6119.29

6124.00 6124.75

6125.60 6125.97

6127.00 6127.31

6130.51 6131.10

6138.86 6139.51

6139.78 6140.96

6143.65 6144.21

6148.01 6148.53

6150.44 6151.36

6159.66 6160.05

6164.00 6164.55

6166.94 6167.68

6184.09 6184.55

6189.63 6190.21

6192.41 6193.60

6197.10 6198.27

6205.69 6207.00

6216.95 6217.30

6218.63 6219.00

6222.00 6223.00

6225.59 6226.00

6228.60 6229.00

6234.00 6235.00

6235.00 6236.00

6241.48 6241.90

6245.00 6245.42

6250.00 6251.00

6260.02 6260.90

6262.57 6263.15

6263.80 6264.20

6376.61 6377.47

6379.94 6380.48
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Tabela C.1: Continuação

λi λf

6387.76 6388.00

6390.67 6391.05

6396.53 6397.02

6401.05 6402.08

6412.67 6413.05

6603.60 6604.23

6608.27 6608.77

6615.12 6615.92

6620.00 6620.76

6625.31 6625.95

6626.58 6627.00

6638.63 6639.24

6641.00 6642.00

6648.39 6649.00

6675.00 6676.10

6680.48 6681.00

6684.17 6684.65

6689.40 6690.50

6693.74 6695.00

6699.48 6699.95

6702.61 6703.19

6705.47 6706.54

6723.00 6724.00

6727.29 6728.00

6730.51 6731.91

6732.41 6732.93

6740.00 6741.00

6750.43 6751.00

6751.60 6752.23

6759.83 6760.50

6762.50 6763.50

6764.28 6765.00

6768.05 6768.75

6771.37 6771.93

6773.50 6774.00

6775.05 6776.04
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Tabela C.1: Continuação

λi λf

6778.00 6780.00

6802.14 6802.50

6807.15 6807.70

6811.00 6812.00

6816.15 6816.97

6818.78 6819.26

6822.40 6822.92

6831.05 6831.55

6833.42 6834.88

6835.80 6836.48

6844.00 6844.50

6847.77 6848.17

6849.42 6850.00

6850.73 6851.20

6851.84 6852.57

6863.00 6864.00

Tabela C.2: Lista de linhas de Fe I e Fe II utilizadas na determinação dos parâmetros
atmosféricos (ver Seção 4.1). As colunas são o comprimento de onda central da linha,
o número atômico do elemento e o estágio de ionização (0 para Fe neutro e 1 para
uma vez ionizado), potencial de excitação da transição, força de oscilador vezes peso
estat́ıstico e constante de amortecimento de Van der Waals, respectivamente.

λcentral Ze χex log gf C6

(Å) (eV)

5023.185 26.0 4.283 -1.524 -7.135

5025.303 26.0 4.284 -1.919 -7.140

5044.211 26.0 2.851 -2.206 -7.280

5054.642 26.0 3.640 -2.087 -7.599

5058.496 26.0 3.642 -2.809 -7.599

5067.149 26.0 4.220 -1.068 -7.187

5109.651 26.0 4.301 -0.853 -7.150

5159.057 26.0 4.283 -0.932 -7.175

5196.059 26.0 4.256 -0.732 -7.510

5197.935 26.0 4.301 -1.608 -7.175

5213.806 26.0 3.943 -2.802 -7.253

5225.526 26.0 0.110 -4.845 -7.820
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Tabela C.2: Continuação

λcentral Ze χex log gf C6

(Å) (eV)

5228.375 26.0 4.220 -1.169 -7.233

5243.777 26.0 4.256 -1.095 -7.215

5247.050 26.0 0.087 -4.994 -7.822

5250.209 26.0 0.121 -4.959 -7.820

5253.020 26.0 2.279 -3.975 -7.570

5288.525 26.0 3.695 -1.452 -7.596

5294.547 26.0 3.640 -2.694 -7.538

5295.312 26.0 4.415 -1.595 -7.135

5322.040 26.0 2.279 -2.956 -7.600

5373.708 26.0 4.473 -0.952 -7.123

5376.830 26.0 4.295 -2.094 -7.529

5379.573 26.0 3.695 -1.555 -7.575

5386.333 26.0 4.154 -1.797 -7.172

5386.960 26.0 3.642 -2.504 -7.780

5389.478 26.0 4.415 -0.619 -7.159

5398.279 26.0 4.446 -0.788 -7.144

5401.266 26.0 4.320 -1.823 -7.219

5406.774 26.0 4.371 -1.496 -7.189

5417.033 26.0 4.415 -1.478 -7.166

5432.948 26.0 4.446 -0.808 -7.153

5441.339 26.0 4.312 -1.683 -7.234

5464.279 26.0 4.143 -1.629 -7.770

5466.396 26.0 4.371 -0.721 -7.204

5466.987 26.0 3.573 -2.237 -7.820

5473.162 26.0 4.191 -2.072 -7.173

5491.832 26.0 4.186 -2.258 -7.700

5522.446 26.0 4.209 -1.488 -7.257

5539.280 26.0 3.642 -2.612 -7.554

5543.935 26.0 4.218 -1.237 -7.263

5546.505 26.0 4.371 -1.210 -7.224

5546.990 26.0 4.218 -1.812 -7.263

5560.211 26.0 4.435 -1.126 -7.189

5587.574 26.0 4.143 -1.684 -7.800

5618.632 26.0 4.209 -1.359 -7.264

5619.595 26.0 4.386 -1.503 -7.233
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Tabela C.2: Continuação

λcentral Ze χex log gf C6

(Å) (eV)

5633.946 26.0 4.991 -0.225 -7.337

5636.695 26.0 3.640 -2.570 -7.581

5638.262 26.0 4.220 -0.869 -7.269

5641.434 26.0 4.256 -1.039 -7.264

5646.684 26.0 4.261 -2.482 -7.480

5651.468 26.0 4.473 -1.819 -7.187

5652.317 26.0 4.261 -1.829 -7.251

5661.344 26.0 4.284 -1.906 -7.244

5667.518 26.0 4.178 -1.407 -7.530

5677.684 26.0 4.103 -2.676 -7.268

5679.023 26.0 4.652 -0.827 -7.099

5680.240 26.0 4.186 -2.379 -7.660

5696.088 26.0 4.549 -1.937 -7.156

5701.543 26.0 2.559 -2.243 -7.576

5705.464 26.0 4.301 -1.502 -7.260

5731.761 26.0 4.256 -1.194 -7.271

5738.227 26.0 4.220 -2.231 -7.220

5741.847 26.0 4.256 -1.690 -7.272

5752.031 26.0 4.549 -0.913 -7.510

5760.344 26.0 3.642 -2.549 -7.549

5775.080 26.0 4.220 -1.171 -7.530

5778.453 26.0 2.588 -3.535 -7.576

5784.658 26.0 3.397 -2.634 -7.234

5793.914 26.0 4.220 -1.677 -7.278

5806.725 26.0 4.608 -0.944 -7.148

5809.217 26.0 3.884 -1.712 -7.154

5811.914 26.0 4.143 -2.398 -7.800

5814.807 26.0 4.283 -1.881 -7.272

5815.217 26.0 4.154 -2.441 -7.271

5827.877 26.0 3.283 -3.266 -7.261

5848.126 26.0 4.608 -1.158 -7.520

5849.683 26.0 3.695 -3.015 -7.567

5852.218 26.0 4.549 -1.248 -7.188

5853.148 26.0 1.485 -5.157 -7.790

5855.075 26.0 4.608 -1.595 -7.158
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Tabela C.2: Continuação

λcentral Ze χex log gf C6

(Å) (eV)

5856.088 26.0 4.295 -1.598 -7.532

5859.586 26.0 4.549 -0.578 -7.510

5862.356 26.0 4.549 -0.304 -7.520

5905.671 26.0 4.652 -0.841 -7.144

5916.247 26.0 2.454 -2.960 -7.601

5927.788 26.0 4.652 -1.128 -7.148

5929.677 26.0 4.549 -1.262 -7.204

5930.180 26.0 4.652 -0.386 -7.149

5934.654 26.0 3.929 -1.244 -7.153

5956.693 26.0 0.859 -4.639 -7.780

5983.680 26.0 4.549 -0.648 -7.510

5984.815 26.0 4.733 -0.262 -7.420

5987.065 26.0 4.795 -0.465 -7.420

6003.011 26.0 3.882 -1.195 -7.181

6005.541 26.0 2.588 -3.522 -7.750

6008.556 26.0 3.884 -0.918 -7.540

6012.209 26.0 2.223 -3.862 -7.649

6034.035 26.0 4.312 -2.369 -7.279

6035.337 26.0 4.295 -2.551 -7.502

6054.073 26.0 4.371 -2.263 -7.270

6056.004 26.0 4.733 -0.558 -7.130

6078.491 26.0 4.795 -0.292 -7.410

6079.009 26.0 4.652 -1.064 -7.177

6082.710 26.0 2.223 -3.622 -7.654

6085.257 26.0 2.759 -2.908 -7.601

6093.642 26.0 4.608 -1.402 -7.202

6096.664 26.0 3.984 -1.861 -7.152

6098.243 26.0 4.559 -1.825 -7.238

6127.906 26.0 4.143 -1.503 -7.790

6136.993 26.0 2.198 -3.037 -7.691

6151.617 26.0 2.176 -3.357 -7.696

6157.727 26.0 4.076 -1.257 -7.790

6159.378 26.0 4.608 -1.910 -7.216

6165.359 26.0 4.143 -1.487 -7.780

6173.334 26.0 2.223 -2.938 -7.690
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Tabela C.2: Continuação

