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‘Cantemos em coro, Da vitéria a
palma, O ar estd puro: Respire

esta alma!”

Goethe, Fausto



Um Estudo Sobre a Origem do Flaor na Via Lactea e na Grande
Nuvem de Magalhaes

Resumo

A origem do elemento fltior ainda ndo é bem conhecida, mas sabe-se que este
elemento pode ser produzido em quatro sitios: estrelas do ramo assintético das gigantes,
via capturas de néutrons e prétons durante pulsos térmicos na queima do He; espalacao
de um préton do elemento ?°Ne apos ser excitado por um neutrino, este processo ocorre
na fase de supernova de Tipo II; em nticleos queimando He em estrelas Wolf-Rayet pas-
sando por altas taxas de perda de massa; e estrelas de alta massa, baixa metalicidade e
alta rotacdo. Neste trabalho apresentamos resultados das abundéncias de fltior, além de
carbono e sédio para uma amostra de gigantes vermelhas dos aglomerados globulares
M4 e w Centauri, abundancias de fltor e ferro para as estrelas da amostra do disco Galac-
tico e abundancias de fltor para as estrelas da Grande Nuvem de Magalhdes. As abun-
dancias quimicas foram calculadas por sintese espectral em Equilibrio Termodinamico
Local usando o cédigo Turbospectrum, que é compativel com os modelos de atmosferas
esféricos MARCS adotados neste trabalho. Os espectros analisados das estrelas foram
obtidos em alta resolucdo na regido do infravermelho na banda K com os espectrégrafos
Phoenix no telescépio Gemini Sul de 8,1 metros, IGRINS no telescépio Harlan J. Smith
de 2,7 metros do Observatério de McDonald, CRIRES no Very Large Telescope de 8,2
metros do ESO, FTS no telescépio de 4,0 metros do Kitt Peak National Observatory, Pho-
enix no telescopio de 2,1 metros também do Kitt Peak National Observatory e iSHELL no
Infrared Telescope Facility de 3,0 metros. Adicionalmente, analisamos alguns espectros
de alta-resolugdo no 6tico obtidos com o espectrégrafo SES no telescépio de 2,1 metros
Struve Telescope do Observatério de McDonald. As abundéncias de fltior para as estre-
las da amostra foram derivadas usando a linha rotacional-vibracional da molécula HF
R9, e sempre que possivel, medimos também as linhas R13, R14, R15 e R16, todas proxi-
mas a A2,3um. Nossos resultados indicam uma redugéo significativa nas abundéncias de
fltor quando comparadas a valores anteriores da literatura, devido a uma revisdo para
baixo no potencial de excitacdo da linha de HF R9 usada nesta andlise. As abundancias
de fldor obtidas para as gigantes vermelhas de M4 apresentam uma anticorrelagdo com
as abundancias de Na, seguindo o padrao tipico das variagdes de abundancias visto em
aglomerados globulares entre populagdes estelares distintas; nossos resultados indicam
que a medida que a abundéncia de Na cresce ~ +0,4 dex a abundancia de fltior decresce
de-0,2 dex. Uma comparagdo das abundancias determinadas com predi¢des dos modelos
indica que as estrelas responsaveis pela anticorrelagao entre as abundancias de fltor e s6-
dio observada em M4 sao estrelas AGB mais massivas com massas M > 6M,. A amostra
analisada de estrelas de gigantes vermelhas do disco Galdctico abrange uma faixa signi-

ficativa de metalicidade ([Fe/H]~-1,2 — 0,0 dex); estas estrelas sio membros provaveis
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do disco fino e espesso / halo, sendo duas delas membros provaveis da sobredensidade
Monoceros. Nossos resultados indicam que em baixas metalicidades, -1,2 < [Fe/H] <
-0,4 dex, a abundéncia de fldor varia como um elemento primario com relagdo a abun-
dancia de Fe, mantendo um valor subsolar constante de [F/Fe] entre ~-0,3 e -0,4 dex.
Em metalicidades maiores, no entanto, a razao [F/Fe] decresce rapidamente com [Fe/H]
apresentando um comportamento quase secunddrio em relagdo ao Fe. Um dos mode-
los de evolugdo quimica da literatura que inclui a nucleossintese por neutrinos descreve
aproximadamente o platd de [F/Fe] observado em baixa metalicidade, enquanto que a
razdo [F/Fe] neste modelo cresce atingindo um valor aproximadamente solar para maio-
res metalicidades, conforme encontrado para nossa amostra do disco fino. A amostra de
estrelas provaveis do disco espesso (| Z1>300 pc) cobre distancias Galactocéntricas Ry ~
6-13,7 kpc. Estas estrelas exibem valores aproximadamente constantes de [F/Fe], indi-
cando um gradiente de abundancias de fltor bastante plano em uma porgéo significativa
da Galédxia, a uma distancia | Z1>300 pc do plano médio Galactico. A amostra analisada
de estrelas da Grande Nuvem de Magalhdes sdo do campo e do aglomerado estelar NGC
2203. Nossos resultados indicam que as estrelas de NGC 2203 seguem aproximadamente
o comportamento primdrio do fldor em relagdo ao ferro, tal como encontrado para as es-
trelas do disco espesso / halo Galécticos. Os valores de [F/Fe] para as estrelas do campo
da Grande Nuvem da Magalhdes é significamente mais baixo (~ 0,6 dex) do que os valo-
res das estrelas da nossa Galdaxia no mesmo intervalo de metalicidade. Adicionalmente,
existe uma tendéncia de decréscimo moderado da razao [F/O] com a abundéancia de oxi-
génio, o que também é observado de um modo geral nos modelos que incluem producao

de fldor em supernovas de Tipo I na Galédxia.
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A Study on the Origin of Fluorine in the Milky Way and the
Large Magellanic Cloud

Abstract

The astrophysical origin of fluorine is not yet well known, but it is suggested
that this element might be produced in four sites: stars on the asymptotic giant branch,
via neutron and proton captures during He-burning thermal pulses; spallation of a pro-
ton of the 2°Ne element after being excited by a neutrino, this process occurs in the Type II
supernova phase; in core He-burning in Wolf-Rayet stars experiencing high rates of mass
loss; and mass loss from low-metallicity rapidly-rotating massive stars. In this work
we present results for fluorine abundances, as well as carbon and sodium, in red giant
samples from the globular clusters M4 and w Cen, fluorine and iron abundances in a
sample of Galactic disc red giants, and fluorine abundances in Large Magellanic Cloud
red giants. The chemical abundances were calculated from spectrum synthesis in Local
Thermodynamic Equilibrium using the Turbospectrum code, which is compatible with
the MARCS spherical atmospheric models adopted in this work. The high-resolution
stellar spectra analyzed here were obtained in the infrared region of the K band with
the spectrographs Phoenix on the 8.1 meter Gemini South telescope, IGRINS on the 2.7-
meter Harlan J. Smith telescope at the McDonald Observatory, CRIRES on the 8.2-meter
Very Large Telescope of ESO, the FTS on the 4.0-meter telescope at the Kitt Peak National
Observatory, Phoenix on the 2.1-meter telescope, also at the Kitt Peak National Obser-
vatory, and iSHELL on the 3.0-meter Infrared Telescope Facility on Maunakea. Additi-
onally, we analyzed high-resolution optical spectra obtained with the SES spectrograph
on the 2.1-meter Struve Telescope at the McDonald Observatory. Fluorine abundances
in the samples of stars were derived using the (1-0)R9 rotational-vibrational line of the
HF molecule, and whenever possible we also measured the R13, R14, R15 and R16 li-
nes, all close to A2.3um. Our results find a significant reduction in fluorine abundances
compared to previous literature values, due to a downward revision of the excitation po-
tential of the HF RO line used in this analysis. Fluorine abundances obtained for the M4
red giants show an anti-correlation with Na abundances, following the typical pattern
of abundance variations seen in globular clusters between distinct star populations; our
results indicate that as the abundance of Na increases by ~ +0.4 dex, the fluorine abun-
dance decreases by -0.2 dex. A comparison of the determined abundances with model
predictions indicate that the stars responsible for the anti-correlation between the fluo-
rine and sodium abundances observed in M4 are massive AGB stars, with masses M >
6My. The analysis of red giant stars from the Galactic disk covers a significant range
in metallicity ([Fe/H]~-1,2 — 0,0 dex); these stars are probable members of the thin and
thick disk / halo, two of them likely members of the Monoceros over-density. Our results

indicate that at low metallicity, -1.2 < [Fe/H] < -0.4 dex, the fluorine abundance varies as
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a primary element with respect to the Fe abundance, maintaining a constant subsolar va-
lue of [F/Fe] between ~ -0.3 and -0.4 dex. In the higher metallicities, however, the [F/Fe]
ratio decreases rapidly with [Fe/H], exhibiting an almost secondary behavior with res-
pect to Fe. One of the chemical evolutionary models from the literature that includes
neutrino nucleosynthesis, describes approximately the observed [F/Fe] plateau at lower
metallicities, while the [F/Fe] ratio in this model increases to an approximately solar va-
lue at higher metallicities, as found for our thin disc sample. The probable stars from the
thick disk (1Z1 > 300 pc) spans Galactocentric distances from R, ~ 6-13.7 kpc. These
stars exhibit an approximately constant values of [F/Fe], indicating a nearly flat fluorine
abundance gradient across a significant portion of the Galaxy at distances of | Z1> 300 pc
from the Galactic mean plane. The stars from the Large Magellanic Cloud are from the
field and the populous cluster NGC 2203. Our results indicate that the stars of NGC 2203
follow approximately the primary behavior of fluorine with respect to iron as found for
Galactic thick disk / halo disk stars. The values of [F/Fe] for stars in the Large Magellanic
Cloud field are significantly lower (~0.6 dex) than the values for stars in our Galaxy over
the same range of metallicity. Additionally, there is a tendency for a moderate decrease
in the [F/O] ratio with the oxygen abundance, which is also generally predicted from

models that include fluorine production in Type II supernovae in the Galaxy.

Keywords: abundance; fluorine; red giant; globular cluster, M4, w Centauri;
galactic disk; LMC
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Capitulo 1

Introducao

Os principais responsaveis pela sintese dos elementos quimicos no Universo sdo
a nucleossintese durante o Big Bang, as rea¢0es espalativas de raios coésmicos e as reagdes
de fusdo nos interiores estelares. Apds o Big Bang, depois que o plasma de quark-glton
primordial se esfria formando prétons e néutrons, sdo produzidos os isétopos 'H, 2H,
3He, “He, "Li e "Be. As abundancias observadas dos elementos mais leves confirmam as
quantidades previstas pelo modelo ACDM ! para o Universo contemporaneo, sendo este
resultado uma das evidéncias mais fortes para a teoria do Big Bang (p.e., Coc & Vangioni
2017). A nucleossintese por raios c6smicos, que se da pelo impacto destes com a matéria
interestelar, forma alguns dos elementos mais leves do Universo, como os isétopos 6Li,
Li, ?Be, 9B e 1!B. Por fim, a fusdo nos interiores estelares é responsavel pela maioria dos

elementos quimicos mais pesados.

A Figura 1.1 mostra a tabela periédica dos elementos quimicos (obtida de John-
son 2019), onde cada elemento desta tabela encontra-se codificado por cores, dadas as
contribuigoes relativas das fontes de producao nucleossintetica de cada elemento, e dado
o tempo de formagdo do Sistema Solar. Pode-se notar que a maior parte dos elementos
quimicos é formada em: estrelas massivas (em verde), estrelas de néutrons em colisdo
(em laranja), estrelas de baixa massa (em amarelo) e supernovas de tipo Ia (SNla; em
azul), sendo que muitos dos elementos sdo formados por mais de um processo nucle-
ossintetico. Por exemplo, elementos com ntimeros atdmicos entre o oxigénio (Z=8) e o
rubidio (Z=37) tém origem total ou pelo menos parcial em estrelas massivas ou em SNIa,
enquanto que a maioria dos elementos mais pesados é produzido em estrelas de baixa
massa ou em estrelas de néutrons, ao se fundirem com outra estrela de néutron. Por outro
lado, os elementos mais pesados que o Rb tém uma maior contribui¢do de estrelas pouco
massivas, ou em estrelas de néutrons. A seguir faremos uma breve descri¢ao qualitativa

dos processos envolvidos na formagao dos elementos em estrelas.

'Lambda Cold Dark Matter (ACDM) é, atualmente, o melhor modelo cosmoldgico onde se consideram trés
parametros (fluidos): matéria com densidade (p) > 0 e pressdo (p) = 0; radiacdo com p=0ep =p/3; e
constante cosmolégica (A) com p = -p.
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The evolving composition of the Universe

@ Big Bang fusion
@ Cosmic ray fission
@ Exploding massive stars
@ Exploding white dwarfs
@ Merging neutron stars
Dying low-mass stars
@ Very radioactive isotopes; nothing left from stars
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Figura 1.1: Cada elemento desta tabela periddica é codificado por cores de acordo com
contribuigdo relativa das fontes de nucleossintese. Apenas elementos que ocorrem na-
turalmente no Sistema Solar sdo mostrados; elementos artificialmente produzidos e ele-
mentos produzidos apenas através do decaimento radioativo de niicleos de vida longa
sdo mostrados em cinza.

Figura obtida do trabalho de Johnson (2019).
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Os elementos « (Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca e Ti) sdo formados em estrelas massivas.
Nestas estrelas de alta massa ocorre a fusdo dos elementos muito mais rapidamente do
que em estrelas de baixa massa, o que leva a um colapso causado pelo esgotamento do
combustivel nuclear de forma extremamente violenta. Com o final da queima de Si, a
estrela se aproxima da chamada “catdstrofe do Fe”. Isto gera uma intensa instabilidade,
onde o aumento da densidade do material comega a superar a densidade dos ntcleos
atodmicos, o que acaba levando a estrela a uma explosdo de neutrinos, fétons e energia
cinética que ejeta camadas externas da estrela. A energia gerada ¢é alta o suficiente para
produzir rea¢des nucleares capazes de dar origem a elementos mais pesados do que o
Fe. A massa que sobra deste evento catastréfico, explosdo de supernova de tipo II (SNII),
pode vir a formar uma estrela de néutrons ou, para massas remanecentes mais elevadas,

um buraco negro (Johnson 2019).

O colapso em SN nédo produz todos os elementos, sendo que uma fragdo subs-
tancial dos elementos mais pesados é sintetizada através de dois processos que envolvem
captura de néutrons (identificados pela primeira vez por Burbidge et al. 1957): processo-
s e processo-r. Como néutrons ndo possuem carga elétrica, eles ndo sdo repelidos pelos
nucleos atdmicos; sendo assim, elementos mais pesados podem ser produzidos a tem-
peraturas muito mais baixas do que as temperaturas responséveis pela queima de Si em

estrelas massivas. O processo-s ocorre durante a quiescente queima de He, onde néu-
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trons gerados nas reagdes 3C(a,n)!%0 (Mathews & Ward 1985) e ?Ne(a,n)**Mg (Came-
ron 1960) sdo capturados por ntcleos de elementos pesados, pré-existentes nestas estre-
las. As densidades de néutrons sdo relativamente baixas, o que torna o tempo de captura
de néutrons maior do que o tempo de decaimento 5~; entdo, quase todos os possiveis
decaimentos 5~ (n — p+ e~ + V) terdo tempo para ocorrer entre capturas sucessivas de
néutrons. As superabundéncias de elementos mais pesados do que o Fe, observadas nas
superficies de estrelas do ramo assintético das gigantes > (AGB — asymptotic giant branch),
indicam claramente que o processo-s ocorre durante a fase AGB, na evolugédo de estrelas

de baixa e média massa (p.e., Smith & Lambert 1990).

Os néutrons de uma estrela de néutrons podem, eventualmente, participar da
nucleossintese. As for¢as de maré durante colisdo em uma estrela de néutrons binéria ou
em um sistema ‘estrela de néutrons — buraco negro” podem afastar uma parte da estrela
de néutrons, levando a muitas capturas de néutrons em pouco tempo e a expulsdo do
material processado. Nesta série de capturas rapidas de néutrons, o tempo entre cada
captura de néutrons é muito menor do que o tempo necessdrio para haver decaimentos
B~. As capturas devem ser rapidas no sentido de que os niicleos ndo tenham tempo de
sofrer decaimento radioativo (tipicamente via decaimento ) antes que outro néutron
chegue para ser capturado. Nos ambientes de altos fluxos ha tipicamente altas tempe-
raturas e, portanto, grandes quantidades de fétons (raios ) produzindo desintegracdo
nuclear (n + (Z, A) <» (Z, A+ 1) + ). Assim, as abundancias de equilibrio para uma de-
terminada cadeia isot6pica serdo determinadas pela densidade de néutrons e pela tem-
peratura. Decaimentos 3~, em seguida, ocorrem aumentando a carga no ntcleo e per-
mitindo a captura de mais néutrons. Esta fase do congelamento do equilibrio no qual
ocorrem apenas reagdes de captura de néutrons, desintegragdo de néutrons e decaimento

B~ corresponde ao processo-r.

Anas brancas em sistemas bindrios também podem ser sitios de nucleossintese.
A medida que a ana branca ganha massa de sua companheira, ela se contrai e aumenta
sua temperatura e densidade. Conforme a massa se aproxima do limite em que sua auto-
gravidade pode sobrecarregar a pressdo de degenerescéncia de elétrons (1.4 M; massa
limite de Stoner-Anderson-Chandrasekhar), hd um colapso catastréfico e uma explosao
como uma supernova de Tipo Ia (SNIa). Durante este processo, o carbono e o oxigénio,
contidos no ntcleo da and branca, podem queimar explosivamente até o pico do ferro
levando apenas alguns segundos. Como esse tipo de supernova ndo produz néutrons

livres, eles ndo sintetizam elementos além do pico do ferro.

20 Ramo Assintético das Gigantes (AGB — Asymptotic Giant Branch) é a regidgo no diagrama de
Hertzprung-Russel que é povoada por estrelas cujas massas iniciais tinham valores entre ~ 0,6 e 8 M.
Nesta fase o hélio ja foi exaurido no ntcleo. As estrelas AGB apresentam um ntcleo inerte de CO (em con-
tragdo), acima do nucleo existe uma camada queimando He e mais acima uma camada queimando H. Apés
esta fase a estrela ejeta uma nebulosa planetaria (PNe - Planetary Nebulae) e o nticleo remacescente se torna
uma and branca.
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Todos esses processos mencionados acima ocorrem em escalas de tempo dife-
rentes e produzem um padréo diferente de abundancias dos elementos e a composicao
do Universo evolui com o tempo. No contexto da Via Lactea, a determinagdo das abun-
dancias dos elementos quimicos em estrelas de diferentes populagdes é fundamental para
se compreender sua evolucdo e estrutura; cada uma das estruturas Galécticas (barioni-
cas) identificadas - halo, bojo e os dois componentes do disco (disco fino e espesso) tém
diferentes assinaturas quimicas, cinemadticas, entre outras (ver, por exemplo, a revisdo de
McWilliam 1997).

1.1 A Origem do Flaor

Depois do H e do 4He, os elementos mais abundantes no Universo, aparecem
os nucleos estaveis de O (Z=8), Ne (Z=10), C (Z=6) e N (Z=7). Comparado a este grupo,
o fltor (Z=9) é 10* a 10° vezes menos abundante, consistindo de um isétopo estavel, °F.
Na Figura 1.2 (obtida de Asplund et al. 2009) apresentamos a distribuicdo das abundéan-
cias dos elementos no Sistema Solar; é facil notar a queda correspondente a abundéncia
de fldor (Z=9) quando comparada aos picos adjacentes referentes as abundancias de oxi-

génio e nednio.

A abundéancia do fltior, na fotosfera solar apresentada na Figura 1.2 de A(F)=
4,56 + 0,30, foi derivada anteriormente por Hall & Noyes (1969). Mais recentemente,
o trabalho de Maiorca et al (2014) determinou uma abundancia solar de A(F) = 4,40 +
0,25 usando linhas da molécula HF no espectro de mancha solar do atlas de Wallace
et al. (2001), observado com o Kitt Peak Fourier Transform Spectrometer (R = \/AX =
480.000). Notamos que a abundancia de fltior obtida por Maiorca et al. (2014) serd o

valor da abundéancia de fltor solar adotado como referéncia neste trabalho de tese.

E importante notar que a tabela periédica da Figura 1.1 tirada de Johnson (2019)
apresenta o elemento fldor como se fosse formado apenas em estrelas massivas; no en-
tanto, a origem nucleossintética do fldor ainda é incerta. O fltior ¢ um elemento astrofisi-
camente interessante que faz parte de um grupo de elementos que participam em varias
reagdes que ocorrem durante os ciclos de queima de H. Teoricamente sugere-se que a
produgédo de fldor possa ocorrer em uma variedade de sitios astrofisicos, tais como es-
trelas AGB, via capturas de néutrons e prétons durante pulsos térmicos na queima do
He (p.e., Jorissen et al. 1992; Cristallo et al. 2014), dispersédo ineldstica de neutrinos do
Ne (principalmente) durante a fase de supernova de Tipo II (SNII; Woosley & Haxton
1988; Woosley et al. 1990), em nticleos queimando He em estrelas Wolf-Rayet 3 (WR) pas-
sando por altas taxas de perda de massa (p.e., Meynet & Arnould 2000) ou estrelas de alta

3Estrelas Wolf-Rayet (WR) sdo um estagio na evolucio de estrelas massivas, em que aparecem linhas de
emissdo de hélio e nitrogénio (sequéncia chamada WN) ou hélio, carbono e oxigénio (sequéncia chamada
WCQ) devido a fortes ventos estelares.
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Figura 1.2: Abundancias fotosféricas de elementos no Sol versus ntiimero atdmico.
Figura obtida do trabalho de Asplund (2009).

massa, baixa metalicidade e alta rotagdo (p.e., Prantzos et al. 2018). Com tal variedade de
fontes possiveis, a evolugdo quimica do fltior na Galaxia pode ser bastante complexa. A

seguir discutiremos com mais detalhes as possiveis fontes do fltor na Galaxia.

1.1.1 Fltor e Ciclos de Queima de Hidrogénio

Ap6s a queima do hidrogénio central, que foi convertido em hélio, a queima de
prétons continua em uma camada ao redor do ntcleo. Dependendo da massa inicial da
estrela, essa queima pode prosseguir pela cadeia p-p ou pelo ciclo CNO. Este tiltimo, ciclo
CNO, é o caminho nucleossintético dominante (e, portanto, fonte de energia) em estrelas
com massas maiores que ~ 1,2 M. Dependendo da temperatura atingida nos interiores
estelares, diferentes ramos do ciclo CNO séo ativados: para baixas temperaturas (T ~
2x107 K) apenas o ciclo CN acontece, enquanto que para altas temperaturas (T > 3x107 K)
o ciclo NO também é ativado. As estrelas AGB massivas (~ 4 e 10 M), com temperaturas

na base do envelope convectivo entre ~ 6x107 e 1x10% K, podem ativar os ciclos NeNa e
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Figura 1.3: Reagoes dos ciclos CNO, NeNa e MgAL
Figura obtida do trabalho de Boeltzig et al. (2016).

MgAl (Karakas et al. 2006).

O is6topo estavel do fldor, 1F, assim como os ntcleos estaveis N, 1°N, 160,
170, 180 participam do ciclo NO, ja os nticleos estaveis 2°Ne, 2! Ne, ?Ne, ?*Na participam
do ciclo NeNa. A Figura 1.3 ilustra os ciclos CNO, NeNa e MgAl assim como indica as
reacdes principais envolvidas. Vemos também os isétopos instaveis do fltor; no caso do
ciclo NO, o 17F que decai para 17O (meia vida de 64 s) e o '®F que decai para 80 (meia
vida de 108 min).

19F ¢ criado, porém destruido na seguinte reagao:
#0(p, )" F(p,7)* Ne,

que se encontra entre os ciclos NO e NeNa. Para que este fltior seja liberado para o
meio interestelar sdo necessdrios mecanismos de expulsdo deste elemento antes que ele
seja destruido, o que ndo acontece. Portanto, o resultado destes ciclos é efetivamente a

destruicao do flaor.

Vale notar que os ciclos CN, NO, NeNa e MgAl sdo considerados como os res-
ponsaveis pela alteracdo da composicdo quimica das estrelas de segunda gera¢do em
aglomerados globulares (p.e., Gratton et al. 2012). Além das varia¢des de abundancias
dos elementos leves C, N, O, Na, Mg e Al, o fldor pode fornecer vinculos adicionais sobre
a nucleossintese estelar que foi responsavel por esta variacdo nas abundancias de estrelas

em aglomerados globulares.
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1.1.2 Produciao em Estrelas AGB

Um ponto crucial para a producdo de fltior é a presenga de uma fonte de néu-
trons. A produgédo de flior durante pulsos térmicos em estrelas AGB foi sugerida por
Jorissen, Smith & Lambert (1992). A queima de He em uma camada acima do nticleo em
estrelas AGB e a fase de transicdo em que ainda estd havendo ao mesmo tempo queima
de hélio e hidrogénio sdo provaveis sitios para a producao do fltior (ocorrendo junta-
mente com a nucleossintese de processo-s). A sintese do fltior ocorreria, considerando

uma adequada fonte de prétons disponivel, através da reagéo:
YN (o) BF () 0(p, @) PN (0, ),

cujo préton vem do néutron gerado a partir de 13C(a,n)1°0O, que gera um préton através
da reacdo *N(n,p)*C.

A produgdo inicial de 13C atua, desta forma, como um limitador da produgédo
de 1F. As principais fontes de incerteza na nucleossintese do 1°F prevista em estrelas
AGBs sdo incertezas nas taxas das reacdes “*N(a,7)!*O e F(a,p)*’Ne e o tratamento
da nucleossintese que ocorre durante os pulsos térmicos convectivos. A nucleossintese
entre os pulsos térmicos pode ser importante se prétons do envelope estdo misturados
nas camadas superiores em que o He estd em uma zona de mistura parcial (p.e., Lugaro
et al. 2004).

1.1.3 Producdo em Estrelas Wolf-Rayet

Outra possivel forma de produgdo do fltor aconteceria em ntcleos de estrelas
que tenham massas suficientes para passar pelo estagio de estrelas WR. Esta produgéo se
daria no comego da fase de queima do He através do *N que sobrou da queima anterior
de CNO no ntcleo (Meynet & Arnould 2000). Depois este fltor é ejetado para o meio
interestelar quando a estrela estd na fase WC (ou seja, WR com linhas de emissdo de He,
CeO).

O ciclo CNO da queima do H é responsével pela produgao e destruicdo do °F

(p-e., Meynet & Arnould 2000) através da cadeia:
HN(a,)POB) PN (1) 0, 1) F,
TEBHTO0p ) F(8)°0(p, 1) F (p,0)'°0

O fltior também pode ser produzido e destruido durante a queima do He através
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das cadeias:

(B)*0(p, @)’ N(a,7)
MN(a, )" F § (n,p)#0(p, @) * N(a,v) ¢ " F(a,7)*Ne
(n, @) N(a, )

Tanto na fase de queima de H quanto na fase de queima de He, o fltior que é
criado e é totalmente destruido ndo podendo desta forma, aparentemente, haver enri-
quecimento de fltor. No entanto, para estrelas massivas indo para o estdgio WR, o 1°F
sintetizado durante o inicio da fase de queima de He poderia ser ejetado para o meio
interestelar por ventos estelares antes de sua destruigdo (processo sugerido em Meynet
& Arnould 2000).

1.1.4 Producdo em Estrelas Massivas Pobres em Metais que Giram Rapida-

mente

YF também pode ser sintetizado na fase pré-SN de estrelas massivas pobres
em metais girando rapidamente (conforme prevéem os modelos de evolugdo quimica de
Prantzos et al. 2018). Prantzos et al. (2018) verificaram que o F ndo seria sintetizado por
modelos com estrelas massivas convencionais (sem rotagdo). Nos modelos de Prantzos et
al. (2018) o F é produzido principalmente pela rotagdo de estrelas massivas, pela mesma

sequéncia de reagdes das estrelas AGB:
N (a,7) 8P (8+)0(p, @)*N(a,7)1*F

(p.e., Goriely et al. 1990; Jorissen et al. 1992). Esta série de rea¢des requer uma captura
de prétons em uma regido de queima de He, com os prétons liberados via 1*N(n,p)!4C e
os néutrons que surgem de *C(a,n)'®0O, o que se assemelha a produgdo de F em pulsos

térmicos da queima de He em estrelas AGB.

1.1.5 Producdo via Processo-v em SNII

Os trabalhos fundamentais de Woosley & Haxton (1988) e Woosley et al. (1990)
estudaram a nucleossintese em supernovas de Tipo II (SNII) e propuseram a operagdo
de nucleossintese induzida por neutrinos, que chamaram de processo-v. Este processo
constitui-se segundo estes trabalhos em uma importante forma de nucleossintese em
SNIL Em Woosley et al. (1990) menciona-se também que em SNII os isotopos “Li, !!B,

19F 138La e 180Ta sdo exclusivamente produzidos pelo processo-v.

Dado o grande fluxo de neutrinos que é produzido em uma estrela de alta massa

e ejetado durante a sua fase de colapso como uma SNII, mesmo com uma pequena se¢ao
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de choque do neutrino, uma transformacao nuclear significativa ¢ em principio induzida.
Existe, principalmente, o espalhamento de neutrinos de alta energia v, e v, (que se da
através de néutrons ineldsticos fora do estado fundamental) que excitam os elementos
pesados e até mesmo o elemento hélio a niveis acima do estado fundamental. Ap6s isso
pode haver a espalagdo de néutrons e/ou prétons e acontecer a reagdo inversa do nucleon

sobre outras espécies presentes:
(Z,A)+v— (Z,A) +V = (Z,A=1)+n+1V

(Z,A)+v— (Z,A)+V = (Z-1,A-1)+p+V

(Z,A)+v— (Z,A)*+V = (Z—-2,A—4) +a+V

As estrelas massivas progenitoras das SNII produziriam fldor, principalmente
como resultado da espalagdo de um préton do elemento 2°Ne momentos antes do coléapso

nuclear através da reacao:
ONe+v 9 Ne+v/ ¥ F4p+0/.

Uma fragdo do '%F, logo ap6s ser criada, seria destruida pelo choque “térmico” mas a
maior parte é devolvida para o meio interestelar. Uma fonte adicional de 'F seria pro-

duzida na pré-explosdo, durante o ciclo CNO.

Ap6s a observagao dos neutrinos na supernova SN1987A (Bionta et al. 1987) a
hipé6tese de que o F poderia ser produzido em explosdes de SNs através de espalhamento

de neutrinos (Woosley & Haxton 1988 e Woosley et al. 1990) tornou-se ainda mais vidvel.

1.2 Indicadores de Abundancia de Fldor

O espectro no 6tico ou no infravemelho de estrelas frias ndo apresenta linhas
fortes ou mensurdveis de fldor. Na Figura 1.4 apresentamos o diagrama de Grotrian
do fltor neutro, F I. A primeira energia de ionizagdo do fltior encontra-se em 17,42 eV
enquanto que os primeiros estados excitados tém energias de 12,73 eV (977,745 A), 13,03
eV (951,871 A), 15,36 (806,970 A), 15,69 eV (792,536 A), 15,89 eV (780,519 A), 15,90 eV
(782,378) e 15,93 eV (780,519 A) acima do estado fundamental (Figura 1.4), tal que estes
niveis ndo seriam povoados significativamente em estrelas frias, onde o fltior encontra-se
em estado neutro. Entretanto, algumas medidas de linhas de F I podem ser realizadas em

condigdes particulares ou no meio interestelar, conforme discutimos a seguir.

Vdrias linhas de F I provenientes de niveis excitados (com energia de 12,7 eV ou
maior) e comprimentos de onda A 6.900 - 7.700 A foram medidas em atmosferas de certos

tipos de estrelas p6s-AGB com Teg ~ 6000 — 12000 K (estrelas tipo R Corona Borealis;



Capitulo 1. Introdugdo 10

15

E(eV) 2

25%2p'np 2s%2p*nd

2s22p*ns
Figura 1.4: Diagrama de Grotrian do fltior neutro, F I. No eixo das abscissas sdo as confi-
guragdes eletronicas. No eixo das ordenadas sdo os niveis de energia em eV.
Figura obtida do NIST (https://physics.nist.gov/PhysRefData/ASD/lines_
form.html)

Pandey et al. 2008). Tais medidas foram possiveis dado um enriquecimento extremo em
flaor observado nestas estrelas. Linhas de F I no ultravioleta em 954 A também podem
ser medidas para se determinar a abundancia de fliior no meio interestelar (Federman
et al. 2005) a partir de espectros obtidos com o satélite/telescépio espacial FUSE (‘Far
Ultraviolet Spectroscopic Explorer’; Moos et al. 2000).

Zhang & Liu (2005) conseguiram medir A(F) a partir de linhas de fltior ionizado:
FII (em ~ 4789 A) e FIV (em ~ 4016 A), detectaveis em nebulosas planetarias 4 de baixa
e de alta excitagdo, respectivamente. J4 linhas de fltor ainda mais ionizado de F Ve F VI,
no ultra-violeta distante, foram medidas em uma amostra de p6s-AGBs extremamente
quentes (Teg = 85000 — 150000 K) no trabalho de Werner et al. (2005).

*Uma nebulosa planetéria se forma quando uma estrela ndo consegue mais se sustentar por meio de
reagdes de fusdo em seu centro. A gravidade do material na parte externa da estrela passa a ser importante
e forca as partes internas a se condensarem, e consequentemente se aquecerem. As regides centrais de alta
temperatura afastam a parte externa da estrela com um vento estelar abrupto, que dura alguns milhares de
anos. Quando o processo é concluido, o niicleo remanescente é descoberto e aquece os gases, agora distantes,
o que dé o brilho da PNe.
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Transicdes da molécula de fluoreto de hidrogénio, HF, sdo a tnica ferramenta
prética para derivar as abundancias de F em espectros de estrelas frias. Entretanto, as
linhas de HF séo tipicamente bastante fracas devido a abundéncia intrinsecamente baixa
do fltior, juntamente com o fato da energia de dissociacdo da molécula HF ter um valor
moderado (D, = 5,87 eV).

A molécula HF é representada geometricamente na Figura 1.5, onde podemos
ver que o orbital 1s do 4&tomo de hidrogénio se sobrepde ao orbital 2p do dtomo de fltor,
0 que caracteriza uma ligagdo (‘bond’) covalente. Em geral, os estados de rotagdo e vi-
bracdo de uma molécula sdo chamados rotacionais-vibracionais (ou ro-vibracionais). As
linhas de HEF, por exemplo, sdo separadas em ramifica¢des de acordo com a sua localiza-
¢do no espectro; por exemplo, as linhas ro-vibracionais da banda K sdo representas pela
letra R enquanto que as linhas da banda L sdo representadas pela letra P. Os potenci-
ais de excita¢do para cada linha podem ser obtidos das energias de excitagdo através da

expressao:
E(v,j) =Ty + Boj(j +1) = Du[i(G + V)]* + Ho[i(j + D’ + L [i(G + DY,

sendo j o nimero quantico do momento angular total; T,, B,, D,, H, e L, as constantes
rotacionais; e v indica o estado vibracional da molécula (v = n"—n”; n” é o estado de
energia mais baixa e n” é o estado de energia mais alta), com v = 0 (0—0), 1 (1—=1),...
indicando estados puramente rotacionais, enquanto v = 10, 2—1,... indica estados ro-

vibracionais.

Os valores de log gf ° para cada linha podem ser calculados de

(25" + D)me

c _
log(gfv jr 0 j) = log 8m2e? v At jt o i

sendo que (') e (") em j e v representam os estados de mais baixa e mais alta energia,
respectivamente. A, s, j» sdo os coeficientes de Einstein ro-vibracionais de HF, que

podem ser calculados por fun¢des do momento de dipédlo:

647t 5 |ml

2
3h © 25 +1 |

A’Ulyjly/ullmj// = |R’Ul,j/,’U"7jN
sendo que m = j” 4+ 1 para a ramificagdo R, ou seja j' < (j” — 1); e m = —j”, ou seja

j' « (4" +1) para a ramificacdo P das linhas de HF. R,y j v j» sdo os elementos da matriz

°Forca de oscilador ponderada (gf) ¢ uma grandeza adimensional que corresponde ao nimero efetivo de
elétrons que absorvem radia¢do de um determinado ntimero de onda tdo fortemente quanto faz o atomo.
Cowan (1981) definiu esta grandeza como uma quantidade simétrica entre os niveis superior e inferior: gf
= (2j+1)fi; = -(2j"+1)f;;, onde (2j’+1) é a degenerecéncia do nivel mais baixo |i> e f;; é a for¢a de oscilador
para a absorgdo [i> — |j>.
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Bond

Figura 1.5: Molécula de fluoreto de hidrogénio (HF).
Figura obtida de Lumen (https://courses.lumenlearning.com/cheminter/
chapter/valence-bond—-theory)

de transicdo, que sdo obtidos de

Ry jo o j = ag + arm + agm® + azm’

,sendo a; (i = 0, 1,2, 3) seus coeficientes.

