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RESUMO

Neste trabalho apresentamos os resultados da analise de espectros estelares no in-
tuito de derivarmos a abundéncia fotosférica do carbono (C) e nitrogénio (N) para
estrelas anas do tipo solar, com e sem planetas ja detectados. Existem trabalhos
que mostram que C e N (dois elementos volateis) sao mais abundantes em estrelas
com planetas, bem como ha trabalhos que afirmam que estrelas com planetas sao
deficientes em elementos refratarios com relagado aos volateis. C e N sao elementos
voléteis, cuja abundéancias devem ser comparadas com as abundancias de elementos
refratarios a fim de verificar a contribuicao da formagao planetaria na composicao da
estrela hospedeira. Analisando transi¢des moleculares na faixa de 3300 A a 5300 A
derivamos a abundéncia do C e N para duas amostras de estrelas distintas: (i) parte
da amostra de Y. Takeda (espectros coletados no Observatério Okayama, com reso-
lugdo R=70.000 e razao sinal-ruido S/N > 320) e (ii) 4 pares de estrelas similares de
M. Carlos (espectros coletados no telescépio Magellan, Las Campanas Observatory,
R=65.000 e S/N > 300). Os espectros da amostra de Y. Takeda precisaram ter o
fluxo normalizado, estando ja reduzidos. Os espectros da amostra de M. Carlos ja
se encontravam com fluxo normalizado. Empregando o cédigo de sintese espectral
MOOG, que resolve o transporte radiativo numa fotosfera estelar sob a hipétese de
equilibrio termodinamico local, definimos um conjunto de linhas moleculares como
bons indicadores das abundancia do C e N, tendo medido tais abundancias elemen-
tais com erros bastante aceitaveis para o propésito deste estudo. As linhas espectrais
sao dos sistemas elétronicos A-X do CH, D-A do C5, B-X do CN e A-X do NH (este
ultimo apenas empregado para anélise espectroscopica da amostra de M. Carlos).
Encontramos numa das estrelas de um par de estrelas similares da amostra de M.
Carlos, a principio ambas sem planetas, que mostra deficiéncia de elementos refra-
tarios com relagao aos voléteis, sugerindo que ela deva possuir planeta(s), terrestre
ou gasoso e a outra nao. Notamos também que estrelas andlogas solares do disco
fino com planetas gasosos sao ligeiramente mais abundantes em C e N como ocorre
para o Fe.

Palavras-chave: Estrela do tipo solar. Abundancia. Espectroscopia 6ptica. Sintese
espectral estelar. Exoplanetas.
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CARBON AND NITROGEN IN SOLAR TYPE DWARFS WITH
AND WITHOUT PLANETS

ABSTRACT

In this work we present the results of stellar spectral analysis in order to derive the
photospheric abundance of carbon (C) and nitrogen (N) for solar type dwarf stars,
with and without already detected planets. There are works that show that C and
N (two volatile elements) are more abundant in stars with planets, as well as works
which affirm that stars with planets are deficient in refractory elements with respect
to volatiles. C and N are volatile elements whose abundances must be compared
with the abundances of refractory elements in order to verify the contribution of
the planetary formation in the composition of the host star. Analyzing molecular
transitions in the range of 3300 A to 5300 A we derive abundance of C and N for
two distinct star samples: (i) part of the Y. Takeda sample (Spectra collected at
the Okayama Observatory, with a resolution of R = 70,000 and signal-to-noise ratio
S/N>320) and (ii) 4 pairs of similar stars of M. Carlos (spectra collected in the
Magellan telescope, Las Campanas Observatory, R = 65,000 and S/N>300). The
spectra of the Y. Takeda sample had to have the normalized flow already reduced.
The spectra of the sample of M. Carlos were already with normalized flux. Using
the MOOG spectral synthesis code, which solves the radiative transport in a stellar
photosphere under the hypothesis of local thermodynamic equilibrium, we defined
a set of molecular lines as good indicators of the abundance of C and N, having
measured such elemental abundances with errors quite acceptable for the purpose of
this study. The spectral lines are from the electron systems of CH A-X, Cy D-A, CN
B-X and NH A-X (the latter only used for spectroscopic analysis of the M. Carlos
sample). We found in one of the stars of a pair of similar stars of the sample of M.
Carlos, at first both without planets, that shows deficiency of refractory elements
with respect to the volatile ones, suggesting that it must own planet(s), terrestrial
or gaseous and the other do not. We also note that thin disk solar-analog stras with
gaseous planets are slightly more abundant in C and N as is the case for Fe.