λcentral Ze χex log gf C6

(Å) (eV)

6187.989 26.0 3.943 -1.724 -7.179

6200.312 26.0 2.608 -2.457 -7.589

6213.429 26.0 2.223 -2.650 -7.691

6219.280 26.0 2.198 -2.549 -7.694

6220.779 26.0 3.882 -2.390 -7.208

6226.734 26.0 3.884 -2.143 -7.208

6232.640 26.0 3.654 -1.232 -7.540

6240.646 26.0 2.223 -3.337 -7.661

6265.132 26.0 2.176 -2.633 -7.700

6335.329 26.0 2.198 -2.423 -7.698

6380.743 26.0 4.186 -1.312 -7.790

6385.718 26.0 4.733 -1.887 -7.187

6392.537 26.0 2.279 -4.007 -7.643

6574.226 26.0 0.990 -5.019 -7.830

6591.312 26.0 4.593 -2.065 -7.697

6593.869 26.0 2.433 -2.461 -7.629

6597.561 26.0 4.795 -0.984 -7.190

6608.025 26.0 2.279 -4.017 -7.648

6609.109 26.0 2.559 -2.708 -7.610

6625.021 26.0 1.011 -5.374 -7.830

6627.543 26.0 4.549 -1.542 -7.250

6646.930 26.0 2.608 -3.988 -7.604

6653.851 26.0 4.154 -2.475 -7.153

6699.141 26.0 4.593 -2.167 -7.667

6703.565 26.0 2.759 -3.078 -7.633

6710.318 26.0 1.485 -4.876 -7.733

6713.742 26.0 4.795 -1.485 -7.207

6725.355 26.0 4.103 -2.257 -7.181

6726.666 26.0 4.607 -1.062 -7.500

6732.064 26.0 4.584 -2.208 -7.700

6733.150 26.0 4.638 -1.490 -7.247

6739.520 26.0 1.557 -4.955 -7.726

6745.100 26.0 4.580 -2.164 -7.726

6745.955 26.0 4.076 -2.709 -7.820

6750.151 26.0 2.424 -2.672 -7.609
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Tabela C.2: Continuação

λcentral Ze χex log gf C6

(Å) (eV)

6752.707 26.0 4.638 -1.285 -7.249

6806.842 26.0 2.728 -3.153 -7.643

6839.830 26.0 2.559 -3.433 -7.617

6842.685 26.0 4.638 -1.245 -7.189

6857.249 26.0 4.076 -2.125 -7.820

6861.937 26.0 2.424 -3.852 -7.637

5100.655 26.1 2.807 -4.212 -7.892

5132.661 26.1 2.807 -4.088 -7.894

5197.568 26.1 3.231 -2.497 -7.880

5234.623 26.1 3.221 -2.357 -7.880

5264.802 26.1 3.231 -3.185 -7.875

5284.103 26.1 2.891 -3.237 -7.887

5325.552 26.1 3.221 -3.246 -7.883

5414.070 26.1 3.221 -3.647 -7.878

5425.248 26.1 3.200 -3.304 -7.886

5534.838 26.1 3.245 -2.986 -7.883

5991.371 26.1 3.153 -3.609 -7.895

6084.102 26.1 3.199 -3.840 -7.892

6113.319 26.1 3.221 -4.155 -7.893

6149.246 26.1 3.889 -2.789 -7.870

6238.386 26.1 3.889 -2.634 -7.870

6247.557 26.1 3.892 -2.427 -7.870

6369.459 26.1 2.891 -4.203 -7.899

6416.919 26.1 3.892 -2.754 -7.873
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Tabela C.3: Lista de linhas de utilizadas para o cálculo de abundâncias de Ni (ver
Seção 4.2.2). As colunas são o comprimento de onda central da linha, o número atômico
do elemento e o estágio de ionização (0 para Ni neutro), potencial de excitação da
transição, força de oscilador vezes peso estat́ıstico e constante de amortecimento de
Van der Waals, respectivamente.

λcentral Ze EP log gf C6

(Å) (eV)

5010.938 28.0 3.635 -0.918 -7.225
5094.411 28.0 3.833 -1.110 -7.244
5157.980 28.0 3.606 -1.623 -7.294
5176.560 28.0 3.898 -0.486 -7.227
5589.358 28.0 3.898 -1.131 -7.221
5643.078 28.0 4.165 -1.229 -7.223
5694.983 28.0 4.089 -0.649 -7.248
5748.351 28.0 1.676 -3.283 -7.684
5754.656 28.0 1.935 -2.024 -7.634
5760.830 28.0 4.105 -0.773 -7.248
5805.217 28.0 4.167 -0.609 -7.216
5846.994 28.0 1.676 -3.411 -7.691
5996.730 28.0 4.236 -1.024 -7.217
6007.310 28.0 1.676 -3.328 -7.813
6086.282 28.0 4.266 -0.471 -7.218
6108.116 28.0 1.676 -2.531 -7.705
6111.070 28.0 4.088 -0.838 -7.214
6119.757 28.0 4.266 -1.320 -7.238
6128.973 28.0 1.676 -3.365 -7.816
6130.135 28.0 4.266 -0.952 -7.225
6133.963 28.0 4.088 -1.833 -7.218
6175.367 28.0 4.089 -0.589 -7.235
6176.812 28.0 4.088 -0.285 -7.225
6177.242 28.0 1.826 -3.542 -7.760
6186.711 28.0 4.105 -0.894 -7.219
6204.604 28.0 4.088 -1.123 -7.278
6223.984 28.0 4.105 -0.898 -7.224
6230.089 28.0 4.105 -1.127 -7.226
6322.166 28.0 4.154 -1.173 -7.217
6327.599 28.0 1.676 -3.088 -7.715
6370.346 28.0 3.542 -1.966 -7.230
6378.250 28.0 4.154 -0.852 -7.225
6598.598 28.0 4.236 -0.922 -7.218
6635.122 28.0 4.419 -0.765 -7.227
6643.630 28.0 1.676 -2.032 -7.729
6767.772 28.0 1.826 -2.121 -7.760
6772.315 28.0 3.658 -0.928 -7.234





Apêndice D

Resultados: Parâmetros

Atmosféricos

Este apêndice contém os parâmetros atmosféricos determinados e as abundâncias

de C, O, Ni e S obtidas para as 110 estrelas da amostra P (ver Tabela D.1) e 142 estrelas

da amostra S (ver Tabela D.2).

111
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Tabela D.1: Parâmetros atmosféricos e abundâncias finais das 110 estrelas da amostra P. As colunas representam a identificação da estrela,
temperatura efetiva, metalicidade, gravidade superficial, velocidade de microturbulência, abundância de C, abundância de O, abundância de Ni,
abundância de S, razão de C/O e S/R médio dos espectros da estrela, respectivamente. Os parâmetros atmosféricos, as abundâncias e a razão de
C/O estão listados com suas incertezas associadas.

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 1499 5782 ± 26 0.21 ± 0.02 4.44 ± 0.08 1.069 ± 0.045 8.601 ± 0.009 8.827 ± 0.034 6.461 ± 0.027 7.301 ± 0.025 0.59 238

HIP 3391 5744 ± 37 0.27 ± 0.03 4.48 ± 0.11 1.034 ± 0.060 8.629 ± 0.095 8.585 ± 0.220 6.527 ± 0.061 7.439 ± 0.118 1.11 105

HIP 3479 5598 ± 31 -0.25 ± 0.02 4.35 ± 0.08 0.874 ± 0.070 8.275 ± 0.003 8.761 ± 0.031 5.942 ± 0.005 7.015 ± 0.034 0.33 151

HIP 3497 5686 ± 22 -0.29 ± 0.02 4.40 ± 0.07 0.964 ± 0.054 8.296 ± 0.003 8.794 ± 0.024 5.941 ± 0.005 6.981 ± 0.060 0.32 288

HIP 5301 5726 ± 33 -0.01 ± 0.02 4.45 ± 0.10 0.860 ± 0.063 8.399 ± 0.002 8.986 ± 0.106 6.201 ± 0.015 7.118 ± 0.021 0.26 108

HIP 5529 5426 ± 38 0.36 ± 0.03 4.30 ± 0.11 0.989 ± 0.080 8.674 ± 0.117 - 6.663 ± 0.091 7.511 ± 0.117 - 126

HIP 5806 6025 ± 29 -0.07 ± 0.02 4.45 ± 0.08 1.012 ± 0.065 8.430 ± 0.236 8.785 ± 0.078 6.094 ± 0.013 6.972 ± 0.035 0.44 194

HIP 6993 5678 ± 33 0.41 ± 0.02 4.15 ± 0.09 1.175 ± 0.045 8.821 ± 0.027 - 6.706 ± 0.029 7.608 ± 0.004 - 112

HIP 7978 6155 ± 27 0.01 ± 0.02 4.38 ± 0.09 1.192 ± 0.050 8.319 ± 0.009 8.800 ± 0.013 6.152 ± 0.023 6.968 ± 0.038 0.33 248