Jonsson et al. (2014a) apresentaram explicitamente potenciais de excita¢do, pro-
babilidades de transi¢do e fung¢des de partigdo para 26 linhas ro-vibracionais (entre A
24.987 —22.844 A: linhas RO, R1,..., R25) e 26 linhas ro-vibracionais que se originam de ni-
veis rotacionais mais elevados (entre A 25.501 — 39.188 A:linhas P1, P2,..., P26), tendo um
estado vibracional v = 10 para as duas ramificacdes. Para estas medidas, eles usaram
constantes rotacionais T,, B,, D,, H, e L, de Leblanc et al. (1994) e coeficientes a; (para
determinar os elementos da matriz de transi¢do) do trabalho de Arunan et al. (1992). Em
geral, identificamos as linhas ro-vibracionais por sua ramificagdo, momento angular total
J” e seu estado vibracional v; por exemplo a linha R9 representamos como HF(1-0)R9, ou
seja, ela é uma linha ro-vibracional em que J” =9 e v = 1-0. A linha R9 é, atualmente,
a mais usada para a determinagdo de abundancias de fltor em estrelas frias, ja que entre
as linhas das ramificagdes R e P a linha R9 é a que menos sofre contaminagdo de linhas
de CO e CN. O valor de potencial de excitagdo obtido por Jonsson et al. (2014a) para a
linha R9 é x = 0,227 eV. Adicionalmente, Jonsson et al. (2014b) usaram uma linha de HF

em 12,2 ym da banda N, que é muito mais forte do que a linha R9, ndo sendo afetada por


https://courses.lumenlearning.com/cheminter/chapter/valence-bond-theory
https://courses.lumenlearning.com/cheminter/chapter/valence-bond-theory
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linhas teltricas. A linha de HF em 12,2 um pertence a ramificacdo da banda N (linhas de

HF puramentes rotacionais).

Um problema com algumas das abundancias de fltior publicadas na literatura é
que muitos dos estudos anteriores (particularmente os mais antigos) utilizaram energias
inconsistentes para os potenciais de excitagdo das linhas da molécula HF, quando com-
parados com a energias de dissociagdo utilizadas; tais inconsisténcias acarretam em erros
sistemdticos nas abundancias de fltior obtidas, ndo sendo, entretanto, esperado que estas
possam produzir correlagdes ou anticorrelagdes esptrias nas abundancias de fltor obti-
das previamente. A corre¢do deste problema mudard de um modo geral o patamar das

abundancias absolutas de F e os valores de [F/el], conforme discutiremos no Capitulo 3.

Jorissen et al. (1992) obtiveram os potenciais de excitagdo da molécula HF por
comunicacdo privada com D. Lambert (1988). Os potenciais originalmente de Tipping
definiam o minimo da curva de energia potencial da molécula HF como sendo o nivel
de referéncia, de energia zero, para a energia vibracional-rotacional (x), porém Jorissen
et al. (1992) usaram uma energia de dissociacdo D,, definida em relagdo ao nivel de
energia acoplada (bound energy), mais baixa. Na Figura 1.6 mostramos o potencial de
Morse da molécula HE, sendo que esta molécula tem potencial energético D, = 6,12 eV,
enquanto que a energia de dissociacdo do estado de menor energia é D, = 5,87 eV. A lista
de linhas de Tipping usa a energia do potencial de energia D., enquanto que a verdadeira
energia necessdria para a dissociagdo molecular é D,; a diferenca equivale a 0,253 eV. Tal
discrepancia foi notada primeiramente por Lucatello et al. (2011) e discutida em detalhes
por Jonsson et al. (2014a). Vale notar que o valor do potencial de excitagdo da linha
HF R9 (x = 0,227 eV) é numericamente o mesmo de Decin (2000), este obtido de forma

independente.

1.3 Estudos da Literatura Sobre a Abundancia de Fluor

O objetivo desta se¢do é apresentar um breve resumo dando um panorama ini-
cial sobre os resultados da literaura e as conclusdes obtidas nos diferentes trabalhos sobre
a origem do fltor. Comegaremos discutindo os resultados obtidos para estrelas AGB, ou
estrelas que ja tenham passado pela fase AGB, além de estrelas de sistemas bindrios em
que uma das companheiras ja passou pela fase AGB; focando portanto nas medidas de
abundancias de flGor em estrelas que seriam as produtoras de fltor elas mesmas. Poste-
riormente, apresentaremos os principais trabalhos que estudaram a abundancia do fltor
em estrelas de diferentes populacoes da Via Lactea, que sdo efetivamente os dados para
os modelos de evolugdo quimica do fltior na Galdxia e discutiremos os modelos de evo-
lugdo quimica do fltor. Na Secdo 6.1.1 discutiremos também os poucos resultados da

literatura que existem para medidas de abundancias de flGor fora de nossa Galdxia, obti-
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Figura 1.6: Potencial de Morse da molécula HF mostrando a energia potencial versus a
distancia entre os dois 4tomos (hidrogénio e fldor).
Figura obtida de Jonsson et al. (2015)

dos para a Grande Nuvem de Magalhaes (LMC — Large Magellanic Cloud).

1.3.1 AbundaAancias de Flior em Estrelas AGB

O trabalho de Jorissen, Smith & Lambert (1992) determinou abundéancias de
fldor em uma amostra de estrelas gigantes vermelhas do disco Gal4ctico, sendo pioneiro
no estudo deste elemento em estrelas da nossa galdxia. Eles estudaram estrelas de tipos
espectrais K, M, MS, S, SC, N e ], além de estrelas de bario 6. Os resultados do trabalho de
Jorissen, Smith & Lambert (1992) indicam que estrelas AGB sdo produtoras de fldor na
Galéxia. Eles observaram também que havia uma correlagao entre os valores das razdes
F/O versus C/O e que as estrelas de bério apresentam uma superabundancia de fldor,
enquanto que as estrelas de tipo espectral K normais tém abundancias de fltior em bom

acordo com o valor solar.

Posteriormente, Abia et al. (2009) determinaram A(F) em uma pequena amostra
de trés estrelas AGB carbonadas com [Fe/H] ~ 0, usando modelos de atmosferas mais
modernos que foram calculados especificamente para estrelas frias e ricas em carbono.

Os resultados deste trabalho mostraram que as estrelas AGB carbonadas tém abundan-

®As estrelas de bério sdo gigantes vermelhas de tipos espectrais G e K cujos espectros indicam excesso
dos elementos sintetizados durante a captura lenta de néutrons (processo-s) e pela presenca da linha de Ba Il
centrada em 4554 A. Tais estrelas também apresentam linhas moleculares de CH, CN e 2C. Estudos de suas
velocidades radiais em trabalhos da literatura sugerem que todas as estrelas de bério sdo estrelas bindrias,
sendo que suas companheiras ja foram estrelas carbonadas.
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cias 0.8 dex menores do que as abundéncias obtidas anteriormente por Jorissen, Smith
& Lambert (1992). Abia et al. (2009) afirmam que, se confirmada a reducdo sistemé-
tica da abundancia de flior em uma amostra maior de estrelas AGB carbonadas, isto
resolveria a dificuldade que se tem em explicar os valores extremamente altos das razdes
[F/Fe] e [F/O] encontrados anteriormente. Entretanto, Abia et al. (2009) ndo descar-
taram a possibilidade de que as estrelas AGB possam ser produtoras importantes de F,
j& que existe uma clara correlagdo entre o enriquecimento de F com aquele dos elemen-
tos formados no processo-s, sendo estas estrelas carbonadas produtoras de F e ricas em
elementos do processo-s. Vdrios outros estudos posteriores sobre fltior em gigantes ver-
melhas, incluindo estrelas AGB, tem mostrado que existe nucleossintese do F em estrelas
AGBs (Uttenthaler et al. 2008; Abia et al. 2015, 2019), embora a importancia das estrelas

AGB como uma fonte que possa explicar a evolugdo quimica do F permaneca incerta.

Ainda no tocante a produgao de fltior em estrelas carbonadas, Alves-Brito et al.
(2011) analisaram a abundéncia de F na estrela de bario HD 123396, com uma metalici-
dade [Fe/H] = -1,05, e concluiram que o [F/O] para esta estrela é bem mais alto do que
os valores encontrados na literatura para estrelas com abundéncias similares de oxigénio
nos aglomerados globulares M4 e NGC 6712. Este trabalho concluiu que o excesso de
fltor obtido para a estrela HD 123396 deve-se, provavelmente, ao acréscimo de fldor de

sua companheira que ja foi uma estrela carbonada anteriormente.

A producao de fltor em estrelas AGB pode ser indiretamente confirmada atra-
vés do estudo da abundancia deste elemento em estrelas na fase p6s-AGB. Os resultados
de Werner et al. (2005) indicam que a maioria das estrelas ricas em carbono e deficientes
em hidrogénio, de tipo PG 1159, tém abundéncias de flior muito altas (até cerca de 250
vezes o valor solar). As estrelas tipo PG 1159 sdo estrelas p6s-AGB muito quentes (Teg
entre 65000 e 170000 K) e com massas tipicas de ands brancas (entre 0,50 e 0,83 M) e sem
linhas de hidrogénio, ou com linhas de H extremamente fracas (Werner et al. 1996). Os
resultados de Pandey et al. (2008) obtidos para estrelas p6s-AGB mais frias (de tipo R
Corona Borealis) também encontram abundancias de fldor extremamente elevadas, con-

firmando a produgéo de fltor em estrelas AGBs.

Analogamente, a observacdo de uma alta abundancia de flior em nebulosas
planetdrias também serve como confirmacado adicional da producado do flior em estrelas
AGB. Zhang & Liu (2005) obtiveram um fltor superabundante nas PNe em comparacdo
ao valor solar, o que levou a sugestdo de que estrelas AGB pulsando termicamente podem
desempenhar um papel importante na produgdo do fltor. No entanto, vale notar que a
PN WR NGC 40 (uma PNe com uma WR central) também apresentou um valor muito
alto da razao [F/O], o que levou os autores a inferirem que PNe com uma estrela central

WR sédo provavelmente produtores significativos de fltor.

Apenas dois trabalhos estudaram a abundancia de flGor em estrelas pobres em
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metais e enriquecidas em carbono (CEMP - carbon-enhanced metal-poor). Schuler et al.
(2007) analisou a estrela HE 1305+0132, encontrando uma superabundéncia de '°F e 12C
nesta estrela. A estrela analisada é também rica em elementos de processo-s, sendo pro-
vavelmente uma estrela bindria, e tendo provavelmente recebido o excesso de fltior e de
elementos do processo-s da companheira. Tal resultado, se confirmado, indicaria que a
nucleossintese em estrelas AGB é muito eficiente em regimes de baixa metalicidades, e
que as estrelas AGB seriam importantes na histéria nucleossitética ja nos primérdios da
Galaxia. Por outro lado, o resultado de Schuler et al. (2007) foi questionado pelo trabalho
de Lucatello et al. (2011) que estudou uma amostra maior de estrelas CEMP ndo encon-
trando nenhuma estrela em sua amostra com um valor de abundancia de fltior tdo alta
quanto a estrela estudada em Schuler et al. (2007). Conforme discutido em Lucatello et al.
(2011), a metalicidade adotada para a estrela de Schuler et al. (2007) é muito mais baixa
do que metalicidade obtida a partir de espectros de alta resolucdo (Schuler et al. 2008);
adotando-se a metalicidade mais alta para esta estrela traria a razdo F/Fe para valores

mais baixos por cerca de 0,6 dex.

A conclusao que se pode tirar a partir dos resultados discutidos acima é que exis-
tem evidéncias observacionais que ddo suporte a hipétese de que as estrelas AGB sejam
efetivas produtoras de fldor na Galdxia. Tais evidéncias vém de medidas das abundan-
cias de fltor nas proprias estrelas AGBs, de estrelas que ja passaram pela fase de AGB
(p6s-AGB) ou em estrelas bindrias em que uma das companheiras ja passou pela fase
AGB. A seguir discutiremos a abundancia de fltor em estrelas do disco Gal4ctico, que

ndo sdo elas mesmas produtoras de fltor.

1.3.2 A Abundancia do Fltor no Bojo e Disco Galacticos

Do ponto de vista observacional, a evolug¢do quimica do F na Galdxia pode ser
estudada a partir da variagdo da abundancia de fltor com a metalicidade em amostras
de estrelas pertencentes as diferentes populagdes estelares da Galdxia. Comegaremos
discutindo os resultados obtidos para o bojo da galdxia, sendo que para esta populacdo
estelar existem poucos estudos na literatura. Posteriormente, passaremos a discutir os

resultados de F para o disco Galactico.

Abundancias de fltor foram determinadas pela primeira vez em estrelas gigan-
tes vermelhas do bojo Galactico no trabalho de Cunha et al. (2008). Os resultados deste
estudo indicaram um aumento na razdo F/O, a medida que a abundéncia de oxigénio
aumenta. Tal aumento em F/O foi interpretado como sendo o resultado da sintese de
fldor tanto nas estrelas AGB quanto possivelmente em estrelas WR ricas em metais via
ventos estelares. Adicionalmente, a estrela mais rica em oxigénio da amostra do trabalho
de Cunha et al. (2008), tem uma alta abundancia de fltor, ndo apresentando, no entanto,

um acréscimo em elementos formados no processo-s, o que contradiz as previsdes para
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estrelas AGB por Goriely & Mowlavi (2000).

Mais recentemente, Jonsson et al. (2014a) determinaram abundéncias de fldor
em gigantes vermelhas do bojo Galactico incluindo a reandlise dos espectros de Cunha
et al. (2008). Jonsson et al. (2014a), ao contrario de Cunha et al. (2008), utilizaram os
novos potenciais de excitagdo para as linhas ro-vibracionais da molécula HF (conforme
discutido na Secao 1.2). Jonsson et al. (2014a) encontraram que, em baixa metalicidade, as
abundancias observadas de fltor e oxigénio no bojo sdo mais baixas do que as previstas
no modelo de evolugao quimica do bojo de Kobayashi et al. (2011b, que inclui producdo
de fltior no processo-v), apresentando um declive mais acentuado do que o predito pelo
modelo. Isto pode sugerir, de acordo com aquele estudo, que existe uma fonte produtora

de fltor que seja dependente da metalicidade.

Em um segundo trabalho sobre o fltior, focado em estrelas do disco, Jonsson et
al. (2014b) determinaram A(F) em estrelas AGB da vizinhaga solar. A tendéncia obtida
entre as abundancias de fltor e oxigénio no trabalho de Jonsson et al. (2014b) sugere que
a produgdo de fltior em estrelas AGB ¢é suficiente para explicar a abundancia de fltor na
vizinhanca solar. Jonsson et al. (2017) determinaram abundéancias de flior, bem como as
abundancias dos elementos-a, em uma amostra de 49 gigantes K brilhantes préximas, a
partir de espectros de alta resolugdo no 6tico. Eles compararam as abundancias de flior
com as dos elementos-a, que sdo produzidos principalmente em SNII, constatando que
as abundancias do fltor e dos elementos-a ndo evoluem em sincronia. Comparando seus
dados com modelos de Kobayashi et al. (2011a), eles excluiram a contribuicdo das SNII
como produtores dominantes de fliior na vizinhanga solar. Adicionalmente, este estudo
ndo encontra um comportamento secundério do fldor em relacdo ao oxigénio, o que seria
uma outra evidéncia que contraria a hipétese de que as SNII desempenham um papel

importante na producao de fldor em metalicidades solares.

Desta vez estudando aglomerados abertos, Nault & Pilachowski (2013) deter-
minaram abundancias de fltor em estrelas gigantes vermelhas (Teg ~ 4200 — 4900 K) do
aglomerado das Hiades (3 estrelas), NGC 752 (5 estrelas) e M 67 (3 estrelas) cobrindo
um limitado intervalo de metalicidades entre [Fe/H]=-0,07 e 0,14 dex. Comparando os
resultados de abundancia de fltior obtidos para cinco estrelas da amostra (seis delas pro-
duziram apenas limites superiores) com os modelos de evolucdo quimica de Kobayashi
et al. (2011b; modelo incluindo SNII, HN, SNla e AGB) para [O/H] vs. [F/H], este es-
tudo concluiu que a producao de flior ocorre em supernovas Tipo II e estrelas AGB. Mais
recentemente, o trabalho de Pilachowski & Pace (2015) estudaram a abundéncia de fltor
em 51 estrelas ands e gigantes de tipos espectrais G e K, pertencentes ao disco fino Galac-
tico com metalicidades entre [Fe/H] =-0,6 e 0,3 dex. Eles compararam seus resultados de
[F/Fe] vs. [Fe/H] com os modelos de evolugdo quimica de Kobayashi et al. (2011a), e en-
contraram concordancia de seus dados com a previsdo de uma contribuicdo significativa

do processo-v na vizinhanga solar (predito pelo modelo incluindo processo-v + AGB de
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Kobayashi et al. 2011a). E importante notar que este resultado é diferente do trabalho de
Nault & Pilachowski (2013), que concluiu uma produgdo de F em tanto em SN Tipo Il e
AGBs. E possivel que a conclusao de Nault & Pilachowski (2013) tenha sido tao diferente
daquela obtida por Pilachowski & Pace (2015) porque a amostra estudada em Nault &
Pilachowski (2013) cobre um intervalo de metacilidades muito menor (mais préximo ao

solar), além de ter uma amostra bem menor (com apenas cinco medidas de A(F)).

Um estudo de F em sete gigantes vermelhas de baixa metalicidade tanto do disco
espesso quanto do halo da Galaxia foi realizado por Li et al. (2013), sendo que para cinco
dessas estrelas foi possivel apenas determinar limites superiores de abundancia de fltor.
Os resultados obtidos para duas estrelas do halo sdo comparados com os modelos de
evolugdo quimica de Renda et al. (2004) e Kobayashi et al. (2011a), que predizem uma
produgdo de F similar em regimes de baixa metalicidade. Li et al. (2013) sugerem que o
processo-v é necessdrio para explicar a producdo de F nos estdgios iniciais da evolugdo
galdctica, mas as razdes [F/O] previstas ndo se ajustam bem a distribui¢do das abun-
dancias observadas. Entretanto, eles concluem que a tendéncia observada (para duas
estrelas) estd mais proxima ao modelo de SN II de Kobayashi et al. (2011a) e as fases
iniciais dos modelos de Renda et al. (2004), com uma energia total de neutrinos baixa (E,
= 3x10°3 erg).

As abundancias obtidas pelos estudos mais representativos de estrelas gigantes
vermelhas no disco Galactico estdo apresentadas na Figura 1.7 (simbolos abertos). Nota-
se claramente que a maioria dos resultados encontra-se no intervalo de metalicidade en-
tre -0,5 e +0,25. A estrela de Li et al. (2013) aparece em regime de baixa metalicidade (Li
et al. 2013 tem mais duas gigantes vermelhas estudadas que ndo sdo mostradas na Figura
1.7: uma estrela CH, que portanto teve provavelmente sua abundancia de F primoridal
aumentada pela queima de He e capturas de néutrons; e uma terceira gigante vermelha

exibindo padrdes de abundancia de anas esferoidais).

1.3.3 A Abundancia de Flior em Populacdao Jovem

Cunha & Smith (2005) determinaram abundancias de fldor em uma pequena
amostra de estrelas, ainda na fase de pré-sequéncia-principal, pertencentes a Nebulosa de
Orion, sendo este um estudo piloto das abundancias de fltior em estrelas jovens. Em par-
ticular, foram estudadas as duas estrelas da amostra que ndo possuiam linhas de emissao
em seus espectros devido ao disco de acregdo. O comportamento de [F/O] em relacdo
a abundancia de oxigénio medido para as estrelas da Nebulosa de Orion sdo aproxi-
madamente solares, similarmente ao que é observado para as abundancias dos outros
elementos quimicos estudados na Nebulosa de Orion (Cunha & Lambert 1994; Nieva &
Simén-Diaz 2011).

O trabalho de Federman et al. (2005) mediu a abundéincia de fldor no meio
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interestelar. O objetivo deste trabalho era investigar se haveria evidéncias da producao
de fltor através do processo-v em SNII. Foram utilizadas duas estrelas (HD 208440 e HD
209339A) pertencentes a associagdo Cepheus. A razdo F/O média obtida para as duas
linhas de visada estudadas foi aproximadamente a metade do valor da razdo no Sol, o
que sugeriu que existe uma deplegdo de fltor bastante significativa e que a abundancia

de fldor medida ndo representa aquela da nuvem molecular que formou as estrelas.

1.3.4 A Abundancia de Flior em Aglomerados Globulares

Até o presente, houve relativamente poucos estudos sobre a abundancia de fltior
em aglomerados globulares. Entretanto, a abundéncia de fldor pode fornecer um vinculo
adicional sobre as massas das estrelas responsédveis pelos padrdes de abundancias dos
elementos leves observados nos aglomerados globulares e, assim sendo, é fundamental

explorar a evolugdo da abundancia de fltior nesses ambientes.

Um dos primeiros trabalhos a estudar o fldor em um aglomerado globular foi
Smith et al. (2005), que determinaram a abundancia de fldor em uma amostra de gigantes
vermelhas do aglomerado globular M4. O resultado principal daquele trabalho foi que as
abundancias de fltior seguem o padrdo de variagdo das abundancias do oxigénio, ou seja,
a medida que a abundéncia do oxigénio diminui a do fltor também diminui, enquanto
que a abundancia de sédio e aluminio aumentam. Isto significa que o fliior também é um
dos elementos que variam nos aglomerados globulares em fun¢do da queima de H. Os
resultados obtidos em Smith et al. (2005) apresentam acordo relativo com modelos que
consideram a produgéo de flior em estrelas AGB onde h4 queima no envolope convec-

tivo (processo Hot Bottom Burning — HBB).

Mais recentemente, de Laverny & Recio-Blanco (2013a) também estudaram o
flaor em M4, tendo obtido uma medida de abundancia de fltor para uma estrela e
dois limites superiores de abundancia de fltior. Os resultados obtidos ndo refutavam as
conclusdes de Smith et al. (2005), de que as abundancias de fltor e s6dio eram anti-
correlacionadas. Como mencionado anteriormente, o potencial de excitacdo da linha
HF(1-0)R9 usado nestes estudos anteriores e as abundancias de fldor resultantes estdao

sendo revisadas neste trabalho de tese.

O aglomerado globular NGC 6712, com uma metalicidade semelhante a de M4,

foi estudado por Young et al. (2008), que encontraram variagdes significativas nas abun-

"HBB ocorre em estrelas AGB com massas entre ~ 4 Mg e 5Mg, onde a temperatura na base do envelope
convectivo é suficientemente alta. O processo HBB é ativado quando a temperatura na parte inferior da
camada atinge 4x10” K, que é a mesma temperatura necessdria para iniciar o mecanismo de Cameron &
Fowler (1971), no qual uma grande quantidade de litio pode ser produzida em regides da superficie (p.e.
Garcfa-Hernandez et al. 2013). O processo HBB é caracterizado por um ciclo CNO que opera no material do
envelope convectivo. Durante este processo ocorre um aumento da luminosidade superficial, além de haver
a conversdo do carbono, que foi dragado, em nitrogénio, o que impede que estas estrelas AGB massivas se
tornem estrelas carbonadas. Durante o HBB sdo produzidos também “Li, 2*Na, 25Mg e 26Mg.
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dancias de fltor, com duas das estrelas estudadas sendo pobres em fltor e trés delas
sendo ricas em fldor; os valores medidos de A(F) apresentaram uma dispersao signifi-
cativa (~ 0,6). Para o aglomerado globular mais rico em metais, 47 Tuc, de Laverny &
Recio-Blanco (2013a) mediram a linha HF(1-0)R9 e obtiveram uma variagao de ~ 0,4 dex
em A(F) com uma variagdo bastante semelhante em A(Na). Diferentemente de M4, nao
foi encontrada uma anticorrelagdo entre as abundéncias de F e Na para 47 Tuc. (Nota-
mos que tanto Young et al. (2008) quanto de Laverny & Recio-Blanco (2013a) utilizaram

valores de potencial de excitacdo para a linha do HF inconsistentes.)

Para o aglomerado globular M22 existem trés estudos na literatura com resulta-
dos um pouco conflitantes. A falta de consenso nos resultados de abundancia de flior
para M22 destaca a dificuldade em se analisar a linha fraca da transigdo HF(1-0)R9 em re-
gides contaminadas por linhas teltdricas fortes em estrelas pobres em metais. Alves-Brito
et al. (2012) analisaram 11 estrelas gigantes vermelhas de M22 e obtiveram abundéancias
de fltior abrangendo uma faixa de AA(F) ~ 0,6 dex, que é comparavel a variagdo das
abundancias também observadas para outros elementos leves em M22. Duas estrelas da
amostra estudada parecem seguir a tendéncia geral de [F/Fe], aumentando com [O/Fe]
e diminuindo com [Na/Fe], embora as estrelas mais ricas em fldor da amostra de Alves-
Brito et al. (2012) ndo seguissem essa tendéncia geral. Determinagdes independentes da
abundancia de flior em M22 foram feitas por D’Orazi et al. (2013). Este estudo selecio-
nou trés estrelas da populacdo de M22 mais pobre em metais e trés estrelas da populacao
mais rica em metais, e dentro dessas duas populagdes, estrelas ricas em O (pobres em
Na) e pobres em O (e ricas em Na) foram selecionadas. Eles encontraram uma correlagdo
entre as abundancias de F e O e uma anticorrelacdo entre as abundéancias de F e Na. Estes
resultados de abundancia de F para M22 foram questionados por de Laverny & Recio-
Blanco (2013b) a partir de uma re-andlise dos mesmos espectros CRIRES previamente
analisados em D’Orazi et al. (2013). De Laverny & Recio-Blanco (2013b) concluiram que
as determinag¢des da abundancia de fltior para M22 eram duvidosas ou representavam,

provavelmente, limites superiores ndo restritivos dada contaminacao teltrica.

Em de Laverny & Recio-Blanco (2013a) também foram analisadas as abundan-
cias de fldor em estrelas dos aglomerados globulares NGC 6397 e M30. Concluiu-se que
os aglomerados globulares parecem pertencer a dois grupos distintos: os ricos em fltor
e pobres em s6dio ou os pobres em fltor e ricos em sédio. Néo foi verificada nenhuma

anticorrelacdo do F com o Na nos aglomerados estudados.

Cunha et al. (2003) analisaram gigantes vermelhas pertencentes ao aglomerado
globular w Centauri. Este estudo encontrou valores de [F/O] baixos, se comparados aos
valores [F/O] da vizinhanga solar, nas duas estrelas de w Centauri, o que os levou a
concluirem que as estrelas AGB nédo teriam um papel dominante na evolugdo quimica
global do fltor neste aglomerado globular. No entanto, a alta abundancia dos elementos

formados através do processo-s, encontrada nas estrelas de w Centauri, indicaria uma
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[F/Fe]

—0.5

=== SN Il + HN + SNIa +AGB (Kobayashi et al. 2011a)
AGB + Estrelas massivas que giram rapidamente (Prantzos et al. 2018)
== SN Il + HN + SNla (Kobayashi et al. 2011a)
=== AGB (Prantzos et al. 2018)
= = Processo-v em SN II, E, = 3 x 10%3 erg (Kobayashi et al. 2011b)
== = Processo-v (Alibés et al. 2001)
== Processo-v (Renda et al. 2004)
mmm  Processo-v (Timmes et al. 1995)
O Pilachowski & Pace (2015)
O Lietal (2013)
/\ Jonsson et al. (2014b;2017)
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Figura 1.7: Resultados de abundéncias de fldor da literatura sdo mostrados como simbo-
los abertos: Pilachowski & Pace (2015; quadrados), Li et al. (2013; circulos) e Jonsson et
al. (2014b, 2017; triangulos). Duas familias de modelos de evolugao quimica sdo apresen-
tadas: sem processo-v (linhas cheias) e com processos-v (linhas tracejadas).

grande contribuicdo das estrelas AGBs na evolugdo quimica deste aglomerado globular;
entdo era de se esperar valores de [F/O] igualmente altos nessas estrelas, o que nao foi
observado. Comparando as abundéncias destas duas estrelas de w Centauri com modelos
de evolugdo quimida do F (O versus [F/O]), em que ha produgao no processo-v (modelos
de Timmes et al. 1995 e Alibés et al. 2001), os autores verificaram que os valores de [F/O]

estdo bem abaixo das predi¢des dos modelos.

1.3.5 Modelos de Evolug¢ao Quimica do Flaor

Nesta secdo discutiremos brevemente os modelos de evolucdo quimica do fltior
que podem ser encontrados na literatura cobrindo mais de duas décadas. Veremos que as
conclusdes dos estudos sdo bastante contraditérias. Antes de comegarmos, porém, vale
lembrar que os ingredientes basicos de um modelo de evolucao quimica sao:

1) Condigdes iniciais: Escolher se 1a) a composi¢do quimica do gés inicial é primordial
ou pré-enriquecida por uma geracao estelar pré-galactica; 1b) o sistema estudado é uma
“caixa” fechada ou um sistema aberto?;

2) Taxa de formacao estelar: a taxa na qual as estrelas sdo formadas a partir do gés e seu
espectro de massa;

3) “Yield” estelar: producdo e ejecdo de um elemento quimico por geracao estelar. (De-
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vemos ter em mente que em quaisquer célculos sobre a produgdo de F devem ser levados
em conta as reagdes que destroem este elemento.)

4) Taxa de formacao de estrelas (SFR - star formation rate): a taxa na qual as estrelas
sdo formadas a partir do gés e seu espectro de massa;

5) Funcdo Inicial de Massa (IMF - initial mass function): distribuicdo de estrelas em

fun¢do de sua massa num episédio de formagéo estelar.

Na Figura 1.7 apresentamos as razdes [Fe/H] vs. [F/Fe] incluindo os resultados
da literatura discutidos anteriormente. Nesta figura apresentamos também véarios mo-
delos de evolugdo quimica dos trabalhos de Timmes et al. (1995), Alibés et al. (2001),
Renda et al. (2004), Kobayashi et al. (2011a, 2011b) & Prantzos et al. (2018), que serdo
discutidos em mais detalhes a seguir. Um dos primeiros modelos de evolugdo quimica a
incluir o 'F foram calculados por Timmes et al. (1995). Esses modelos foram calculados
empregando um modelo dindmico simples para a Galdxia e parametros de evolugao pa-
drdo, tais como: uma fungdo de massa inicial de Salpeter (1955) e uma taxa de formacao
estelar quadratica de Schmidt (1959, 1963). Timmes et al. (1995) consideraram apenas a
produgédo do fltor em SNII, através da nucleosintese induzida por neutrinos. A partir
de uma comparagdo com abundancias de fldor das estrelas de Jorissen, Smith e Lambert
(1992), Timmes et al. (1995) concluiram que a nucleossintese considerando processo-v

seria adequada para explicar a origem do F.

Modelos de evolucdo quimica padrdes foram desenvolvidos no trabalho de Ali-
bés et al. (2001) para todos os elementos quimicos até o pico de ferro. Estes modelos
consideraram que a Galéxia foi formada por dois episdédios: um primeiro episédio de
infall, com uma duragdo de ~ 1 Gyr; o halo e o disco espesso foram formados a partir
do gas primordial, enquanto o disco fino se formou em um segundo episédio de gas
extragaldtico ligeiramente enriquecido, em uma escala de tempo muito maior. Em seus
célculos, o flaor foi sintetizado apenas pela nucleossintese induzida por processo-v em
SN II, porém Alibés et al. (2001) ndo puderam concluir se a origem do fltior poderia ser

completamente explicada por produgdo em SNe II.

Modelos mais completos considerando a sintese de F em AGB, SNII e Wolf-
Rayet foram computados por Renda et al. (2004) considerando “yields” de Woosley &
Weaver (1995; para SNII), Meynet & Arnould (2000; para Wolf-Rayet) e usando o c6-
digo Mount Stromlo Stellar Structure (Frost & Lattanzio 1996; Karakas & Lattanzio 2007;
para estrelas AGB) para um intervalo de massa entre 1,0 e 6,5 M. Renda et al. (2004)
concluiram que a contribui¢do das estrelas WR ¢é significativa na metalicidade solar ou
acima, enquanto que a producdo em estrelas AGBs teriam maior significancia durante as

primeiras épocas da evolucdo Galdctica (em baixas metalicidades).

Mais recentemente Kobayashi et al. (2011a, 2011b) modelaram a evolucado qui-

mica do F incluindo produgdo em processo v e “yields” de AGB, enquanto que a contri-



Capitulo 1. Introdugdo 23

buicdo em estrelas WR foi descartada. Kobayashi et al. (2011a) concluiram que embora a
massa ejetada de elementos pesados seja muito menor para as estrelas AGBs do que para
as supernovas, os “yields” de C, N e F em AGBs sdo compardveis aos das supernovas. Ao
examinarem os “yields” de AGB, eles perceberam que os is6topos de 2C e F sdo pro-
duzidos, principalmente, em estrelas de baixa massa (1-4 Mg,), enquanto que '3C, 1N,
22Ne, 2°Mg e Mg sdo produzidos principalmente em estrelas de massa intermediéria
(4-7 Mp).

Uma série de modelos foram apresentados mais recentemente no trabalho de
Spitoni et al. (2018), considerando os ‘yields” de F em: SNII (Kobayashi et al. 2006), AGB
(Karakas 2010) e WR (Meynet & Arnould 2000). Spitoni et al. (2018) adotaram dois mo-
delos de evolucdo quimica: um modelo two-infall classico, que segue a evolucdo quimica
das fases do halo / disco espesso; e modelos com one-infall apenas para a evolucdo do
disco fino. Este trabalho encontra que a produgdo de fltior é dominada por estrelas AGB,
mas que as estrelas WR seriam também necessdrias para reproduzir as tendéncias obser-
vadas de [F/O] vs. [O/H] na vizinhanga solar. Considerando a relacdo [F/Fe] vs. [Fe/H],
os modelos de Spitoni et al. (2018) estavam em bom acordo com os dados coletados de
Jonsson et al. (2017) e Pilachowski & Pace (2015).

Finalmente, Prantzos et al. (2018) apresentaram um estudo da evolucdo das
abundancias dos elementos para o halo e o disco local de nossa galdxia. Eles assumi-
ram um modelo dindmico em que o disco local é construido por infall de gas a uma taxa
exponencialmente decrescente e uma escala de tempo caracteristica de 10 Gyr. Estes mo-
delos de evolugdo quimica consideram “yields” isotépicos de estrelas de massa baixa e
intermediaria dependentes de metalicidade, e “yields” de estrelas massivas que incluem,
pela primeira vez, o efeito combinado de metalicidade, perda de massa e rotagdo para
uma extensa grade de massas estelares; para todos os estdgios da evolucdo estelar. Este
estudo conclui que a produgdo protossolar de fltor é bem reproduzida (em 85 %) sem
a necessidade de incluir nucleossintese induzida por neutrinos; cerca de dois ter¢os da
abundancia protossolar de F provém da rotagdo de estrelas massivas, sendo que o um
terco restante resulta das estrelas de massa baixa ou intermedidria. Dentro do grupo de
elementos de massa leve e intermedidria, os elementos N e F sdo os dois mais afetados
pelos “yields” de estrelas massivas em alta rotagdo; o comportamento destes elementos

passa de secunddrio (sem rotagdo) para primario (com rotagao).