Keywords: Solar type star. Abundance. Optical spectroscopy. Spectral stellar syn-
thesis. Exoplanets.
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1 INTRODUCAO

Durante a formacao de uma proto-estrela/estrela, composta basicamente de hidro-
génio e hélio, pode-se formar um disco protoplanetario que dard origem aos demais
corpos do sistema. Ao final da formacao do sistema, parte da matéria que nao fica
retida em planetesimais, planetas, luas e demais corpos pode ainda ser acretada
nas camadas externas da estrela. Os elementos refratarios sdo normalmente retidos
em planetesimais, dando origem aos nucleos rochosos de planetas gigantes como
também de planetas terrestres. Desta maneira um estudo detalhado da composicao
quimica de elementos presentes na superficie da estrela nos traz informagoes acerca
dos efeitos de acrecao quimica diferencial, desde o disco protoplanétario para as
camadas mais externas da estrela. Uma hipotese existente afirma que os elementos
refratarios ficam deficientes na fotosfera de uma estrela ana de tipo solar devido
a retencao destes em planetas, como também a acrecao dos elementos volateis na
mesma, que nao seria perturbada pela formacao planetaria. Por exemplo, Melendez
et al. (2009) concluiram que o Sol é ligeiramente deficiente em elementos refratérios
com relacao aos volateis quando comparado a uma amostra de estrelas semelhantes

sem planetas.

Na Figura 1.1' fizemos uma compilacido de alguns trabalhos que determinaram as

abundancias do grupo CNO (carbono, nitrogénio e oxigénio) para a fotosfera solar.

Existem algumas técnicas para a deteccao de exoplanetas que sao muito utilizadas
e outras menos, porém cada uma delas apresenta uma certa limitacdo. A técnica de
transito planetario fortemente utilizada para a deteccao de exoplanetas consiste em
verificar a variacao do brilho da estrela, que ocorre devido a passagem de um planeta
na frente da estrela com relagao a linha de visada de um observador na Terra, o que
faria com que o brilho da estrela diminuisse devido a este transito. Porém, caso o
planeta tenha inclinagao de plano orbital pouco diferente de 90 graus, jamais detec-
taremos este planeta utilizando esta técnica, pois 0 mesmo nao passaria pela nossa
linha de visada e nao observaremos essa diminuicao do brilho. Outra técnica é a de
velocidade radial, que consiste em caracterizar o deslocamento periédico das linhas
espectrais, dado pelo efeito Doppler sofrido pela radiacao eletromagnética emitida
pela estrela em funcao de seu movimento ciclico em torno do centro de massa do
sistema. Esta técnica favorece a deteccao de planetas massivos, do tipo Jipiter, e/ou
mais préoximos da estrela hospedeira. Caso o sistema possua planetas ndo massivos

e/ou préoximos da estrela o suficiente, o deslocamento do centro de massa seria muito

Nogex =log(nx/nu) + 12, onde n é a densidade numérica do elemento.



Figura 1.1 - Medidas de abundéncias do C, N e O na fotosfera solar por diversos traba-
lhos desde 1978. Dados obtidos dos trabalhos de Lambert (1978), Grevesse e
Sauval (1998), Holweger (2001), Asplund et al. (2005), Grevesse et al. (2007),
Asplund et al. (2009), Grevesse et al. (2010), Caffau et al. (2008), Caffau et
al. (2009), Caffau et al. (2010).
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pequeno e nao observamos o efeito Doppler. Outras técnicas sdo: (i) Astrometria,
limitada pela instrumentacao que deveria determinar a pequena variagao da estrela
astrometricamente no céu; (ii) Microlente gravitacional, cujo evento de micro-lente
necessita de um corpo massivo entre o observador e o objeto a ser observado, é raro
de ocorrer; (iii) Imageamento direto que seria observar diretamente o exoplaneta,

porém devido a pequena distancia angular do planeta com relacao a estrela, e ao



forte brilho da estrela que praticamente ofusca o planeta, esta técnica esta limitada

aos instrumentos utilizados.

Encontrar uma relacao entre a composi¢ao quimica da estrela e a presenca de pla-
netas também pode contribuir para os programas de busca de exoplanetas, pois
proporciona um indicador alternativo para estrelas candidatas a presenca de pla-
netas (é necessario precisdo em abundéncias diferenciais logaritmicas da ordem de
poucos centésimos de dex, (MELENDEZ et al., 2009)). Segundo Carlos (2015): "o acrés-
cimo de um planeta rochoso de 10 massas terrestres com metalicidade Z=1 % em um
envelope estelar produziria um aumento em metalicidade de 0,04 dex em uma estrela
semelhante ao Sol®. J4 um planeta do tipo gasoso de uma massa de Jipiter, com
um ntcleo rochoso da ordem de 4% da massa do planeta, produziria um acréscimo
em metalicidade de 0,05 dex no envelope estelar. Como podemos notar os valores
sdo muito pequenos e, por isso, a necessidade de uma andlise de alta precisao.".
O raciocinio inverso pode ser aplicado para explicar o decréscimo na metalicidade
superficial de uma estrela semelhante ao Sol, quando da retencao de metais devido

a formacgao planetaria.