HIP 9094 5355 ± 30 0.13 ± 0.02 4.02 ± 0.09 1.070 ± 0.048 8.481 ± 0.023 8.763 ± 0.010 6.336 ± 0.011 7.350 ± 0.074 0.52 227

HIP 10278 5857 ± 31 0.26 ± 0.02 4.49 ± 0.08 1.049 ± 0.052 8.595 ± 0.016 8.908 ± 0.156 6.497 ± 0.012 7.277 ± 0.021 0.49 160

HIP 12048 5807 ± 25 0.18 ± 0.02 4.18 ± 0.05 1.150 ± 0.043 8.570 ± 0.036 8.904 ± 0.100 6.385 ± 0.002 7.217 ± 0.015 0.46 182

HIP 12186 5827 ± 20 0.13 ± 0.02 4.13 ± 0.05 1.255 ± 0.037 8.503 ± 0.012 8.765 ± 0.005 6.353 ± 0.008 7.185 ± 0.012 0.55 294

HIP 12653 6183 ± 26 0.21 ± 0.02 4.43 ± 0.09 1.227 ± 0.044 8.521 ± 0.008 8.822 ± 0.029 6.401 ± 0.009 7.200 ± 0.020 0.50 225

HIP 14530 5531 ± 34 0.12 ± 0.02 4.54 ± 0.07 0.921 ± 0.064 8.480 ± 0.003 8.903 ± 0.085 6.330 ± 0.009 7.255 ± 0.099 0.38 134

HIP 15510 5484 ± 25 -0.34 ± 0.02 4.55 ± 0.06 0.959 ± 0.066 8.289 ± 0.007 8.905 ± 0.007 5.910 ± 0.004 7.126 ± 0.035 0.24 271

HIP 15527 5823 ± 27 0.00 ± 0.02 4.43 ± 0.08 1.027 ± 0.050 8.356 ± 0.004 8.862 ± 0.069 6.177 ± 0.001 7.086 ± 0.066 0.31 209

HIP 16085 5492 ± 33 0.09 ± 0.02 4.53 ± 0.07 0.919 ± 0.066 8.508 ± 0.042 8.955 ± 0.044 6.322 ± 0.002 7.279 ± 0.061 0.36 155

HIP 17054 5859 ± 34 0.42 ± 0.03 4.22 ± 0.08 1.237 ± 0.048 8.860 ± 0.010 8.817 ± 0.190 6.773 ± 0.010 7.564 ± 0.027 1.10 104

HIP 17096 5952 ± 29 -0.12 ± 0.02 4.33 ± 0.09 1.104 ± 0.060 8.301 ± 0.003 8.951 ± 0.086 6.064 ± 0.004 6.930 ± 0.032 0.22 226
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Tabela D.1: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 17515 6014 ± 30 0.20 ± 0.02 4.21 ± 0.07 1.206 ± 0.044 - 8.842 ± 0.005 6.425 ± 0.018 7.151 ± 0.008 - 134

HIP 20199 5692 ± 28 -0.10 ± 0.02 4.37 ± 0.08 0.978 ± 0.060 8.404 ± 0.044 9.019 ± 0.031 6.119 ± 0.007 7.102 ± 0.010 0.24 129

HIP 20723 5674 ± 33 0.25 ± 0.02 4.44 ± 0.10 1.001 ± 0.060 8.684 ± 0.002 8.661 ± 0.042 6.554 ± 0.004 7.407 ± 0.075 1.05 135

HIP 21850 5642 ± 35 0.45 ± 0.02 4.42 ± 0.11 1.018 ± 0.060 8.816 ± 0.091 - 6.716 ± 0.060 7.534 ± 0.121 - 110

HIP 22336 5923 ± 24 0.26 ± 0.02 4.14 ± 0.06 1.304 ± 0.040 8.587 ± 0.010 8.931 ± 0.112 6.507 ± 0.027 7.242 ± 0.091 0.45 178

HIP 22905 5905 ± 28 -0.12 ± 0.02 4.41 ± 0.07 0.985 ± 0.063 8.293 ± 0.009 8.941 ± 0.030 6.039 ± 0.007 6.971 ± 0.022 0.22 194

HIP 26380 5966 ± 29 -0.16 ± 0.02 4.12 ± 0.07 1.189 ± 0.059 8.333 ± 0.004 8.706 ± 0.075 6.040 ± 0.011 6.950 ± 0.041 0.42 175

HIP 26394 5978 ± 20 0.09 ± 0.01 4.39 ± 0.07 1.132 ± 0.042 8.455 ± 0.014 8.835 ± 0.094 6.305 ± 0.012 7.152 ± 0.002 0.42 226

HIP 27305 6168 ± 28 0.23 ± 0.02 4.34 ± 0.09 1.223 ± 0.046 8.600 ± 0.007 8.849 ± 0.093 6.455 ± 0.014 7.249 ± 0.011 0.56 176

HIP 29432 5754 ± 26 -0.07 ± 0.02 4.46 ± 0.08 0.956 ± 0.057 8.381 ± 0.019 9.062 ± 0.034 6.126 ± 0.018 7.096 ± 0.001 0.21 164

HIP 30503 5860 ± 22 0.06 ± 0.02 4.47 ± 0.08 1.084 ± 0.045 8.454 ± 0.020 8.907 ± 0.004 6.264 ± 0.002 7.092 ± 0.017 0.35 262

HIP 30579 5504 ± 34 -0.08 ± 0.02 4.51 ± 0.08 0.877 ± 0.070 8.367 ± 0.004 8.973 ± 0.046 6.132 ± 0.005 7.138 ± 0.020 0.25 156

HIP 31540 5711 ± 29 0.28 ± 0.02 4.50 ± 0.09 1.058 ± 0.050 8.656 ± 0.014 8.633 ± 0.043 6.536 ± 0.004 7.447 ± 0.010 1.05 179

HIP 31895 5737 ± 27 0.39 ± 0.02 4.03 ± 0.07 1.230 ± 0.040 8.803 ± 0.003 8.656 ± 0.023 6.689 ± 0.012 7.485 ± 0.043 1.40 135

HIP 32970 6071 ± 28 0.35 ± 0.02 4.29 ± 0.08 1.253 ± 0.040 8.751 ± 0.034 8.721 ± 0.101 6.628 ± 0.019 7.360 ± 0.036 1.07 170

HIP 33229 5421 ± 32 0.03 ± 0.02 4.52 ± 0.08 0.928 ± 0.070 8.419 ± 0.013 8.982 ± 0.060 6.233 ± 0.005 7.101 ± 0.032 0.27 150

HIP 33719 6164 ± 30 0.26 ± 0.02 4.33 ± 0.08 1.315 ± 0.048 8.582 ± 0.019 8.971 ± 0.085 6.484 ± 0.022 7.237 ± 0.040 0.41 175

HIP 38558 5665 ± 33 -0.09 ± 0.02 4.55 ± 0.08 0.928 ± 0.070 8.333 ± 0.143 8.798 ± 0.076 6.067 ± 0.062 7.066 ± 0.147 0.34 149

HIP 39417 5753 ± 30 0.33 ± 0.02 4.43 ± 0.10 1.085 ± 0.051 8.753 ± 0.004 8.887 ± 0.181 6.591 ± 0.017 7.459 ± 0.017 0.73 121

HIP 40693 5457 ± 32 0.01 ± 0.02 4.56 ± 0.08 0.948 ± 0.064 8.384 ± 0.037 8.707 ± 0.080 6.216 ± 0.006 7.165 ± 0.060 0.48 220

HIP 40952 5728 ± 27 0.22 ± 0.02 4.52 ± 0.07 1.026 ± 0.051 8.598 ± 0.016 8.851 ± 0.042 6.479 ± 0.015 7.363 ± 0.037 0.56 176

HIP 42030 5925 ± 27 0.03 ± 0.02 4.20 ± 0.07 1.127 ± 0.050 8.468 ± 0.078 9.109 ± 0.083 6.246 ± 0.021 7.100 ± 0.057 0.23 155

HIP 42202 5413 ± 30 0.13 ± 0.02 4.44 ± 0.11 0.959 ± 0.060 8.620 ± 0.024 8.864 ± 0.066 6.352 ± 0.017 7.466 ± 0.063 0.57 111
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Tabela D.1: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 43177 6129 ± 27 0.28 ± 0.02 4.34 ± 0.07 1.266 ± 0.044 8.553 ± 0.010 8.616 ± 0.115 6.492 ± 0.012 7.168 ± 0.002 0.86 193

HIP 43686 5688 ± 31 0.39 ± 0.02 4.22 ± 0.08 1.081 ± 0.050 8.730 ± 0.064 8.618 ± 0.216 6.635 ± 0.003 7.434 ± 0.131 1.29 115

HIP 47007 5993 ± 24 0.27 ± 0.02 4.46 ± 0.07 1.149 ± 0.043 8.627 ± 0.007 8.637 ± 0.105 6.519 ± 0.007 7.316 ± 0.016 0.98 277