No que concerne a producao de flior em estrelas AGB, o trabalho de Cristallo
et al. (2014) se concentra na nucleossintese de F em estrelas AGB com baixa metalici-
dade Z8=0,001. Eles investigaram os efeitos que as taxas de reacgdo nuclear tém sobre a
producédo de fldor em estrelas AGB de baixa massa. Abia et al. (2015) construiu dois

modelos de evolucao quimica Galactico de F, que consideram producdo apenas em AGB:

®Nesta notagao, a metalicidade global Z representa a fragio de elementos quimicos na estrela, desconsi-
derando H e He. A metalicidade Z solar é ~ 0,014.
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um usando “yields” obtidos com o c6digo de evolugao estelar STROMLO (Karakas 2010)
e outro usando “yields” de Cristallo et al. (2015). Os dois modelos produziram resul-
tados bastante diferentes ao usar diferentes “yields” de °F. A produgédo de flior nos
modelos estelares usando “yields” de Karakas (2010) é maior do que o modelo usando
“yields” Cristallo et al. (2015). Em comparagdo com dados observacionais disponiveis,
seus modelos mostram que a contribuicao de estrelas AGB ¢ insuficiente para explicar as
abundancias de F na vizinhanga solar (lembrando que para Jonsson et al. 2014b as AGBs
ja eram suficientes) e concluiram que fontes adicionais de F sdo necessérias para explicar

a evolugdo observada deste elemento.

1.4 Objetivos deste Trabalho de Tese

O fltor é um dos poucos elementos para o qual ainda ndo se sabe ao certo a
origem. Conforme discutido na introducdo deste trabalho temos que a origem do fltor
é complicada, podendo ter varios sitios como possiveis produtores deste elemento: es-
trelas AGB durante a queima de He em sua camada acima do ntcleo, estrelas WR onde
fortes ventos estelares expulsariam o F antes que este fosse destruido, estrelas massivas
pobres em metais que rodam rapidamente através das mesmas rea¢des de producado de
flaor em AGB e pelo processo v em SN II; sendo que alguns destes processos tedricos,
como por exemplo a nucleossintese por neutrinos, ainda devem ser verificados obser-
vacionalmente. Em todos os mecanismos de produgdo de fltior é preciso levar em conta
que o YF ¢é facilmente destruido, o que torna a tarefa de determninar sua origem bastante

complexa.

Quando comparado com outros elementos, existe um niimero relativamente pe-
queno de determinacoes de abundancias de fltior para estrelas na Galdxia. Isto se deve
ao fato que as linhas rotacionais-vibracionais da molécula HF em ~ A\2,3um sdo uma das
poucas solugdes vidveis para a deviracdo das abundancias de fldor em estrelas frias, ndo

havendo possibilidade de se medir linhas de F I no ético.

Apresentaremos neste trabalho de tese a determinacdo das abundancias de fltior
em estrelas gigantes vermelhas dos aglomarados globulares M4 e w Centauri, estrelas de
campo pertencentes aos discos fino e espesso da Galédxia, assim como estrelas extraga-
laticas, pertencendo a Grande Nuvem de Magalhdes. Para as gigantes vermelhas dos
aglomerados globulares M4 e w Centauri apresentamos, além do F, determinagdes de
abundancias dos elementos carbono e s6dio. Um dos nossos objetivos é verificar se ha
uma anticorrelacdo entre o F e 0 Na em M4, conforme sugerido por Smith et al. (2005), o
que evidenciard que o fltior segue um padrao similar ao encontrado na variagdo de outros
elementos leves nas geragdes estelares de aglomerados globulares; tal variacdo pode ca-

racterizar populagdes estelares diferentes nos aglomerados globulares. Adicionalmente,
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reanalisamos e atualizamos alguns dos resultados de abundéncias de fltior da literatura
para os aglomerados globulares M4 e w Centauri e da Grande Nuvem de Magalhaes uti-
lizando o potencial de excitagdo correto para a linha rotacional-vibracional HF (1-0) R9
da molécula HF nos espectros analisados anteriormente por Cunha et al. (2003), Smith et
al. (2005) e de Laverny & Recio-Blanco (2013a).

Pudemos perceber da Figura 1.7 que ndo hd resultados da literatura cobrindo
um intervalo significativo de metalicidades ([Fe/H]), ficando evidente que existe um
grande vazio de resultados para metalicidades menores que [Fe/H] ~ -0,5 dex, o que
dificulta a comparagdo com modelos de evolugdo quimica e a compreensado sobre quais
seriam os principais responséveis pela producdo do F na Galaxia. Um dos objetivos prin-
cipais deste trabalho de tese é estudar o comportamento da abundéncia do fltior em estre-
las mais pobres em metais, pertencentes ao disco espesso e ao disco fino da Galdxia. Com
novas determinagdes de metalicidades e abundéncias de F para gigantes vermelhas co-
brindo um largo intervalo em metalicidade do disco Galactico, pretendemos lanc¢ar uma

nova luz sobre a origem do elemento fltior em nossa Galédxia.
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Amostra, Observacoes e Reducao de
Dados

A amostra estudada neste trabalho de tese contém estrelas gigantes vermelhas
pertencentes aos aglomerados globulares M4 e w Centauri, aos discos finos e espessos da
Galaxia, assim como a galdxia Grande Nuvem de Magalhdes. Os espectros das estrelas
da amostra foram obtidos em diferentes missdes observacionais realizadas entre os anos
1978 e 2017. Na Tabela 2.1 apresentamos a amostra de estrelas observadas e as combina-
¢oes “Espectrografo + Telescopio” utilizadas para cada estrela, assim como as datas das

observagoes e as razdes sinal-ruido obtidas para os espectros.

Para estudar as transi¢des rotacionais-vibracionais da molécula HF préximas a
A 2,358 um, foram obtidos espectros em alta resoluc¢do no infravermelho com cinco espe-
crégrafos diferentes: Phoenix no telescopio de 8,1 metros Gemini Sul e no telescépio de
2,1 metros do KPNO (Kitt Peak National Observatory), IGRINS no telescépio de 2,7 metros
HJS (Harlan J. Smith) no Observatério de McDonald, CRIRES no telescépio de 8,2 metros
VLT (Very Large Telescope) do ESO (European Southern Observatory), FTS no telescépio
de 4 metros do KPNO, e iShell no telescépio de 3,0 metros IRTF (Infrared Telescope Fa-
cility). Dada a diversidade das observagdes obtidas nem todos os espectros observados
tém a mesma cobertura em comprimento de onda: algumas configurag¢des instrumentais
cobriam apenas a regido espectral ao redor da linha HF(1-0) R9 (A = 23.358 A), enquanto
que em outras, linhas secundarias de HF puderam ser observadas. Adicionalmente, ob-
tivemos espectros de alta resolugdo no 6tico para algumas das estrelas de nossa amostra

com o espectrégrafo SES no telescépio de 2,1 metros do Observatério de McDonald.

A seguir descrevemos em mais detalhes as observagdes e o processo de redugao
dos espectros a uma dimensdo. No Apéndice A apresentamos os espectros reduzidos
para todas as estrelas estudadas neste trabalho de tese pertencentes ao aglomerado glo-

bular M4, a w Centauri, ao disco galactico, e a Grande Nuvem de Magalhaes.

26
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Tabela 2.1: Observacoes

Estrela Espectrégrafo Telescopio Observagédo
M4 L1411 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Mai/2004
L1501 IGRINS HJS 2.7-m Mai/2017
L1514 Phoenix/IGRINS Gemini Sul 8,1-m / HJS2,7-m Mai/2004;Mai/2017
12307 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Mai/2004
1.2406 IGRINS HJS 2.7-m Mai/2017
L2410 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Mai/2004
L3209 Phoenix/IGRINS Gemini Sul 8,1-m / HJS2,7-m Mai/2004;Mai/2017
13413 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Mai/2004
13624 IGRINS HJS 2,7-m Mai/2017
14401 CRIRES VLT §,2-m Jul /2009
14404 CRIRES VLT 8,2-m Ago/2009
L4511 IGRINS HJS 2,7-m Mai/2017
L4611 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Mai/2004
L4613 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Mai/2004
L4630 CRIRES VLT 8,2-m Jul/2008
w Cen ROA 43 Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2004
ROA 132 Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2004
ROA 179 Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2004
ROA 213 Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2004
ROA 219 Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2004
ROA 324 Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2004
Disco Arcturus FTS KPNO 4,0-m 1995
galdctico 10 Dra FTS KPNO 4,0-m Jul/1992
41 Com FTS KPNO 4,0-m Jun/1989
B And FTS KPNO 4,0-m Jun/1979
3 Peg FTS KPNO 4,0-m Ago/1983
8 UMi FTS KPNO 4,0-m Set/1980
~ Dra FTS KPNO 4,0-m Jun/1979
u Leo FTS KPNO 4,0-m Jan/1978
w Vir FTS KPNO 4,0-m Mar/1984
BD+06°2063 FTS KPNO 4,0-m Abr /1987
BD+16°3426 FTS KPNO 4,0-m Abr/1987
HD 96360 FTS KPNO 4,0-m Abr/1987
HD 189581 FTS KPNO 4,0-m Abr /1987
TYC 5880-423-1 Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2005
UCAC2 22625431 Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2005
2M06232713-3342412  Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2005
2M07313775-2818395  Phoenix Gemini Sul 8,1-m 2005
HD 19697 Phoenix / SES KPNO 2,1-m / Struve 2,1-m 2005 ;0ut/2002

Continua na préxima pagina
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Tabela 2.1 - continuacdo da pagina anterior

Estrela Espectrégrafo Telescopio Observagdo
HD 20305 Phoenix / SES KPNO 2,1-m / Struve 2,1-m 2005 ;0ut/2002
HD 28085 Phoenix / SES KPNO 2,1-m / Struve 2,1-m 2005; Jul /2004
HD 90862 Phoenix / SES KPNO 2,1-m / Struve 2,1-m 2005 ;0ut/2002
2M01051470+4958078 iSHELL IRTF 3,0-m Set/2017
2M02431985+5227501 iSHELL IRTF 3,0-m Set/2017
2M04224371+1729196 iSHELL IRTF 3,0-m Set/2017
2M20410375+0001223 iSHELL IRTF 3,0-m Set/2017
2M22341156+4425220 iSHELL IRTF 3,0-m Set/2017
LMC 1.6 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002
1.27 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002
1.50 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002
2.1158 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002
2.3256 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002
2.4525 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002
2.5368 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002
NGC 2203 AM1 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002
NGC 2203 AM2 Phoenix Gemini Sul 8,1-m Fev /2002

2.1 Espectros FTS

Coletamos espectros de uma amostra de gigantes vermelhas do disco obtidos
com o espectrografo FTS (Fourier Transform Spectrometer; Hall el al. 1979) no telescépio de
4 metros KPNO. As observacdes foram originalmente realizadas por V. Smith nos anos
1980, porém os espectros ja reduzidos foram obtidos diretamente do arquivo do NOAO
/ FTS (Pilachowski et al. 2017; https://sparc.sca.iu.edu). Os espectros FTS anali-
sados tém resolucdo R = A\/AX = 45.000 e cobrem a regido espectral entre A19.500-24.000
A. A maioria das estrelas observadas com o FTS sdo brilhantes, sendo gigantes verme-
lhas préximas com abundancias quimicas analisadas anteriormente por Smith & Lambert
(1985; 1986; 1990) e Jorissen et al. (1992). No painel superior da Figura 2.1 apresentamos,
como exemplo, o espectro FTS reduzido da estrela HD 96360, onde a linha HF R9 é mar-

cada.

Analisamos também o espectro da gigante vermelha “padrdo” Arcturus (Hin-
kle, Wallace & Livingston 1995; ftp://ftp.noao.edu/catalogs/arcturusatlas/
ir/). Tal espectro também foi obtido com o FTS no telescépio 4m KPNO, porém tendo

uma maior resolugdo R = 100.000.


https://sparc.sca.iu.edu
ftp://ftp.noao.edu/catalogs/arcturusatlas/ir/
ftp://ftp.noao.edu/catalogs/arcturusatlas/ir/
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Figura 2.1: Espectros de trés estrelas da amostra do disco galactico para cada um dos es-
pectrégrafos utilizados nas observagdes: FTS (painel superior), Phoenix (painel do meio)
e iSHELL (painel inferior).

2.1.1 Contribuicdao de Linhas Teltricas

A regido espectral a 2,3 micron apresenta contribui¢des de linhas teltiricas que
contaminam o espectro estelar e que precisam ser removidas para que uma modelagem
apropriada do espectro estelar possa ser realizada. A maioria destas linhas corresponde
a molécula metano (12CHy). Os espectros das estrelas quentes, por exemplo, sdo apropri-
ados para identificar linhas teldricas dado que estes tém apenas contribui¢cdes minimas

de linhas estelares em seus espectros no infravermelho.

Os espectros FTS reduzidos obtidos do arquivo do FTS/NOAO n&o foram pre-
viamente divididos por espectros de estrelas quentes e, assim sendo, a maioria desses
espectros apresentava contribui¢des de linhas teltrricas. Para inicialmente identificar as

possiveis contribuicdes teltiricas nos espectros das estrelas e principalmente para verifi-
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car se as linhas rotacionais-vibracionais de HF encontravam-se fortemente afetadas, com-
paramos os espectros estelares com o espectro teldrico de Hinkle, Wallace & Livingston
(1995). Verificamos em seguida se no arquivo FTS/NOAO havia espectros de estrelas
quentes que tivessem sido observadas nas mesmas noites das estrelas alvo e se possi-
vel em massas de ar similares. Em posse dos espectros das estrelas quentes, dividimos
os espectros estelares pelos espectros de estrelas quentes correspondentes utilizando o

conjunto de rotinas “telluric” do IRAF.

No painel superior da Figura 2.2 apresentamos o espectro teltrico (em cinza)
em uma regido que cobre um intervalo de comprimento de onda entre A 23.340 e 23.380
A. No painel central da Figura 2.2 mostramos o espectro da estrela da amostra 3 Peg
(em azul) juntamente com o espectro da estrela quente Sirius A (em laranja). Podemos
perceber, neste exemplo, que as linhas teltricas sdo muito menos intensas que as linhas
estelares e, em particular, que as linhas teltiricas ndo afetam a linha rotacional-vibracional
R9 () 23.358 A) da molécula HE. No entanto, dependendo da velocidade radial da estrela
estas mesmas linhas teltricas podem contaminar as linhas de HF. Para a grande maioria
das estrelas de nossa amostra FTS foi possivel fazer uma boa divisdo dos espectros este-
lares pelos espectro teltricos. (Apenas para a estrela i« Leo ndo foi possivel determinar
a abundancia de flior usando a linha R9 mas foi possivel com a linha R13 (A 22957 A)
da molécula HF.) No painel inferior da Figura 2.2 mostramos, como exemplo, o espectro
de 3 Peg obtido ap6s a divisdo de seu espectro original pelo espectro de Sirius A (linha

preta). Pode-se notar que as as linhas teltricas foram removidas satisfatoriamente.

2.2 Espectros Phoenix

As observacdes das estrelas alvo do aglomerado globular Omega Centauri, e da
Grande Nuvem de Magalhdes, assim como de uma parte das estrelas alvo do aglome-
rado globular M4 e do disco galéctico foram realizadas com o espectrégrafo Phoenix do
NOAO (Hinkle et al. 1998, 2000, 2002) acoplado ao telescépio Gemini Sul. Os espectros
Gemini Sul/Phoenix tém resolugdo R = A\/AX = 50.000 e cobertura espectral limitada
de apenas ~ 100 A, entre \ 23.295 e 23.395 A. Embora pequena, a regido espectral se-
lecionada contém linhas moleculares de CO, a transi¢do HF(1-0) R9 e, em particular o
intervalo observado contém uma linha isolada de Fe I em X 23.308,47 A que pode (na
auséncia de espectros com maior cobertura espectral) ser utilizada para se estimar a me-
talicidade estelar. As observagdes com o Gemini Sul/Phoenix foram destinadas prin-
cipalmente a observacdo de gigantes vermelhas do disco Galactico com metalicidades
intermedidrias, conforme previamente determinado usando a fotometria de Washington
no levantamento GGSS (Grid Giant Star Survey; Kundu et al. 2002).

Algumas estrelas de nossa amostra do disco Galactico foram observadas nos



Capitulo 2. Amostra, Observagdes e Redugdo de Dados 31

1.0
0.8 1
0.6 1

|

0.2 1

fluxo relativo

—— Espectro tellrico

0.0 T T T T T T T
23340 23345 23350 23355 23360 23365 23370 23375 23380

1.0
0.8 1
0.6 1

|

0.2 1

fluxo relativo

Espectro da estrela quente Sirius A
—— Espectro de B Peg obtido dos dados FTS

0.0 T T T T T T T
23340 23345 23350 23355 23360 23365 23370 23375 23380

1.0 A
0.8 1
0.6 1

|

0.2 1

fluxo relativo

— Espectro de B Peg dividido pelo espectro de Sirius A

0.0 T T T T T T T
23340 23345 23350 23355 23360 23365 23370 23375 23380

Figura 2.2: Painel superior: espectro teltrico; painel central: espectro da estrela 3 Pegasus
(em azul) e o espectro da estrela quente Sirius A (em laranja); painel inferior: espectro da
B Pegasus dividido pelo espectro da Sirius A. O espectro da estrela quente foi obtido na
mesma noite que o da estrela alvo.

anos 1990 com o espectrégrafo Phoenix acoplado ao telescépio de 2.1 metros do KPNO.
Tais espectros tém cobertura em comprimento de onda ligeiramente diferente (de A 23.315
a23.430 A) e ndo contém a linha de Fe I em ) 23.308,47 A.

2.2.1 Reducdo dos Espectros Phoenix

Os espectros Gemini Sul/Phoenix foram reduzidos a uma dimensao e calibra-
dos em comprimento de onda nos trabalhos anteriores de Cunha et al. (2003) e Smith

et al. (2002; 2005), usando um conjunto de rotinas padrdes do IRAF. As redugdes inclui-
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ram os seguintes passos: os dark frames foram subtraidos dos flat fields e dos espectros
estelares; o flat fied com dark subtraido foi normalizado e os espectros das estrelas foram
divididos pelo flat field normalizado; a abertura contendo o sinal da estrela foi definida e
tracada, finalmente passando-se a extracdo dos espectros; as calibragdes em comprimento
de onda foram realizadas usando um conjunto de comprimentos de onda de linhas te-
laricas obtidos a partir dos espectros de estrelas quentes. Os espectros das estrelas alvo
foram divididos pelos espectros das estrelas quentes a fim de remover as linhas de absor-
cdo teluricas. Nas Figuras 2.1 e 2.3 temos dois exemplos de espectros Phoenix reduzidos:
o espectro da estrela TYC 5880-423-1 do disco galactico (painel superior da Figura 2.1) e
o espectro da estrela L3209 do aglomerado globular M4 (painel superior da Figura 2.3.
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Figura 2.3: Painel superior: Espectro da estrela L3209 do aglomerado globular M4 obtido
com o espectrégrafo Phoenix (R = A\/A\ = 50.000). Painel do meio: Espectro da estrela

L1501 de M4 obtido com o espectrégrafo IGRINS (R = A/AX = 45.000). Painel inferior: Es-
pectro da estrela L4630 de M4 obtido com o espectrégrafo CRIRES (R = A/AX = 100.000).
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2.3 Espectros IGRINS

Seis estrelas de nossa amostra pertencentes ao aglomerado globular M4 foram
observadas por D. L. Lambert, Reddy & Kaplan em maio de 2017, com o espectrégrafo
IGRINS (Immersion Grating Infrared Spectrometer; Yuk et al. 2010; Park et al. 2014) no te-
lescopio HJS no Observatério de McDonald. Os espectros obtidos tém uma resolugdo
R = A/AX =45.000 e uma cobertura espectral entre A 19.550 e 24.550 A. Vale notar que
duas destas estrelas também foram observadas com a configuragdo Gemini Sul /Phoenix:
L1514 e L3209, 0 que permite fazer uma comparagao entre espectros obtidos pelos dois es-
pectrégrafos distintos, confome apresentado na Figura 2.4. No painel superior da figura
sdo mostrados os espectros Phoenix (em azul) e IGRINS (em verde) da estrela L1514, en-
quanto que no painel inferior sdo mostrados os espectros Phoenix (em azul) e IGRINS
(em verde) da estrela L3209; os espectros foram deslocados para melhor vizualizagéo .
Nota-se que o espectro Phoenix obtido com o teles6pio Gemini tem melhor razdo sinal-

ruido e a linha HF R9 encontra-se melhor definida.
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Figura 2.4: Comparagdo entre os espectros Phoenix (linha azul) e IGRINS (linha verde).
No painel superior apresentamos os espectros da estrela L1514, enquanto que no pai-
nel inferior os espectros da estrela L3209; ambas as estrelas pertencem ao aglomerado
globular M4.
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2.3.1 Reducao dos Espectros IGRINS

Os espectros IGRINS foram reduzidos a uma dimensao e tiveram os compri-
mendos de onda calibrados previamente pelo grupo de D. L. Lambert. (Foi usado um
conjunto de rotinas disponiveis nos pacotes “imred” e “echelle” do IRAF). No painel
central da Figura 2.3 apresentamos, como exemplo, o espectro IGRINS reduzido da es-
trela L1501 de M4. Assim como foi feito para as estrelas FTS, procuramos identificar as
linhas teltiricas dos espectros IGRINS. A linha R9 (23358 A), para algumas estrelas de
baixa metalicidade do aglomerado globular M4, é bastante fraca, entdo precisdvamos ter
certeza de que a divisdes dos espectros das estrelas alvo por espectros de estrelas quentes

haviam produzido resultados satusfatérios.

Dois exemplos de espectros corrigidos sdo apresentados na Figura 2.5. De cima
para baixo, no primeiro painel da Figura 2.5 mostramos o espectro teltrico (Hinkle, Wal-
lace & Livingston 1995) em um intervalo comprimento de onda de interesse, entre A
23.340 e 23.380 A. No segundo painel da figura mostramos o espectro da estrela alvo
L1501 (em azul) juntamente com o espectro da estrela quente HD 145127 (em laranja),
cujo espectro foi obtido também com a configuragdo IGRINS/HJS. Notamos que o que
aparenta ser a linha HF R9 é na verdade uma linha teltirica. Como podemos ver no ter-
ceiro painel da figura a divisdo do espectro de L1501 pelo espectro da HD 145127 foi bem
sucedida, mas a linha R9 é tao fraca que se torna impossivel a medida desta linha. Para a
L1514 conseguimos apenas um limite superior de abundancia de fltior. No quarto painel
da Figura 2.5 mostramos o espectro da estrela alvo L1514 (em azul) juntamente com o
espectro da estrela quente HD 163336 (em laranja). No quinto painel da figura apresen-
tamos o resultado da divisdo do espectro da estrela L1514 pela estrela quente HD 163336

e podemos ver que as linhas teltiricas foram removidas satisfatoriamente.

2.4 Espectros CRIRES

Trés gigantes vermelhas do aglomerado globular M4 foram observadas com o
telescopio VLT e o espectrografo CRIRES (CRyogenic high-resolution InfraRed Echelle
Spectrograph; Kaufl et al. 2004). Os espectros CRIRES analisados tém resolugdo R =
A/AX =100.000. A cobertura dos espectros recebidos variou entre A 23.290 e 23.390 A.

24.1 Reducao dos Espectros CRIRES

Os espectros VLT /CRIRES foram coletados no estudo anterior de Laverny &
Recio-Blanco (2013a). Os espectros foram reduzidos naquele trabalho com o pipeline
ESO/CRIRES e rotinas padrdes IRAF foram usadas para remover contribui¢des teltricas

a partir dos espectros obtidos de estrelas quentes. No painel inferior da Figura 2.3 temos
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Figura 2.5: Painel superior: o espectro telirico; segundo painel: o espectro da estrela
L1501 (em azul) e o espectro da estrela quente HD 145127 (linha laranja); terceiro painel:
o0 espectro que corresponde a divisdo do espectro da estrela L1501 pelo espectro da estrela
quente HD 145127; quarto painel: o espectro da estrela L1514 (em azul) e o espectro da
estrela quente HD 145127 (linha laranja); quinto painel: o espectro que corresponde a
divisdo do espectro da estrela L1514 pelo espectro da estrela quente HD 163336.
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como exemplo de espectro CRIRES reduzido o espectro da estrela L4630 de M4.

2.5 Espectros iSHELL

As observagdes das gigantes mais pobres em metais de nossa amostra foram
obtidas com o espectrégrafo iSHELL (Immersion Grating Echelle Spectrograph; Rayner
etal. 2016) com telescépio de 3,0 metros IRTF da NASA. As estrelas de baixa metalicidade
da amostra foram selecionadas com base nas metalicidades e pardmetros estelares do
DR14 do SDSS/APOGEE (Majewski et al. 2017). Os espectros iSHELL analisados neste
trabalho de tese tém resolugdo mais alta do que os espectros Phoenix (R = A\/AX = 75.000)

e cobertura espectral muito maior entre ~ A 22850 e 23750 A.

2,51 Redugao dos Espectros iSHELL

Todos os espectros analisados neste trabalho de tese ja se encontravam reduzi-
dos, exceto os espectros iShell cujas observac¢oes foram realizadas em 6 e 7 de setembro

de 2017. A seguir discutiremos a reducao dos espectros iSHELL em mais detalhes.
Durante a missdo observacional foram obtidos:

1) Espectros crus de estrelas alvo: foram realizadas 9 exposi¢des para a estrela 2M01051470+4958078,
12 para a 2M02431985+5227501, 10 para a 2M04224371+1729196, 16 para a 2M20410375+0001223
e 8 para a 2M22341156+4425220; todas com tempo de exposi¢do T,y = 615 s.

2) Espectros crus de estrelas quentes: foram realizadas 4 exposi¢des para a estrela HR
6977 2 para a HR 1261 e 9 para a HR8673.

3) 5 imagens Flat fields referentes a cada estrela observada.

4) Um espectro da lampada ThAr para cada estrela e um com a lampada desligada (ThAr
‘on” e ThATr "off”).

O cédigo Spextool v5.0.2 (SPectral EXtraction TOOL; Cushing, Vacca & Rayner
2004) foi usado para realizar a redugdo dos espectros iSHELL para uma dimensdo. A

reducdo dos dados sera descrita a seguir.
1) Inicialmente uma corre¢do nao-linear é aplicada aos dados crus e ao flat field.

2) Criagao de imagens de flat fields normalizadas e arquivos para calibragdo em compri-

mentos de onda.

Ap06s a normalizagdo do flat field, uma solugao de comprimento de onda (em pi-
xels) é construida, extraindo um espectro de emissédo e identificando as linhas do espectro
ThAr observado contidas na lista de linhas a partir de um espectro calibrado de compri-

mento de onda, disponivel internamente no pacote do programa. No painel esquerdo da
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>rrelation

Figura 2.6: Painel esquerdo: a curva branca é o espectro ThAr, enquanto que a curva ver-
melha é o espectro de emissao criado pelo cédigo Spextool. Painel direito: representacdo
gréfica da correlagdo cruzada entre o espectro ThAr observado e o espectro de emissdo
do c6digo. No eixo das abscissas, lag é o atraso em pixels da correlagdo cruzada entre o
espectro ThAr e o espectro de emissdo Spextool. A curva verde é um modelo gaussiano
gerado, onde dx indica o deslocamento deste a distribui¢ao(linha branca).

Figura 2.6 é mostrada a regido, em pixels (limitada por duas linhas cianas verticais), sobre
a qual a correlagdo cruzada (painel direito) foi realizada. O espectro em vermelho é o es-
pectro de emissdo gerado pelo programa, enquanto que o espectro ThAr é reprensentado
pela curva branca. Podemos ver no painel da direita da Figura 2.6 que o deslocamento
(dx) é +0,6 pixels, o que pode ser considerado como um bom acordo. Identificadas as
linhas, o programa ja é capaz de correlacionar automaticamente o comprimento de onda

em pixel com A.
3) Identificagdo das posi¢des das aberturas e extracdo das ordens.

O codigo Spextool procura identificar automaticamente as aberturas (linhas ci-
ano verticais da Figura 2.7). Podemos ver que os picos estelares sdo claramente discer-
niveis em cada ordem, o que facilita a busca automaética pelas posi¢des das aberturas.

Todas as identificagdes das ordens foram feitas automaticamente.

Ap6s a selecdo das ordens as aberturas sdo apresentadas na Figura 2.7. Sdo mostradas as
aberturas usadas em segundo plano (background; em vermelho) e a abertura usada para
o objeto (em verde). A Figura 2.8 mostra um dos espectros extraidos com comprimento
de onda em um; nesta etapa os dados “crus” foram divididos pelos flat fields automatica-

mente.

4) Os espectros para cada estrela foram combinados usando a rotina Xcombspec do c6-
digo Spextool. A Figura 2.9 mostra a tela da rotina onde podemos ver os espectros multi-
ordem a serem combinados. Corregdes teltricas e calibra¢oes de fluxo foram realizados
sobre os espectros multi-ordem combinados usando o cédigo Xtellcor (Vacca, Cushing &

Rayner 2003). Neste c6digo, os pardmetros de entrada sdo o espectro da estrela alvo, o
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Figura 2.7: Identificagdo das aberturas. Em cada painel é mostrada uma ordem. Em ver-
melho: aberturas usadas em segundo plano; Em verde: aberturas usadas para o objeto.
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Figura 2.8: Espectro extraido. Em cada painel é mostrada uma ordem.
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Figura 2.9: Espectros multi-ordem a serem combinados. Em cada painel é mostrada uma
ordem.

espectro da estrela padrdo (estrela quente) e as magnitudes B e V da estrela padrdo. Au-
tomaticamente é calculada a diferenca das massas de ar entre a estrelas alvo e a estrela
quente, sendo que diferengas menores do que 0.1 consideradas satisfatérias para uma
boa correcdo teltrica. A préxima etapa envolve a geragdo de um kernel que serd convo-
luido com o espectro modelo da estrela Vega (espectro ja faz parte do cédigo Xtellcor)
para simular o espectro observado da estrela padrdo (quente) na resolugdo dos dados.
Depois disto é construido um espectro teltrico em que o espectro da estrela modelo Vega
serd deslocado em comprimento de onda de acordo com a velocidade radial da estrela
quente (sdo combinados a velocidade radial da estrela quente e 0 movimento da Terra
em direcdo a estrela no momento da observagao, que é calculado a partir da informacado
contida no cabegalho do FITS). O espectro teltrico construido é mostrado na Figura 2.10
representado por uma linha amarela, enquanto que a linha verde é o espectro da estrela.

S&o destacadas as linhas do Fe, F e Na em 2,3 um.

5) Os espectros corrigidos por linhas teltricas foram combinados em um tnico espectro
continuo para cada estrela usando a rotina xmergeorders do cédigo Spextool, e final-
mente, 0s espectros continuos foram corrigidos pela remogao de pixels ruins com esta
mesma rotina. No painel inferior da Figura 2.1 temos como exemplo de espectro iShell
reduzido o espectro da estrela 2M02431985+5227501 do disco galactico.
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Figura 2.10: Espectro da estrela 2MASS J02431985+5227501 combinado (em verde). Em
amarelo é o espectro teltirico construido pelo cédigo Spextool.

2.6 Espectros SES

Quatro estrelas alvo de nossa amostra do disco galactico (HD 19697, HD 20305,
HD 28085 e HD 90862) que foram observadas no infravermelho com a configuracdo
KPNO 2.1m/Phoenix, também foram observadas em alta resolu¢do no 6tico com o espec-
trografo Sandiford Cassegrain Echelle Spectrometer (SES) no telescpio de 2,1 metros Struve
Telescope do Observatério de McDonald. Os espectros SES analisados tém uma resolugdo
de R = A\/AX = 60.000 e cobrem um intervalo de comprimento de onda entre A6.030-
7980A. Os espectros 6ticos destas quatro gigantes vermelhas foram usados para derivar
as suas metalicidades dado que seus espectros Phoenix (obtidos no telescépio KPNO de
2,1 metros) tém cobertura em comprimento de onda limitada, ndo alcangando a linhas de
Felem ) 2.3308.477 A.

Adicionalmente, o espectro 6tico da estrela “padrdo” Arcturus (Hinkle et al.
2000) também foi analisado neste trabalho com o objetivo de comparar as escalas de
metalicidade obtidas das andlises nos espectros de 6tico e do infravermelho, e avaliar
possiveis diferencas sistemdticas entre as metalidades derivadas. Os resultados desta

comparacao serdo discutidos na Sessao 5.1 do Capitulo 5.

2.6.1 Reducao dos Espectros SES

A reducdo dos espectros SES para uma dimensao foi realizada por Bizyaev et al.
(2006). Foram utilizados rotinas do pacote IRAF e passos padrdes para a subtragdo do
bias, divisao por flat field, subtracdo da luz dispersa, assim como calibracdo em compri-
mento de onda usando uma lampada Th-Ar. Uma discussdo mais detalhada do processo

de redugao pode ser encontrada em Bizyaev et al. (2006).
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Metodologia

3.1 Determinacao dos Parametros Estelares

3.1.1 Temperaturas Efetivas, Gravidades Superficiais e Metalicidades Adota-

das para as Estrelas dos Aglomerados Globulares M4 e w Centauri

Os parametros estelares e metalicidades das estrelas dos aglomerados globula-
res M4 e w Centauri foram obtidos de trabalhos anteriores da literatura. A Tabela 3.1
mostra as temperaturas efetivas (Teg), gravidades superficiais (log g), velocidades de mi-
croturbuléncia (§) e metalicidades ([F/H]) adotadas para as estrelas destes aglomerados

globulares.

As Teg, log g e [Fe/H] para a maioria das estrelas alvo de M4 neste trabalho de
tese, assim como no estudo anterior de Smith et al. (2005), foram tirados de Ivans et al.
(1999) que baseou sua escala de T.q na razdo linha-profundidade (Gray 1994). As gra-
vidades superficiais de Ivans et al. (1999) foram determinadas for¢ando o equilibrio de
ionizagdo para as abundancias de Ti I/Ti I and Fe I/Fe II. Para a estrela L4404 as gravi-
dades e temperaturas efetivas sdo de Suntzeff & Smith (1991), onde as T.gs foram obtidas
usando cores B-V e os valores de log g foram determinados usando as luminosidades de
Frogel et al. (1983), assumindo uma massa para gigante vermelha de 0,8 M. As metali-
cidades das estrelas L4401 e L4404 foram obtidas de de Laverny & Recio-Blanco (2013a).
Para a estrela L4630, valores de Teg, log g e [Fe/H] foram obtidos por de Laverny & Recio-
Blanco (2013a), onde as Tgs foram computadas usando cores (V-K) e (V-]) e calibracdes
de Ramirez & Meléndez (2005). Os valores de log g foram calculados das relagoes fun-
damentais envolvendo Teg, corre¢cdes bolométricas e distancia do catdlogo de Harris. de

Laverny & Recio-Blanco adotaram um avermelhamento determinado por Harris (1996).

Os valores de Teg, log g e [Fe/H] das estrelas de w Centauri ROA 213, ROA 219
e ROA 324 foram determinados em Smith et al. (2000). Este estudo usou linhas de Fe

I e Fe Il no 6tico para obter as [Fe/H], enquanto as cores (V-K) e (B-V) e calibracdo de

41
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Ridgway et al. (1980) foram usadas para derivar as temperaturas efetivas; os valores de

log g foram calculados a partir da relagdo fundamental

9/90 = (M/M)(Lo/L)(Teg/ Tegt,0)*,

onde M e L sdo as massas e luminosidades estimadas para as estrelas. Os parametros
estelares para ROA 43, ROA 132 e ROA 139 foram obtidos de Norris & Da Costa (1995) e
Persson et al. (1980), com valores de Tcg computados com as cores (V-K), valores de log

g foram determinados a partir da mesma relagdo fundamental acima.

3.1.2 Determinacao das Temperaturas Efetivas e Gravidades Superficiais para

as Estrelas da amostra do Disco Galactico

Dada a natureza heterogénea dos dados analisados neste trabalho, as tempera-
turas efetivas das estrelas da amostra do disco galdctico foram obtidas usando diferen-
tes métodos, dependendo da disponibilidade de dados: a partir dos espectros na banda
H do APOGEE, a partir de espectros de alta-resolucgdo e linhas do Fe I, ou a partir de
uma calibragdo fotométrica, dependendo da disponibilidade dos espectros observados,

da confiabilidade das magnitudes fotométricas e do grau de extin¢do na linha de visada.

Para as estrelas alvos que tém resultados do levantamento SDSS IV - APOGEE
adotamos as temperaturas efetivas do DR14 derivadas dos espectros APOGEE automa-
ticamente pelo pipeline ASPCAP (Garcia Pérez et al. 2016). ASPCAP deriva parametros
estelares e metalicidades a partir de espectros sintéticos e ajustes globais 7-D aos espec-

tros APOGEE via minimizac¢do x quadrada.