HIP 48711 6000 ± 28 0.27 ± 0.02 4.12 ± 0.07 1.195 ± 0.040 8.661 ± 0.087 8.771 ± 0.077 6.517 ± 0.055 7.184 ± 0.066 0.78 109

HIP 50921 5632 ± 27 -0.20 ± 0.02 4.54 ± 0.05 0.999 ± 0.066 8.186 ± 0.016 8.745 ± 0.048 6.003 ± 0.004 6.949 ± 0.056 0.28 230

HIP 52409 5756 ± 27 0.30 ± 0.02 4.42 ± 0.10 1.079 ± 0.045 8.681 ± 0.035 8.586 ± 0.082 6.579 ± 0.003 7.420 ± 0.016 1.24 181

HIP 55409 5708 ± 29 -0.01 ± 0.02 4.45 ± 0.09 0.825 ± 0.060 8.310 ± 0.077 9.077 ± 0.083 6.183 ± 0.041 6.987 ± 0.080 0.17 162

HIP 57291 5701 ± 27 0.33 ± 0.02 4.37 ± 0.09 1.095 ± 0.047 8.668 ± 0.006 8.674 ± 0.053 6.583 ± 0.008 7.481 ± 0.034 0.99 178

HIP 57370 5383 ± 35 0.12 ± 0.03 4.56 ± 0.09 1.048 ± 0.080 8.427 ± 0.034 8.862 ± 0.143 6.284 ± 0.001 7.297 ± 0.023 0.37 141

HIP 57443 5653 ± 23 -0.29 ± 0.02 4.49 ± 0.07 0.979 ± 0.052 8.243 ± 0.015 8.845 ± 0.029 5.916 ± 0.009 6.991 ± 0.028 0.25 312

HIP 60081 5803 ± 31 0.34 ± 0.02 4.43 ± 0.09 1.062 ± 0.050 8.707 ± 0.023 8.935 ± 0.142 6.604 ± 0.025 7.460 ± 0.022 0.59 119

HIP 60644 6219 ± 29 0.19 ± 0.02 4.33 ± 0.09 1.206 ± 0.048 8.474 ± 0.026 8.872 ± 0.011 6.373 ± 0.011 7.103 ± 0.017 0.40 176

HIP 61300 5814 ± 24 0.16 ± 0.02 4.37 ± 0.07 1.092 ± 0.048 8.473 ± 0.021 9.066 ± 0.021 6.341 ± 0.007 7.156 ± 0.017 0.26 139

HIP 62534 5491 ± 29 -0.37 ± 0.02 4.46 ± 0.09 0.809 ± 0.077 8.314 ± 0.002 8.855 ± 0.074 5.867 ± 0.010 7.140 ± 0.021 0.29 176

HIP 64408 5717 ± 20 0.19 ± 0.02 4.02 ± 0.07 1.241 ± 0.038 - 8.743 ± 0.022 6.454 ± 0.016 7.273 ± 0.015 - 227

HIP 64459 5803 ± 26 -0.29 ± 0.02 4.06 ± 0.07 1.228 ± 0.056 8.249 ± 0.006 8.725 ± 0.042 5.906 ± 0.018 6.894 ± 0.070 0.33 232

HIP 64924 5607 ± 26 0.03 ± 0.02 4.50 ± 0.07 1.009 ± 0.050 8.370 ± 0.003 8.904 ± 0.015 6.244 ± 0.004 7.161 ± 0.001 0.29 292

HIP 65808 5703 ± 30 0.27 ± 0.02 4.40 ± 0.10 1.033 ± 0.052 9.158 ± 0.080 8.908 ± 0.068 6.507 ± 0.002 7.383 ± 0.031 1.78 170

HIP 66047 5986 ± 25 0.05 ± 0.02 4.39 ± 0.07 1.129 ± 0.046 8.467 ± 0.003 8.793 ± 0.042 6.270 ± 0.015 7.120 ± 0.034 0.47 202

HIP 68162 5992 ± 29 0.16 ± 0.02 4.44 ± 0.08 1.072 ± 0.053 8.432 ± 0.005 8.986 ± 0.057 6.343 ± 0.005 7.101 ± 0.006 0.28 159

HIP 70123 5896 ± 29 0.30 ± 0.03 4.39 ± 0.08 1.009 ± 0.050 - 8.980 ± 0.072 6.490 ± 0.022 7.172 ± 0.007 - 118

HIP 70695 5684 ± 25 -0.03 ± 0.02 4.48 ± 0.08 1.000 ± 0.053 8.403 ± 0.010 8.882 ± 0.010 6.201 ± 0.004 7.135 ± 0.089 0.33 173

HIP 72339 5477 ± 41 0.11 ± 0.03 4.59 ± 0.08 0.984 ± 0.083 8.478 ± 0.024 9.020 ± 0.036 6.319 ± 0.009 7.288 ± 0.071 0.29 125
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Tabela D.1: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 73408 5885 ± 28 0.35 ± 0.02 4.45 ± 0.07 1.078 ± 0.045 8.696 ± 0.032 8.789 ± 0.098 6.603 ± 0.034 7.404 ± 0.044 0.81 132

HIP 74273 5940 ± 24 0.14 ± 0.02 4.45 ± 0.08 1.144 ± 0.045 8.535 ± 0.011 8.978 ± 0.052 6.370 ± 0.010 7.195 ± 0.017 0.36 256

HIP 74500 5801 ± 26 0.32 ± 0.02 4.41 ± 0.09 1.124 ± 0.041 8.733 ± 0.014 8.802 ± 0.047 6.586 ± 0.024 7.429 ± 0.063 0.85 200

HIP 75181 5689 ± 22 -0.32 ± 0.02 4.38 ± 0.07 0.993 ± 0.058 8.336 ± 0.040 8.819 ± 0.071 5.899 ± 0.002 7.033 ± 0.004 0.33 296

HIP 77740 5905 ± 24 0.16 ± 0.02 4.53 ± 0.07 1.008 ± 0.045 8.550 ± 0.081 8.930 ± 0.056 6.369 ± 0.004 7.252 ± 0.091 0.42 198

HIP 79346 6040 ± 33 0.20 ± 0.03 4.52 ± 0.07 1.036 ± 0.060 8.488 ± 0.001 8.955 ± 0.058 6.360 ± 0.016 7.218 ± 0.095 0.34 122

HIP 80337 5897 ± 28 0.07 ± 0.02 4.56 ± 0.06 1.058 ± 0.056 8.318 ± 0.007 8.798 ± 0.069 6.218 ± 0.004 7.060 ± 0.011 0.33 235

HIP 81022 5940 ± 29 0.36 ± 0.02 4.13 ± 0.06 1.204 ± 0.043 8.701 ± 0.011 8.929 ± 0.072 6.616 ± 0.013 7.297 ± 0.028 0.59 124

HIP 83983 5751 ± 31 0.29 ± 0.02 4.29 ± 0.08 1.142 ± 0.050 8.657 ± 0.016 9.050 ± 0.077 6.526 ± 0.009 7.374 ± 0.020 0.40 121

HIP 84856 6106 ± 32 0.24 ± 0.03 4.03 ± 0.08 1.439 ± 0.048 8.614 ± 0.022 8.904 ± 0.053 6.447 ± 0.020 7.211 ± 0.012 0.51 141

HIP 86375 5552 ± 26 -0.02 ± 0.02 3.92 ± 0.09 1.092 ± 0.045 8.364 ± 0.023 8.911 ± 0.032 6.193 ± 0.005 7.134 ± 0.072 0.28 115

HIP 86796 5793 ± 26 0.30 ± 0.02 4.29 ± 0.08 1.187 ± 0.043 8.725 ± 0.010 8.797 ± 0.036 6.564 ± 0.015 7.352 ± 0.010 0.85 208

HIP 88194 5762 ± 24 -0.02 ± 0.02 4.48 ± 0.06 0.927 ± 0.050 8.337 ± 0.054 8.923 ± 0.058 6.180 ± 0.045 7.141 ± 0.067 0.26 162

HIP 88268 5900 ± 32 0.25 ± 0.02 4.33 ± 0.10 1.044 ± 0.053 8.568 ± 0.010 8.883 ± 0.013 6.473 ± 0.019 7.233 ± 0.080 0.48 112

HIP 89844 5579 ± 26 0.07 ± 0.02 4.08 ± 0.06 1.121 ± 0.043 8.666 ± 0.010 9.081 ± 0.063 6.317 ± 0.015 7.327 ± 0.041 0.38 173

HIP 90004 5602 ± 29 -0.03 ± 0.02 4.40 ± 0.09 0.898 ± 0.058 8.479 ± 0.006 8.945 ± 0.031 6.211 ± 0.001 7.222 ± 0.050 0.34 133

HIP 90485 6319 ± 36 0.17 ± 0.03 4.02 ± 0.08 1.448 ± 0.060 8.569 ± 0.035 8.936 ± 0.062 6.381 ± 0.014 7.169 ± 0.057 0.43 215

HIP 93858 5665 ± 26 0.13 ± 0.02 4.51 ± 0.08 0.975 ± 0.050 8.499 ± 0.006 9.032 ± 0.255 6.362 ± 0.008 7.257 ± 0.012 0.29 293

HIP 94256 5746 ± 28 0.31 ± 0.02 4.16 ± 0.07 1.199 ± 0.041 8.703 ± 0.005 8.818 ± 0.067 6.552 ± 0.024 7.415 ± 0.053 0.77 136