As temperaturas efetivas das estrelas alvo para as quais temos espectros de alta-
resolucdo no 6tico obtidos com o espectrégrafo SES no Observtério de McDonald (HD
19697, HD 20305, HD 28085 e HD 90862; Tabela 3.2) foram determinadas usando um
conjunto de linhas de Fe I entre 6050 A e 6860 A e suas medidas de larguras equivalentes.
A metodologia adotada na determinacdo dos pardmetros estelares que deriva, ao mesmo

tempo, as metalicidades estelares sera discutida na Segédo 3.2.3.

Para aquelas estrelas da amostra que ndo possuem espectros 6ticos nem espec-
tros APOGEE, derivamos a temperatura efetiva através da fotometria usando cores V-K

(ver Tabela 3.2) e a calibracdo fotométrica de Bessell et al. (1998):
Tog = 9102, 5233030, 654(V—K)+633, 3732(V—K)?—60, 73879(V—-K)3+2, 135847 (V—K)*.

Notamos que para duas estrelas da amostra (2M06232713-3342412 e 2M07313775-2818395)
as magnitudes V ndo estavam disponiveis na literatura entdo usamos, para estas estre-

las, magnitudes J-K 2MASS, transformacoes de Carpenter (2001) e a mesma calibracdo
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(Bessell et al. 1998) para estimar as Teg.

Para estrelas préximas ndo consideramos extingdo interestelar; para estrelas com
distancias maiores do que 150 pc e menores do que 1 kpc, determinamos Ay usando a
lei de extin¢do de Chen et al. (1998) com correcdo do avermelhamento E(B-V), e extin-
¢do Ak determinada usando Ry = 3,070 e Rg = 0,342 de McCall (2004). Para estrelas
mais distantes (tendo distancias maiores que 1 kpc; Tabela 3.2) contamos com os mapas
de Green et al. (2018). Green et al. (2018) fornecem E(B-V) usando 3D Dust Mapping
(Mapeamento de poeira em 3D) com dados de Pan-STARRS 1 e 2MASS.

0.0

[Fe/H]

log g

1 Gyr, [Fe/H]= 0.00
--- 1 Gyr, [Fe/H]=-0.50 ~1.0
------ 1 Gyr, [Fe/H]=-1.00

10 Gyr, [Fe/H]= 0.00
10 Gyr, [Fe/H]=-0.50
10 Gyr, [Fe/H]=-1.00 12

T T T T
3.70 3.65 3.60 3.55 3.50

l0g(Terr)

Figura 3.1: Diagrama Teg - Log g (Diagrama de Kiel) para as gigantes vermelhas da amos-
tra do disco Galdctico; is6cronas de Bressan et al. (2012) para metalicidade solar (linhas
solidas); [Fe/H]=-0,5 (linhas tracejadas) e [Fe/H]=-1,0 (linhas pontilhadas) correspon-
dendo a idades de 1 Gyr (linhas cinzas) e 10 Gyr (linhas azuis) também sdo apresentadas,
como contexto, para ilustrar posi¢des relativas no ramo das gigantes vermelhas. As es-
trelas sdo codificadas por cores de acordo com a metalicidade.

As gravidades superficiais (log g, em escala logaritmica) foram derivadas usando
0 c6digo PARAM 1.3 (http://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/param_1. 3)com pa-
ralaxes, magnitudes V, temperaturas efetivas, valores de metalicidades iniciais como en-
trada (Tabela 3.2) e usando is6cronas PARSEC de Bressan et al. (2012) para composi¢do
em escala solar seguindo a relagdo Y = 0,2485 + 1,78Z com Zy = 0,0152. O cédigo PA-
RAM ¢é uma interface web para estimativas Bayesianas de parametros estelares (ver Ro-
drigues et al. 2014 e Silva et al. 2006). As paralaxes das estrelas foram obtidas de GAIA

DR2 (Gaia Collaboration et al. 2018). Em alguns casos, no entanto, paralaxes ndo esta-
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vam disponiveis em GAIA DR2, entdo para estas obtivemos paralaxes Hipparcos (van
Leeuwen 2007; distancias para as estrelas com apenas paralaxes Hipparcos foram deter-

minadas usando a expressdo padrao d = (1 arcsecond)/(7/1000)pc)).

Um diagrama Teg - log ¢ (diagrama de Kiel) mostrando as estrelas do disco Ga-
lactico estudadas neste trabalho é apresentado na Figura 3.1. Pode-se notar que as gigan-
tes vermelhas da amostra sdo bastante luminosas e aparecem na parte superior do ramo
das gigantes vermelhas. Para referéncia, nés também mostramos as isécronas PARSEC
(PAdova and TRieste Stellar Evolution Code) de Bressan et al. (2012) com metalicida-
des correspondendo a faixa de metalicidade das estrelas estudadas: solar, [Fe/H]=-0,5e
[Fe/H]=-1,0. Os parametros estelares derivados para as estrelas do disco Galactico po-

dem ser encontrados na Tabela 3.2.

3.1.3 Temperaturas Efetivas, Gravidades Superficiais e Metalicidades Adota-

das para as Estrelas da Amostra da Grande Nuvem de Magalhaes

Os valores de Teg, log g, £ e [Fe/H] das gigantes vermelhas da amostra perten-
cente a Grande Nuvem de Magalhées foram obtidos do trabalho de Smith et al. (2002;
Tabela 3.1). As temperaturas efetivas das estrelas foram determinadas através das ca-
libragdes de Bessell, Castelli & Plez (1998) usando indices de cor (J-K). Foram obtidas
magnitudes ] e Kg do banco de dados 2MASS, exceto para as duas gigantes vermelhas
do aglomerado NGC 2203 (estrelas AM1 e AM2), que tiveram suas cores (J-K) tiradas de
Aaronson & Mould (1985). As magnitudes ] e Kg 2MASS foram convertidas para o sis-
tema definido por Bessell & Brett (1988), para que pudessem ser usadas nas calibra¢des
de Bessell, Castelli, & Plez (1998). Como estas calibra¢des tém uma pequena dependéncia
com a metalicidade, Smith et al. (2002) adotaram [Fe/H] = -0,50, valor considerado tipico
para a LMC. Smith et al. (2002) determinaram os valores de log g usando a relagdo fun-
damental apresentada na Se¢do 3.1.1. As metalicidades das estrelas em Smith et al. (2002)
foram determinadas a partir de linhas de Fe I em espectros em A 1,5 micron obtidos com

o espectrégrafo Phoenix no telesc6pio Gemini-Sul.

Na Figura 3.2 apresentamos um diagrama de Kiel para as estrelas da Grande
Nuvem de Magalhdes estudadas neste trabalho de tese. Podemos notar que as gigan-
tes vermelhas da amostra sdo bastante luminosas e aparecem na parte superior do ramo
das gigantes vermelhas; as temperaturas efetivas das estrelas da amostra variam entre
3550 e 3850 K e os valores de log g entre 0,30 e 0,80. As metalicidades das estrelas ob-
tidas do trabalho de Smith et al. (2002) cobrem o intervalo entre [Fe/H] = -0,60 e -0,30
dex. Para referéncia, também mostramos na figura is6cronas PARSEC de Bressan et al.
(2012). Dadas as metalicidades das estrelas do campo da LMC escolhemos as is6cronas
baseados na relagdo idade-metalicidade do trabalho de Carrera et al. (2011), em que para

o intervalo de metalicidade das nossas estrelas LMC do campo (-0,45 < [Fe/H] < -0,30
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Figura 3.2: Diagrama T.g - Log g (Diagrama de Kiel) para as gigantes vermelhas da amos-
tra da Grande Nuvem de Magalhdes. Is6cronas de Bressan et al. (2012) com metalicidade
-0,35 (metalicidade média das estrelas do campo da LMC) sdo representadas pelas linhas
pretas e azuis, sendo estas divididas por idade: 0,25 giga-anos (linha cheia preta), 0,50
giga-anos (linha tracejada preta), 0,75 giga-anos (linha tracejada-pontilhada preta), 1,00
giga-anos (linha pontilhada preta), 2,00 giga-anos (linha cheia azul), 4,00 giga-anos (li-
nha tracejada azul) e 6,00 giga-anos (linha pontilhada azul). A isécrona de Bressan et
al. (2012) para as duas estrelas do aglomerado NGC 2203 é a curva pontilhada vermelha
(1,80 giga-anos com metalicidade -0,60).

dex) suas idades estariam em um intervalo entre aproximadamente 2 e 6 Gyr. Como
pode ser observado na Figura 3.2, sdo plotadas isécronas de idade entre 0,25 a 6 Gyr com
metalicidade -0,35 dex (baseado na metalicidade média -0,36 + 0,06 dex das estrelas do
campo). Nossos resultados para as estrelas do campo estdo em bom acordo com esta re-
lagdo idade-metalicidade, sendo que apenas uma estrela, de acordo com o diagrama de
Kiel, apresentaria uma idade um pouco abaixo de 2 Gyr em ~ 1 Gyr (Notamos que temos
dois pares de estrelas do campo com os mesmos valores de T.g e log g (ver Tabela 3.1),
por isto aparecem apenas cinco estrelas do campo na figura). No caso das duas estrelas
de nossa amostra pertencentes ao aglomerado NGC 2203, escolhemos como referéncia a
isécrona que corresponde a uma idade de ~ 1,78 Gyr e uma metalicidade de Z = 0,006
([Fe/H] ~ -0,37 dex) a partir dos resultados de Rosenfield et al. (2017) para NGC 2203.
Uma das estrelas (NGC 2203 AM1) se encontra em cima desta is6crona (em vermelho),

enquanto que a outra (NGC 2203 AM2) estd um pouco mais abaixo.
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Tabela 3.1: Parametros Atmosféricos Adotados para as Estrelas de M4 e w Centauri

Tepp logyg
Estrelas (K) [cgs] [Fe/H]
M4 L1411 3950 0,60 -1,16(a)
L1501 4150 0,85 -1,15(a)
L1514 3875 0,35 -1,18(a)
L2307 4075 0,85 -1,15(a)
L2406 4100 045 -1,17(a)
12410 4550 245 -1,18(a)
1.3209 3975 0,60 -1,17 (a)
13413 4175 1,20 -1,13(a)
L3624 4225 1,10 -1,11(a)
14401 4700 2,80 -1,18(b)
14404 4650 2,10 -1,18(b)
L4511 4150 1,10 -1,11(a)
L4611 3725 0,30 ~-1,11(a)
L4613 3750 0,20 -1,14(a)
L4630 4145 1,30 -1,18(b)
w Cen ROA 43 3950 040 -1,42(c)
ROA 132 3900 0,30 -1,32(c)
ROA 179 3850 0,50 -1,05(c)
ROA 213 4500 1,00 -2,12(d)
ROA 219 3900 0,70 -1,20(d)
ROA 324 4000 0,70 -0,90 (d)
LMC 1.6 3760 0,80 -045 (e)
1.27 3550 0,30 -0,31(e)
1.50 3550 0,30 -0,32(e)
2.1158 3640 0,40 -0,29 (e)
2.3256 3680 0,60 -0,40 (e)
2.4525 3650 0,50 -0,40 (e)
2.5368 3650 0,50 -0.33(e)
NGC 2203 AM1 3850 0,60 -0,62(e)
NGC 2203 AM2 3700 049 -0,56 (e)

Notas: (a) Ivans et al. (1999); (b) de Laverny & Recio-Blanco (2013); (c) Norris & da
Costa (1995); (d) Smith et al. (2000); (e) Smith et al. (2002).
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3.2 Determinac¢ao das Abundancias Quimicas

O principal objetivo deste trabalho de tese é determinar abundancias de fltior
em diferentes populagdes estelares com o objetivo de avaliar quais sdo os principais me-
canismos responsdveis pela nucleossintese do fltior; neste trabalho de tese todas as estre-
las de nossa amostra tiveram abundancias de fltor determinadas, exceto para as estrelas
HD 28085 e 1« Leonis. Adicionalmente, as abundancias de C e Na também foram deter-
minadas para as estrelas da amostra pertencentes aos aglomerados globulares M4 e w
Centauri, com objetivo do investigar a anticorrelacdo entre estes elementos (esperada a
partir dos ciclos CNO e Ne-Na), e a possivel anticorrelacdo entre o F e o Na (Smith et al.
2005) nas estrelas de diferentes gera¢des nos aglomerados globulares. As metalicidades
destas estrelas foram obtidas de trabalhos da literatura (Se¢des 3.1.1 e 3.1.3). As estrelas
de nossa amostra do disco galdctico ndo tinham metalicidades da literatura, para estas
determinamos também as abundéancias de ferro neste trabalho de tese. Finalmente, as
estrelas pertencentes 8 LMC ja tiveram suas abundancias de C, Na e Fe determinadas por
Smith et al. (2002).

3.2.1 Modelos de Atmosferas

Os modelos de atmosfera usados neste trabalho sdo modelos esféricos da grade
de modelos MARCS (Gustafsson et al. 2008; http://marcs.astro.uu.se/). Para os
valores de temperatura efetiva (Teg), gravidade superficial (log g) e metalicidade adota-
dos / determinados para as estrelas da amostra, interpolamos os modelos de atmosferas
correspondentes usando a grade de modelos OSMARCS, calculados para uma massa
1 Mg, velocidade de microturbuléncia ¢ = 2,0 km:s~! e composigdo quimica “padrao”
(composicdo padrao corresponde a modelos enriquecidos em elementos alfa para baixas

metalicidades).

3.2.2 Abundancias de E Na, C e Fe a partir de Espectros no Infravermelho

Abundancias de F, Na, C e Fe foram determinadas a partir da andlise dos espec-
tros observados no infravermelho e sintese espectral em ETL (Equilibrio Termodinadmico
Local) obtida com o cédigo Turbospectrum (TS; Alvarez & Plez 1998; Plez 2012), notando
que o cédigo de abundancias TS é compativel com o modelo de atmosferas esférico ado-

tado, dado seu tratamento de transferéncia radiativa esférica.

Um dos ingredientes necessérios para a determinagdo das abundéncias é o para-
metro velocidade de microturbuléncia (£) que é sensivel principalmente as linhas espec-
trais mais fortes. Podemos estimar a { a partir da ndo dependéncia entre a abundéncia

dada e a largura equivalente reduzida (EW /). Desta forma, o valor estimado de ¢ é


http://marcs.astro.uu.se/
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aquele em que a inclinagdo é zero no gréfico da relagdo EW/\ versus abundancia. Uma
outra forma (equivalente a primeira) é através de linhas espectrais com uma faixa de
intensidade grande o suficiente para que possamos estimar as £. Neste outro método é
preciso determinar abundancias do elemento em questdo obtidas para varias linhas es-
pectrais em uma gama de valores . O valor de { pode ser considerado aquele em que
as abundancias das linhas o tenham menor desvio padrdo. Os valores de & para as estre-
las de M4 (Tabela 3.11) foram obtidas da literatura dos trabalho de Ivans et al. (1999) e
de Laverny & Recio-Blanco (2013a); para as estrelas da amostra de LMC as velocidades
de microtubuléncia adotadas sdo de Smith et al. (2002). As velocidades de microturbu-
léncia das estrelas do disco galactico (Tabela 3.6) e do aglomerado globular w Centauri
(Tabela 3.10) foram estimadas neste trabalho usando uma relagdo empirica derivada com

resultados £ e log g obtidos por Alves-Brito et al. (2010):
£€=1,926 — 1,916 - 10~ tlogg.

Notamos que para duas estrelas da amostra de w Centauri ajustamos os valores das velo-
cidades de microturbuléncia usando as linhas de CO analisadas (Secdo 3.2.2). Adicional-
mente, determinamos valores de £ para as estrelas de M4 usando uma relagdo empirica

apresentada em Pilachowski et al. (1996) que é vélida para estrelas pobres em metais:
§=5,6—8,6-10""T.

Os valores £ obtidos da relagédo de Pilachowski et al. (1996) estavam em bom acordo com

os obtidos da literatura, adotados neste trabalho.

Uma vez que os espectros sintéticos foram computados, as sinteses foram ma-
nipuladas usando as rotinas de alargamento das linhas do c6digo MOOG (Sneden 1973).
Os espectros sintéticos foram convuluidos com uma tnica Gaussiana que corresponde a
convolugdo do perfil instrumental, da velocidade de macroturbuléncia, e velocidade pro-
jetada de rotagdo (v-sini), embora as contribui¢des da rotacgdo estelar sejam insignificantes
dado que as estrelas analisadas sdo gigantes vermelhas. As abundancias foram derivadas
pela minimizacdo das diferencas entre os espectros observados e sintéticos ao longo do
perfil da linhas espectrais analisadas. A Tabela 3.4 apresenta as linhas espectrais usadas
na determinagdo das abundancias de fltor e carbono (linhas moleculares de HF e CO) e
abundancias de ferro, e sédio (linhas atomicas de Fe I e Na I). A seguir discutiremos as

linhas selecionadas para cada elemento.
1) FLUOR:

Conforme discutido no Capitulo 1, as linhas da molécula HF sado utilizadas para
determinar as abundancias de fldor em estrelas frias. Neste trabalho de tese analisamos

a linha HF(1-0)R9 para determinar as abundancias de fltior, e sempre que possivel (de-
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pendendo da cobertura espectral dos espectros disponiveis) medimos também as linhas
HF(1-0) R13, R14, R15 e R16. Mais especificamente, para as estrelas da amostra do disco
galédctico medimos, sempre que possivel, as cinco linhas de HF(1-0). Porém, dado o inter-
valo espectral limitado dos espectros Phoenix obtidos para as estrelas de M4, w Centauri e
da Grande Nuvem de Magalhées, as abundancias de F foram determinadas utilizando-se

apenas a linha rotacional-vibracional HF(1-0)RO.

Na Tabela 3.4 apresentamos, além dos comprimentos de onda das linhas de HF
analizadas, os valores do potencial de excitagdo (), os valores log gf e I's lLea energia
de dissociagdo molecular (D,) adotada. Vale notar que os potenciais de excitagdo das
transicoes das linhas HF(1-0)R9, R13, R14, R15 e R16 foram atualizados de 0,480, 0,710,
0,777, 0,850 e 0,930 eV (valores de Jorissen et al. 1992 e posteriormente adotados nos
trabalhos subsequentes do grupo que usaram a mesma lista de linhas, tais como, Cunha
et al. 2003, Smith et al. 2005, etc) para 0,227, 0,455, 0,524, 0,597 e 0,674 eV (Decin 2000;
Jonsson et al. 2014a,b) respectivamente, e a energia de dissociagdo da molécula HF de D,
de 5,820 eV (valor adotado em Jorissen et al. 1992 e trabalhos posteriores do grupo) para
5,869 eV (Sauval & Tatum 1984, Jonsson et al. 2014a).

As linhas de HF R9, R13, R14, R15 e R16 sdo contaminadas por linhas atomicas
e moleculares. As transi¢cdes que podem contribuir para o perfil de linha de cada linha
de HF séao:
1) R9: 23.358,078 A (12C13(), 23.358,090 A (12C14N), 23.358,246 A (12C'°N), 23.358,291 A
(Fe),23.358,343 A (12C170), 23.358,434 A (\3C!N), e 23.358,658 A (12CH);
2) R13: 22.957,740 A (Ti 1), 22.957,855 A (12C13C), 22.957,862 A (33C14N), 22.957,899 A
(13C15N), 22.958,004 A (SiI) e 22.958,025 A (122C13C);
3) R14: 22.886,584 A (12CH), 22.886,605 A (133CN), 22.886,636 A (Co I), 22.886,793 A (Fe
I1), 22.886,804 A (CL 1) e 22.886,838 A (12C170);
4) R15: 22826.317 A (2C15N), 22826.474 A (B3CI°N), 22.826,621 A (2C1°N), 22.826,919 A
(12C180), 22.827,010 A (*2CH) e 22.827,123 A (33C170);
5) R16: 22.778,121 A (‘2CH), 22.778,121 A (22C¥5N), 22.778,202 A (1C!60), 22.778,340 A
(12Cy), 22.778,346 A (33C170) e 22.778,691 A (12C13C).

E importante ressaltar, entretanto, que as contribui¢des das linhas moleculares
e atdmicas mencionadas acima de Cy, CN, CO, CH, Ti I, Fe I, Fe II, Co I e Cl I sobre as
linhas da molécula de HF sdo , na maioria dos casos, pequenas ou despreziveis. Jorissen,
Smith & Lambert (1992) consideraram as linhas R9, R13, R14, R15 e R16 de HF como
linhas sem nenhuma contribuic¢do de linhas de outros elementos. Eles determinaram as

abundancias de fldor em suas estrelas através das medidas de larguras equivalentes (EW

'T's é o parametro damping Van der Waals, que considera colisdes entre 4tomos (exceto hidrogénio) com
dtomos de hidrogénio como principais fontes de pressao, responsavel pelo alargamento das linhas espectrais
em estrelas do tipo solar.
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— equivalent width) das linhas de fltor. Pilachowski & Pace (2015) também determinaram
abundancias de fltor em estrelas ands e gigantes vermelhas usando EWs da linha R9.
Acreditamos que embora a utilizagdo de larguras equivalentes seja uma aproximacdo
valida, esta pode trazer maiores incertezas nas abundancias de fltor determinadas. O

célculo de espectros sinteticos € um método mais robusto.

Neste trabalho consideramos espectros sintéticos e as contribui¢des de todas as
linhas acima para calcular os perfis sintéticos das linhas de HE. A lista de linhas contendo
todas a transi¢des consideradas para cada regiao das linhas de HF estudadas encontra-se
no Apéndice B. Exemplos de perfis sintéticos e sinteses ajustadas as linhas de HF obser-
vadas para as estrelas L4611 de M4 e ROA 219 de w Centauri sdo apresentados na Figura
3.3 e para a estrela 41 Com do disco galéctico no painel superior da Figura 3.4. Todos
os perfis sintéticos e sinteses ajustadas as linhas de HF sdo mostrados no Apéndice C.
As abundancias de fltor obtidas para as linhas individuais das estrelas do disco e suas

médias encontram-se na Tabela 3.5.
2) SODIO:

Para determinarmos as abundancias de sédio (Tabela 3.7) das estrelas perten-
centes aos aglomerados de M4 e w Centauri foi usada uma linha de Na I correspondendo
ao dubleto (2p®4p, J=3 —> 2pS4d, J= 2) e (2p®4p, J=3 —> 2pf4d, J= 3), consistindo de dois
componentes espacados em comprimento de onda: A 23.378,945 A e 23.379,139 A. Os va-
lores de gf adotados foram obtidos de Ralchenko et al. (2010; NIST), cujos valores sdo
log gf =-0,417 (primeiro componente: 23.378,945 A)e log gf = +0,538 (segundo compo-
nente: 23.379,139 A). O potencial de excitagdo (x = 3,753 eV) da linha selecionada de Na
I também foi obtido de Ralchenko et al. (2010; Tabela 3.4). Cunha et al. (2006) também
determinaram valores de log gf solares para esta linha de Na I usando um modelo de
atmosferas solar MARCS, onde eles consideraram uma velocidade de microturbuléncia &
=0,8 km-s~! e abundancia de s6dio solar A(Na)g, = 6,17 (Asplund et al. 2005), obtendo os
valores log gf =-0,420 (primeiro componente: 23.378,945 A)e log gf = +0,517 (segundo
componente: 23.379,139 A). Os valores de log gf solares determinados por Cunha et al.

(2006) estao em excelente acordo com os valores de log ¢ f mais recentes obtidos do NIST.
3) CARBONO:

As abundancias de carbono (*?C; Tabela 3.7) foram determinadas usando seis
linhas da molécula de 2C'60 em A ~ 2.3 micron (Tabela 3.4); estas sdo as mesmas linhas
de CO analisadas em estudo de M4 de Smith et al. (2005). CO é uma molécula que tem
papel importante no equilibrio molecular em atmosferas de gigantes frias; as moléculas
OH e CN (que também tém transi¢des mensurdveis no infravermelho préximo) também
sdo importantes embora em menor grau. Para o computo de A(C) adotamos as abundan-
cias de N e O previamente determinadas nos estudos de Ivans et al. (1999) e Smith et al.
(2005) (para as estrelas de M4), e Norris & da Costa (1995) e Smith et al. (2000) (para as
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Figura 3.3: Painel superior: espectros observado e sintéticos da estrela L4611 de M4.
O espectro sintético foi computado para trés abundancias de fldor diferentes: A(F) =
2,20 (linha tracejada verde), 2,30 (melhor sintese; linha sélida) e 2,40 (linha pontilhada
vermelha). Painel inferior: espectro observado e sintético da estrela da estrela ROA 324
de w Centauri. Para esta estrela foi derivado um limite superior de abundancia de fltor.
O espectro sintético foi computado para trés abundancias de fltor: A(F) = 3,05 (limite
superior; linha sélida), 3,15 (linha pontilhada verde) e 3,35 (linha tracejada vermelha).

estrelas de w Centauri). As linhas de CO em )\2,3um também sdo tteis para estimar as
velocidades de microturbuléncia (§) ja que as linhas mais fortes sdo sensiveis ao parame-
tro {. Conforme discutido anteriormente as linhas de CO foram usadas para checar os

valores das velocidades de microturbuléncia determinados neste trabalho.
4) FERRO:

Abundancias de ferro foram determinadas para todas as estrelas da amostra do

disco. Analisamos um conjunto de 19 linhas de Fe I numa faixa de comprimento de onda
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Figura 3.4: Painel superior: espectros observado e sintéticos da estrela 41 Com do disco
galdctico mostrando a transicdo HF(1-0)R9. Os espectros sintéticos foram computados
para: A(F) = 4,14 (linha tracejada verde), 4,24 (melhor sintese; linha sélida) e 4,34 (li-
nha pontilhada vermelha). Painel inferior mostra a linha atomica Fe I centrada em
A22.257,107A para: A(Fe) = 7,18 (linha tracejada verde); 7,28 (melhor sintese; linha s6-
lida) e 7,38 (linha pontilhada vermelha).

entre ~ 19.900 e 23.700 A. Porém, dado o conjunto ndo homogéneo de espectros observa-
dos neste trabalho, o nimero de linhas de Fe I analisadas para obter as metalicidades das
estrelas da amostra foi variado, e dependeu da cobertura espectral disponivel em cada
caso. Para algumas estrelas, apenas a linha de Fe I centrada em 23.308 A pode ser me-
dida, no entanto verificamos que as abundéncias de Fe obtidas com esta linha de Fe I em
particular ndo estdo sistematicamente diferentes, quando comparadas com as abundan-
cias obtidas a partir das outras linhas de Fe I. As abundancias de Fe I individuais obtidas

neste estudo sdo apresentadas na Tabela 3.8.

Os valores de gf para as trasi¢coes de Fe I selecionadas (Tabela 3.4) foram de-
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terminados astrofisicamente usando o espectro solar como referéncia. O espectro solar
analisado é um espectro de intensidade do centro do disco em alta resolucdo (R = 40.000)
obtido de http://www.eso.org/sci/facilities/paranal/decommissioned/
isaac/tools. Um modelo de atmosfera MARCS canonico com Teg = 5770 K, log ¢
=444 e ¢ =1,0 km-s~! foi adotado nos célculos e valores de log g f solares foram obtidos

assumindo uma abundancia de ferro solar A(Fe) = 7,45 (Asplund et al. 2005).
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Figura 3.5: Comparagdo dos valores de gf solares deste trabalho de tese para as linhas
de Fe I com valores g f solares de Thorsbro (2016), valores g f da lista de linhas de Kurucz
(2014) e valores g f de van Hoof (2018).

Além dos valores log gf solares, a constante de amortecimento (damping) van
der Waals (I'g) foi ajustada usando o cédigo TS (consistente com a andlise de abundéncia
neste estudo), bem como com o cédigo MOOG. A razdo da utilizagdo de dois c6digos
para os célculos das sinteses espectrais em LTE foi a necessidade de se avaliar possiveis
diferencas nas sinteses solares, dado que a versdo atual do TS ndo considera o alarga-
mento Stark no cédlculo de espectros sintéticos. Concluimos que os valores de log gf

derivados usando os dois c6digos sao semelhantes com diferencas médias de < A(log


http://www.eso.org/sci/facilities/paranal/decommissioned/isaac/tools
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gf)>=-0,02 £ 0,07. A maioria das transi¢des de Fe I estudadas tém valores de log gf
maiores do que -1,5 dex. Como mostrado na Figura 3.5, nossos valores de log g f solares
estdo em bom acordo com outro conjunto de valores de log gf solares obtidos indepen-
dentemente por Throsbro (2016) usando o cédigo Spectroscopy Made Easy (SME; Valenti &
Piskunov 1996) de sinteses em LTE: a média das diferencas “Este Trabalho - Throsbro” é
< é(log gf)> =-0,05+0,06, com rms = 0,08. A concordancia com os valores g f encontra-
dos na lista de linhas de Kurucz (1994) também é boa, em particular para as linhas mais

fortes, enquanto que algumas das linhas mais fracas mostram grandes discrepancias.

3.2.3 Determinacio das Metalicidades a partir de Espectros Oticos

Para quatro estrelas do disco Galactico os espectros no infravermelho nao tem
cobertura espectral que inclua qualquer linha de Fe I. Tais estrelas foram também obser-
vadas no 6tico com o espectrografo SES e suas abundancias de ferro foram derivadas a
partir de larguras equivalentes medidas de linhas de Fe I entre X 6.056,00 e 6.857,249 A,
e usando o mesmo cédigo TurboSpectrum em ETL que foi usado neste trabalho para cal-
cular espectros sinteticos na regido do infravermelho. As linhas de Fe I na regiao coberta
pelo espectro SES foram selecionados da lista de linhas do estudo recente de Ghezzi et
al. (2018). Os valores de log gf de Ghezzi et al. (2018) sdo solares, obtidos para uma
abundancia solar de referéncia A(Fe)s = 7,45 (Asplund et al. 2009). A lista de linhas se-
lecionada para nossa andlise contendo as 53 linhas de Fe I e os dados atdmicos adotados

sdo apresentados na Tabela 3.9.

As larguras equivalentes (Tabela 3.9) para as linhas Fe I selecionadas foram me-
didas com o pacote splot do IRAF (Tody 1993) assumindo perfis Gaussianos. Larguras
equivalentes para um subconjunto das linhas da amostra de Fe I foram previamente me-
didas por V. Smith. Uma comparagdo das larguras equivalentes medidas por V. Smith
(co-autor no trabalho de Guerco et al. 2009b) e pelo autor desta tese é mostrada na Figura
3.6; 0 acordo entre as medidas é bom sem diferencas 6bvias. A média das diferengas entre
as medicoes de largura equivalente neste estudo menos as medidas por V. Smith é 0,6 +

3 mA com rms = 3,37 mA.

A metodologia adotada para a andlise dos espectros 6ticos deriva, simultanea-
mente, a temperatura efetiva, a abundancia média de ferro e a velocidade de microturbu-
léncia para cada estrela. A temperatura efetiva é definida quando se atinge uma auséncia
de tendéncia (inclinagdo zero) no diagrama dos potenciais de excitagdo (x) das linhas de
Fe I versus suas abundancias individuais de ferro, enquanto que o parametro velocidade
de microturbuléncia é definido a partir da exigéncia de encontrar um declive zero no di-
agrama das larguras equivalentes versus abundancias de ferro. As Figuras 3.7, 3.8, 3.9,
3.10 e 3.11 mostram as solugdes obtidas para as estrelas HD 19697, HD 20305, HD 28085,

HD 90862 e Arcturus, respectivamente: os painéis superiores das figuras exibem os dia-
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Figura 3.6: Comparagdo mostranto que existe um bom acordo entre as larguras equiva-
lentes (EW) de Fe I no 6tico medidas neste trabalho de tese com valores de EW medidos
pelo coautor dos artigos V. Smith. As incertezas esperadas nas medidas, dada a resolucao
espectral e o sinal-ruido (Cayrel 1988), é ~ +-2 mA.

gramas de temperaturas efetivas e os painéis inferiores os diagramas de velocidades de
microturbuléncia. Cada calculo foi iniciado com um valor log g estimado para a estrela e
iterado até os resultados para a temperatura efetiva, metalicidade, velocidade de micro-
turbuléncia e log g (este obtido com o c6digo PARAM 1.3; Secdo 3.1.2) estivessem todos

consistentes.

3.2.4 Incerteza nas Abundancias Derivadas

As incertezas nas abundéncias obtidas podem ser estimadas a partir das sensibi-
lidades das abundancias medidas de HF, Fe I, Na I e ?C!®O a mudangas nos parametros

estelares correspondentes a erros tipicos na Teg (100 K), log g (0,25 dex), metalicidade
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(0,1 dex) e velocidade de microturbuléncia (+£0,3 km-:s~!). A Tabela 3.3 apresenta as
incertezas nas abundancias estimadas AA (a raiz quadrada da soma em quadratura das
variagoes de abundancias correspondentes as mudangas de 6T.q, dlog g, d[Fe/H] e 6¢),
para modelos de atmosferas representativos da amostra estudada: um mais rico em me-
tais (Teg = 3917 K, log g = 1,30, [Fe/H]=-0,08 dex, £ =1,75 km-s~1!) e outro menos rico em
metais (Teg = 3725 K, log g = 0,30, [Fe/H]=-1,10 dex, £ = 1,70 km-s~1). Além destes, nds
investigamos a sensibilidade das linhas de Fe I no 6tico para um modedo de atmosferas
base com Teg = 4075 K, log g = 1,45, [Fe/H]=-0,40 dex, £ = 1,67 km-s~1.

Os resultados obtidos indicam que as abundancias de fldor sdo mais sensiveis
a temperatura efetiva, com o erro em Tz sendo resposdvel pela maior parte das incerte-
zas na abundancia de F, enquanto que as abundéncias de ferro derivadas mostram uma
maior sensibilidade ao valor de log g e a velocidade de microturbuléncia, £&. As abun-
déncias de s6dio também sdo sensiveis, mas ndo muito, a temperatura efetiva, enquanto
que as abundancias de carbono derivadas mostram maior sensibilidade a velocidade de

microturbuléncia e, em menor grau, a metalicidade do modelo de atmosferas.

Tabela 3.3: Sensitividade das Abundancias aos Pardmetros Estelares.

Species 0 Teg =+100K dlogg=+025 o[Fe/H]=+0.1 6£=+0.3 kms—T  AA

HF +0,15 -0,01 +0,03 -0,04 +0,16 *
HF +0,18 +0,00 +0,08 +0,00 +0,18**
Fe I (infrared) -0,01 +0,04 +0,00 -0,04 + 0,06*
Fe I (optical) -0,01 +0,06 +0,00 -0,12 +0,13***
Na +0,10 -0,01 +0,01 -0,02 +0,10**
12¢160 +0,05 +0,02 +0,06 -0,11 +0,14*

Notes: * Modelo base: Teg = 3917 K; log g = 1,30; £ = 1,75 km/s; [Fe/H]=-0,08.
** Modelo base: Teg = 3725 K; log g = 0,30; £ = 1,70 km/s; [Fe/H] = -1,10.
*** Modelo base: Teg = 4075 K; log g = 1,45; € = 1,67 km/s; [Fe/H] = -0,40.
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Figura 3.7: Painel superior: Fe versus o potencial de excita¢do, x, das linhas de Fe I em

HD 19697; uma inclinagdo zero define a temperatura efetiva para a estrela. Painel inferior:

abundancias de ferro versus larguras equivalentes reduzidas, log(EW /), para a linha Fe

I[; uma inclinagéo zero define a velocidade de microturbuléncia, .
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Figura 3.8: Painel superior: Fe versus o potencial de excita¢do, x, das linhas de Fe I em
HD 20305; uma inclinagdo zero define a temperatura efetiva para a estrela. Painel inferior:
abundancias de ferro versus larguras equivalentes reduzidas, log(EW /), para a linha Fe
I[; uma inclinagéo zero define a velocidade de microturbuléncia, .
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Figura 3.9: Painel superior: Fe versus o potencial de excita¢do, x, das linhas de Fe I em
HD 28085; uma inclinagdo zero define a temperatura efetiva para a estrela. Painel inferior:
abundancias de ferro versus larguras equivalentes reduzidas, log(EW /), para a linha Fe
I[; uma inclinagéo zero define a velocidade de microturbuléncia, .
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Figura 3.10: Painel superior: Fe versus o potencial de excitagdo, x, das linhas de Fe I
em HD 90862; uma inclinagdo zero define a temperatura efetiva para a estrela. Painel
inferior: abundancias de ferro versus larguras equivalentes reduzidas, log(EW/\), para
a linha Fe I; uma inclinagao zero define a velocidade de microturbuléncia, &.
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Figura 3.11: Painel superior: Fe versus o potencial de excita¢do, x, das linhas de Fe I em
Arcturus; uma inclinagdo zero define a temperatura efetiva para a estrela. Painel inferior:
abundancias de ferro versus larguras equivalentes reduzidas, log(EW /), para a linha Fe
I[; uma inclinagéo zero define a velocidade de microturbuléncia, .