HIP 94645 6257 ± 33 0.25 ± 0.03 4.45 ± 0.09 1.292 ± 0.050 8.610 ± 0.012 8.922 ± 0.076 6.450 ± 0.005 7.202 ± 0.065 0.49 162

HIP 95262 5743 ± 33 -0.50 ± 0.02 4.09 ± 0.07 1.041 ± 0.081 8.097 ± 0.013 8.671 ± 0.059 5.749 ± 0.023 6.846 ± 0.014 0.27 160

HIP 95740 5971 ± 25 0.34 ± 0.02 4.39 ± 0.09 1.173 ± 0.043 8.724 ± 0.021 8.578 ± 0.111 6.603 ± 0.006 7.381 ± 0.058 1.40 129

HIP 97546 6127 ± 34 0.14 ± 0.02 4.30 ± 0.09 1.321 ± 0.050 8.478 ± 0.025 8.885 ± 0.098 6.336 ± 0.010 7.137 ± 0.013 0.39 181



A
p
ên

d
ice

D
.
R
esu

lta
d
o
s:

P
a
râ
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Tabela D.1: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 99115 5671 ± 28 0.28 ± 0.02 4.24 ± 0.08 1.133 ± 0.045 8.741 ± 0.032 8.909 ± 0.027 6.525 ± 0.010 7.436 ± 0.031 0.68 139

HIP 100970 5806 ± 25 0.09 ± 0.02 4.20 ± 0.06 1.152 ± 0.043 8.485 ± 0.007 8.868 ± 0.046 6.272 ± 0.019 7.143 ± 0.024 0.41 172

HIP 101806 5929 ± 24 0.27 ± 0.02 4.30 ± 0.07 1.224 ± 0.040 8.705 ± 0.013 8.626 ± 0.108 6.528 ± 0.006 7.294 ± 0.005 1.20 171

HIP 102125 6022 ± 22 0.21 ± 0.02 4.16 ± 0.04 1.303 ± 0.037 8.562 ± 0.143 8.913 ± 0.020 6.468 ± 0.007 7.216 ± 0.051 0.45 228

HIP 105521 5893 ± 28 0.26 ± 0.02 4.27 ± 0.08 1.202 ± 0.045 8.695 ± 0.004 8.854 ± 0.037 6.490 ± 0.023 7.338 ± 0.009 0.69 115

HIP 106006 5795 ± 27 0.23 ± 0.02 4.46 ± 0.08 1.041 ± 0.047 8.655 ± 0.015 9.070 ± 0.145 6.493 ± 0.007 7.312 ± 0.011 0.38 155

HIP 108375 6110 ± 27 0.09 ± 0.02 4.35 ± 0.08 1.204 ± 0.048 8.478 ± 0.002 8.999 ± 0.020 6.274 ± 0.002 7.126 ± 0.046 0.30 195

HIP 108859 6114 ± 33 0.10 ± 0.02 4.36 ± 0.10 1.102 ± 0.060 8.420 ± 0.010 8.808 ± 0.050 6.258 ± 0.011 7.059 ± 0.082 0.41 135

HIP 109378 5575 ± 32 0.24 ± 0.02 4.45 ± 0.10 1.007 ± 0.055 8.690 ± 0.086 8.819 ± 0.122 6.487 ± 0.009 7.816 ± 0.786 0.74 190

HIP 110852 6252 ± 38 0.25 ± 0.03 4.43 ± 0.09 1.215 ± 0.055 8.547 ± 0.030 - 6.444 ± 0.036 7.206 ± 0.057 - 120

HIP 113044 5973 ± 24 0.25 ± 0.02 4.07 ± 0.06 1.291 ± 0.036 8.609 ± 0.012 8.814 ± 0.017 6.500 ± 0.002 7.267 ± 0.032 0.62 212

HIP 113137 5883 ± 23 0.26 ± 0.02 4.29 ± 0.07 1.259 ± 0.040 8.681 ± 0.014 8.788 ± 0.074 6.508 ± 0.002 7.332 ± 0.017 0.78 209

HIP 113357 5809 ± 22 0.23 ± 0.02 4.43 ± 0.07 1.079 ± 0.040 8.654 ± 0.039 8.798 ± 0.052 6.482 ± 0.008 7.317 ± 0.008 0.72 270

HIP 114699 5365 ± 19 -0.10 ± 0.02 3.99 ± 0.08 1.057 ± 0.038 8.320 ± 0.015 8.798 ± 0.055 6.086 ± 0.002 7.057 ± 0.008 0.33 220

HIP 115100 5876 ± 27 0.20 ± 0.02 4.16 ± 0.07 1.220 ± 0.046 8.582 ± 0.009 8.870 ± 0.015 6.429 ± 0.005 7.240 ± 0.078 0.52 143

HIP 115662 5914 ± 24 0.02 ± 0.02 4.34 ± 0.08 1.037 ± 0.050 8.460 ± 0.041 8.930 ± 0.054 6.228 ± 0.003 7.108 ± 0.011 0.34 145

HIP 116084 6329 ± 37 0.11 ± 0.03 4.46 ± 0.09 1.032 ± 0.070 - - 6.251 ± 0.023 7.070 ± 0.011 - 111

HIP 116250 5847 ± 27 0.33 ± 0.02 4.10 ± 0.07 1.369 ± 0.040 8.733 ± 0.018 8.730 ± 0.039 6.646 ± 0.003 7.390 ± 0.046 1.01 218

HIP 116906 5800 ± 26 0.05 ± 0.02 4.42 ± 0.09 1.041 ± 0.048 8.462 ± 0.016 8.993 ± 0.058 6.275 ± 0.019 7.176 ± 0.059 0.29 171

HIP 117404 5434 ± 40 -0.30 ± 0.03 4.62 ± 0.10 0.949 ± 0.095 - - - 7.115 ± 0.033 - 116

HIP 118228 6235 ± 32 0.38 ± 0.02 4.29 ± 0.10 1.346 ± 0.047 8.760 ± 0.004 8.942 ± 0.071 6.644 ± 0.021 7.361 ± 0.078 0.66 137
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sférico

s
e
A
bu
n
d
â
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Tabela D.2: Parâmetros atmosféricos e abundâncias finais das 142 estrelas da amostra S. A descrição das colunas segue o mesmo padrão da Tabela
D.1.

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 726 6013 ± 30 0.34 ± 0.02 4.31 ± 0.08 1.191 ± 0.048 9.284 ± 0.151 8.539 ± 0.104 6.630 ± 0.033 7.471 ± 0.042 5.56 123

HIP 910 6185 ± 40 -0.33 ± 0.03 3.99 ± 0.09 1.194 ± 0.090 - - - 6.770 ± 0.023 - 250

HIP 1382 5703 ± 32 -0.21 ± 0.02 4.50 ± 0.08 0.928 ± 0.074 - - - 7.081 ± 0.028 - 149

HIP 1893 5680 ± 35 -0.01 ± 0.02 4.56 ± 0.08 0.915 ± 0.070 8.304 ± 0.121 9.057 ± 0.076 6.179 ± 0.041 7.166 ± 0.128 0.18 131

HIP 2663 6078 ± 24 0.09 ± 0.02 4.25 ± 0.06 1.231 ± 0.043 8.506 ± 0.003 8.901 ± 0.048 6.325 ± 0.007 7.216 ± 0.041 0.40 258

HIP 3704 5969 ± 35 -0.36 ± 0.03 4.21 ± 0.09 0.823 ± 0.100 - - - 6.834 ± 0.086 - 135

HIP 3712 6244 ± 42 0.07 ± 0.03 4.18 ± 0.09 1.441 ± 0.075 8.494 ± 0.010 - 6.274 ± 0.019 7.059 ± 0.004 - 110

HIP 3718 5953 ± 37 0.06 ± 0.02 4.21 ± 0.09 1.062 ± 0.060 8.478 ± 0.008 9.060 ± 0.071 6.260 ± 0.025 7.155 ± 0.071 0.26 108

HIP 4423 5991 ± 26 0.27 ± 0.02 4.33 ± 0.07 1.153 ± 0.044 - - - 7.376 ± 0.020 - 122

HIP 5144 6298 ± 42 -0.09 ± 0.03 4.34 ± 0.11 1.420 ± 0.100 8.351 ± 0.092 - 6.060 ± 0.079 7.003 ± 0.092 - 180

HIP 5862 6151 ± 28 0.22 ± 0.02 4.35 ± 0.08 1.283 ± 0.050 - - - 7.300 ± 0.063 - 205

HIP 6497 5953 ± 30 0.37 ± 0.02 4.37 ± 0.08 1.187 ± 0.048 8.731 ± 0.020 8.899 ± 0.051 6.641 ± 0.022 7.418 ± 0.008 0.68 122

HIP 6744 5573 ± 31 0.01 ± 0.02 4.54 ± 0.07 0.870 ± 0.065 8.451 ± 0.022 8.827 ± 0.097 6.219 ± 0.044 7.242 ± 0.012 0.42 124

HIP 6969 5726 ± 27 0.30 ± 0.02 4.06 ± 0.06 1.241 ± 0.043 8.706 ± 0.010 8.958 ± 0.029 6.560 ± 0.021 7.471 ± 0.031 0.56 136