Capitulo 3. Metodologia

63

Tabela 3.4: Lista de linhas no infravermelho.

Elemento / A (Air) X D,
Molécula A) Line ID (eV) log gf Ts (eV)
H™F 23.358,329 (1-0)R9 0,227 (a) -3,962 (a,b) 5,869 (c)
22.957,938 (1-0)R13 0,455 (a) -3,941 (a) 5,869 (c)
22.886,733 (1-0)R14 0,524 (a) -3,947 (a) 5,869 (c)
22.826,862 (1-0)R15 0,597 (a)  -3,956 (a) 5,869 (c)
22.778,249 (1-0)R16 0,674 (a)  -3,969 (a) 5,869 (c)
Na I 23.378,945 3,753 (d)  -0,417 (d)
23.379,139 3,753 (d) 0,538 (d)
Fel 19.923,343 5,020 -1,530 7,16
20.349,718 4,186 2,625 -7,54
20.840,808 6,027 0,075 -6,94
20.991,042 4,143 -3,150 7,73
21.238,467 4,956 -1,300 -7,00
21.284,344 5,669 -3,320 -7,87
21.284,348 3,071 -4,470 7,27
21.735,462 6,175 -0,700 -6,87
22.257,107 5,064 -0,745 -7,00
22.260,180 5,086 -0,941 -7,54
22.380,797 5,033 -0,600 -6,99
22.385,102 5,320 -1,550 -7,00
22.392,879 5,100 -1,270 -7,10
22.419,982 6,218 0,234 -6,85
22.419,990 6,283 -4,568 -8,10
22.473,268 6,119 0,381 -6,88
23.308,477 4,076 2,645 -7,18
23.566,666 6,144 0,197 -7,09
23.683,741 5,305 -1,152 -7,50
12¢t60 23.303,581 (3-1)R70 1,421 (e)  -4,517 () 11,092 (e)
23.304,591 (3-1)R30 0,485 (e)  -4,994 (e) 11,092 (e)
23.341,225 (3-1)R26 0,431 (e)  -5,065 (e) 11,092 (e)
23.367,752 (2-0)R4 0,005 (e)  -6,338 (e) 11,092 (e)
23.373,021 (3-1)R23 0,396 (e)  -5,124 (e) 11,092 (e)
23.374,033 (3-1)R77 1,657 (e)  -4,455 (e) 11,092 (e)

Notas: (a) Jonsson et al. (2014a); (b) Decin (2000); (c) Sauval & Tatum (1984
al. (2010; NIST); (e) Goorvitch (1994).

); (d) Ralchenko et
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Tabela 3.5: Abundéancias de Fltor Individuais das Linhas de HF e Suas Médias Para a
Amostra do Disco Galactico

Star AF)ry AF)ris AF)ria AF)ris  AF)ris A(F)
Arcturus 3,75 3,50 3,63+0,12
10 Dra 4,16 4,00 4,18 4,05 4,10+0,07
41 Com 4,24 4,14 4,32 4,18 4,22+0,07
5 And 4,40 4,40 4,4040,00
B Peg 4,05 4,10 3,97 4,04+0,05
6 UMi 4,25 4,15 4,2040,05
~ Dra 4,45 4,45
w Vir 4,48 4,25 4,48 4,35 4,27 4,3740,10
BD+06°2063 4,30 4,33 4,33 4,3240,01
BD+16°3426 4,55 4,45 4,65 4,45 4,53+0,08
HD 96360 4,46 4,46 442 4,4540,02
HD 189581 4,35 4,25 4,30+0,05
HD 19697 3,55 3,55
HD 20305 3,58 3,58
HD 90862 3,47 3,47
TYC 5880-423-1 3,35 3,35
UCAC2 22625431 3,49 3,49
2M J06232713—3342412 3,62 3,62
2M J07313775—2818395 4,30 4,30
2M J01051470+-4958078 3,06 3,06
2M J02431985+5227501 3,75 3,75
2M J04224371+1729196 4,14 4,14
2M J20410375+0001223 3,10 3,10
2M J22341156+4425220 2,87 2,87

Notas: HD 28085 e j Leonis ndo incluidas. A primeira devido a auséncia de linhas
HF e a segunda porque a medida das linhas eram muto incertas.
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Tabela 3.6: Abundancias de Ferro e Metalicidades para Estrelas da Amostra do Disco
Galactico.

§

Star (km-s~1) A(Fe) [F/Fe]
Arcturus 1,85 6,92 +0,06 -027
10 Dra 1,90 739 +0,05 -024
41 Com 1,75 7,37 £0,06 -0,10
8 And 1,80 738+004 0,07
B Peg 1,90 719+0,08 -0,10
8 UMi 1,70 741 +£0,05 -0,16
~ Dra 1,75 738+005 0,12
1 Leo 1,45 7,75 +0,13
w Vir 1,95 745 +0,07 -0,03
BD+06°2063 1,90 734+0,09 0,03
BD+16°3426 1,90 744+0,09 0,14
HD 96360 1,90 732+0,08 0,18
HD 189581 1,95 712+0,10 0,23
HD 19697 1,39 719+021 -059
HD 20305 1,67 705+0,10 -042
HD 28085 1,65 741 4+ 0,11
HD 90862 1,75 694+0,16 -042
TYC 5880-423-1 1,77 6,64 -0,24
UCAC2 22625431 1,86 6,82 -0,28
2M06232713—3342412 1,74 6,98 -0,31
2M07313775—2818395 1,78 7,02 0,33
2M01051470+-4958078 1,86 6,43+0,03  -0,32
2M02431985+5227501 1,88 6,59 0,21

2M04224371+1729196 1,88 6,641+0,03 0,55
2M20410375+-0001223 1,85 6,61£0,05 -0,46
2M22341156+-4425220 1,79 6,21+0,02  -0,29

Notas: Para calcular [F/Fe] foram usados fltor e ferro solares obtidos de Maiorca et
al. (2014) e Grevesse et al. (2007), respectivamente.
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Tabela 3.9: Linhas de Fe I no 6tico e larguras equivalentes

Aair % HD 19697 HD 20305 HD 28085 HD 90862
A) (eV) loggf Is EW (mA) A(Fe) EW(@mA) A(Fe) EW mA) A(Fe) EW mA) A(Fe)
6056,005 4,73  -0556  -7,130 78,2 7,07 92,2 711 102, 7,45 85,3 6,92
6078491 4,80 -0292  -7410 77,0 6,88 94,6 7,00 106, 7,37 91,2 6,87
6079,009 4,65 -1,064 -7,177 52,6 6,98 68,7 7,10 73,6 7,37 50,7 6,71
6082,710 222  -3,622  -7,654 118, 7,36 117, 7,18 96,6 7,36 127, 7,20
6093,642 461  -1,402  -7,202 412 7,02 45,8 6,97 58,3 7,40 41,1 6,81
6096,664 398  -1,861  -7,152 60,8 6,98 61,4 6,85 70,1 7,32 61,6 6,75
6098243 456  -1,825  -7,238 39,5 7,34 38,3 7,19 38,7 7,44 37,3 7,13
6127906 4,14  -1503  -7,790 74,5 7,09 83,9 7,08 91,4 7,49 66,9 6,70
6136993 220  -3,037  -7,691 144, 7,19 150, 7,12 143, 7,65 162, 7,06
6151618 2,18  -3357  -7,696 129, 7,19 130, 7,06 111, 7,27 137, 6,95
6157,728 4,08  -1257  -7,790 109, 7,45 32,7 7,23 120, 7,75 114, 7,23
6159,378 4,61 -1910 -7,216 34,3 7,50 44,8 7,39
6165360 4,14  -1,487  -7,780 69,1 6,97 771 6,95 80,1 7,28 75,8 6,83
6173336 222 2938  -7,690 147, 7,16 152, 7,07 137, 7,48 158, 6,92
6187990 394  -1,724  -7,179 86,6 7,26 83,7 7,03 82,2 7,32 81,1 6,88
6200,312 2,61 -2457  -7,589 121, 6,78 140, 6,99 134, 7,45 142, 6,82
6213,429 2,22 -2,650 -7,691 160, 7,05 171, 7,01 157, 7,50 180, 6,87
6219280 220 2549  -7,694 178, 711 187, 7,03 166, 7,49 199, 6,93
6220,779 3,88  -2,390  -7,208 63,7 7,41 61,5 7,24 45,8 7,34 33,7 6,64
6226,734 3,88  -2,143  -7,208 76,4 7,40 62,8 7,02 66,5 7,42 58,3 6,83
6232,640 3,65  -1232  -7,540 112, 6,88 126, 6,94 129, 7,38 122, 6,75
6240,646 222  -3337  -7,661 132, 7,52 115, 6,83 108, 7,29 140, 7,14
6265132 2,18  -2,633  -7,700 190, 7,25 186, 7,06 171, 7,58 202, 6,99
6335329 220 2423  -7,698 189, 7,04 165, 7,30 199, 6,77
6380,743 4,19  -1312  -7,790 84,0 7,14 86,6 7,00 89,7 7,31 90,2 6,98
6385718 473  -1,887  -7,187 18,8 711 20,6 7,08 29,2 7,51 19,7 6,99
6392537 228  -4007  -7,643 79,2 6,91 78,5 6,86 62,2 7,27 84,2 6,74
6574226 099  -5019  -7,830 157, 7,74 144, 7,20 104, 7,26 164, 7,20
6591312 459 2,065 -7,697 35,7 7,54 25,6 7,20 28,4 7,50 26,1 7,13
6593,871 243 -2,469 -7,629 154, 7,13 174, 711 174, 6,91
6597561 4,80 -0984  -7,190 57,1 7,18 54,3 6,95 72,2 7,41 57,9 6,96
6608,025 228  -4,017  -7,648 85,4 7,01 88,0 7,00 66,9 7,33 91,6 6,85
6609,110 2,56 -2,708 -7,610 136, 7,28 143, 713 144, 7,71 149, 6,99
6627543 455  -1542  -7,250 435 711 50,2 7,10 61,6 7,49 54,3 7,09
6646930 2,61  -3988  -7,604 66,5 7,16 61,9 7,05 55,5 7,54 71,2 7,00
6653,851 4,15  -2475  -7,153 32,7 7,25 23,9 6,98 28,2 7,39 30,6 7,03
6699,141 459 2,167  -7,667 31,8 7,55 223 7,22 233 7,48 20,8 7,10
6703565 2,76  -3,078  -7,633 101, 7,14 105, 7,08 94,1 7,38 109, 6,97
6710,318 1,49 -4,876 -7,733 108, 7,12 106, 7,01 87,6 7,49 120, 7,04
6713,742 4,80 -1,485 -7,207 38,4 7,29 29,0 6,96 41,6 7,39 34,3 7,01
6725355 4,10  -2257  -7,181 28,0 6,85 40,1 7,02 429 7,38 35,4 6,84
6726666 4,61  -1,062  -7,500 56,9 6,98 67,6 7,00 71,9 7,24 58,5 6,77
6732,064 4,58 -2,208 -7,700 40,5 7,77 25,0 7,55 259 7,26
6733151 4,64  -1490  -7,247 494 7,31 44,6 7,07 58,6 7,50 47,6 7,05
6739520 156  -4955  -7,726 97,5 7,08 85,0 6,84 57,5 7,24 90,5 6,68
6745,100 4,58 2,164  -7,726 29,5 7,47 16,9 7,04 19,7 7,37 17,7 6,99
6745955 4,08  -2,709  -7,820 19,8 7,05 15,1 6,85 18,0 7,28 13,4 6,69
6750,151 242 2,672  -7,609 153, 7,42 158, 7,13 154, 7,67 165, 7,00
6806,842 2,73  -3,153  -7,643 106, 7,28 101, 7,02 95,4 7,35 111, 7,02
6839,830 2,60 -3433  -7,617 95,5 7,11 102, 7,13 86,6 7,41 106, 7,00
6842,685 4,64 -1245  -7,189 58,8 7,24 65,7 7,18 67,9 7,39 52,6 6,89
6857,249 4,08 -2,125  -7,820 49,1 7,13 46,9 6,97 50,0 6,93




Capitulo 3. Metodologia

69

Tabela 3.10: Abundancias de fltior determinadas para as estrelas da LMC

£()
Star (kms™) A AN)(*) AO)() ANa)(*) A(F)
1.6 2,5 7,52 7,57 8,02 565 3,17
1.27 31 7,39 8,14 8,24 560 3,50
1.50 2,8 7,49 8,24 8,29 555 3,70
2.1158 2,5 7,38 8,12 8,11 568 3,33
2.3256 2,6 7,50 7,73 8,22 534 330
2.4525 3,0 7,34 7,72 8,29 538 3,54
2.5368 1,9 7,57 7,77 8,26 580 3,46
NGC2203 AM1 33 7,35 8,15 8,31 525 3,53
NGC 2203 AM2 3,1 742 7,99 8,20 557 355

Notas: (*) Smith et al. (2002)

Tabela 3.11: Abundancias de oxigénio para as estrelas de M4 e w Centauri

3
Estrelas (km-s™!)  A(O) CN
M4 L1411 1,65 793 (a) Forte
L1501 1,50 7,83 (a) Forte
L1514 1,95 8,18 (a) Fraca
12307 1,45 791 (a) Forte
L2406 2,45 791 (a) Forte
L2410 1,50 8,10 (a) Fraca
L3209 1,75 8,00 (a) Fraca
13413 1,65 8,16 (a) Fraca
L3624 1,45 8,06 (a) Fraca
L4401 1,40
14404 1,50 7,89 (b) Forte
L4511 1,55 7,98 (a) Forte
L4611 1,70 7,81 (a) Forte
L4613 1,65 7,81 (a) Fraca
14630 2,00
wCen ROA43 185  7,72(c)

ROA 132 1,85 7,91 (¢)

ROA 179 1,83 8,55 (c)

ROA 213 1,73 7,35 (d)

ROA 219 1,80 8,20 (d)

ROA 324 1,75 8,28 (d)

Notas: (a) Ivans et al. (1999); (b) MacLean et al. (2018); (c) Norris & da Costa (1995);

(d) Smith et al. (2000).
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A Abundancia de Fltior nos
Aglomerados Globulares M4 e w

Centauri

4.1 Resultados

4.1.1 Abundancias Versus Parametros Estelares

Conforme discutido previamente, os parametros estelares para a maioria das gi-
gantes vermelhas da amostra de M4 foram obtidos do trabalho anterior de Ivans et al.
(1999). As abundancias de fltor derivadas neste trabalho sdo plotadas versus as tempe-
raturas efetivas de Ivans et al. (1999) no painel esquerdo da Figura 4.1, onde as estrelas
encontram-se segregadas, conforme em Ivans et al. (1999), de acordo com as intensidades
de suas bandas de CN em espectros 6ticos de baixa-resolu¢do em: "CN-fortes" (CN-strong
— circulos vermelhos cheios) e "CN-fracas" (CN-weak — circulos azuis cheios). Na Figura
4.1 mostramos os nossos resultados mas incluimos também as abundancias de fldor do
trabalho de Smith et al. (2005); fica claro que houve uma mudanga (diminui¢do) signi-
ficativa no patamar das abundancias de F, fato que resulta da atualiza¢do do valor do
potencial de excitacdo da linha R9 de HF (de x = 0,48 eV para 0,227 eV). Em ambos, tanto
para os resultados anteriores de Smith et al. (2005), quanto para as abundancias de F
derivadas neste trabalho, existe uma tendéncia de A(F) com a T.g, que ndo é esperada;
dado que para gigantes de baixa massa (M ~ 0,85 M) como as do aglomerado globular
M4, o fltior ndo é depletado significativamente durante o processo de mistura que ocorre
no ramo das gigantes vermelhas (RGB - Red-giant branch) (p.e., modelos estelares de La-
garde et al. 2012). O painel direito da Figura 4.1 também mostra A(F), porém neste caso
como fungdo do log g, onde encontra-se que A(F) diminui com log ¢g decrescente. Em um

aglomerado globular T.g e log g sdo correlacionados a medida que as estrelas evoluem

70
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pelo RGB para valores cada vez mais baixos tanto de Ty como de log g. Entdo as duas

tendéncias verificadas na Figura 4.1 sdo de um modo geral consistentes.

3.6 3.6
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Figura 4.1: Abundéncias de fltior para gigantes vermelhas de M4 analisadas sdo apresen-
tadas versus Teg (painel esquerdo) e log g (painel direito). Os circulos azuis representam
as estrelas CN-fracas e os circulos vermelhos representam as estrelas CN-fortes, conforme
classificacdo de Ivans et al. (1999). Os resultados dos estudos anteriores de Smith et al.
(2005; circulos abertos cinzas) e de Laverny & Recio-Blanco (2013; tridangulo aberto cinza)
sdo mostrados; as linhas verticais pontilhadas conectam as estrelas em comum. Limites
superiores de abundancias de fltor para trés estrelas analisadas em de Laverny & Recio
Blanco (2013a) ndo sdo mostrados nesta figura, dadas as suas altas temperaturas efetivas
(Tegr > 4300 K e log > 1,5) e limites superiores de flior muito mais elevados. Barras de
erro tipicas sdo mostradas; estas correspondem as incertezas internas estimadas nas tem-
peraturas efetivas de Ivans et al. (1999) e uma incerteza nas gravidades superficiais de
log g = 0,25 dex.

Como pode ser visto da Tabela 3.3 do Capitulo 3 em que apresentamos as sen-
sitividades das abundéncias derivadas aos parametros estelares, a abundancia de flior
derivada a partir de transigdes da molécula HF é mais sensivel a provaveis erros na escala

de temperatura efetiva quando comparado aos erros esperados nos valores de log g.

Com o objetivo de se avaliar a possibilidade de haver um erro sistemdtico na
escala de Teg de Ivans et al. (1999), as abundéancias de s6dio derivadas neste trabalho sédo
plotadas contra a Teg e log g nos painéis esquerdo e direito, respectivamente, da Figura
4.2. Os resultados sao segregados como na Figura 4.1, separando mais uma vez as gigan-
tes vermelhas em CN-fortes ou CN-fracas. Nota-se que existe uma grande dispersdo nas
abundancias de Na em M4 que é real, com as estrelas CN-fortes e CN-fracas segregando
em duas sequéncias separadas, como discutido em Ivans et al. (1999). Entretanto, ndo ha
uma tendéncia significativa da abundéancia de Na com a Tes ou a gravidade superficial;

fazendo-se um ajuste linear para as abundancias de Na versus T.g ndo encontramos uma



Capitulo 4. A Abundancia de Fltor nos Aglomerados Globulares M4 e w Centauri 72

inclinagdo significativa, com uma variagdo de apenas 0,05 dex entre temperaturas efeti-
vas 3750 K e 4650 K. Devemos ter em mente, entretanto, que as abundancias de sédio
sdo menos sensiveis tanto a temperatura efetiva quanto a gravidade superficial quando
comparado com a sensitividade a temperatura efetiva apresentada pelas abundancias de
fltor derivadas a partir das linhas de HF, portanto é possivel haver ainda uma pequena

tendéncia sistematica nas Teg de Ivans et al. (1999) que produz uma tendéncia de A (F)

com T mas ndo em A(Na) versus Teg.
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Figura 4.2: Abundancias de s6dio para gigantes vermelhas de M4 analisadas sao apresen-
tadas versus T (painel esquerdo) e log g (painel direito). Os circulos azuis representam
as estrelas CN-fracas e os circulos vermelhos representam as estrelas CN-fortes. Barras de
erros tipicas sdo mostradas nas figuras.

A fim de se verificar se uma escala de Teg independente também produziria uma
tendéncia significativa de A(F) com T.g, derivamos um conjunto independente de tem-
peraturas efetivas para as estrelas da amostra de M4 usando as cores (J-K;) e calibracdes
fotométricas de Gonzélez Henddez & Bonifacio (2009) e Bessell, Castelli & Plez (1998).

Existe um avermelhamento interestelar ndo insignificante ao longo da linha de
visada ao aglomerado globular M4, o que deve ser levado em consideragdo ao se obter
temperaturas efetivas fotométricas (esta foi uma das razdes que levou Ivans et al. (1999)
a adotarem uma relagdo para derivar as temperaturas efetivas que era baseada em razdes
de profundidades de linhas espectrais). Ivans et al. (1999) mapearam o avermelhamento
em M4 e encontraram uma variagdo média de E(B-V) = 0,32 £ 0,05; Clayton & Mathis
(1988) verificaram que E(J-K) = 0,555 E(B-V). Corrigimos todos os valores observados
de (J-K;) para o avermelhamento usando dois métodos: em um primeiro caso, o valor
médio de E(J-K;) = 0,18 & 0,03 foi usado, enquanto no segundo, aplicamos os valores

individuais de avermelhamento derivados por Ivans et al. (1999; Tabela 4 daquele artigo).
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Uma comparacdo das temperaturas efetivas obtidas usando os valores individuais de
avermelhamento para cada estrela com aqueles obtidos a partir de um avermelhamento
médio do aglomerado, resulta em um pequeno desvio médio e uma dispersdo de cerca
de 60 K (AT = -20 K £ 61 K, no sentido da Tt derivada usando o avermelhamento
‘individual” menos o avermelhamento ‘médio’). Vale notar que a dispersdo de ~ 60 K

para ATes obtida é consistente com o valor esperado dada uma dispersao de 0,03 em
(J-K).

Uma vez que a diferenga sistematica e a dispersdo nos valores de Teff derivados
usando um avermelhamento médio ou usando valores individuais de avermelhamento
sdo pequenos, as temperaturas efetivas fotométricas derivadas usando um avermelha-
mento médio para M4 podem ser entdo comparadas as de Ivans et al. (1999). Obtemos
que as Teff fotométricas derivadas a partir de (J-K;) sdo mais frias do que aquelas de-
rivadas a partir do método de profundidade de linhas de Ivans et al. (1999), com AT.g
(profundidade de linha - (J-K)) média = +118+45 K, ndo havendo uma tendéncia nos
valores de ATeq - Teg. Portanto, podemos concluir que caso adotassemos esta escala de
temperaturas, a tendéncia em A(F) vs. T.q apresentada na Figura 4.1 ndo seria removida;
a tendéncia observada entre A(F) e temperatura efetiva deve-se possivelmente a algum
outro efeito que investigaremos a seguir. Vale notar, entretanto, que embora a adoc¢do da
escala fotométrica para temperaturas efetivas ndo elimine a tendéncia de A(F) com a Teg,
caso esta escala fotométrica fosse adotada as abundancias absolutas de flGor diminuiriam

sistematicamente em ~ 0,2 dex.

Conforme mencionado na introduc¢do, outros estudos derivaram abundéancias
de flior em gigantes vermelhas de aglomerados globulares, por exemplo, Yong et al.
(2008) analisaram o aglomerado globular NGC 6712 e de Laverny & Recio-Blanco (2013a)
analisaram o aglomerado globular 47 Tuc. Ambos os aglomerados globulares tém meta-
licidades que sdo menos pobres em metais, mas ndo extremamente diferentes da meta-
licidade de M4 (com 47 Tuc tendo [Fe/H] ~ -0,75 e NGC 6712 tendo [Fe/H] ~ -1,0). As
abundancias de fltor obtidas nestes trabalhos também revelam uma tendéncia da dimi-
nuicdo de A(F) com a diminuigdo de Teg, havendo um declive semelhante ao encontrado
pelos nossos resultados de M4. Tanto Yong et al. (2008) quanto de Laverny & Recio-
Blanco (2013a) usaram seus préprios métodos, independentes, para derivarem as tempe-
raturas efetivas, portanto, é improvével que a tendéncia na Tcg em todos os trés estudos
seja causada por uma escala incorreta de temperatura efetiva. Especulamos que esta ten-
déncia encontrada nas abundancias de fltor derivadas a partir das linhas de HF, se deve
a um efeito fisico relacionado a andlise espectroscopica de gigantes vermelhas de baixa
metalicidade. Aparentemente, todas as abundéncias de fltior em estrelas de aglomerados
globulares mostram esta tendéncia e o efeito causado pela inclinagdo com T.g pode, em
principio, ser corrigida para que se possa comparar diretamente as abundéncias entre os

aglomerados.
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A tendéncia observada para A(F)-Teg pode ser decorrente do uso de modelos
de atmosferas 1D estaticos, conforme discutido por Li et al. (2013) em sua anélise de HF
em gigantes vermelhas do campo pobres em metais. Li et al. (2013) testaram sinteses
de perfis de HF usando modelos de atmosferas 3D convectivos da grade de Ludwig et
al. (2009) e encontraram diferengas significativas entre a modelagem 1D estatica e 3D hi-
drodindmica da linha HF(1-0)R9. Estes autores apresentam corre¢des para uma série de
modelos de atmosferas de gigante vermelhas com metalicidades [m/H] = -2,0 e [a/m]
= +0,4; tais corregdes seguem uma tendéncia com T.g similar aquela encontrada nos es-
tudos de gigantes vermelhas em aglomerados globulares. Os resultados 3D de Li et al.
(2013) sugerem que a tendéncia A(F)-T.g encontrada nas andlises de gigantes verme-
lhas em aglomerados globulares que usam modelos de atmosferas 1D estéticos tais como
Yong et al. (2008), de Laverny & Recio-Blanco (2013a) e este trabalho podem ser resul-
tantes dos efeitos 3D hidrodindmicos. Tais efeitos podem, em principio, ser removidos
empiricamente a partir de uma corre¢do de primeira ordem (linear), que é plotada como
uma linha reta no painel esquerdo da Figura 4.1 (no inicio desta se¢do). As abundancias
de fldor corrigidas (tendéncia com A(F) vs. T.g removida) sdo apresentadas na dltima

coluna da Tabela 3.7 do Capitulo 3.

A Figura 4.3 mostra as abundancias de carbono vs. magnitudes bolométricas
(Mpor) para as estrelas de M4 da nossa amostra. Os valores de M,,; foram calculados
através da expressao:
Mo, = Mpor,o — 2,5log(L/Le),

com My o = 4,74 (Bessel et al. 1998), sendo que a luminosidade foi determinada usando

a mesma expressdo fundamental da Se¢do 3.1.1:

L/Lo = (M/Mo)(90/9)(Terr/Ter,0)*

As gravidades (g) e massas (M) foram determinadas usando o cédigo PARAM 1.3 (ver
Secdo 3.1.2). Mostramos os valores de M, das estrelas de M4 na Tabela 3.7. No ge-
ral, os resultados indicam uma tendéncia de decréscimo das abundancias de '2C com o
aumento da luminosidade nas gigantes vermelhas (diminui¢do na My, implica em um
aumento na luminosidade), ou T.g mais baixas. Tal tendéncia também foi observada em
estudos anteriores de M4 e de outros aglomerados globulares (p.e., Langer et al. 1986;
Suntzeff & Smith 1991; Bellman et al. 2001; Smith et al 2005; Kirby et al. 2015). Conforme
anteriormente, separamos nossa amostra de M4 em estrelas CN-fortes (estrelas pobres
em carbono e ricas em nitrogénio; circulos vermelhos) e estrelas CN-fracas (estrelas com
valores ‘iniciais” de carbono e nitrogénio; circulos azuis). Duas sequéncias sdo mais ou
menos definidas, dada a segregacdo em abundancia de carbono das estrelas CN-fracas
(mais ricas em carbono) e CN-fortes (mais pobres em carbono) e vemos o efeito da mis-

tura interna que ocorre a medida que a estrela ascende o RGB. A diminuicao observada
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em '2C enquanto as gigantes de baixa massa ascendem o RGB néo é surpreendente, uma
vez que modelos estelares recentes, que incluem mistura rotacional e thermohaline !, pre-

véem tal tendéncia (Lagarde et al. 2012).
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Figura 4.3: Abundancias de carbono versus magnitudes bolométricas (M,;) para as es-
trelas da amostra de M4. Ha uma diminui¢do geral nas abundéncias de carbono com o
aumento da luminosidade. Os circulos azuis cheios representam as estrelas CN-fracas e
os circulos vermelhos cheios representam as estrelas CN-fortes. Os circulos verdes cheios
representam as estrelas que ndo puderam ser classificadas.

4.1.2 Compara¢ao com Abundancias da Literatura

Um dos resultados de importancia deste trabalho de tese é que as abundancias
de fldor derivadas para as estelas de M4 sdo significativamente mais baixas do que aque-
las obtidas nos estudos anteriores da literatura que adotaram valores inconsistentes para

o potencial de excitagdo (x) e a energia de dissocia¢do para a transicdo HF(1-0)R9. As di-

"Mistura thermohaline ¢ um mecanismo que governa a composicdo fotosférica de gigantes brilhantes de
baixa massa (Charbonnel & Zahn 2007).
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ferencgas entre nossas abundancias derivadas de fltor para M 4 e as de Smith et al. (2005;
mostradas como circulos abertos) e de Laverny & Recio-Blanco (2013a; mostrada como o

triangulo aberto) podem ser vistas na Figura 4.1.

Vdrias estrelas de nossa amostra tiveram abundancias determinadas em estu-
dos anteriores da literatura. A Figura 4.4 (painel esquerdo) mostra uma comparacdo
entre nossos resultados com as abundancias de carbono da literatura. Nossos resultados
apresentam um bom acordo (dentros das incertezas) com as abundéncias de carbono de-
termindas por Smith et al. (2005), correspondendo a uma diferenca média de < JA(C)>
=-0,10 & 0.11. Notamos que as abundancias de Smith et al. (2005) foram obtidas a partir
de algumas linhas de 2C'%0 em 2,3 um, que sdo também analisadas neste trabalho (ver
Tabela 3.4. Por outro lado, quando comparamos nossas abundéncias de carbono com os
resultados de '?C obtidos a partir da andlise de espectros de baixa resolugdo em 2,2 um
por Suntzeff & Smith (1991), podemos ver que existe uma discrepancia muito maior entre
os resultados: na média nossa abundéncia de carbono é sistematicamente maior do que
a deles: < 0A(C)> = 0,56 £ 0,28. Tal diferenca entre as abundancias deve-se (pelo me-
nos em parte) aos valores das velocidades de microturbuléncia inadequadas que foram
adotados no trabalho anterior de Suntzeff & Smith (1991; tal fato é discutido em mais
detalhes em Smith et al. 2005). Quando comparamos nossas abundancias com aquelas
obtidas no estudo no 6tico em alta resolugdo de Norris & da Costa (1995) vemos que
ha uma diferenga sistemdtica muito pequena na média, mas com uma dispersdo maior
(< 0A(C)> =-0,03 £ 0,25); hd também uma diferenga significativa quando comparamos
nossos resultados com as abundéncias de carbono obtidas a partir dos espectros de baixa
resolucdo (R = A\/AX = 600; 1200) analisados por Stanford et al. (2010), apresentando uma
diferenca sistematica de < JA(C)> =0,33 £ 0,22.

A Figura 4.4 (painel direito) mostra uma comparacao entre as abundancias de-
rivadas de s6dio com resultados da literatura. Para as estrelas do aglomerado globular
M4, nossas abundéncias de sédio apresentam um bom acordo com os resultados do es-
tudo no 6tico em alta resolucdo de Ivans et al. (1999) (< JA(Na)> =-0,01 £+ 0,04), com
os resultados obtidos a partir de espectros no infravermelho analisados por de Laverny
& Recio-Blanco (2013a): < 6A(Na)> = +0,11 + 0,11 e com os resultados de MacLean et
al. (2018): < 6A(Na)> = +0,04 &+ 0,13. Nossas abundancias de s6dio para as estrelas de
w Centauri apresentam também um bom acordo com os resultados do estudo em alta
resolucdo no 6tico de Smith et al. (2000), havendo uma diferenca média de < JA(Na)> =
0,03 £ 0,06. Por outro lado, outros trabalhos da literatura encontram valores de abundan-
cia de sédio para nossas estrelas que sdo sistematicamente mais altos do que os nossos,
apresentando as seguintes diferencas médias e sigmas: < dA(Na)> =- 0,38 + 0,18 para
Norris & da Costa (1995), < §A(Na)> =-0,22 £ 0,06 para Johnson & Pilachowski (2010),
< 0A(Na)> =- 0,48 £ 0,26 para Stanford et al. (2010; R = 600 spectra) e < JA(Na)> = -
0,27 £+ 0,42 para Stanford et al. (2010; R = 1.200 spectra).
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Figura 4.4: Comparagdo das abundancias de carbono (painel esquerdo) e de sédio (painel
direito) derivadas para as estrelas M4 e w Centauri com resultados de outros estudos da
literatura obtidos tanto a partir de espectros no 6tico quanto no infravermelho préximo.
As estrelas de w Centauri sdo representadas por simbolos abertos e as estrelas de M4 por
simbolos cheios.

4.2 Discussao

4.2.1 Padroes das Abundancias de C, O e Na

Os aglomerados globulares Galdcticos ndo sdo mais tidos como tendo popula-
¢Oes estelares simples com apenas uma geracao estelar (Gratton et al. 2012; Marino 2018).
Conforme discutido no Capitulo 1), estrelas de diferentes gera¢des em um aglomerado
globular apresentam um padrao distinto (ndo observado na populagdo das estrelas do
campo) de variagdo (deplegdo) nas abundancias de C, O e Mg, que corresponde a um
aumento nas abundancias de N, Na e Al. Tais varia¢des nas abundéancias dos elementos
leves em aglomerados globulares, ou anticorrelagdes nas abundancias de C-N, Na-O e
Mg-Al, sdo os resultados da mudangas nas abundancias quimicas devido a queima de

hidrogénio (capturas de prétons) que ocorrem nos ciclos CNO, NeNa e MgAl.

4211 M4

O painel esquerdo da Figura 4.5 apresenta as abundéncias de [Na/Fe] versus
[O/Fe] para as estrelas estudadas de M4. Nossos resultados confirmam a anticorrelagdo
entre as abundancias de O e Na que foi encontrada anteriormente para M4 por Ivans et
al. (1999), Smith et al. (2005), Carretta et al. (2009) e Marino et al. (2011). Tal padrado de

anticorrelacdo para M4 é consistente com resultados similares encontrados na literatura
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para outros aglomerados globulares galacticos (p.e., Ramirez & Cohen 2002 para M71,
Carretta et al. 2004 para 47 Tucanae, Carretta et al. 2009 para 17 aglomerados globula-
res e Carretta et al. 2014 para NGC 4833). De fato, o padrdo de anticorrelagdo entre as
abundancias Na-O é observado em praticamente todos os aglomerados globulares da Via
Lactea, e essa anticorrelagdo em abundancias é inferida como a assinatura quimica que

“marca” uma populagdo de aglomerados globulares (Carretta et al. 2009; Marino 2018).
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Figura 4.5: [Na/Fe] versus [O/Fe] (painel esquerdo) e [Na/Fe] versus [C/Fe] (painel
direito) para as gigantes vermelhas estudadas de M4. As abundéancias mostram variagdes
de aproximadamente 0,5 dex, exibindo um padrao de anticorrelagdo entre Na-O e Na-
C. As abundancias de oxigénio foram obtidas de Ivans et al. (1999). Os circulos azuis
cheios representam as estrelas CN-fracas e os circulos vermelhos cheios representam as
estrelas CN-fortes. Os circulos verdes cheios representam as estrelas que ndo puderam
ser classificadas. Barras de erro tipicas sdo mostradas nas figuras.

Uma anticorrelacao entre as abundancias de Na e C para M4 também é obtida
neste estudo, e isso é mostrado no painel direito da Figura 4.5. A anticorrelacdo obser-
vada entre Na e C pode ser entendida como o resultado da diminui¢do da abundancia
de carbono devido ao ciclo CN (p.e., Sweigart & Mengel 1979; Marino et al. 2016) e o

aumento nas abundéancias de Na como resultado do ciclo NeNa.

4.2.1.2 w Centauri

As abundancias [O/Fe] e [C/Fe] versus [Na/Fe] obtidas para as estrelas estu-
dadas de w Centauri sdo apresentadas no painel superior e inferior da Figura 4.6, respec-
tivamente. Também mostramos, para comparagdo, os resultados do 6tico de Smith et al.
(2000) e do estudo bastante extenso de Marino et al. (2012). Dada a complexidade em

se investigar anticorrelagdes nas abundancias dos elementos leves em um aglomerado
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globular que apresenta uma variacdo extrema na metalicidade (abundéncias de ferro),
tal como é observado em w Centauri (p.e., Johnson & Pilachowski 2010), nés dividimos,
como em Marino et al. (2012), as estrelas de nossa amostra nas diferentes popula¢oes
estelares, correspondendo as seguintes faixas de metalicidades (cinco painéis na Figura
4.6): [Fe/H] < -1,90 dex; -1,90 dex < [Fe/H] < -1,65 dex; -1,65 dex < [Fe/H] < -1,50 dex;
-1,50 dex < [Fe/H] < -1,05 dex e [Fe/H] > -1,05 dex.

[Fe/H] < -1.90 -1.90 = [Fe/H] <-1.65 -1.65 = [Fe/H] <-1.50 -1.50 = [Fe/H] = -1.05 [Fe/H] > -1.05
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Figura 4.6: Razdes de abundéncia [Na/Fe] versus [O/Fe] (painéis superiores) e [Na/Fe]
versus [C/Fe] (painéis inferiores) para estrelas de w Centauri; as estrelas estudadas sdao
segregadas de acordo com suas metalicidades, em cindo intervalos de metalicidades re-
presentando as populagdes de w Centauri como feito em Marino et al. (2012): [Fe/H] <
-1,90, -1,90 < [Fe/H] < -1,65, -1,65 < [Fe/H] < -1,50, -1,50 < [Fe/H] < -1,05 e [Fe/H] >
-1,05. Os seis alvos estudados neste trabalho de tese sdo representados por circulos azuis
preenchidos. Também mostramos resultados de Smith et al. (2000).

Os resultados mostrados nos painéis superiores da Figura 4.6 indicam que o
padréo global de anticorrelacdo Na-O ¢ vélido para w Centauri, ou seja: as estrelas mais
ricas em sédio tendem a ter menores abundéncias de oxigénio e vice-versa. Um resultado
semelhante também pode também ser observado para a razdo [Na/Fe] versus [C/Fe]
(painel inferior). O padrado observado nos diferentes painéis pode ser sugestivo de uma
possivel progressdo na inclinagdo de anti-correlagdo, que parece ser progressivamente
deslocada para valores mais altos de [O/Fe] a medida que a metalicidade aumenta, até

atingir a populagdo mais rica em metais ([Fe/H] > -1,05 dex), que ndo apresenta um



Capitulo 4. A Abundancia de Fltor nos Aglomerados Globulares M4 e w Centauri 80

padrdo claro de anticorrelagdo Na-O ou Na-C, tendo estrelas com as maiores abundéncias
de soédio e oxigénio, além de carbono. Os resultados para as poucas estrelas de w Centauri
neste trabalho (circulos azuis) junto com aqueles de Smith et al. (2000; triangulos verdes)
seguem, no geral, o padrdo global delineado pela amostra muito maior de Marino et al.

(2012; representados por cruzes) para as diferentes populagdes de w Centauri.

4.2.2 Padroes da Abundancia de Flaor

Conforme discutido na segdo anterior, nossos resultados indicam que as abun-
dancias dos elementos C, O e Na ndo sdo constantes no aglomerado globular M4, mas
apresentam anticorrela¢des entre Na-O e Na-C, como seria esperado a partir dos ciclos
CNO e Ne-Na, da queima de hidrogénio, operando na primeira geragdo estelar em M4,
com uma segunda geragdo estelar formada a partir do gas que foi poluido pela primeira

geracao.

Nossos resultados também indicam que hd uma anticorrelacdo entre F e Na em
M4 (Figura 4.7, painel esquerdo); a tendéncia é semelhante a obtida anteriormente por
Smith et al. (2005), embora os valores absolutos de [F/Fe] deste trabalho de tese sejam
significativamente mais baixos do que os previamente encontrados nos estudos anterio-

res, devido ao menor potencial de excitacdo da linha rotacional-vibracional R9 de HE.
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Figura 4.7: Anticorrelagdes entre abundancias [Na/Fe] e [F/Fe] em M4 obtidas neste es-
tudo. Os circulos azuis cheios representam as estrelas CN-fracas e os circulos vermelhos
cheios representam as estrelas CN-fortes. Os circulos verdes cheios representam as estre-
las que ndo puderam ser classificadas. Limites superiores de abundancias de fltior ndo
foram incluidos. As abundancias de fldor derivadas sdo mostradas no painel esquerdo,
enquanto as abundancias de fltor calibradas corrigidas pela remogdo empiricamente da
tendéncia observada entre A(F) e os parametros estelares (discutidos na Secdo 4.1.1) sdo
mostradas no painel direito. Barras de erro tipicas sdo mostradas nas figuras.
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A anticorrela¢do nas abundancias de Na-F pode ser entendida de maneira sim-
ples, com uma populagdo estelar primordial em M4 tendo destruido o fldor em estrelas
que eram massivas o suficiente para atingirem temperaturas interiores altas o suficiente
para que o ciclo NeNa ocorresse, como evidenciado pela anticorrelacdo observada entre
Na e O em M4. Neste cendrio simples, uma fragdo do F inicial no material primordial do
aglomerado foi consumida por reagdes (p,7) e (p,a), enquanto que **Na era sintetizado
no ciclo NeNa; isto leva a anticorrelacdo entre A(F) e A(Na) entre as geracdo primordial

(primeira geracdo) e a segunda geracdo de estrelas.

Na Segdo 4.1.1 verificamos que havia uma tendéncia de diminui¢do nas abun-
dancia de fltdor com o aumento da Teg e discutimos que tal tendéncia pudesse ser com-
preendida como uma possivel manifestacdo de inadequagdes da modelagem 1D adotada
das linhas de HF; ajustamos uma linha reta aos resultados (mostrada como linha cheia no
painel esquerdo da Figura 4.1) como uma ilustracdo desta tendéncia observada. Embora
havendo uma tendéncia de A(F) com T.g, pode-se notar da Figura 4.1 que as estrelas
CN-fortes e CN-fracas segregam em ambos os lados desta linha, com as estrelas CN-
fortes caindo sistematicamente abaixo da linha e as estrelas CN-fracas caindo acima da
linha. Devido a essa diferenc¢a na abundéncia de fldor entre as duas familias de estrelas, a
anticorrelacdo Na-F da Figura 4.7 (painel esquerdo) ainda é aparente. A tendéncia A(F)-
Teg mostrada na Figura 4.1 pode ser removida das abundancias de F medidas, e essas
abundancias de F “corrigidas” sdo usadas no painel direito da Figura 4.7. Neste caso, a
anticorrelacdo Na-F se torna mais suave e exibe menos dispersdo. O resultado deste teste
fornece confianga de que existe uma verdadeira anticorrelacdo nas abundéncias de Na-F

nas duas familias estelares de M4.

Nossos resultados para w Centauri sdo menos conclusivos dado o pequeno nt-
mero de gigantes vermelhas analisadas e o fato de que os resultados fldor para a amostra
de w Centauri sdo, para a maior parte das estrelas, limites superiores de abundéncias de
fldor. A tnica estrela de w Centauri com uma medida de abundancia de fldor é ROA 219
(Teg = 3900 K, log g = 0,70). Esta estrela tem uma metalicidade [Fe/H] = -1,20 e pertence
a populagdo de metalicidade intermedidria em w Centauri (-1,50 dex < [Fe/H] < -1,05
dex).

Tendo uma metalicidade bastante préxima a de M4, esta estrela pode ser com-
parada com os resultados de M4 mostrados na Figura 4.7. As abundancias de fltor e
sodio derivadas para ROA 219 ([F/Fe] ~ -0,4, [Na/Fe] ~ -0,1) a colocam perto, ou apenas
um pouco abaixo da estrela com a menor abundéancia de Na em nossa amostra de M4
(esta ultima pertence ao grupo “fltior alto” — “sédio baixo” em M4). Nossa amostra de w
Centauri possui outras trés estrelas na mesma “caixa” de metalicidades e, curiosamente,
apesar de todas terem limites superiores de abundancia de fltor, eles também apresen-
tam valores baixos de A(Na) (menores do que [Na/Fe] ~ -0,6), o que as tornariam parte

da populacdo primordial. Ao considerar suas abundancias de C e O, suas baixas abun-
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dancias de fldor parecem ser consistentes com seus locais nos painéis Na-O e Na-C da
Figura 4.6 (circulos azuis cheios), o que também indicaria uma origem primordial, pois

suas abundancias de oxigénio e carbono séo altas.

Limites superiores de abundancia de fltior sdo também derivados para duas es-
trelas w Centauri adicionais, ROA 213 e ROA 324; estes limites superiores de abundancia

ndo fornecem restri¢des adicionais e ndo sao relevantes.

4.2.3 Comparacao das Abundancias de Fltor e S6dio de M4 com Modelos Es-

telares

A Figura 4.8 fornece uma visdo resumida e uma comparagdo das abundancias
de fltior e sédio derivadas para as gigantes vermelhas de M4 com as abundéancias pre-
ditas pelos modelos estelares de Lagarde et al. (2012) e Smith et al. (2005). Esta figura
apresenta as abundancias de Na versus F, com as gigantes vermelhas de M4 mostradas
como circulos cheios e classificadas como CN-fracas (circulos azuis), CN-fortes (circulos
vermelhos) ou sem classificagdo conhecida em termos de CN (circulo verde). Notamos
que as abundancias apresentadas nesta figura foram corrigidas para remover a tendéncia

observada de A(F) com T.g discutida na Sec¢éo 4.1.1.

Estdo incluidos na Figura 4.8 os resultados do modelo estelar apresentado em
Smith et al. (2005) para estrelas AGB de 6,5 M, durante a fase de HBB; este modelo é do
mesmo tipo dos modelos descritos detalhadamente nos trabalhos de Fenner et al. (2004)
e Campbelll & Lattanzio (2008). O quadrado aberto na parte da figura com Na-alto e F-
baixo corresponde ao ponto final deste modelo, enquanto que a curva continua conecta
este valor as abundéncias iniciais de F e Na da populacdo primordial estelar de M4 (cor-
respondendo a uma abundancia alta de F e baixa de Na); mais especificamente, a curva
em magenta conecta as abundancias iniciais de F e Na no modelo com as abundancias
finais do HBB AGB através de diferentes fragdes de mistura das abundancias iniciais e
finais de F e Na. Todos os outros modelos apresentados na Figura 4.8 sdo de Lagarde
et al. (2012) para massas entre 4,0 e 6,0 M©®, incluindo modelos com dragagem padrao
(St 2), juntamente com modelos que incluem mistura rotacional e termohalina (Rot-Th 3.
As abundancias sdo as abundéncias superficiais que resultam dos vérios episddios de
mistura que ocorrem como resultado da evolugao no RGB e AGB. No caso de Lagarde et
al. (2012), os modelos sdo seguidos até o topo do AGB e terminam com o encerramento
da queima de He, sendo que eles ndo incluem a remogdo final do envelope estelar até o

nucleo da ana branca remanescente.

A comparagdo entre os modelos apresentados de Lagarde et al. (2012) e Smith

et al. (2005) mostrados na Figura 4.8 indica que os modelos de Lagarde et al. (2012)

*Modelos sem misturas em regides convectivas externas.
*Modelos que incluem mistura rotacional e thermohaline.
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Figura 4.8: Abundéncias de sédio versus abundancias de fltior corrigidas (discutido na
Secdo 4.1.1) em M4 comparadas com as abundancias obtidas de modelos estelares apre-
sentados em Smith et al. (2005) e Lagarde et al. (2012). O quadrado aberto no final da
trajetoria do modelo de Smith et al. (2005) representa as abundancias finais de F e Na
no final do HBB no AGB. As abundancias iniciais para os modelos sdo consideradas cor-
respondentes as abundancias F e Na da primeira geragdo de estrelas de M 4 (as estrelas
CN-fracas). Embora os modelos prevejam uma anticorrelacdo entre as abundancias de
F e Na, a inclinagdo da anticorrelacdo A(Na)-A(F) é mais acentuada nas abundéancias
observadas quando comparadas as abundancias do modelo.

prevéem um pouco mais deplegdo de F para um determinado enriquecimento de Na do
que os modelos apresentados em Smith et al. (2005). Vale notar que o modelo Lagarde et
al. (2012) com 6,0 Mg, que inclui mistura rotacional e termohalina (indicado como “Rot-
Th” na figura), produz fltior ao longo da parte superior das AGB (onde a estrela se torna
uma estrela carbonada), mas o modelo é interrompido antes de passar pela fase de HBB,

o que destruiria o YF, sintetizaria *Na e converteria o >C em N, movendo a razdo
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C/O para menos de 1,0 e transformando a estrela carbonada em uma estrela AGB tipo-S
luminosa (Wood et al. 1983); sdo as estrelas AGB de baixa massa que sdo produtoras de
fltor, ja que estas ndo sdo suficientemente massivas para passarem pela fase de HBB, com
apenas uma pequena deplecdo de F, até que o aumento de Na atinja ~ +1 dex antes da

deplecado do F ser significativa (> -0,3 dex).
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Figura 4.9: Painel superior da Figura 1 do trabalho de Fenner et al. (2004) onde é apresen-
tado [O/Fe] versus [Na/Fe]. A curva preta é a tendéncia prevista; os quadrados e cruzes
sdo os dados observacionais de Grundahl et al. (2002) enquanto que os circulos sdo de
Yong et al. (2003); todas os resultados sdo para o aglomerado globular NGC 6752. Os
simbolos diamantes (em vermelho) correspondem aos modelos estelares de massa 1,25;
2,5;3,5;5,0e 6,5 My de Campbell et al. (2005; ainda estava em preparagdo quando Fenner
et al. 2004 foi publicado), onde o tamanho do simbolo indica a massa estelar. As setas
indicam efeitos da mudanga da lei de perda de massa para 2,5 e 5,0 M.

As abundancias de F e Na obtidas neste trabalho sugerem uma deple¢do um
pouco maior de F e um aumento modesto na abundancia de Na: a abundancia de fltor
cai por cerca de 0,2 dex e hd um aumento de +0,5 dex na A(Na), enquanto que os resul-
tados dos modelos apresentados (para 4 e 6 M) prevéem uma deplecado de fltior menor.
Modelos estelares de menor massa produziriam uma deplecdo de F ainda menor, de
modo que a poluigdo do ambiente inicial do aglomerado globular M4 com estrelas de
menor massa ndo é provavel. Notamos que existia uma difereca similar entre os modelos
de Fenner et al. (2004) e as observagdes para o comportamento das abundancias de Na

e O no aglomerado globular NGC 6752; Fenner et al. (2004) encontraram que a deple-
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¢do observada do oxigénio era maior dado um aumento da abundancia de Na do que
o previsto pelos modelos estelares, como podemos observar na Figura 4.9 (Figura 1 do
trabalho de Fenner et al. 2004), onde além dos modelos sdo mostradas as abundéncias de
Grundahl et al. (2002) e Yong et al. (2003). Para o aglomerado globular M4 nao est4 claro
o que estaria causando a discrepancia entre as observagdes das abundancias de Na e Fe
os modelos de Smith et al. (2005) e Fenner et al. (2004), mas dadas as discrepancias com
os resultados de Na e O encontradas para o aglomerado globular NGC 6752 com 0s mes-
mos tipos de modelos supomos que o problema deve estar relacionado a uma deficiéncia

nos modelos e ndo nas abundancias determinadas.



Capitulo 5

A Abundancia de Fldor no Disco

GalActico

Conforme discutido anteriormente, por conta dos desafios observacionais, a
maioria dos estudos da evolucdo quimica do fltor determinou a abundancia de fldor em
estrelas de metalicidades aproximadamente solares e moderadamente subsolares, che-
gando a conclusdes diversas: Recio-Blanco et al. (2012) a partir de uma analise de estrelas
da seqiiéncia principal com metalicidades entre [Fe/H] ~ -0,4 to +0,1, concluiram que o
processo-v em SN II parece ser o principal sitio de producéo de F. Similarmente, os traba-
lhos de Nault & Pilachowski (2013) e Pilachowski & Pace(2015) de aglomerados abertos
com metalicidades préximas a solar e de gigantes G e K do campo também concluiram
que o processo-v € uma importante fonte de F na Galdxia, mas talvez havendo alguma
contribuicdo de estrelas AGB. Por outro lado, Jonsson et al. (2017) usando uma amostra
de estrelas gigantes vermelhas G e K em uma faixa de metalicidade entre [Fe/H] ~ -0,7 e
+0,3, encontraram que o flior se comporta como um elemento secunddrio aos elementos

Fe e O !, e conclui que estrelas AGB sio as fontes dominantes do F na Galéxia.

Estudar o comportamento da abundancia de flior em estrelas conbrido um in-
tervalo maior de metalicidades, e em particular, em estrelas de mais baixa metalicidades
(i.e., [Fe/H] menor que -0,7 dex) é critico para se tentar elucidar questdes sobre quais sdo

as origens do fltor; este ¢ um dos principais objetivos deste trabalho de tese.

10 aumento liquido na abundancia “yield”, 6N(X), do elemento secundario X da sua estrela progenitora
é proporcional & metalicidade inicial (p.e., N(Fe)) da estrela, entdo o “yield” final serd proporcional a me-
talicidade ao quadrado (N(X)xN(Fe)?). O “yield” estelar de um elemento primadrio, Y, é independente da
metalicidade da estrela progenitora e aumentara linearmente com a metalicidade estelar. (N(Y)xN(Fe)).

86
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5.1 Resultados

As abundéncias de F e Fe obtidas para as estrelas de nossa amostra do disco Ga-
lactico sdo apresentadas nas Tabelas 3.5 e 3.6, respectivamente. Estes resultados sdo apre-
sentados como fungdo das temperaturas efetivas e log g na Figura 5.1; os circulos verdes
cheios representam os resultados deste estudo e para comparagdo mostramos também,
como tridngulos cheios cinza, as abundéncias de F e Fe de Jonsson et al.(2017). Esta com-
paragdo demonstra primeiramente que o intervalo dos parametros estelares das estrelas
neste estudo se estende a temperaturas efetivas muito mais frias e as gigantes vermelhas
mais luminosas do que aquelas da amostra de Jonsson et al.(2017). Além disso, nossa
amostra abrange uma faixa maior de metalicidade, que se estende até ~ 1,2 dex, corres-
pondendo a um intervalo ainda maior em abundancias de fltior. Os resultados mostrados
na figura ndo mostram uma tendéncia significativa nas abundancias de ferro com as Tcgs;
uma tendéncia geral é observada com os valores de log g, o que é esperado, dado que as
gigantes vermelhas frias com menores metalicidades terdo menores gravidades superfi-
ciais e maiores temperaturas efetivas. A tendéncia das abundancias de fldor com log g é
maior, basicamente apresentando dois grupos, um com menor abundancia de F e outro

com maior abundancia de F.
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Figura 5.1: Abundancias de F e Fe versus Teg e gravidade superficual (log g) deste tra-
balho e de Jonsson et al. (2017). Os resultados de abundancias de Fe em p Leo de cada
estudo estdo conectados por uma linha tracejada. Esta figura ilustra o fato que nossa
amostra inclui uma fra¢do maior de estrelas com menores gravidades superficiais, mais
frias e mais pobres em metais quando comparadas aos estudos anteriores, por exemplo,
de Jonsson et al. (2017).
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Uma comparagdo das metalicidades obtidas para estrelas em comum com ou-
tros estudos da literatura é apresentada na Figura 5.2; as metalicidades dos outros tra-
balhos foram obtidas de espectros no 6tico e infravermelho de baixa e alta resolucdo. A
concordancia entre as metalicidades é boa, mostrando uma dispersdo razoavel e apenas
uma diferenga sistemdtica marginal nos resultados é obtida: < J([Fe/H])”Este estudo -
Outros”> = 0,05 +0,11, rms = 0,12.
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Figura 5.2: Uma comparacao das metalicidades ([Fe/H]) derivadas neste trabalho de tese
com resultados da literatura. As metalicidades de RAVE sdo de Kordopatis et al. (2013)
e APOGEE DR14 (Holtzman et al. 2018). As incertezas tipicas esperadas nos valores
de [Fe/H] sdo ~ £0,10 dex. Nao existem diferengas sistemdticas significativas entre as
abundancias de ferro aqui derivadas e as de estudos anteriores; existe apenas uma pe-
quena diferenca média e desvio padrdo de +0,05+0,11 em [Fe/H] deste estudo menos os
outros trabalhos.

Além disso, é importante verificar se existem diferencas sistematicas grandes
e 6bvias entre as diferentes escalas de metalicidade aqui derivadas/adotadas: uma pri-

meira baseada nas linhas de Fe I em ~ A2, 3um (usada para a maioria das estrelas), uma



Capitulo 5. A Abundancia de Fltior no Disco Galactico 89

segunda baseada nas linhas de Fe I no Gtico em ~ \6.000A e uma terceira tirada dire-
tamente dos dados publicos do APOGEE DR14, que é baseada em ajustes globais do
modelos sintéticos aos espectros observados do APOGEE. A estrela padrao Arcturus é
uma boa referéncia para se testar as diferentes escalas de metalicidade, inclusice porque

esta estrela é também a gigante vermelha de referéncia para o levantamento APOGEE.

Arcturus é uma das estrelas incluidas na comparagado apresentada na Figura 5.2:
a metalicidade obtida neste trabalho para Arcturus <[Fe/H]> = -0,53+0,06 (Tabela 3.6)
foi derivada a partir da sintese espectral das linhas de Fe I em A\2,3m usando o atlas
espectral FTS de Arcturus (Hinkle, Wallace & Livingston 1995) como espectro observado.
Nosso resultado para Arcturus se compara bem a metalicidade determinada por Jénsson
et al (2014b; com T.q= 4226 K e log g = 1,67) de <[Fe/H]> = -0,62; esta tltima foi deri-
vada a partir de uma andlise de larguras equivalentes de linhas de Fe I 6ticas medidas
a partir do arquivo de espectros NARVAL (Auriere 2003). A diferenga nos resultados é
de 6[Fe/H] = 0,09 dex é pequena e ndo representa um desvio sistematico significativo,
dadas todas as incertezas inerentes a determinacdo das abundancias. Uma comparacao
do nosso resultado com a metalicidade de Arcturus de Smith et al. (2013), que foi ob-
tida usando a lista de linhas APOGEE em 1,5 ym e analisando o mesmo espectro de FTS
(Hinkle, Wallace & Livingston 1995), também indica uma boa concordancia: §[Fe/H]
(Este estudo - Smith et al.) = -0,06 dex; lembrando que ambas as determinagdes (deste
trabalho e de Smith et al. 2013) adotam os mesmos parametros estelares para Arcturus
(Teg= 4275 K; log g = 1,70; £= 1,85 km-s~1). Adicionalmente, vale notar que Arcturus é
a gigante vermelha padrdo do levantamento APOGEE e esta estrela, juntamente com o
Sol, sdo as referéncias usadas para derivar valores ¢ f astrofisicos para as transi¢des ato-
micas na regido espectral do APOGEE. A metalicidade de Arcturus adotada no calculo
dos valores g f astrofisicos para o APOGEE de [Fe/H]=-0.52 (Ramirez & Allende Prietro
2011) também encontra-se em bom acordo com a metalicidade derivada para Arcturus

neste trabalho de tese.

Para se avaliar em maior detalhe se existem diferencas sistemaéticas entre as es-
calas de metalicidades obtidas a partir de espectros no 6tico e no infravermelho, analisa-
mos também um espectro 6tico da estrela “padrao” Arcturus. Realizamos dois célculos:
1) adotando os mesmos modelos de atmosferas utilizados na anélise das linhas de Fe I no
infravermelho com pardmetros retirados de Smith et al. (2013) e derivando as abundéan-
cias de Fe; e 2) iterando até se obter uma solugado totalmente consistente para a tempe-
ratura efetiva, gravidade superficial (de PARAM 1.3) e velocidade de microturbuléncia,
baseada nas medidas de larguras equivalentes das linhas de Fe I, de modo semelhante
a metodologia que utilizamos para derivar as metalicidades das outras estrelas com es-
pectros 6ticos neste trabalho. A metalicidade obtida para Arcturus no caso (1) foi A(Fe)
=6,86 + 0,11 ([Fe/H]=-0,59) e os resultados obtidos com a iteracao total foram: A(Fe) =
6,95 £+ 0,09 ([Fe/H]=-0,50), Teg = 4280 K, log g = 1,64 e { = 1,60 km-s~! (caso 2). Quando
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comparada com a metalicidade obtida das linhas no infravermelho (A(Fe) = 6,92 & 0,06;
[Fe/H]=-0,53), a metalicidade obtida para a solugdo iterada a partir de espectros no 6tico

é muito semelhante, apresentando uma diferenga de apenas 0,03 dex.

Dados todos estes testes de consisténcia entre as varias escalas de metalicidade,
podemos considerar que para todos os efeitos, embora ndo homogéneas, as escalas de

metalicidade neste trabalho de tese ndo apresentam diferengas sistemdticas significativas.

5.2 Discussao

5.2.1 Evolu¢dao Quimica e as Fontes Produtoras de Fluor

Embora as transi¢des da molécula HF sejam melhor estudadas em gigantes ver-
melhas frias (Teg <4000 K), dado que as intensidades das linhas de HF decrescem rapida-
mente com o aumento das temperaturas efetivas, é um desafio se encontrar uma amostra
de estrelas gigantes vermelhas adequadamente frias e com baixa metalicidade devido ao
deslocamento no RGB para temperaturas mais altas em uma determinada luminosidade,
com metalicidade decrescente. Os resultados de abundancias apresentados na Tabela 3.5
mostram que as linhas de HF foram efetivamente detectadas, e que abundéncias de F
foram derivadas em gigantes vermelhas abrangendo um intervalo de abundancias de Fe
que vai de aproximadamente solar até valores de [Fe/H] ~ -1,2. Ao longo deste intervalo
de metalicidades, as abundancias de F variam um fator de 25 aproximadamente; estas
sdo as primeiras medidas de abundéncias de F que abrangem uma ampla gama de meta-
licidades e fornecem a visdo mais detalhada, até o momento, de como as abundancias de

F mudam com a varia¢do nas abundéncias de Fe.

5.2.1.1 O Comportamento Observado da Abundancia de Fltor

A Figura 5.3 mostra a abundancia de F versus Fe para as gigantes vermelhas
aqui estudadas; incluimos também nesta figura o resultado de abundancia de fldor de Li
et al. (2013; quadrado preto) obtido para uma gigante vermelha de baixa metalicidade
(Li et al. detectaram HF em uma segunda gigante vermelha de baixa metalicidade, que
¢ uma estrela CH ? que, portanto, provavelmente teve sua abundancia de F primordial
aumentada pela queima de He e pela captura de néutrons (p.e., Jorissen et al. 1992), e
em uma terceira estrela que exibia padrdes de abundancia de galdxias ands esferoidais).
A ‘nuvem’ de estrelas com resultados de A(F) agrupados aproximadamente em torno
(um pouco abaixo e um pouco acima) da abundéncia solar corresponde as estrelas pro-

ximas e brilhantes de tipo espectral K tardios e M que foram observadas com o KPNO

*Estrelas de tipo espectral CH sdo carbonadas que apresentam linhas de absorgéo fortes da molécula CH.
Possuem temperaturas entre 5000 e 4100 K.
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4m/FTS, com o tamanho da ‘nuvem’ de resultados correspondendo, aproximadamente,
as incertezas em nossas abundancias. A medida que a abundacia de ferro decresce do
valor da vizinhanga solar para A(Fe)~7,2, a abundancia de fltor diminui rapidamente
de cerca de ~ 0,5 dex. Para abundéancias de Fe ainda menores (A(Fe) < 7,0), a maioria das
gigantes vermelhas tém abundancias de F que diminuem linearmente no plano logarit-
mico A(F) versus A(Fe), com uma inclina¢do de quase 1,0. Este tipo de evolugdo quimica
demonstra que o F se comporta como um produto primério da nucleossintese em relagdo
ao Fe; a linha tracejada na Figura 5.3 é definida para passar aproximadamente através
dos pontos de baixa metalicidade, demonstrando a evolugdo quimica primaria do F com
o Fe (notamos que esta reta ndo é um ajuste para os pontos). A linha pontilhada que
se origina na abundancia solar com abundancia decrescente de F e Fe tem uma inclina-
¢do de 2,0 e é plotada para demonstrar como a evolugdo secundaria de F com o Fe se
comportaria. Embora para o regime de maiores metalicidades a evolugado do F possa ser
complexa, seu comportamento com a metalicidade [Fe/H] < -0,5 dex apresenta um claro

comportamento primdrio com o Fe.
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Figura 5.3: Comportamento da abundéncia de fltdor com a metalicidade obtida para as
estrelas estudadas neste trabalho de tese. As linhas tracejada e pontilhada representam
comportamentos primdrio e secundario puros, respectivamente, para a variagdo da abun-
dancia de fltior com a metalicidade. As estrelas encontram-se segregadas de acordo com
as suas distancias Z ao plano médio Galdctico. Os circulos azuis correspondem as prova-
veis estrelas do disco espesso / halo e os circulos vermelhos correspondem as provéaveis
estrelas do disco fino. Duas estrelas sdo identificadas como provaveis membros da sobre-
densidade Monoceros. Uma barra de erro tipica é mostrada.

Um outro item a ser observado na Figura 5.3 é a posicdo de duas gigantes ver-
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melhas pobres em metais que caem bastante acima da linha A(F)-A(Fe) onde encontra-se
a maioria das estrelas pobres em metais; estas duas gigantes vermelhas foram identi-
ficadas com base em suas posi¢des Galdcticas, movimento espacial e quimica peculiar,
como sendo provaveis membros de um excesso de densidade chamado Monoceros (Mo-
noceros overdensity); Monoceros é uma populagdo da Galdxia que estd provavelmente
associada a uma estrutura de densidade no disco externo distante do plano Gal4ctico,
ou, como proposto inicialmente por Newberg et al. (2002), é uma estrutura que poderia
estar relacionada a uma galdxia ana acretada pela Via Lactea. Os membros estelares dessa
estrutura exibem distribui¢des peculiares de abundancia quimica (e.g., Chou et al. 2010)
e, portanto, podem ndo exibir os mesmos padrdes de abundancia de F-Fe das populacoes
Galacticas proximas da vizinhanga solar (mais detalhes na Se¢do 5.2.1.3). Alternativa-
mente, Monoceros pode ser uma estrutura do disco fino externo extendido (flared thin
disk).

A Figura 5.4 é similar a Figura 5.3, porém usa dois painéis para comparar os
valores derivados de [F/Fe] versus [Fe/H] neste trabalho (incluindo os resultados de
Jonsson et al. 2014b, 2017, Pilachowski & Pace 2015 e Li et al. 2013) as previsdes de uma
variedade de modelos. O painel superior mostra as abundéncias de [F/Fe], enquanto
que o painel inferior sobrepde os varios modelos de evolugdo quimica as abundancias
observadas. Podemos notar que no regime de metalicidades préximas a solar, os varios
resultados de abundancia se sobrepdem, embora exibindo uma dispersado significativa,
que pode, possivelmente, ser explicada pelos erros internos e sistemédticos nas determi-
nacdes de abundéncias dos diferentes estudos (os valores [F/Fe] de Pilachowski & Pace
2015 podem ser ligeiramente maiores por ~ 0,1 dex), porém também é possivel que parte

da dispersdo observada seja real.

Para valores de [Fe/H] < -0,3 dex, a razdo de [F/Fe] exibe um valor bastante
constante, dentro das incertezas, com o F se comportando como um produto primério
relativo ao Fe (como notado na Figura 5.3). A linha tracejada plana no painel superior
da Figura 5.4 é o valor médio de [F/Fe] para as gigantes vermelhas deste estudo com
abundancias de Fe menores que [Fe/H] ~ -0,3 e valores de [F/Fe] < -0.2: este valor médio
é [F/Fe] =-0,36+0,10. A linha tracejada conectando o valor solar a linha horizontal (plato)
tem uma inclinagdo de 1,0, ilustrando a produgao secundéria de F em relacdo ao Fe. Note
que os resultados da amostra de Jonsson et al. (2017) para as estrelas um pouco pobres em
metais se espalham em torno desta linha secundaria. O comportamento observado dos
valores derivados de [F/Fe] como funcdo de [Fe/H] sugere uma produgédo priméria de F
em baixas metalicidades com um valor subsolar quase constante de [F/Fe] ~ -0,36, com
uma fonte secunddria possivelmente levando a um aumento significativo na abundéncia

de F ao longo de um pequeno intervalo na abundancia de Fe.
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Figura 5.4: Evolugdo quimica do fltor apresentada como [F/Fe] versus [Fe/H]. Os circu-
los azuis representam as estrelas com distancias ao plano médio Galdctico de |Z| > 300
pc, correspondendo geometricamente ao disco espesso / halo, enquanto que os circulos
vermelhos correspondem as estrelas do disco fino (| Z| < 300 pc). Resultados da literatura
também mostrados como simbolos abertos. Modelos de evolu¢do quimica do flaor sdao
apresentados no painel inferior. Sio mostrados dois modelos de Kobayashi et al. (2011b)
que consideram produgdo de fldor em SN II; o modelo representado pela linha azul con-
tinua considera apenas a producdo de fldor em SN II, enquanto que a linha magenta
continua acrescenta também a producdo em AGB. Prantzos et al. (2018) apresentam dois
modelos com producao de fltor: um que considera a produgao em AGB; e outro que con-
sidera em AGB e em estrelas massivas pobres em metais que giram rapidamente. Temos
também quatro modelos de evolucdo quimica que consideram a produgéo de flaor pelo
processo-v: Kobayashi et al. (2011b; linha vermelha tracejada); Alibés et al. (2001; linha
verde tracejada); Renda et al. (2004; linha azul tracejada) e Timmes et al. (1995; linha
preta tracejada).
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5.2.1.2 Comparagdes com Modelos de Evolu¢do Quimica

As abundancias de F e Fe apresentadas na Figura 5.4 quando comparadas a
previsdes de modelos de evolugdo quimica da Galdxia podem ser usadas para se avaliar
as possiveis fontes que contribuem para a nucleossintese do °F. No painel inferior da
Figura 5.4 mostramos os modelo de evolu¢do quimica de Timmes et al. (1995), Alibés et
al. (2001), Renda et al. (2004), Kobayashi et al. (2011a; 2011b) e Prantzos et al. (2018).
Provéveis fontes a serem consideradas para producdo do fldor sdo a nucleossintese de
neutrinos (ou “processo v em SN II; Woosley et al. 1990, Timmes et al. 1995, Alibés et
al. 2001, Kobayashi et al. 2011a, 2011b) e estrelas AGB (Jorissen et al. 1992, Forestiniet al.
1992, Abia et al. 2009, Cristallo et al. 2014). Adicionalmente, estrelas massivas também
foram propostas como fonte significativa de fltior (p.e., Kobayahsi et al. 2011a), incluindo
perda de massa em estrelas Wolf-Rayet (Meynet & Arnould 2000), bem como estrelas
massivas pobres em metais que giram rapidamente (Prantzos et al. 2018). Todos estes
possiveis processos para a nucleossintese de fltor foram discutidos em detalhe na Secao
1.1.

Focando primeiramente nas previsdes de [F/Fe] versus [Fe/H] dos quatro mo-
delos que incluem apenas nucleossintese induzida por neutrinos em SN II de Timmes et
al. (1995; linha tracejada preta), Alibés et al. (2001; linha tracejada verde), Renda et al.
(2004; linha tracejada azul) e Kobayashi et al. (2011b; linha tracejada vermelha), podemos
notar imediatamente que nem todos estes modelos apresentam bom acordo, alguns deles
exibindo diferencas significativas; isto parece ser evidéncia que as incertezas nos dados
de entrada dos modelos, tais como, como as taxas de reagdo, o espectro de neutrinos, ou
detalhes da explosdo da SN II (p.e., Heger et al. 2005, Sieverding et al. 2018, 2019) podem
ser siginificativas. Notamos, entretanto que os modelos de Alibés et al. (2001) e Renda
et al. (2004) encontram-se bastante proximos. Os modelos incluindo apenas o processo
v resultam, de um modo geral, em uma distribuicdo bastante plana de [F/Fe] versus
[Fe/H], que descreve a tendéncia quase-primdria observada nos resultados para as estre-
las de baixa metalicidade. No entanto, fica claro dos resultados apresentados na figura
que nenhum modelo tinico se ajusta completamente as abundancias observadas, embora,
no geral o modelo de Timmes et al. (1995) se descfreva razoavelmente bem o “platd” em
baixa metalicidade, bem como o aumento para os valores [F/Fe] quase-solares na meta-

licidade solar.