HIP 8587 6138 ± 32 0.29 ± 0.02 4.30 ± 0.09 1.112 ± 0.053 - - - 7.418 ± 0.002 - 117

HIP 9404 5489 ± 38 -0.08 ± 0.02 4.59 ± 0.08 0.924 ± 0.080 8.294 ± 0.004 8.867 ± 0.036 6.108 ± 0.025 7.263 ± 0.060 0.27 114

HIP 10798 5405 ± 31 -0.45 ± 0.02 4.58 ± 0.07 0.944 ± 0.088 - - - 7.053 ± 0.004 - 249

HIP 10842 5549 ± 30 -0.30 ± 0.02 4.38 ± 0.09 0.757 ± 0.075 - - - 7.217 ± 0.012 - 125

HIP 11941 5954 ± 32 0.44 ± 0.02 4.49 ± 0.08 1.176 ± 0.050 8.749 ± 0.050 - 6.706 ± 0.010 7.478 ± 0.006 - 173

HIP 12119 5503 ± 38 0.09 ± 0.02 4.60 ± 0.07 0.991 ± 0.078 8.420 ± 0.021 9.099 ± 0.053 6.255 ± 0.008 7.244 ± 0.067 0.21 118

HIP 13718 5580 ± 41 0.28 ± 0.02 4.58 ± 0.07 1.055 ± 0.068 8.658 ± 0.025 8.879 ± 0.074 6.519 ± 0.005 7.458 ± 0.036 0.60 105

HIP 14180 5841 ± 33 0.30 ± 0.02 4.19 ± 0.07 1.197 ± 0.045 8.692 ± 0.010 8.866 ± 0.122 6.551 ± 0.018 7.404 ± 0.057 0.67 117
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Tabela D.2: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 14241 5517 ± 32 -0.40 ± 0.02 4.44 ± 0.09 0.823 ± 0.090 - - - 7.056 ± 0.008 - 140

HIP 14614 5810 ± 30 -0.06 ± 0.02 4.48 ± 0.08 0.930 ± 0.060 - - - 7.063 ± 0.055 - 162

HIP 14879 6185 ± 39 -0.19 ± 0.03 3.95 ± 0.11 1.447 ± 0.085 - - - 6.918 ± 0.041 - 229

HIP 15304 6226 ± 31 0.38 ± 0.02 4.37 ± 0.10 1.244 ± 0.046 8.534 ± 0.048 8.844 ± 0.019 6.541 ± 0.027 7.278 ± 0.009 0.49 135

HIP 17364 6139 ± 43 -0.32 ± 0.03 4.26 ± 0.10 1.251 ± 0.100 - - - 6.845 ± 0.078 - 211

HIP 18538 5468 ± 40 0.00 ± 0.02 4.70 ± 0.11 1.070 ± 0.080 8.479 ± 0.170 - 6.154 ± 0.065 7.465 ± 0.122 - 120

HIP 18870 6153 ± 40 0.02 ± 0.03 4.09 ± 0.08 1.382 ± 0.070 - - - 7.058 ± 0.087 - 135

HIP 19386 6225 ± 34 0.19 ± 0.02 4.37 ± 0.10 1.445 ± 0.060 8.647 ± 0.131 9.131 ± 0.091 6.416 ± 0.059 7.379 ± 0.151 0.33 134

HIP 19786 5962 ± 33 0.29 ± 0.02 4.50 ± 0.10 1.195 ± 0.050 8.448 ± 0.122 8.978 ± 0.102 6.496 ± 0.055 7.324 ± 0.083 0.30 108

HIP 19807 5834 ± 26 0.15 ± 0.02 4.36 ± 0.08 0.984 ± 0.040 8.548 ± 0.052 8.915 ± 0.079 6.379 ± 0.051 7.242 ± 0.059 0.43 104

HIP 19859 6009 ± 36 0.02 ± 0.02 4.53 ± 0.07 1.141 ± 0.070 - - - 7.095 ± 0.013 - 180

HIP 20899 5963 ± 30 0.22 ± 0.02 4.36 ± 0.09 1.200 ± 0.050 - - - 7.109 ± 0.081 - 121

HIP 21172 5696 ± 27 -0.06 ± 0.02 4.45 ± 0.09 0.975 ± 0.060 - - - 7.088 ± 0.015 - 168

HIP 22589 6079 ± 36 0.17 ± 0.03 4.42 ± 0.09 0.963 ± 0.060 - - - 7.158 ± 0.066 - 131

HIP 23128 6011 ± 32 -0.15 ± 0.03 4.44 ± 0.09 0.925 ± 0.074 - - - 6.927 ± 0.010 - 171

HIP 25002 5781 ± 37 0.00 ± 0.03 4.42 ± 0.10 0.922 ± 0.070 8.326 ± 0.114 - 6.108 ± 0.073 7.161 ± 0.079 - 121

HIP 25461 6060 ± 32 0.01 ± 0.03 4.38 ± 0.09 1.053 ± 0.065 - - - 7.131 ± 0.004 - 116

HIP 25963 5826 ± 26 0.15 ± 0.02 4.06 ± 0.07 1.194 ± 0.037 8.603 ± 0.021 8.889 ± 0.023 6.413 ± 0.038 7.326 ± 0.020 0.52 115

HIP 27072 6295 ± 44 -0.05 ± 0.03 4.22 ± 0.08 1.432 ± 0.080 - - - 7.085 ± 0.065 - 268

HIP 29568 5629 ± 23 0.05 ± 0.02 4.46 ± 0.08 1.119 ± 0.044 8.364 ± 0.019 - 6.193 ± 0.012 7.118 ± 0.059 - 157

HIP 32366 6275 ± 38 -0.18 ± 0.03 4.29 ± 0.09 1.318 ± 0.082 - - - 6.911 ± 0.013 - 255

HIP 34271 5787 ± 29 0.06 ± 0.02 4.51 ± 0.07 0.946 ± 0.056 8.529 ± 0.003 8.975 ± 0.027 6.270 ± 0.002 7.123 ± 0.017 0.36 136

HIP 34805 5529 ± 25 0.08 ± 0.02 4.12 ± 0.05 1.027 ± 0.040 8.572 ± 0.090 9.100 ± 0.049 6.292 ± 0.051 7.226 ± 0.113 0.30 117
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Tabela D.2: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 34877 5722 ± 33 0.31 ± 0.02 4.43 ± 0.11 0.958 ± 0.060 8.575 ± 0.093 8.978 ± 0.125 6.560 ± 0.059 7.393 ± 0.103 0.40 103

HIP 35279 5837 ± 29 0.38 ± 0.02 4.19 ± 0.07 1.281 ± 0.044 8.787 ± 0.004 8.871 ± 0.113 6.679 ± 0.003 7.577 ± 0.024 0.82 137

HIP 36210 5665 ± 27 0.08 ± 0.02 4.47 ± 0.08 0.993 ± 0.053 8.500 ± 0.015 8.821 ± 0.039 6.308 ± 0.014 7.260 ± 0.034 0.48 234

HIP 36515 5827 ± 28 -0.03 ± 0.02 4.51 ± 0.07 1.143 ± 0.055 - - - 7.059 ± 0.006 - 283

HIP 37918 5445 ± 34 0.17 ± 0.02 4.62 ± 0.06 1.140 ± 0.070 8.517 ± 0.118 9.000 ± 0.069 6.336 ± 0.046 7.378 ± 0.140 0.33 135

HIP 38216 6147 ± 40 0.25 ± 0.03 4.01 ± 0.11 1.400 ± 0.050 - - - 7.276 ± 0.117 - 114

HIP 40613 5695 ± 31 -0.59 ± 0.02 4.07 ± 0.09 0.902 ± 0.090 - - - 6.834 ± 0.077 - 162

HIP 42333 5822 ± 26 0.16 ± 0.02 4.48 ± 0.07 1.062 ± 0.048 8.424 ± 0.058 8.803 ± 0.015 6.320 ± 0.061 7.221 ± 0.044 0.42 162

HIP 42885 5880 ± 31 -0.13 ± 0.02 4.35 ± 0.08 0.917 ± 0.070 - - - 6.949 ± 0.033 - 134

HIP 43487 5963 ± 35 -0.43 ± 0.02 3.91 ± 0.11 1.250 ± 0.087 - - - 6.814 ± 0.023 - 182

HIP 44997 5728 ± 27 0.04 ± 0.02 4.42 ± 0.09 0.956 ± 0.057 8.464 ± 0.092 8.883 ± 0.048 6.247 ± 0.056 7.170 ± 0.056 0.38 123

HIP 45940 5582 ± 32 -0.08 ± 0.02 4.53 ± 0.07 0.910 ± 0.070 8.300 ± 0.029 8.808 ± 0.040 6.138 ± 0.019 7.126 ± 0.015 0.31 134