O painel inferior da Figura 5.4 apresenta um outro modelo (linha cheia laranja)
que também prevé um comportamento quase primério de [F/Fe] com o [Fe/H]; este
modelo inclui outra fonte de '°F que seria proveniente da perda de massa pré-SN de
estrelas massivas pobres em metais que giram rapidamente durante a queima de He,
conforme modelado recentemente por Prantzos et al. (2018; Se¢do 1.1.4). O modelo de

Prantzos et al. (2018) produz valores de [F/Fe] que sdo aproximadamente constantes na



Capitulo 5. A Abundancia de Fltior no Disco Galactico 95

faixa de metalicidades abrangida na figura, de modo semelhante ao comportamento dos
modelos que incluem apenas producdo de fltor no processo v de Alibés et al. (2001)
e Renda et al. (2004). O conjunto de reagdes que ocorre nas estrelas massivas pobres
em metais que giram rapidamente resulta em um comportamento quase primério de F
com respeito ao Fe, onde o N vem do !2C produzido pela queima de He nas estrelas
massivas, enquanto que em estrelas AGB o N é sintetizado apenas por captura de prétons
a partir da abundancia inicial de 2C (o ciclo CN cléssico), assim temos o comportamento
secundario do F de uma fonte AGB. O modelo de Prantzos et al. (2018), assim como
o de Alibés et al. (2001) e Renda et al. (2004), resultam em um valor quase solar (ou
de disco fino) de [F/Fe] em [Fe/H] ~ 0,0, mas apresentam um excesso de producédo de
fldor para metalicidades abaixo de [Fe/H] ~ -0,5, quando comparado com as estrelas
do disco espesso / halo. Prantzos et al. (2018), em particular, ressaltam que a eficiéncia
da mistura induzida pela rotacdo ndo pode ser determinada sem calibracdo externa. O
comportamento observado de [F/Fe] a baixa metalicidade pode ajudar a melhorar as
previsdes do modelo a partir desse processo, embora um ajuste para baixo dos yields a

baixa metalicidade possa levar a subprodugédo de fltor na metalicidade solar.

A Figura 5.4 (painel inferior) também inclui rela¢des de [F/Fe] versus [Fe/H]
para dois modelos de evolugdo quimica de Kobayashi et al. (2011a) que consideram con-
tribui¢des de fldor em SNII e hipernovas (HN) (linha cheia azul), bem como um modelo
que adiciona producédo de fltior em estrelas AGB além da producdo em SN e HN (li-
nha cheia magenta). Notamos que no modelo com sintese de '°F em estrelas massivas
a produgdo do fltor resulta da fase de queima de He na evolugao estelar e que este mo-
delo (linha cheia azul) também descreve razoavelmente bem o platd em [F/Fe] em baixa
metalicidade. Observamos também que, embora o rdpido aumento na razdo [F/Fe] em
estrelas AGB nos modelos Kobayashi et al. (2011a) em [Fe/H] ~ -1,50 ocorra em uma
metalicidade menor do que a observada, este modelo especifico indica que as estrelas
AGB podem impulsionar o aumento das abundancias de '°F para valores quase solares
de [F/Fe] devido as vérias cadeias de reagdo que levam a producéo de '°F, comegando
com capturas « para H1N. Como comparagdo, o modelo de Prantzos et al. (2018) represen-
tado pela linha cheia verde na Figura 5.4 ilustra o comportamento da fonte AGB, o que
resulta em menores yields” das AGB quando comparado aos adotados por Kobayashi et

al. (2011a), devido também as diferengas nas taxas de reacao.

Permanecem diferencas e incertezas nos modelos, porém a comparagao das abun-
dancias derivadas de fltior com os modelos de evolugdo quimica da Galdxia sugere que
os modelos ndo ajustam bem os dados e a maioria deles ndo descreve bem o comporta-
mento do fldor com a metalicidade; vinculos mais restritivos para se distinguir entre as
fontes potenciais de F serdo fornecidas por observa¢des de um nimero maior de estrelas
pobres em metais, bem como o estudo das abundéncias de fltior em diferentes ambientes

e populagdes Galdcticas.
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5.2.1.3 O Gradiente da Abundancia de Fldaor

Gradientes de metalicidade sdo uma caracteristica comum em galadxias em geral
e nossa Galaxia ndo é excegdo; é fato bem conhecido que as metalicidades nos discos das
galdxias diminuem com o aumento da distancia ao centro Galdctico. Na Via Lactea gra-
dientes de metalicidade radial sdo observados em vdrias populagdes estelares, tais como
regides H II (p.e., Esteban & Garcia-Rojas 2018), estrelas B (p.e., Braganca et al. 2019;
Daflon & Cunha 2004), Cefeidas (p.e., Genovali et al. 2014; Lemasle et al. 2008), aglome-
rados abertos (p.e., Yong et al. 2012; Magrini et al. 2017; Donor et al. 2018; Carrera et al.
2019) e nebulosas planetarias (p.e., Stanghellini & Haywood 2018). Além disso, resulta-
dos de levantamentos espectroscépicos recentes confirmam a existéncia de gradientes de
abundancia quimica para estrelas de baixa massa do campo, indicando que os gradien-
tes também variam com a distancia ao plano Galactico (p.e., Cheng et al. 2012; Hayden
et al. 2015) e a idade das populagdes (p.e., Bergemann et al. 2014; Anders et al. 2017),
enquanto que a mistura radial, via aquecimento e / ou migracao, afeta os gradientes de
abundancias radiais (Schonrich & Binney 2009; Minchev et al. 2013; Kubryk et al. 2015).
Existe uma vasta literatura sobre gradientes radiais para varios elementos na Via Lactea,

mas o gradiente de abundancia de fltior ainda néo foi caracterizado.

Neste trabalho de tese, temos a oportunidade de investigar a variagdo da ra-
zao de abundancia [F/Fe] em fung¢do da distancia galactocéntrica (R;). Nossa amostra
contém estrelas com distancias galactocéntricas aproximadamente entre R, ~ 8,7 e 13
kpc (Tabela 5.1), tendo também uma estrela na regido interna do disco em R, ~ 6 kpc.
Uma fragdo significativa de nossos alvos estd na vizinhanga solar, tendo distancias galac-
tocéntricas préximas ao valor solar (Ry¢ = 8,33+0,35 kpc; Gillessen et al. 2009). Dado o
objetivo de se estudar o comportamento o flGor em baixas metalicidades, cerca da metade
das estrelas foram selecionadas por serem gigantes vermelhas frias e pobres em metais,
possivelmente pertencentes ao disco espesso ou ao halo. E importante notar que duas
destas estrelas (2MASS 01051470+4958078 e 2MASS 22341156+4425220), encontram-se a
uma distancia | Z| ~ 1,2 kpc do plano Galactico (na dltima coluna da Tabela 5.1 sdo mos-
trados os valores de Z para as estrelas do disco) que indicariam serem possiveis membros
do halo, com velocidades de rotagdo V, = 0 km-s™! (calculada usando GAIA DR2 combi-
nado com velocidades radiais do APOGEE DR14); no entanto, estas estrelas sdo relativa-
mente ricas em metais ([Fe/H] ~ -1) para serem do halo, sugerindo que elas poderiam ser
membros do evento de acrecio Gaia-Enceladus 3 (ou Gaia-Sausage; Belokurov et al. 2018;
Helmi et al. 2018). Examinando as abundancias quimicas do APOGEE DR14 (Holtzman
et al. 2018) para estas estrelas, encontramos que elas tém baixos valores de [X/Fe] para
(C+N), Mg, Al e Ni, o que é compativel com o perfil de abundancias quimicas observado

para esta populagido (Hayes et al. 2018).

3Gaia-Enceladus é uma galdxia ana que foi acretada por nossa Galéxia.
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Duas outras estrelas de nossa amostra sdao notéveis devido aos seus altos valo-
res da razdo [F/Fe] (2MASS 02431985+5227501: [F/Fe]=0,21; 2MASS 04224371+1729196:
[E/Fel= 0,55;) dadas as suas metalicidades relativamente baixas de [Fe/H] ~ -0,8 (ver
Figuras 5.3 e 5.4). Estas duas estrelas encontram-se abaixo do plano da Via Lactea a uma
distancia de ~ 1 kpc e tém raios galactocéntricos R, 2 11 kpc, porém estdo girando na
mesma dire¢do do disco, com velocidades de rotagdo em torno de V4 ~ 230 km-s~!. Isto
sugere que estas estrelas talvez possam ser membros da sobredensidade Monoceros, que
foi relatada como sendo uma estrutura de superdensidade pobre em metal movendo-
se com velocidades semelhantes as do disco, mas localizada abaixo do plano médio do
disco nominal entre ~ 1 e 3 kpc para estes raios Galactocéntricos (Rocha-Pinto et al. 2003;
Crane et al. 2003; Ibata et al. 2003; Morganson et al. 2016). Além disso, estas estre-
las tém abundancias de elementos o quase solares, consistentes com a quimica do Anel

Monoceros (Monoceros Ring; Chou et al. 2010).

Na Figura 5.5 apresentamos os valores da razdo [F/Fe] versus R, para a amostra
de estrelas estudada. A maioria das estrelas tém distancias Gaia DR2 com erros estima-
dos da ordem de 0,3 a 0,4 kpc (Bailer-Jones et al. 2018; Tabela 5.1). Aqui, novamente nés
separamos as estrelas da amostra com base em uma defini¢do puramente geométrica do
disco em fino ou espesso / halo: estrelas com |Z 1 > 300 pc como sendo provaveis mem-
bros da populagdo do disco espesso / halo (circulos cheios azuis) e estrelas com |Z1 <
300 pc como sendo provaveis estrelas do disco fino (circulos cheios vermelhos). Apesar
deter | Z| <300 pc, a estrela Arcturus néo foi incluida na amostra de disco fino, uma vez
que esta é uma estrela conhecidamente de disco espesso (Ramirez et al. 2007). Fica claro
que a amostra de estrelas do disco fino em nosso estudo ndo cobre um intervalo em dis-
tancias galactocéntricas grande o suficiente para definir um gradiente. Para as estrelas da
vizinhanga solar, as abundéncias de [F/Fe] se agrupam em torno do valor solar de [F/Fe]
com um valor médio de <[F/Fe]>= 0,01 & 0,15. Apenas uma estrela que é membro pro-
vavel do disco fino em nossa amostra (2MASS 07313775-2818395) encontra-se um pouco
mais distante da vizinhanga solar (R, ~ 10 kpc) e esta apresenta uma razao [F/Fe] ele-
vada, quando comparada com a média solar para a vizinhanga solar e ao comportamento

das estrelas provaveis membros do disco espesso.

Concentrando-nos agora na amostra de estrelas que sio membros provéveis do
disco espesso / halo, o gradiente de [F/Fe] para esta populagdo tem uma inclinagdo de
0,02+0,03 dex/kpc, e dado seu erro, esta tendéncia/inclinagdo é consistente com um
comportamento plano para [F/Fe] com Ry, para distancias galactocéntricas entre ~ 6
e 13 kpc. Assim sendo, podemos considerar que as razdes [F/Fe] para todas as estrelas
tendo 1Z1 > 300 pc (exceto Arcturus que estd passando pelo disco fino) apresentam um
quase-platd com um valor [F/Fe] sub-solar ([F/Fe] ~ -0,3 dex). Conforme discutido na
se¢do anterior, tal platd provavelmente corresponde a produgdo de fltor em SN II via

nucleossintese de neutrinos (Figura 5.4), enquanto que as estrelas do disco fino com R,
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Figura 5.5: Abundancias de [F/Fe] versus R,. Os circulos azuis representam provaveis
estrelas do disco espesso / halo e os circulos vermelhos representam as estrelas do disco
fino. A linha tracejada apresenta a melhor inclinacdo para as estrelas do disco espesso
/ halo, excluindo as duas estrelas que sdo identificadas como membros da Monoceros
over-density (excesso de densidade). As distancias e incertezas sdo baseadas no Gaia DR2
e foram determinadas por Bailer-Jones et al. (2018).

~ 8 e 10 kpc potencialmente seguem uma seqiiéncia com uma inclinagdo positiva mais
ingreme com Ry, que vai de valores de [F/Fe] aproximadamente solares na vizinhanga
solar a valores de [F/Fe] ~ +0,3 dex a uma distancia galactocéntrica de 10 kpc, embora
devamos ter sempre em mente que tal tendéncia/inclinacdo baseia-se apenas na abun-

dancia obtida para uma tnica estrela do disco fino mais distante.

Puls (2018), em sua dissertacdo de mestrado, concluiu que ndo havia evidéncia
de um gradiente de F entre a vizinhanca solar e a regido localizada entre 2 e 4 kpc do Sol.
Entretanto, eles encontram uma razdo de abundancia de [F/Fe] de -0,26 dex para uma
estrela com distancia galactocéntrica de 14,5 kpc e sugerem que a evolugéo do fltor sobre
ferro no disco externo é similar a da vizinhanga solar e concluem que tal resultado vai

estimular estudos de gradientes na regido de 14,5 kpc no futuro.

De um modo geral, a presenca de um gradiente de abundéncias de fltior re-
lativamente plano para o disco espesso encontra-se em bom acordo com resultados da
literatura obtidos para outros elementos em populag¢des de disco espesso (p.e., Boeche
et al. 2013, Cheng et al. 2012; Mikolaitis et al. 2014; Haydenet al. 2015; Weinberg et al.
2019). Notamos, no entanto, as posi¢des bastante discrepantes no plano [F/Fe] versus R,

das estrelas marcadas na Figura 5.5 como sendo possiveis membros de sobredensidade
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Monoceros. Estas duas estrelas tém abundancias de fltor significativamente mais altas
dadas as suas metalicidades; de fato, os valores de [F/Fe] para estas duas estrelas estdao
entre os valores mais altos de [F/Fe] encontrados para as estrelas de nossa amostra (um
valor médio de [F/Fe] = +0.38 dex; ver também suas localiza¢des nas Figuras 5.3 e 5.4).
Comparadas as outras estrelas da amostra do disco externo, suas razoes de [F/Fe] sdo ~
1 dex maiores do que as outras estrelas com R, semelhantes. Tal discrepancia estd bem
além das incertezas esperadas nas determinac¢des das abundéncias, que foram determi-
nadas homogeneamente neste trabalho. Dadas as claras e aparentes inconsisténcias nas
abundancias para estas duas estrelas de Monoceros, estas estrelas ndo foram incluidas na

derivacgdo dos gradientes radiais discutidos acima.

O comportamento muito distinto das abundancias de fltor para as duas possi-
veis estrelas de Monoceros, quando comparado ao gradiente radial obtido obtido para as
estrelas de nossa amostra que se encontram distantes do plano médio da Galaxia (1 Z|
> 300 pc), se soma ao debate em curso sobre a origem da sobre-densidade Monoceros.
Dado o alto teor de fldor das estrelas de Monoceros, e o fato de que o disco fino Galactico
se expande para altas distancias do plano Gal4ctico (“flares”; Minchev et al. 2015, 2017;
Bovy 2016; Mackereth et al. 2017) seria tentador especular (apenas com base na quimica)
que o padrdo de abundancias nas estrelas de Monoceros poderia representar uma exten-
sdo do gradiente de fltor no disco fino da Galéxia. No entanto, dado o pequeno ntimero
de estrelas analisadas e a falta de estrelas do disco fino externo em nossa amostra, estas
especulagées devem ser vistas com extrema cautela. Fica claro, entretanto, que as abun-
dancias de fltor para as duas estrelas Monoceros ndo coincidem com as das estrelas do

disco espesso / halo.
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Tabela 5.1: Disco Galactico: Distancias

d R, Z
Star (po) (kpc) (kpo)
Arcturus 11,26+0,070 (b) 8,326+0,350 0,01
10 Dra 121,644,100 (a) 8,360+0,350 0,09
41 Com 116,345,400 (a) 8,325+0,350 0,12
3 And 60,53+1,990 (b) 8,36320,350 -0,03
3 Peg 60,100,540 (b) 8,335+0,350 -0,03
3 UMi 40,14+0,190 (b) 8,342+0,350 0,03
~ Dra 47,30+0,220 (b) 8,322+0,350 0,02
11 Leo 32,60+0,470 (a) 8,349+0,350 0,03
w Vir 136,848,500 (a) 8,343+0,350 0,12
BD-06°2063 780,2436,60 (a) 8,841+0,350 0,39
BD+16°3426 515,0+14,60 (a) 7,97840,350 0,14
HD 96360 416,6£7,000 (a) 8,5424+0,350 0,30
HD 189581 662,140,300 (a) 7,868+0,350 -0,17
TYC 5880-423-1 2375 £234,9 (a) 9,569+0,371 -1,86
UCAC2 22625431 5232 +1038 (a) 12,160,912 -1,26
2M06232713—3342412 2730 £166,1 (a) 9,819+0,356 -0,94
2M07313775—2818395 2885 +459,8 (a) 9,989+0,458 -0,23
HD 19697 653,5+24,70 (a) 8,842+0,351 -0,39
HD 20305 544242370 (a) 8,761+0,350 -0,32
HD 28085 384,946,160 (a) 8,688+0,350 -0,14
HD 90862 950,2+49,70 (a) 8,730+0,350 -0,79
2M01051470+4958078 5640 +1052 (a) 12,35+0,916 -1,25
2M02431985+5227501 5768 £1231 (a) 13,23+1,166 -0,68
2M0422437141729196 2865 £773,3 (a) 10,98+0,797 -1,08
2M204103754+0001223 4696 +1003 (a) 6,196+0,373 -1,92
2M22341156+4425220 6448 £963,1 (a) 11,1840,700 -1,33

Notas: (a) Bailer-Jones et al. (2018); (b) Distancias determinadas pela
inversdo das paralaxes de Hipparcos.



Capitulo 6

A Abundancia de Fldor na Grande

Nuvem de Magalhaes

Neste capitulo discutiremos os resultados de abundancias de fldor obtidos para
as estrelas gigantes vermelhas da amostra pertencentes a galaxia Grande Nuvem de Ma-
galhdes. Na proxima segdo apresentaremos uma breve descrigdo das caracteristicas prin-
cipais da Grande Nuvem de Magalhaes e discutiremos brevemente os padrdes de abun-
dancias das estrelas da LMC, para posteriormente na Se¢do 6.1.2 apresentarmos uma
comparacdo dos resultados de fldor da LMC com aqueles das estrelas do disco Galactico

e com modelos de evolugdo quimica.

6.1 Discussao

6.1.1 A Grande Nuvem de Magalhaes

A Grande Nuvem de Magalhdes é uma das galdxias satélites da Via Lactea. Na
Figura 6.1 mostramos a titulo de ilustragdo o mapa de densidade da Via Lactea obtido
por Gaia DR2, onde a seta aponta para a Grande Nuvem de Magalhdes e pode-se ver
mais a esquerda e um pouco abaixo, a galdxia Pequena Nuvem de Magalhdes. Sendo
a LMC uma das galdxias mais préximas a Via Lactea, a uma distancia d ~ 49,97 kpc
(de Pietrzynski et al. 2013), esta galdxia representa um laboratério ideal para se testar
a evolucdo quimica em populagdes estelares, inclusive porque as linhas de visada de

grande parte da LMC tém pouca poeira, o que facilita a observagdo de suas populagdes.

A LMC ¢é uma galdxia irregular com uma barra central e braco espiral, tendo
massa da componente disco de ~ 4,8-10° M, e massa da componente gasosa de ~ 0,5-10°
M (Alves & Nelson 2000). Esta galdxia tem uma velocidade radial ~ 262,2 km-s™! (de

McConnachie 2012). Sua curva de rotacdo a uma distancia radial do seu centro de R ~

101
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4 kpc atinge uma velocidade circular méxima de ~ 72 km-s~! que comeca a diminuir
em regides mais distantes ao centro da galdxia. No que concerne as populacdes estela-
res da LMC, os trabalhos de Hodge (1960, 1961) estudaram seus aglomerados estelares,
descobrindo que na LMC enquanto 35 dos aglomerados eram semelhantes em idade a
populacdo de aglomerados globulares da Via Lactea, outros 23 aglomerados eram cla-
ramente muito mais jovens que qualquer outro aglomerado globular da nossa Galéxia.
Estes resultados dos trabalhos de Hodge nos anos 1960 ja sugeriam que a histéria de

formacao estelar da LMC é bastante diferente da Via Lactea.

A relagdo idade-metalicidade dos aglomerados estelares da LMC apresenta al-
gumas caracterfsticas interessantes, como a falta de aglomerados com idades entre 5 e 12
Gyr (p.e., Olszewski et al. 1996; Piatti et al. 2002; Harris & Zaritsky 2009). Se observa tam-
bém que os aglomerados mais jovens tém uma grande dispersdo nas metalicidades; os
aglomerados com idades entre ~ 0,9 e 2,0 Gyr apresentam uma variagdo de metalicidade
de ~ 0,5 dex (p.e., Geisler et al. 2003). As estrelas do campo pertencentes a populacdo
da barra estelar da LMC também apresentam uma lacuna ou hiato (gap) na distribuicao
de metalicidades, dado que ap6s uma formacao estelar inicial a LMC experimentou uma
época quiescente que durou vérios giga-anos, apenas recomegando sua formacao estelar
entre 4 e 5 Gyr atrds. Quanto ao disco da LMC ainda ndo existe um acordo se houve ou
ndo um hiato na formagao estelar (p.e., Dolphin 2000; Geha et al. 1998). Carrera et al.
(2011) obtiveram relagdes entre a idade e a metalicidade para estrelas do disco de LMC
em que estrelas com: idades < 2 Gyr tém -0,25 < [Fe/H] < 0,50 dex; idades entre 2 e 6 Gyr
tém -0.75 < [Fe/H] < -0,25 dex; idades entre 6 e 10 Gyr tém -1,50 < [Fe/H] < -0,75 dex; e
idades > 10 Gyr tém -3,5 < [Fe/H] <-1,5 dex.

Figura 6.1: Mapa de densidade estelar da Via Lactea obtido por Gaia DR2. A seta aponta
para a Grande Nuvem de Magalhdes e a esquerda dela, um pouco abaixo, podemos ver
a Pequena Nuvem de Magalhées.

Obtido do Wikimedia Commons, o repositorio de midia livre.
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Figura 6.2: Valores de [Fe/H] versus [O/Fe] para estrelas da LMC (Hill et al. 1995; 2000;
Korn et al. 2002; Smith et al. 2002) e da Via Lactea (Barbuy 1988; Edvardsson et al.
1993; Balachandran & Carney 1996 (BC96); Nissen & Edvardsson 1992; Cunha et al. 1995;
Smith et al. 2001; Meléndez & Barbuy 2002; Nissen et al. 2002). As curvas sélidas sdo
modelos simples de evolugdo quimica em que ha producdo de O e Fe em SNII e SNIa.
Figura tirada de Smith et al (2002).

Smith et al. (2002) determinaram as abundéancias dos elementos C, N, O, Na, Sc,
Ti e Fe em uma amostra de estrelas gigantes vermelhas da LMC. Na Figura 6.2 apresenta-

mos a Figura 10 do trabalho de Smith et al. (2002). Nesta figura sdo plotados os resultados
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de [O/Fe] versus [Fe/H] de estrelas pertencentes a LMC e como referéncia sdo também
apresentados resultados para estrelas de nossa Galdxia. As estrelas da LMC represen-
tadas por simbolos cheios sdo dos trabalho de Hill et al. (1995; quadrados representam
supergigantes de tipo espectral F); Hill et al. (2000; pentdgonos representam estrelas de
aglomerados velhos e aglomerados globulares); Korn et al. (2002; tridangulos representam
estrelas de tipo espectral B da sequéncia principal), e Smith et al. (2002; circulos repre-
sentam estrelas gigantes vermelhas), enquanto que as estrelas de campo da Via Lactea
(representadas por simbolos abertos) sdo dos trabalhos de Barbuy (1988), Edvardsson et
al. (1993), Balachandran & Carney (1996) (BC96), Nissen & Edvardsson (1992), Cunha et
al. (1995), Smith et al. (2001), Meléndez & Barbuy (2002) e Nissen et al. (2002). As cur-
vas sélidas representam esquematicamente a evolugdo da razdo [O/Fe] versus [Fe/H]
dados os yields das supernovas de Tipos Il e Ia. A taxa na qual as abundancias aumentam
com o tempo depende da taxa de supernovas por unidade de massa do gas. Segundo
Smith et al. (2002) a curva da LMC difere da curva da Via Lactea por ter uma taxa de
formacao de SNII trés vezes menor e uma taxa de formacao de SNIa duas vezes menor
do que na nossa Galaxia. Trabalhos mais recentes que estudaram a composi¢do quimica
da LMC a partir de espectros de alta-resolucdo incluem: Pompéia et al. (2005; 2008); Van
der Swaelmen et al. (2013; 2015).

Podemos ver da Figura 6.2 que no intervalo de metalicidades entre -1,0 < [Fe/H]
< -0,3 dex, os valores de [O/Fe] para as estrelas da LMC caem sistematicamente abaixo
(~-0,2 dex) da tendéncia global delineada pelas estrelas da nossa Galédxia. Smith et al.
(2002) concluiram a partir destes resultados que a diferenca entre as razdes [Fe/H] ver-
sus [O/Fe] da LMC e da Via Léctea era clara. Tal padrao de [O/Fe] vs [Fe/H] observado
(valores baixos das razdes [«/Fe] para um dado [Fe/H] quando comparados as estrelas
da nossa Galdxia em regime de metalicidades [Fe/H] > -1) é tipico de galéxias anas (p.e.,
Carlin et al. 2018); entretanto, dependendo das condi¢des especificas de cada galéxia, tais
como a taxa de formacao estelar e a fungdo de massa inicial, o valor da metalicidade do
‘joelho” (definido como a metalicidade em que as SNIa comegam a contribuir para o au-
mento da abundancia de ferro, e diminuic¢do da razado [a/Fe]) varia. Para metalicidades
menores que a do ‘joelho’, tanto as galdxias ands quanto a Via Lactea tem, de um modo
geral, valores relativamente altos e constantes das razoes de [a/Fe], representativos dos

valores tipicos desta razdo no halo.

6.1.2 O Padrio Observado das abundancias de Flaor

Cunha et al. (2003) foram pioneiros no estudo de abundéncias de fltor fora de
nossa Galédxia, tendo analisado a mesma amostra de gigantes vermelhas da LMC que
havia sido originalmente estudada no trabalho de Smith et al. (2002). Conforme men-

cionado anteriormente, neste trabalho de tese reanalisamos os espectros Phoenix das gi-
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gantes vermelhas da LMC estudadas em Cunha et al. (2003), desta vez adotando nos
caculos das abundancias de fldor o potencial de excitagdo da linha rotacional-vibracional
HF(1-0)R9 de Jonsson et al. (2014a) e Decin (2000) e a energia de dissocia¢do de Sauval &
Tatum (1984; Capitulo 1).

Uma comparacado das abundancias de fltior deste trabalho de tese com as abun-
dancias de fltor determinadas por Cunha et al. (2003) é mostrada na Figura 6.3. Fica
claro que, embora ambos os trabalhos tenham adotado os mesmos parametros estela-
res de Smith et al. (2002), houve uma diminuigdo significativa nas abundancias de fltor
determinadas; isto porque, conforme discutido no Capitulo 1, o trabalho de Cunha et
al. (2003), assim como outros trabalhos mais antigos da literatura, utilizaram listas de
linhas que vieram da mesma fonte contendo potenciais de excitagdo inconsistentes das
linhas da molécula HF quando comparados a energia de dissociacdo utilizada. A média
da diferenca e o desvio padrao entre as abundancias de fltior deste trabalho e de Cunha
et al. (2003) é: 6A(F)=-0,45 =+ 0,15; tal diferenca sistematica é significativa porque muda

bastante o patamar das abundancias de fltior para a LMC.

Dado que todos os célculos dos trabalhos de Cunha, Smith e colaboradores se
basearam na mesma lista de linhas original; Cunha et al. (2003) obtiveram resultados de
abundancia de fldor sistematicamente altos, tanto para as estrelas da LMC quanto para as
estrelas de referéncia do disco Galactico. Além das abundancias de flior serem sistema-
ticamente altas, naquela época ndo haviam outros resultados de fltior para as estrelas de
nossa Galdxia na literatura que cobrissem um intervalo de metalicidades, de forma que
ndo se conhecia o comportamento nem aproximado de [F/Fe] vs. [Fe/H] ou vs. [O/H]
na Galaxia. (Este comportamento para estrelas do disco espesso e do disco fino Galacticos
estdo sendo definidos pela primeira vez neste trabalho de tese). Baseando-se nas poucas
observacgoes disponiveis na época, Cunha et al. (2003) notaram que existia um declinio
moderado da razdo F/O com o decréscimo da metalicidade para as estrelas estudadas
na LMC, se comparado as estrelas da vizinhanca solar (com metalicidades aproxima-
damente solares). Tal declinio de [F/O] com a metalicidade era predito de forma geral
pelos modelos de Timmes et al. (1995; que incluiam produgéo de flior em SN II através
da nucleosintese induzida por neutrinos), embora o patamar das razdes das abundancias

determinadas em Cunha et al. (2003) ndo correspondesse ao valor predito pelos modelos.

Antes de passarmos a discussdo de nossos resultados de abundancias de fltior
em termos das metalicidades e abundancias de oxigénio, é de interesse mencionar que
esta populacdo estelar foi estudada na amostra de Smith et al. (2002), Cunha et al. (2003),
e finalmente neste trabalho de tese. Sete estrelas de nossa amostra sdo do campo e estas
foram originalmente selecionadas do catdlogo 2MASS e usando diagramas cor magni-
tude (K, versus J-K); as estrelas observadas encontram-se centradas em dois campos lo-
calizados na regido geral da barra da LMC: “Campo 1” centrado nas coordenadas apro-

ximadas a = 5h 24m e 0= -69° 45, e “Campo 2” centrado aproximadamente em a = 5h
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Figura 6.3: Comparacdo entre as abundancias de fltor deste trabalho de tese com as
abundéncias de flior de Cunha et al. (2003). A média da diferenca entre as abundancias

de fltor deste trabalho e de Cunha et al. (2003) é -0,45 + 0,15

30 min; e 0= -70° 00" (ver posicdo aproximada na barra destes campos na Figura 6.4).

Estas estrelas do campo da LMC, que foram selecionadas pela fotometria, foram con-

firmadas espectroscopicamente como pertencendo a LMC a partir das suas velocidades

radiais medidas nos espectros Phoenix em Smith et al. (2002); tendo uma velocidade ra-

dial média de 257 Km/s para as estrelas do “Campo 1” e 249 km/s para as estrelas do

“Campo 2”. Duas estrelas de nossa amostra pertencem ao aglomerado NGC 2203 (a po-

sicdo deste aglomerado esta indicada na Figura 6.4); estas estrelas foram selecionadas do

estudo no infravermelho de aglomerados da LMC por Aaronson & Mould (1985). Como

vimos na Figura 3.2 (Segdo 3.1.3) as gigantes vermelhas estudadas neste trabalho de tese

sdo bastante luminosas e localizadas na parte superior das RGB.

O intervalo de metalicidades coberto pelas estrelas do campo da LMC de nossa

amostra varia entre [Fe/H] = -0,45 e -0,29 dex, enquanto as estrelas pertencentes ao aglo-



Capitulo 6. A Abundancia de Fltor na Grande Nuvem de Magalhaes 107

A

\
Campo 2 Campo 1

T

NGC 2203

Figura 6.4: A galdxia Grande Nuvem de Magalhdes onde o cursor de cor magenta indica
a posicdo do aglomerado NGC 2203. A posi¢do dos dois campos (“Campo 1”7 e “Campo
2”) da nossa amostra de estrelas do campo da LMC também estdo indicados por setas
nomeadas.
Imagem obtida do Digitized Sky Survey com o Simbad http://simbad.u-strasbg.fr/
simbad/.

merado NGC 2203 sdo um pouco mais pobres em metais com [Fe/H]=-0,62 e -0,56 dex
(Tabela 3.1). Apresentamos na Figura 6.5 a mesma relacdo A(Fe) versus A(F) da Figura
5.3, que descreve a evolugdo quimica do fltor, porém desta vez acrescentando as nove es-
trelas da LMC estudadas aqui (tridngulos pretos e vermelhos). As duas estrelas da LMC
com as menores abundéncias de Fe caem préximas ou ligeiramente acima da linha tra-
cejada, que representa um comportamento primdrio do fldor com a metalicidade; estas
sdo as duas estrelas do aglomerado NGC 2203 (representadas por tridngulos vermelhos).
As abundancias de fltor das estrelas do campo encontram-se abaixo da linha pontilhada
que representa um comportamento secunddrio do fltor com a metalicidade, lembrando
que estas linhas nao sdo ajustes para os pontos. Podemos perceber também que as estre-
las LMC do campo tém abundancias de fltor mais baixas do que as estrelas Galacticas de

nossa amostra (representadas por circulos cheios azuis).

A Figura 6.6 é similar a Figura 6.5, onde mostramos os valores derivados de
[F/Fe] como fun¢do da metalicidade. Lembrando que a linha tracejada plana mostrada
na Figura 6.6 corresponde ao valor médio de <[F/Fe]> = -0,36+0,10 obtido para as gi-
gantes vermelhas do disco Galéctico deste estudo, tendo abundancias de Fe menores que
[Fe/H] ~ -0,3 e valores de [F/Fe] < -0,2. A linha tracejada conectando o valor solar a
linha horizontal (plato) tem uma inclinagado de 1,0, ilustrando a produgao secundaria de
F em relagdo ao Fe. Mais uma vez as gigantes vermelhas da LMC sado representadas pelos

triangulos pretos e vermelhos cheios. Assim como observado na Figura 6.5 as estrelas da
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Figura 6.5: Comportamento do flior com a metalicidade para as estrelas da LMC estu-
dadas neste trabalho de tese. As linhas tracejada e pontilhada representam comporta-
mentos primdrio e secundario puros para a mudanga de fldor com a metalicidade. As
estrelas do disco Galactico deste trabalho de tese sdo representadas pelos circulos azuis
cheios enquanto as estrelas pertencentes ao LMC sado representadas por tridngulos pretos
e vermelhos. Uma barra de erro tipica é mostrada.

LMC do campo tém valores [F/Fe] mais baixos do que as estrelas do disco Galactico. En-
tretanto, as duas estrelas LMC de mais baixa metalicidade, pertencentes ao aglomerado
NGC 2203, parecem seguir a mesma tendéncia das estrelas do disco espesso / halo da

nossa Galéxia.

Mais especificamente, o valor médio de [F/Fe] para as estrelas do campo da
LMC é <[F/Fe]>= -0,61 + 0,14 (cobrindo um intervalo de metalicidades entre [Fe/H]
= -0,45 e -0,29 dex), enquanto que as razdes de [F/Fe] das estrelas da Via Lactea neste
mesmo intervalo de metalicidades da literatura (simbolos abertos) apresentam tipica-
mente valores muito mais altos de [F/Fe] a grosso modo em torno do valor solar, embora
com grande dispersdo. As estrelas pertencentes ao aglomerado NGC 2203 ([Fe/H]=-0,62
e -0,56 dex; Tabela 3.1) apresentam razdes de [F/Fe] ~ -0,25 e -0,29 dex, similares aos va-
lores obtidos neste trabalho para as estrelas da amostra do disco espesso da Via Léctea.
Podemos também notar que a dispersdo em F/Fe para as estrelas do campo é bem maior

do que a obtida para as duas estrelas do aglomerado NGC 2203.