HIP 48141 5498 ± 34 -0.09 ± 0.02 4.54 ± 0.08 1.061 ± 0.070 - 9.110 ± 0.068 6.040 ± 0.053 7.098 ± 0.165 - 115

HIP 49728 5820 ± 28 -0.01 ± 0.02 4.52 ± 0.07 0.975 ± 0.058 - - - 7.162 ± 0.010 - 167

HIP 50075 6007 ± 27 0.01 ± 0.02 4.54 ± 0.06 1.105 ± 0.060 - - - 7.183 ± 0.053 - 221

HIP 51078 5973 ± 31 0.27 ± 0.02 4.16 ± 0.07 1.253 ± 0.043 8.693 ± 0.008 8.771 ± 0.108 6.539 ± 0.005 7.356 ± 0.007 0.84 167

HIP 51620 6117 ± 40 -0.29 ± 0.03 4.14 ± 0.08 0.862 ± 0.100 8.163 ± 0.076 - 5.880 ± 0.057 6.813 ± 0.147 - 115

HIP 51933 6063 ± 37 -0.23 ± 0.03 4.05 ± 0.08 1.254 ± 0.077 - - - 6.838 ± 0.015 - 248

HIP 52015 5824 ± 36 0.19 ± 0.03 4.14 ± 0.07 1.217 ± 0.050 8.594 ± 0.100 9.100 ± 0.059 6.422 ± 0.001 7.292 ± 0.066 0.31 131

HIP 52720 5472 ± 32 -0.14 ± 0.02 4.43 ± 0.09 0.689 ± 0.080 8.184 ± 0.078 8.862 ± 0.082 6.038 ± 0.052 7.120 ± 0.138 0.21 104

HIP 53172 5970 ± 26 0.04 ± 0.02 4.35 ± 0.07 1.059 ± 0.052 8.442 ± 0.022 8.914 ± 0.060 6.247 ± 0.002 7.159 ± 0.059 0.34 172

HIP 54779 5692 ± 36 -0.37 ± 0.03 4.18 ± 0.08 0.881 ± 0.079 8.299 ± 0.013 8.888 ± 0.086 5.862 ± 0.019 7.060 ± 0.036 0.26 148

HIP 56363 5424 ± 44 0.42 ± 0.03 4.21 ± 0.10 0.852 ± 0.080 8.799 ± 0.142 - - 7.593 ± 0.144 - 116
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Tabela D.2: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 56876 5773 ± 30 0.36 ± 0.02 4.04 ± 0.08 1.306 ± 0.043 8.720 ± 0.006 8.693 ± 0.051 6.643 ± 0.006 7.500 ± 0.023 1.06 110

HIP 56884 5772 ± 40 0.01 ± 0.03 4.56 ± 0.07 0.984 ± 0.070 8.370 ± 0.083 9.099 ± 0.069 6.193 ± 0.060 7.180 ± 0.073 0.19 113

HIP 57366 6131 ± 35 0.24 ± 0.03 4.05 ± 0.07 1.364 ± 0.050 8.517 ± 0.059 8.965 ± 0.106 6.448 ± 0.042 7.263 ± 0.047 0.36 112

HIP 61505 5729 ± 25 -0.04 ± 0.02 4.35 ± 0.08 0.918 ± 0.055 - - - 7.197 ± 0.101 - 142

HIP 62107 5602 ± 31 -0.36 ± 0.02 4.45 ± 0.09 0.847 ± 0.082 8.186 ± 0.010 8.738 ± 0.003 5.826 ± 0.002 6.986 ± 0.039 0.28 185

HIP 62607 5424 ± 30 -0.54 ± 0.02 4.46 ± 0.10 0.794 ± 0.097 - - - 7.064 ± 0.043 - 153

HIP 62769 5748 ± 29 0.29 ± 0.02 4.06 ± 0.06 1.269 ± 0.040 8.692 ± 0.011 8.700 ± 0.130 6.578 ± 0.003 7.354 ± 0.007 0.98 124

HIP 64109 5564 ± 37 -0.06 ± 0.02 4.53 ± 0.07 0.706 ± 0.080 - - - 7.228 ± 0.153 - 112

HIP 64698 5703 ± 27 -0.03 ± 0.02 4.40 ± 0.08 0.896 ± 0.055 8.429 ± 0.029 9.071 ± 0.070 6.137 ± 0.034 7.162 ± 0.047 0.23 134

HIP 66990 5717 ± 33 0.36 ± 0.02 4.21 ± 0.09 1.116 ± 0.060 8.674 ± 0.030 8.897 ± 0.071 6.580 ± 0.017 7.493 ± 0.058 0.60 113

HIP 67069 6080 ± 31 -0.14 ± 0.02 4.32 ± 0.08 1.178 ± 0.068 - - - 6.989 ± 0.047 - 234

HIP 68468 5853 ± 29 0.12 ± 0.02 4.30 ± 0.08 1.109 ± 0.050 - - - 7.229 ± 0.044 - 115

HIP 68936 5440 ± 40 0.30 ± 0.03 4.54 ± 0.09 0.928 ± 0.080 8.699 ± 0.113 - 6.582 ± 0.052 7.511 ± 0.121 - 118

HIP 69390 5857 ± 28 0.14 ± 0.02 4.14 ± 0.07 1.244 ± 0.047 8.568 ± 0.013 9.040 ± 0.051 6.383 ± 0.006 7.214 ± 0.029 0.34 136

HIP 69881 5703 ± 27 0.31 ± 0.02 4.13 ± 0.07 1.158 ± 0.042 8.638 ± 0.007 8.694 ± 0.181 6.543 ± 0.009 7.470 ± 0.042 0.88 226

HIP 70557 5534 ± 37 0.08 ± 0.03 4.56 ± 0.06 0.857 ± 0.070 8.492 ± 0.030 9.029 ± 0.178 6.298 ± 0.004 7.429 ± 0.017 0.29 138

HIP 70829 5402 ± 36 -0.60 ± 0.03 4.14 ± 0.09 0.735 ± 0.100 8.162 ± 0.102 8.740 ± 0.080 5.631 ± 0.068 6.995 ± 0.095 0.26 107

HIP 71530 6199 ± 35 -0.15 ± 0.02 4.14 ± 0.08 1.333 ± 0.074 - - - 6.925 ± 0.027 - 238

HIP 71735 5582 ± 32 -0.34 ± 0.02 4.48 ± 0.08 0.911 ± 0.078 - - - 6.971 ± 0.046 - 197

HIP 74075 5567 ± 39 -0.37 ± 0.03 4.31 ± 0.09 0.703 ± 0.095 8.250 ± 0.137 8.872 ± 0.018 5.804 ± 0.015 7.062 ± 0.033 0.24 110

HIP 74271 5625 ± 29 0.15 ± 0.02 4.51 ± 0.07 1.003 ± 0.057 8.448 ± 0.087 9.063 ± 0.090 6.350 ± 0.020 7.275 ± 0.055 0.24 122

HIP 74856 5997 ± 30 0.18 ± 0.02 4.24 ± 0.08 1.137 ± 0.050 8.794 ± 0.115 8.997 ± 0.116 6.416 ± 0.024 7.148 ± 0.020 0.63 137

HIP 75819 5261 ± 25 -0.49 ± 0.02 3.89 ± 0.08 0.932 ± 0.050 8.114 ± 0.039 8.626 ± 0.019 5.752 ± 0.005 7.040 ± 0.064 0.31 176



A
p
ên

d
ice

D
.
R
esu

lta
d
o
s:

P
a
râ
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Tabela D.2: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 76635 6163 ± 33 0.16 ± 0.03 4.33 ± 0.09 1.195 ± 0.055 - - - 7.239 ± 0.036 - 155

HIP 77358 5643 ± 29 0.13 ± 0.02 4.52 ± 0.07 1.014 ± 0.051 8.439 ± 0.017 8.880 ± 0.058 6.370 ± 0.007 7.276 ± 0.016 0.36 204

HIP 77818 5828 ± 36 -0.36 ± 0.03 4.21 ± 0.09 0.877 ± 0.090 - - - 6.924 ± 0.019 - 134

HIP 78399 5816 ± 26 0.08 ± 0.02 4.45 ± 0.08 0.981 ± 0.052 - - - 7.178 ± 0.013 - 141

HIP 78955 5924 ± 25 0.35 ± 0.02 4.36 ± 0.08 1.222 ± 0.041 9.202 ± 0.166 8.688 ± 0.056 6.614 ± 0.008 7.434 ± 0.065 3.27 197

HD 147723 5984 ± 24 0.16 ± 0.02 4.00 ± 0.06 1.389 ± 0.039 8.489 ± 0.006 8.824 ± 0.021 6.365 ± 0.005 7.211 ± 0.027 0.46 231

HIP 81229 5899 ± 30 0.31 ± 0.02 4.12 ± 0.07 1.147 ± 0.046 8.985 ± 0.100 8.808 ± 0.018 6.557 ± 0.038 7.405 ± 0.032 1.50 111

HIP 81681 5687 ± 27 -0.34 ± 0.02 4.44 ± 0.08 1.005 ± 0.067 - - - 7.030 ± 0.018 - 215

HIP 81748 5747 ± 30 0.20 ± 0.02 4.40 ± 0.09 1.080 ± 0.054 8.493 ± 0.014 9.058 ± 0.010 6.382 ± 0.010 7.300 ± 0.072 0.27 140

HIP 81767 5851 ± 35 0.34 ± 0.02 4.39 ± 0.10 1.177 ± 0.050 8.762 ± 0.074 - 6.624 ± 0.065 7.492 ± 0.062 - 110

HIP 83276 5874 ± 27 -0.04 ± 0.02 4.20 ± 0.06 1.102 ± 0.052 8.366 ± 0.012 8.833 ± 0.129 6.142 ± 0.014 7.087 ± 0.017 0.34 160

HIP 83601 6106 ± 26 0.11 ± 0.02 4.42 ± 0.08 1.240 ± 0.047 - - - 7.139 ± 0.030 - 247

HIP 85757 5484 ± 36 -0.56 ± 0.03 3.97 ± 0.10 0.802 ± 0.090 8.397 ± 0.091 8.722 ± 0.090 5.645 ± 0.065 6.941 ± 0.092 0.47 103

HIP 87116 5661 ± 33 0.22 ± 0.02 4.58 ± 0.07 0.970 ± 0.060 8.549 ± 0.003 8.950 ± 0.126 6.435 ± 0.010 7.310 ± 0.015 0.40 190

HIP 88942 5475 ± 41 0.40 ± 0.03 4.54 ± 0.08 0.904 ± 0.080 8.747 ± 0.165 - 6.661 ± 0.065 7.625 ± 0.118 - 129

HIP 94061 5640 ± 37 0.36 ± 0.02 4.37 ± 0.10 1.002 ± 0.062 8.736 ± 0.057 8.787 ± 0.181 6.609 ± 0.016 7.442 ± 0.061 0.89 116

HIP 95849 6062 ± 26 0.23 ± 0.02 4.38 ± 0.08 1.135 ± 0.042 8.520 ± 0.006 8.718 ± 0.142 6.469 ± 0.006 7.326 ± 0.025 0.63 159

HIP 96124 5643 ± 29 -0.14 ± 0.02 4.47 ± 0.08 0.860 ± 0.065 8.437 ± 0.004 8.897 ± 0.075 6.076 ± 0.025 7.160 ± 0.041 0.35 161

HIP 97213 5777 ± 30 0.25 ± 0.03 4.36 ± 0.09 1.068 ± 0.053 8.648 ± 0.039 8.706 ± 0.270 6.506 ± 0.006 7.452 ± 0.084 0.87 112

HIP 97675 6200 ± 27 0.19 ± 0.02 4.24 ± 0.08 1.375 ± 0.044 - - - 7.213 ± 0.015 - 255

HIP 98621 5640 ± 28 -0.05 ± 0.02 4.46 ± 0.08 0.877 ± 0.059 - - - 7.145 ± 0.042 - 133

HIP 98964 5453 ± 33 0.12 ± 0.02 4.51 ± 0.09 0.902 ± 0.070 8.619 ± 0.043 9.014 ± 0.037 6.353 ± 0.024 7.410 ± 0.153 0.40 126

HIP 99661 5984 ± 31 0.33 ± 0.02 4.25 ± 0.08 1.252 ± 0.049 8.749 ± 0.053 9.125 ± 0.140 6.586 ± 0.007 7.435 ± 0.027 0.42 128
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Tabela D.2: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 99727 5716 ± 28 0.25 ± 0.02 4.09 ± 0.06 1.204 ± 0.046 8.641 ± 0.017 8.864 ± 0.090 6.489 ± 0.012 7.410 ± 0.022 0.60 136

HIP 100942 5925 ± 31 0.17 ± 0.02 4.45 ± 0.10 0.977 ± 0.060 - - - 7.232 ± 0.070 - 109

HIP 101983 6019 ± 38 -0.35 ± 0.03 3.83 ± 0.10 1.312 ± 0.080 - - - 6.776 ± 0.046 - 234

HIP 102040 5842 ± 24 -0.04 ± 0.02 4.50 ± 0.06 0.974 ± 0.053 - - - 7.035 ± 0.017 - 266

HIP 102128 6024 ± 23 0.21 ± 0.02 4.18 ± 0.05 1.308 ± 0.038 8.608 ± 0.008 8.778 ± 0.020 6.469 ± 0.007 7.299 ± 0.070 0.68 224

HIP 102152 5731 ± 32 0.03 ± 0.03 4.31 ± 0.09 0.945 ± 0.063 - - - 7.179 ± 0.055 - 109

HIP 102211 5708 ± 34 -0.42 ± 0.03 3.88 ± 0.11 0.902 ± 0.080 - - - 6.796 ± 0.019 - 121

HIP 103654 5937 ± 22 0.17 ± 0.02 4.24 ± 0.06 1.214 ± 0.038 - - - 7.275 ± 0.067 - 195

HIP 103692 5742 ± 29 0.29 ± 0.02 4.26 ± 0.08 1.160 ± 0.050 8.733 ± 0.058 - 6.565 ± 0.039 7.545 ± 0.115 - 129

HIP 104768 5718 ± 33 0.25 ± 0.03 4.24 ± 0.08 1.081 ± 0.056 8.752 ± 0.007 8.865 ± 0.021 6.523 ± 0.032 7.469 ± 0.039 0.77 123

HIP 105483 5645 ± 34 0.34 ± 0.02 4.52 ± 0.08 0.997 ± 0.062 8.648 ± 0.030 8.726 ± 0.180 6.595 ± 0.009 7.570 ± 0.006 0.84 131

HIP 105606 5694 ± 37 0.38 ± 0.02 4.53 ± 0.09 1.024 ± 0.060 8.657 ± 0.015 8.802 ± 0.126 6.645 ± 0.016 7.554 ± 0.013 0.72 154

HIP 107246 5887 ± 26 0.16 ± 0.02 4.28 ± 0.07 1.120 ± 0.045 8.569 ± 0.001 8.935 ± 0.046 6.395 ± 0.005 7.259 ± 0.025 0.43 139

HIP 108525 5465 ± 39 0.02 ± 0.03 4.56 ± 0.09 0.935 ± 0.080 8.380 ± 0.107 9.010 ± 0.018 6.225 ± 0.004 7.273 ± 0.004 0.23 117

HIP 109110 5782 ± 33 0.08 ± 0.03 4.37 ± 0.08 1.189 ± 0.060 8.382 ± 0.026 8.828 ± 0.142 6.237 ± 0.014 7.153 ± 0.112 0.36 129

HIP 110341 6455 ± 44 -0.07 ± 0.03 4.16 ± 0.09 1.349 ± 0.095 - - - 6.984 ± 0.014 - 230

HIP 110508 5648 ± 32 -0.09 ± 0.02 4.60 ± 0.06 1.000 ± 0.070 8.308 ± 0.094 9.154 ± 0.057 6.060 ± 0.055 7.056 ± 0.075 0.14 154

HIP 111349 5615 ± 33 0.08 ± 0.02 4.53 ± 0.07 0.950 ± 0.062 8.552 ± 0.012 8.920 ± 0.130 6.298 ± 0.003 7.299 ± 0.034 0.43 147

HIP 111565 5572 ± 30 -0.39 ± 0.02 4.40 ± 0.09 0.776 ± 0.078 - - - 7.083 ± 0.041 - 162

HIP 111746 5685 ± 30 -0.29 ± 0.02 4.46 ± 0.08 0.871 ± 0.073 - - - 7.026 ± 0.049 - 158

HIP 112117 6108 ± 27 0.10 ± 0.02 4.31 ± 0.07 1.242 ± 0.050 8.448 ± 0.004 8.853 ± 0.046 6.315 ± 0.017 7.158 ± 0.007 0.39 223

HIP 112763 5461 ± 34 -0.11 ± 0.02 4.57 ± 0.07 0.776 ± 0.073 8.256 ± 0.024 8.913 ± 0.018 6.077 ± 0.006 7.120 ± 0.105 0.22 163

HIP 114276 5864 ± 35 -0.55 ± 0.03 4.08 ± 0.09 0.885 ± 0.095 - - - 6.772 ± 0.106 - 152
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râ
m
etro

s
A
tm

o
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â
n
cia

s
123

Tabela D.2: Continuação

ID Tef [Fe/H] log g ξ C O Ni S C/O S/R

(K) (dex) (dex) (km/s) (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)

HIP 114638 5718 ± 36 0.31 ± 0.02 4.24 ± 0.09 1.088 ± 0.050 8.722 ± 0.112 8.594 ± 0.157 6.573 ± 0.045 7.476 ± 0.083 1.34 107

HIP 114948 6356 ± 35 0.11 ± 0.02 4.40 ± 0.09 1.353 ± 0.060 - - - 7.172 ± 0.120 - 227

HIP 116763 5327 ± 37 -0.11 ± 0.02 4.63 ± 0.08 0.936 ± 0.082 8.383 ± 0.024 8.815 ± 0.054 6.082 ± 0.005 7.293 ± 0.019 0.37 215

HIP 116771 6222 ± 36 -0.07 ± 0.03 4.10 ± 0.08 1.373 ± 0.069 - - - 6.973 ± 0.085 - 261

HIP 117066 5889 ± 27 0.09 ± 0.02 4.46 ± 0.08 0.986 ± 0.053 - - - 7.157 ± 0.028 - 167
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Suárez-Andrés, L., Israelian, G., González Hernández, J. I., Adibekyan, V. Z., Delgado Mena,

E., Santos, N. C., and Sousa, S. G. (2017). CNO behaviour in planet-harbouring stars. II.

Carbon abundances in stars with and without planets using the CH band. A&A, 599:A96.
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