A relagdo entre [F/O] versus [O/H] é apresentada na Figura 6.7, onde sdo mos-
trados os resultados obtidos para as estrelas LMC (tridngulos pretos e vermelhos), sendo

que as abundéncias de oxigénio para estas estrelas sdo do trabalho de Smith et al. (2002);
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Figura 6.6: Relacdo [Fe/H] versus [F/Fe]. As estrelas do disco Galactico deste trabalho
de tese sdo representadas pelos circulos azuis cheios. Estrelas pertencentes ao LMC estdao
representadas com tridngulos pretos e vermelhos. Outros resultados, da literatura, sdo
também mostrados com simbolos abertos.

apresentamos também (como simbolos abertos) os resultados de Jonsson et al. (2014b;
2017) obtidos para estrelas da vizinhanca solar. (Nao sdo apresentados resultados para
as estrelas da Galédxia analisadas neste trabalho de tese (Capitulo 5) porque ndo temos
abundancias de oxigénio confidveis para nossas estrelas na literatura.) Podemos notar da
Figura 6.7 que ndo ha regido de sobreposi¢do nos regimes de abundancia de oxigénio das
duas amostras: as estrelas da Via Lactea cobrem um intervalo de [O/H] entre -0,25 e +0,25
dex, enquanto que as estrelas da LMC de aproximadamente -0,5 e -0,75 dex. Os nossos
resultados para a LMC (juntamente com as estrelas da vizinhanga solar dos trabalhos de
Jonsson et al.) parecem seguir uma tendéncia, aproximadamente linear, de decréscimo
moderado da razado [F/O] com a abundéncia de oxigénio ([O/H]); esta tendéncia ja havia
sido percebida por Cunha et al. (2003).

Apesar da LMC ter uma histéria de formagdo estelar e evolugdo quimica bas-
tante distinta da Via Lactea, uma comparagdo entre as abundancias de fltor em estrelas
da LMC com modelos de evolucdo quimica da Via Lactea poderia, em principio, ajudar
na compreensao geral de que fontes produzem de fltor, embora modelos de evolucao
quimica do flaor especificos para a LMC seriam mais recomenddveis, porém estes ndo
existem na literatura. As curvas apresentadas na Figura 6.7 representam os mesmos mo-
delos de evolugdo quimica discutidos no Capitulo 5. As curvas tracejadas correspondem
aos modelos de Kobayashi et al. (2011b; linha vermelha tracejada) e Timmes et al. (1995;
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linha preta tracejada) que consideram producao de fltor no processo induzido por neu-
trinos. Dois outros modelos de Kobayashi et al. (2011b) apresentam producao de fltor
em SN II e hipernovas (HN), sendo que o modelo representado pela linha magenta conti-
nua considera produgdo também em AGB, enquanto que aquele representado pela linha
azul continua considera apenas producdo em SN II e HN. Os modelos com producdo
em SNII e HN apresentam menores valores de [F/O] do que os modelos que conside-
ram apenas producdo em SNII porque a produgdo de oxigénio é maior em estrelas mais
massivas (neste caso a HN). Os dois modelos de Prantzos et al. (2018) mostrados consi-
deram producdo de fltor em AGB, sendo que a linha laranja continua leva também em
conta a produgdo de fldor em estrelas massivas de baixa metalicidade que giram rapida-
mente, enquanto que a curva verde continua leva em conta apenas a produgédo de fltor

em estrelas AGB.

Os resultados de [F/O] versus [O/H] para a nossa Galaxia mostrados na Figura
6.7 apresentam uma tendéncia de aumento na razdo [F/O] com o aumento de [O/H]
que se extende para valores positivos de [O/H] a medida que a abundéncia de oxigénio
aumenta para valores acima do valor solar. Aparentemente estes resultados para a vi-
zinhanga solar da Galédxia ndo sdo exatamente reproduzidos por nenhum dos modelos
de evolugdo quimica apresentados, exceto que ha uma pequena tendéncia de subida no
modelo laranja de Prantzos et al. (2018) préximo a valores de [O/H] solares, porém este
modelo tem [F/O] aproximadamente constante no intervalo entre [O/H] =-0,25 e 0,25, o

que nao é observado nos resultados de Jonsson et al. (2014b; 2017).

No que concerne a LMC, logo acima dos resultados para as estrelas estudadas
se encontram os modelos que consideram a producdo de flior em SN II, HN e AGB
(Kobayashi et al. 2011b; curva magenta), em AGB e estrelas massivas pobres em metais
que giram rapidamente (Prantzos et al. 2018; curva laranja) e em SNII por processo-v
(Timmes et al. 1995; curva preta). Abaixo dos resultados para as estrelas da LMC (um
pouco mais distantes) estdo os modelos que consideram producdo de fltor em SNII e
HN (Kobayashi et al. 2011b; curva azul) e em AGB (Prantzos et al. 2018; curva verde).
Vale notar, entretanto, que a tendéncia nas abundancias de LMC é similar a tendéncia do
modelo azul de Kobayashi et al. e preto tracejado de Timmes et al., ambos estes modelos

consideram producao de flaor em SN II.

No que concerne a produgéo de fltor em estrelas AGB, Abia et al. (2011) deter-
minaram abundancias de fltor em estrelas AGB das galdxias da Pequena e da Grande
Nuvem de Magalhées, além da galdxia ana esferoidal Carina. Este estudo concluiu que a
nucleossintese de F em estrelas AGB pobres em metais pode ndo ser tdo grande quanto o
esperado pelos modelos, ou talvez haja algum mecanismo que ainda néo foi considerado
nos modelos que resulte em destruicdo de fltdor com maior eficiéncia. No entanto, este

trabalho conclui que as estrelas AGB sdo produtoras de fldor.
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Figura 6.7: Evolugdo quimica do fltor apresentada como [Fe/H] versus [F/Fe]. Sdo mos-
trados dois modelos de Kobayashi et al. (2011b) que consideram produgdo de fldor em
SN II e hipernova (HN); o modelo representado pela linha azul continua considera ape-
nas a produgdo de fldor em SN II e HN, enquanto que o modelo da linha magenta conti-
nua acrescenta também a produgédo de flior em AGB. Prantzos et al. (2018) apresentam
dois modelos com produgdo de fltior: um que considera a produgdo em AGB; e outro que
considera em AGB e em estrelas massivas pobres em metais que giram rapidamente. Te-
mos também dois modelos de evolugdo quimica que consideram a producao de fldor por
processo-v em SNII: Kobayashi et al. (2011b; com seu modelo para SN II com neutrinos
de energia E,=3-103 erg) e Timmes et al. 1995.



Capitulo 7

Conclusoes

Abundancias de fltor, sédio e carbono foram determinadas para uma amos-
tra de estrelas gigantes vermelhas do aglomerado globular M4. As abundéancias de flaor
foram determinadas usando valores atualizados e consistentes para o potencial de excita-
¢do e energia de dissociagao para a transi¢do HF(1-0)R9 em 2,3 ym. Quando comparamos
nossos resultados de abundancias de fltor com os resultados de trabalhos anteriores da
literatura fica evidente que houve uma diminnuicao significativa nas abundancias de F
de ~ -0,4 dex; esta é uma reducao significativa do patamar das abundéncias de fltior para

as estrelas de M4.

Adicionalmente, os resultados obtidos neste trabalho revelam uma anticorrela-
¢do das abundéncias de fldor com as abundéncias de s6dio em M4, similar ao resultado
obtido por Smith et al. 2005), porém com um patamar de abundancias de fltior significa-

tivamente reduzido.

Uma comparagdo das abundancias observadas de F e Na com os modelos es-
telares de Lagarde et al. (2012) e Fenner et al. (2004, cujas previsdes para o fltior sdao
apresentadas em Smith et al. 2005) sugere que o nivel observado de deplecdo de F (~ 0,2
dex) na segunda geracado estelar de M4 é maior dado o aumento na abundancia de Na
do que o previsto pelos modelos. A diferenca entre o nivel de deplecdo de F observada
para as estrelas de M4 versus as previsdes dos modelos ndo é muito grande; bastaria um
aumento na deplecdo de F de ~ 0,1 dex para se chegar a uma concordancia mais razodvel
entre os modelos e as observagdes . Tal diferenca poderia ser potencialmente reduzida
tanto via diminuigdo das incertezas das abundéancias ou na modelagem; por exemplo,
do ponto de vista das determinacdes das abundancias, a anédlide de um ntiimero maior
de linhas rotacionais-vibracionais da molécula HF para determinar abundéncias de fltor
melhoraria a precisdo interna das abundancias; adicionalmente, seria importante inves-

tigar as anticorrelagdes em outros aglomerados globulares.

A comparagdo entre os modelos e as observagdes (abundancias) indica que, de

112
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um modo geral, as estrelas responsaveis pela anticorrelagdo entre as abundancias de fltior
e s6dio observada em M4 sdo estrelas AGB mais massivas com massas M > 6Mg), jd que
modelos de baixa massa produzem ainda menos deplecado de fldor. Caso tais estrelas
massivas sejam as principais responsaveis pela evolucao quimica em M4, isto sugere que
o ambiente inicial de M4 foi poluido em uma escala de tempo <108 anos (a escala de

tempo de evolugdo de uma estrela de ~ 6 My).

Os resultados obtidos neste trabalho para a amostra de estrelas pertencentes ao
aglomerado globular w Centauri sio menos conclusivos: ndo podemos dizer se existe ou
ndo de uma possivel anticorrelagdo entre F e Na nas diferentes populagdes deste aglome-
rado globular. Isto é decorréncia tanto do pequeno nimero de estrelas analisadas quanto
do fato que os resultados de fltor para a amostra de w Centauri sdo, em sua maior parte,

limites superiores de abundancias.

Em uma segunda parte deste trabalho de tese, abundancias de fltor e ferro
foram determinadas em estrelas gigantes vermelhas do disco Galactico; as estrelas da
amostra analisada abrangem a maior faixa em metalicidades estudada até esta data ([Fe/H]
~ -1,3 a +0,0), o que permite mapear o comportamento de [F/Fe] em fungdo da metalici-

dade com o objetivo de fornecer vinculos sobre a nucleossintese de '°F.

Dois regimes no comportamento de [F/Fe] foram encontrados: 1) nas baixas
metalicidades (-1,3<[Fe/H]<-0,4) as abundéncias de fltor se comportam como um ele-
mento primdrio em relagdo ao ferro; 2) nas altas metalicidades (-0,4 < [Fe/H] < 0,0) as

abundéancias de F sdo quase secundérias em relagdo ao Fe.

Nenhum modelo de evolugdo quimica da literatura descreve satisfatoriamente
o comportamento observado das abundéncias de flior em fungdo da metalicidade. Um
comportamento primério da abundéncia de fldor com a metalicidade entre [Fe/H] ~ -1,5
e -0,4 é previsto por modelos que incluem apenas a producdo de fldor na nucleossin-
tese por neutrinos (e.g., Timmes et al. 1995; Alibés et al. 2001; Renda et al. 2004), bem
como estrelas massivas de baixa metalicidade com rotagdo rapida (Prantzos et al. 2018),
embora os valores quantitativos do platd de [F/Fe] dos diferentes modelos permanegam
bastante dispares e incertos. De qualquer forma, o modelo que inclui a nucleossintese
de neutrinos de Timmes et al. (1995), descreve aproximadamente o platd de [F/Fe] ob-
servado em baixa metalicidade, enquanto que o valor da razdo de [F/Fe] neste modelo
cresce atingindo um valor aproximadamente solar para metalicidades maiores. Modelos
incluindo AGBs como fontes de fltor (e.g., Prantzos et al. 2018 e Kobayashi et al. 2011a)
mostram grandes discrepéancias devido a incertezas nas taxas de reacdo e principalmente

nos yields das estrelas AGB.

Este é o primeiro estudo a medir gradientes de abundancias de fltior na Via
Lactea. O gradiente [F/Fe] para estrelas de disco espesso / halo (definidas como aquelas

com |Z| > 300 pc) é bastante plano com uma inclinagdo de 0,02 + 0,03 dex/kpc entre R,



Capitulo 7. Conclusdes 114

~ 6 e 13 kpc. Para esta populacao, a razdo [F/Fe] é subsolar, enquanto que para estrelas
de disco fino, na vizinhanca solar (Rg ~ 8 kpc), a razdo [F/Fe] é aproximadamente solar.
Nossa amostra contém apenas uma estrela do disco fino (|Z| < 300 pc) além da vizinhanga

solar (R, ~ 10 kpc) que tem um valor maior de [F/Fe] ~ +0,3 dex.

Progressos adicionais na compreensao da evolugdo quimica do fltior na Galédxia
vird a partir de medidas adicionais de abundéncias de fltior em amostras maiores de es-
trelas com baixas metalicidades, bem como medidas de abundancias de fltior em regides

do disco externo da Via Lactea.

Em uma terceira parte deste trabalho de tese, determinamos abundancias de
fldor em uma amostra de estrelas gigantes vermelhas pertencentes a Grande Nuvem de
Magalhaes utilizando, assim como mencionado anteriormente, o potencial de excitagdo e
energia de dissociagdo consistentes para a linha HF(1-0)R9. Como esperado, dada a mu-
danga das constantes moleculares para a linha de HF estudada, houve uma diminuic¢do
significativa nas abundancias de fltior determinadas neste trabalho quando comparadas

com os resultados anteriores da literatura.

A amostra da LMC estudada contém tanto estrelas do campo quanto duas estre-
las pertencentes ao aglomerado estelar NGC 2203. Ao compararmos A(F) versus A(Fe),
ou [F/Fe] versus [Fe/H], das estrelas da LMC com aquelas da amostra estudada do disco
Gal4ctico podemos notar que as estrelas do aglomerado NGC 2203 da LMC seguem apro-
ximadamente o comportamento primédrio de fltior em relagdo ao ferro encontrado para as
estrelas do disco espesso / halo Galacticos. As razdes de [F/Fe] obtidas para as estrelas
do campo da LMC cobrem um intervalo de ~ 0,5 dex, enquanto que para as duas estrelas
de NGC 2203 temos razoes de [F/Fe] versus [Fe/H] similares. Outro resultado impor-
tante a ser ressaltado é que o valor de [F/Fe] para as estrelas do campo da LMC é, em
média, significamente mais baixo (~ 0,6 dex) do que aquela das estrelas da Galdxia no
mesmo intervalo de metalicidade. Tal resultado encontra-se em acordo com resultados

de outros elementos para galdxias anas.

No que concerne a evolugado do fliior com o oxigénio, os valores de [F/O] versus
[O/H] das estrelas da LMC parecem potencialmente seguir uma tendéncia aproximada-
mente linear, havendo um decréscimo moderado da razio [F/O] com a abundéincia de
oxigénio; notamos que este comportamento é similar ao observado para a Galédxia entre
metalicidades ([Fe/H]) -0,25 e +0,25. Ao compararmos os resultados obtidos para a LMC
com modelos de evolu¢do quimica construidos para a Via Lactea, percebemos que existe
uma tendéncia de decréscimo moderado da razdo [F/O] com a abundancia de oxigénio
em modelos que envolvem produgdo de flior em SNII. No entanto, modelos de evolu-
¢do quimica do fldor computados exclusivamente para a galdxia LMC seriam necessarios

para que se possa compreender a evolucdo do fltior nesta galdxia.



Apéndice A
Espectros Reduzidos

Neste apéndice apresentamos os espectros reduzidos para todas as estrelas da
amostra pertencentes aos aglomerados globulares M4, w Centauri, ao disco Galactico e
a Grande Nuvem de Magalhdes. Os espectros estdo no intervalo entre A 23297 e 23390
A, onde encontra-se a linha rotacional-vibracional R9 da molécula HF, além de linhas da
molécula 12C16Q0 e a linha dubleto do Na I, além da linha de Fe I ()\2331013;) que é uma

das linhas usadas para determinar a metalicidade nas estrelas do disco galéctico.

Os espectros das estrelas observadas com o espectrégrafo Phoenix sao mostra-
dos nas Figuras A.1 (estrelas L1411, L1514, L2307, L2410, L3209 e L3413 de M4), A.2
(estrelas L4611 e L4613 de M4; estrelas ROA 43, ROA 132, ROA 179 e ROA 213 de w
Centauri), A.3 (estrelas ROA 219 e ROA 324 de w Centauri; TYC 5880-423-1, UCAC2
22625431, 2MASS ]06232713-3342412 e 2MASS J07313775-2818395 do disco galdctico), A.4
(estrelas LMC 1.6, 1.27, 1.50, 2.1158, 2.3256 e 2.4525 da Grande Nuvem de Magalhaes),
A5 (estrelas LMC 2.5368, NGC 2203 AM1 e NGC 2203 AM2 da Grande Nuvem de Ma-
galhaes; HD 19697, HD 20305 e HD 90862 do disco galactico) e A.6 (primeiro painel:
estrela HD 90862 do disco galéctico).

Os espectros das estrelas observadas com o espectrégrafo IGRINS sdo mostrados
nas Figuras A.6 (a partir do segundo painel: estrelas L1501, L1514, L2406, L3209 e L3624
de M4) e A.7 (primeiro painel: estrela L4511 de M4).

Os espectros das estrelas observadas com o espectrégrafo CRIRES sdo mostra-
dos na Figura A.7 (segundo ao quarto painel: estrelas L 4401, L4404 e L4630 de M4).

Os espectros das estrelas observadas com o espectrégrafo FTS sdo mostrados
nas Figuras A.7 (dois dltimos painéis: estrelas 10 Dra e 41 Com do disco Galactico), A.8
(estrelas 3 And, 8 Peg, 8 UMi, v Dra, i1 Leo e w Vir do disco Galactico) e A.9 (os quatro
primeiros painéis: estrelas BD+06°2063, BD+16°3426, HD 96360, HD 189581 do disco

Galactico).

Os espectros das estrelas observadas com o espectrégrafo iSHELL sdo mostra-
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dos nas Figuras A.9 (dois dltimos painéis: estrelas 2MASS J01051470+4958078 e 2MASS
J02431985+5227501 do disco Galactico) e A.10 (estrelas 2MASS J04224371+1729196, 2MASS
J20410375+0001223 e 2MASS ]J22341156+4425220 do disco Galactico).
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Figura A.1: Espectros reduzidos Phoenix / Gemini Sul. Do painel superior ao painel
inferior temos os espectros das estrelas L1411, L1514, L2307, L2410, L3209 e L3413 per-
tencentes ao aglomerado globular M4.
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Figura A.2: Espectros reduzidos Phoenix / Gemini Sul. Do painel superior ao painel
inferior temos os espectros das estrelas: 14611 e L4613 do aglomerado globular M4; ROA
43, ROA 132, ROA 179 e ROA 213 do aglomerado globular w Centauri.
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Figura A.3: Espectros reduzidos Phoenix / Gemini Sul. Do painel superior ao painel
inferior temos os espectros das estrelas: ROA 219 e ROA 324 do aglomerado globu-

lar w Centauri; TYC 5880-423-1, UCAC2 22625431, 2MASS 06232713-3342412 e 2MASS
07313775-2818395 do disco galactico.
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Figura A.4: Espectros reduzidos Phoenix / Gemini Sul. Do painel superior ao painel
inferior temos os espectros das estrelas: LMC 1.6, 1.27, 1.50, 2.1158, 2.3256 e 2.4525 da
Grande Nuvem de Magalhaes.
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Figura A.5: Espectros reduzidos Phoenix / Gemini Sul e Phoenix / KPNO. Do painel
superior ao painel inferior temos os espectros das estrelas: LMC 2.5368, NGC 2203 AM1
e NGC 2203 AM2 da Grande Nuvem de Magalhaes; HD 19697, HD 20305 e HD 28085 do
disco galéctico.
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Figura A.6: Espectros reduzidos Phoenix / KPNO e IGRINS / HJS. Do painel superior
ao painel inferior temos os espectros das estrelas: HD 90862 do disco galdctico; L1501,
L1514, L2406, L3209 e L3624 do aglomerado globular M4.
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Figura A.7: Espectros reduzidos IGRINS / HJS, CRIRES / VLT e FTS / KPNO. Do painel
superior ao painel inferior temos os espectros das estrelas: 14511, L4401, L4404 e L4630
do aglomerado globular M4; 10 Dra e 41 Com do disco galactico.
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Figura A.8: Espectros reduzidos FTS / KPNO. Do painel superior ao painel inferior temos
os espectros das estrelas: 3 And, 8 Peg, 8 UMi, v Dra, i Leo e w Vir do disco galactico.
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Figura A.9: Espectros reduzidos FTS / KPNO e iSHELL / IRTFE. Do painel superior ao
painel inferior temos os espectros das estrelas: BD+06°2063, BD+16°3426, HD 96360, HD
189581, 2MASS J01051470+4958078 e 2MASS ]02431985+5227501 do disco galactico.
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Figura A.10: Espectros reduzidos iSHELL / IRTF. Do painel superior ao painel inferior
temos os espectros das estrelas: 2MASS J04224371+1729196, 2MASS ]J20410375+0001223

e 2MASS J22341156+4425220 do disco galdctico.
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Outras Transi¢oes nas Regides das
Linhas Rotacionais-Vibracionais da
Molécula HF

Neste apéndice apresentamos a lista de linhas moléculas e atdmicas mais impor-
tantes que se encontram nas regides epectrais das linhas analisadas de HF R9, R13, R14,
R15 e R16.

Tabela B.1: Lista de linhas — Linha R9 da molécula HF

A (Air) Elemento / X D,

(A) Molécula  (eV) loggf (eV)
23.357,123  BBCUN 1,862 -1,837 7,760
23.357,178  2C'"0 0,151 -5,5582 11,20
23.357,877  BCUN 2,448 -3,741 7,760
23.358,078  !2C13C 0,839 -2,034 6,290
23.358,000  ?C“N 1,849 -3534 7,760

23.358,193 Nil 6,785 -8,461
23.358,246 12C1N 1,500 -2,203 7,760
23.358,291 Fel 6,677 -3,012

23358,329 HF(1-0)R9 0,227 -3,962 5,869
23.358,343 12Cl70 5830 -4,671 11,20
23358434  BBCHUN 3606 -2,012 7,760
23.358,492 Coll 11,70 -0,443
23.358,658 12CH 2,560 -4,282 3,530
23.358,680 Fel 6,874 -4,758
23.358,695 Til 5415 -1,642
23.359,529 VI 5201 -3,774
23.359,607 Col 5,446 -3,990
23.359,824 Y II 10,25 -7,210
23.359,875 2CU4N 1,471 -3,499 7,760

Notas: Transi¢des proximas a linha rotacional-vibracional R9 da molécula HE.

XII
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Tabela B.2: Lista de linhas — Linha R13 da molécula HF

A (Air) Elemento / X D,
(A) Molécula (eV) loggf (eV)
22.957,429 Crl 4,700 -3,601

22.957,498 13CI5N 1,450 -2,902 7,760
22.957,535 12CH 1,330 -6,315 3,530
22.957,572 BCHUN 1,510 -2,396 7,760
22.957,641 14C160 5140 -4,426 11,20
22.957,740 Til 5,480 -0,923

22.957,855 2Ci3¢c 1,610 -0,081 6,290
22.957,862 BCHUN 1,300 -3,210 7,760
22.957,899 13CI5N 1,450 -2,702 7,760
22.957,938 HF(1-0)R13 0,455 -3,941 5,869
22.958,004 Sil 7,230 -1,220

22.958,025 2Ci3¢C 2,640 -1,912 6,290
22.958,037 2ci2c 1,610 -0,108 6,290
22.958,168 12CI5N 1,500 -2,501 7,610
22.958,178 R2ci3c 1,750 -0,974 6,290
22.958,439 2Ci3¢c 2,210 -1,494 6,290
22.958,536 KI 3,740 -1,330

22.958,609 2Ci3¢c 2,200 -1,486 6,290
22.958,684 12CI5N 1,500 -2,912 7,760

Notas: Transi¢des proximas a linha rotacional-vibracional R13 da molécula HE.

Tabela B.3: Lista de linhas — Linha R14 da molécula HF

A (Air) Elemento / X D,
(A) Molécula  (eV) loggf (eV)
22.886,306  BCI°N 1,70 -1,510 7,760
22.886,391  M“C0 6,890 -3,300 11,20
22.886,395  BCMN 1,350 -2,888 7,760
22.886,426 Fe I 1342 -2.824

22886427  BCUN 1,530 -2,363 7,760
22.886,484  2CMN 1,570 -1,813 7,760
22.886,584 12CH 2,640 -6,197 3,530
22.886,605  BCUN 1,830 -1,765 7,760
22.886,636 Col 6,270 -3,535

22.886,733 HF(1-0)R14 0,524 -3,947 5,869
22.886,793 Fell 12,75 -3,368

22.886,804 Cl1 11,82 -3,250

22.886,838  2CY"O 5440 -4,093 11,20
22887079  BCBO 6,810 -3,319 11,20
22.887,097  BCUN 1,530 -2,941 7,760
22.887,098  2C13C 3,160 -0,393 6,290
22887260  BCUN 1,350 -2,201 7,760
22.887,474 Scl 4,500 -2,486

22.887.545  12C12C 2,290 -0,572 6,290

Notas: Transi¢des proximas a linha rotacional-vibracional R14 da molécula HF.
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Tabela B.4: Lista de linhas — Linha R15 da molécula HF

A (Air) Elemento / X D,
(A) Molécula (eV) loggf (eV)
22.825,989 BCHBN 1,620 -1,510 7,760
22.825,990 13CI5N 1,930 -3,230 7,760
22.826,021 13C160 5520 -5,395 11,20
22.826,124 Fe I 6,130 -2,408

22.826,239 BCHN 1,430 -2,984 7,760
22.826,298 BCI7O 5130 -4,292 11,20
22.826,317 12CI5N 1,300 -1,985 7,760
22.826,474 BCIBN 1,430 -3,030 7,760
22.826,621 12CI5N 1,310 -2,290 7,760
22.826,862 HF(1-0)R15 0,597 -3,956 5,869
22.826,919 12C180 5360 -4,727 11,20
22.827,010 12CH 2,800 -11,28 3.530
22.827,123 1BCI7O 6,800 -3,290 11,20
22.827,132 12C170 7,140 -3213 11,20
22.827,177 BCI7O 5360 -5,632 11,20
22.827,240 BCIBN 1,960 -3,573 7,760
22.827,354 R2CHUN 1,420 -1,633 7,760
22.827,375 12CH 2.700 -9,645 3.530
22.827,609 ClI 11,88 -2,320

Notas: Transi¢des proximas a linha rotacional-vibracional R15 da molécula HF.

Tabela B.5: Listas de linhas — Linha R16 da molécula HF

A (Air) Elemento / X D,
(A) Molécula (V) loggf (eV)
22.776,876 2CH 1,440 -7,026 3,530
22.777 274 12C160 7,790 -3,228 11,20
22.777,686 13C180 5,000 -4,190 11,20
22.777,781 12¢12c 2,590 -2,353 6,290
22.777,832 2CI3C 1,920 0,253 6,290
22.778,053 2CBC 1,700 -0,983 6,290
22.778,121 2CH 2,560 -5,626 3,530
22.778,183 12CI5N 1,690 -3,431 7,760
22.778,202 1C160 5,020 -4,371 11,20
22.778,249 HF(1-0)R16 0,674 -3,969 5,869
22.778,340 2cl2c 2,340 -0,022 6,290
22.778,346 1BCI7O 6,900 -3,293 11,20
22.778,691 2C13¢C 4160 -0,753 6,290
22.778,717 2CN 1,930 -2,062 7,760
22.778,770 13CISN 1,460 -3,119 7,760
22.778,775 2Cl2c 2,920 0,226 6,290
22.778,813 13CI5N 1,420 -3,543 7,760
22.779,014 2CI5N 1,46 -3,298 7,760

Notas: Transi¢des proximas a linha rotacional-vibracional R16 da molécula HF.



Apéndice C

Alguns Perfis Sintéticos e Sinteses

Ajustadas as Linhas Espectrais da

molécula HF

Neste apéndice apresentamos os perfis sintéticos ajustados e os espectros obser-

vados das linhas de HF analisadas.

Rel Flux

| —c+788 N +7.64 0 +884 F 4275
0.04 [~ 2340128548  O.07022

4275/ 170/ -053 mic = 1.8500 = 1.85 M/H= —0.63

1 1
2.3358x10* 2.3362x10*

Figura C.1: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R9 da molécula HF para a estrela Arcturus.

Rel Flux

0.5

C+7.86 N +7.64 O +B64 F +3.60

22997.54506 0.99888

4205/ 170/ -083  mie = 1.8500 vi= 185 M/H= —0.53

1 1 1
2.2058x%10* 2.206%10% 2.2062x10*
Wavelength

Figura C.2: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional

R13 da molécula HF para a estrela Arctu-
rus.
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Rel Flux

|—C+832 N 4771 04869 F +4.18
23000.08 0.9720158

2660,/ 0890/ -007  mic = 18000 vi= 190 M/H= -0.07
o 1 1 1 1
2.3367x10° 2.3356x10* 2.3359x10* 2.336x10%
Wavelength

Figura C.3: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional

R9 da molécula HF para a estrela 10 Dra.

0.9

Rel Flux
e
®

o7

[ c+e3z N+7.71 04858 F +4.00
22000.04 0.8987582
08 gsee/ 069/ -0.0?  mic = 1.9000 vi= 160 M/H= -0.07

2.2058x10* 2.2050x10%
Wavelength

Figura C.4: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional

R13 da molécula HF para a estrela 10 Dra.

Rel Flux

[ c+8az N +771 0 +868 F +4.18

| 2200004 o.80m7582

9550,/ 089/ —0.07  mic = 1.8000 vi= 1,00 M/H= —0.07
L 1 1
2.2862x10° 2.2884x10* 2.2886x10

Wavelength

Figura C.5: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R14 da molécula HF para a estrela 10 Dra.

Rel Flux

[ c+882 N 4771 0 +850 F +408
2200004 0.8887562
8560,/ 0.6/ —0.07 mic = 1.8000 vi= 1.90 M/H= —0.07

(X4 5

!
22778x10*
Wavelength

Figura C.6: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R16 da molécula HF para a estrela 10 Dra.

1
2.27vvx10

b
o

Rel Flux

0.8

F_c+833 N 4772 04860 F +424

22000.04 03000200

3917./ 130/ -0.08 mie = 1.7600 vim 175 M/H= —0.08
07k 1 1 ! ! E
2.3357x10* 2.3358x10* 2.3359x10* 2.336x10*
Yavelength

Figura C.7: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R9 da molécula HF para a estrela 41 Com.

o
©

Rel Flux

[ c+p3a N+7.72 0+880 F e
22000.02 0.9837331

3917,/ 1.30/ -0.08 miq = 1.7500

1 I
2.296x10% 2.2962x10* 2.2964x10%

Wavelength

1
2.2058x10°

Figura C.8: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R13 da molécula HF para a estrela 41 Com.
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Rel Flux

h—C+8.33 N +7.72 0 +8.80 F +4.32

22000.02 0.8795173

so17,/ 130/ -D08 mis = 1.7600 vi= 175 M/H= -0.08
08 b 1 L ! 4
2.2826x10% 2.2828x16¢ 2.283x10*
Wavelength

Figura C.9: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R15 da molécula HF para a estrela 41 Com.

Rel Flux

| —c+833 N4+772 04880 F+i18
22000.02 0.6837331

3017/ 130/ -0.08 mie = 1.7500 vi= L75 M/H= -0.08
1 I 1
22777x10* 2.2778x10* 2.2779x10*

Wavelength

Figura C.10: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R16 da molécula HF para a estrela 41 Com.

Rel Flux

| C+834 N +7.73 0 +881 F +4.40
23000. 08852392
3801/ 1.00/ -0.05 mic = 1.8000 vi= 180 M/H= -0.05
1 1 1 1

2.3857x10* 2.3358x10* 2.3350%10* 2.336x10*
Wavelength

Figura C.11: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional

2.3361%10*

R9 da molécula HF para a estrela 5 And.

Rel Flux

0.8

| C+83d4 N +7.73 0 +8.61 F +4.40
22000.08 0.8774704

3801/ 1.00/ -005  mic = 1.8000 vi= 1,80 M/H= —0.06
0.7 1 1 1
2.2684x10° 2.2886x:10¢ 2.2888x10°
Wavelength

Figura C.12: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R14 da molécula HF para a estrela 8 And.

0.8
M
2
&
ol
o
o6
| c 4813 N 4762 0 +8.40 F +4.08
23000.06 0.6689981
3599./ 075/ -026 mie = 1.9000 vi= 190 M/H= —0.28
041 1 1 =
2.3857x10° 2.3358x10° 2.3359x10%
Wavelength

Figura C.13: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R9 da molécula HF para a estrela 5 Peg.

Rel Flux

e o
| C+8.13 N +7.562 0 +8.40 F +4.10

22000.03 0.9522623

3500/ 075/ -028  mle = 19000 vt= 1.90 M/H= —0.28 =

1 1
2.2885x10° 2.2886110* 2.2887x10% 2.2888x10°
wgth

Wav:

2.2889x10%

Figura C.14: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R14 da molécula HF para a estrela 3 Peg.
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T T T T T T T T
o
- . .
R . 1
.
M % ]
2 2 1
£ = 1
3 K] =
& &
U8 4813 N +7.52 0 +840 F +3.97 B [ C 4834 N +7.73 0 +881 F +4.45
2200003 0.9522623 23000.05 09608254

9509,/ 075/ 026  mic = 1.9000 vt= 1.80 M/H= 028 1 o6l 9999/ 121/ -005  mic = 1.7500 ¥i= 1.75 M/H= -0.05 ]

L 1 L L 1 1 1 1

2277710 2.2778x10¢ 2.2770x10¢ 2.278x10° 2.3357x10° 23358%10* 23350 10* 2.336%10*
Wavelength Wavelength

Figura C.15: Perfil sintético e sintese espec- Figura C.18: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R16 da molécula HF para a estrela g Peg. R9 da molécula HF para a estrela « Dra.

Rel Flux
<
©

08
| C+835 N +7.74 O +8.62 F +4.25

| C+708 N+7.70 0 +7.83 F +240

23399.2804011906 09463349

23000.03 0.3148018

8084/ 182/ -0.04 mle = 1.7000 vt= 1.70 M/H= -0.04 084 - 2860,/ 0,60/ -1.18 mic = 1.8500 vi= 1,85 M/H=|-1.16 n
1 1 1 1 d 1 1
2.3357x10* 2.3358x10° 2335810 2.336x10° 2.338x10* 2.3365x10*
Wavelength

Wavelength

Figura C.16: Perfil sintético e sintese espec- Figura C.19: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional tral ajustada a linha rotacional-vibracional

R9 da molécula HF para a estrela § UMi. ~ R9 da molécula HF para a estrela L1411.

Rel Flux
o
o

| C+6.08 N +6.83 0 +7.83 Fa+2.80
2323230198  0.52744
4150/ 088/ -116  mie = 1.5000 wt= 150 J/H= 115

22000.02 0.9073898
081 sams 132/ -0.04 c = 17000

-0.04
1 I 1 1 1 1
2.2958x10% 2.296x10 2.2962x10* 2.2964x10* 2.3356x10* 2.3358x10" 2.336x10* 2.3362x10* 2.3364x10*

Wavelength Wavelength

Figura C.17: Perfil sintético e sintese espec- Figura C.20: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R13 da molécula HF para a estrela 3 UMi.  R9 da molécula HF para a estrela L1501.
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Rel Flux

—C+8.80 N +7.06 O +7.01 F +2.86
2323234 06235681

08 4716 N47.18 04618 F +268

2323243181  0.47408

0.96 [~
5875/ 0.8/ -118 mle = 1.0800 vt= 195 M/H= —1[18 4100./ 045/ -1.17 mic = 2.4500 vi=|9.45 M/H= -1.17
1 1 I 1 1 1 I 1 1
2.3358x10 2.336x10* 2.3362%10* 2.3864x10° 2.3356x10" 2.3358x10° 2.336%10° 2.3362x10° 2.3364x10*
Wavelength Wavelength

Figura C.21: Perfil sintético e sintese espec- Figura C.23: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R9 da molécula HF para a estrela L1514. R9 da molécula HF para a estrela L2406.

Rel Flux

|—C +7.24 N +7.47 0 +7.81 F +2.60

29205.04 0.6655969

4075,/ 085/ -1.15  mic = 14500 = 145 M/H= -1.15
1 1 1 1
2.3858x10° 2.336x10% 2.3382x10* 2.3364x10°
Wavelength

Figura C.22: Perfil sintético e sintese espec-
tral ajustada a linha rotacional-vibracional
R9 da molécula HF para a estrela L2307.
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