Existe uma maior probabilidade de planetas serem formados em torno de estrelas
com maior metalicidade, que é tradicionalmente mensurada pela abundancia do ferro
para estrelas de tipo solar (tipos F, G e K). Por exemplo, Fischer e Valenti (2005)
encontraram que a probabilidade de uma estrela hospedar planeta gasoso é propor-

[Fe/H] 4 Contudo, estrelas com planetas também sdo mais abundantes

cional a 10?
em outros metais tais como elementos do pico do Ferro (V, Cr, Mn, Fe, Co e Ni)
como seria de se esperar, e elementos alfa (Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca e Ti) (SILVA et
al., 2015). Na Figura 1.2 de Silva et al. (2015), notamos um pequeno acréscimo na
abundancia de varios elementos para anas FGK hospedeiras de planetas gasosos, em

azul, em relagao a estrelas sem este tipo de planetas, em vermelho.

As estrelas utilizadas neste trabalho sdo anas de tipo solar tanto moderadamente
pobres em metais como com metalicidade em torno do valor solar, com parametros
fotosféricos em torno dos valores solares (1.y = (5777 £ 800)K, logg = 4,44 +
0,60 e [Fe/H] = (0,00 4 0,66) dex), com e sem exoplanetas ja detectados. Duas

possiveis investigagoes tém sido feitas quanto ao estudo de abundéancias elementares

2Em Astronomia a metalicidade (Z) de um objeto é a fracdo de massa do mesmo na forma de
elementos quimicos mais pesados que o hélio 4, ou fragdo de metais em massa.

3variagio de 40,04 dex na escala log(Z)

4A expressdo [Fe/H] representa o logaritmo da razdo entre a abundancia numérica de dtomos
de ferro na estrela e no Sol (sempre em comparagao com a abundancia do 4&tomo de hidrogénio por
ser o mais abundante), ou seja, [Fe/H| = log(Nre/Np)Estrela — 108(Nre/NH) S0l

3



Figura 1.2 - Comparacao das abundéncias [X/H] para 120 anas FGK da vizinhanga so-
lar com e sem planetas gasosos detectados, em azul e vermelho, respecti-
vamente. O painel superior mostra as distribui¢bes para todas as anas da
amostra, enquanto o painel inferior restringe a comparacdo com as estrelas
com —0,25 < [Fe/H]< 40, 35. Os pontos de dados originais sao mostrados ao
lado de cada caixa correspondente para permitir a visualizacdo da dispersao
intrinseca (SILVA et al., 2015). Remogao de dados baseada em 2 desvios padrao
da média foi aplicada a todas distribui¢oes de [X/H] a fim de eliminar dados
discrepantes. Os retangulos e barras de erros verticais representam percen-
tis das distribuigoes (retdngulos para os interquartis e barras para 100%). O
traco interno a cada retdngulo mostra a mediana de cada distribuicéo.
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em amostras de estrelas com e sem planetas: (i) verificar quais metais sdo mais
abundantes em estrelas com planetas ja que a probabilidade de ocorréncia destes
¢ proporcional & metalicidade delas, e (ii) comparar a abundancia de elementos

refratarios com a de volateis quando se analisa estrelas com e sem planetas.

Ainda nao estd claro a relacdo das abundancias dos elementos leves C, N e O com a
presenca de planetas, sendo o oxigénio um elemento alfa e o metal mais abundante.
Alguns trabalhos encontram carbono e/ou nitrogénio mais abundantes em amostras
de estrelas com planetas em comparagdo com amostras estelares sem planetas (SILVA
et al., 2015). No trabalho de Suédrez-Andrés et al. (2016), que fez o uso da cabega de
banda do NH em A3360 A para determinar a abundancia do nitrogénio para uma
amostra de 74 estrelas de tipo solar, aponta para uma relacao direta entre uma estrela

hospedar um planeta e sua abundancia de nitrogénio, o que pode ser observado



na Figura 1.3. Quanto ao oxigénio h& poucos trabalhos, alguns inconclusivos como
Silva et al. (2015), que determinaram a abundancia deste elemento num subconjunto
restrito de estrelas em uma amostra de 120 anas FGK do disco fino da vizinhanca

solar com e sem planetas gasosos.

Figura 1.3 - Distribuicdo da abundéancia [N/Fe| para as 74 estrelas do trabalho de Suérez-
Andrés et al. (2016). Em vermelho estrelas que ndo hospedam planetas e em
verde estrelas hospedeiras de planetas.
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A determinagdo das abundancias do grupo CNO em estrelas de tipo solar é uma
tarefa ardua diante do nimero bem reduzido de linhas atdmicas desses elemen-
tos no espectro optico de estrelas FGK, considerando inclusive que tais linhas sao
fracas mesmo em estrelas ricas em metais e/ou com fotosferas mais frias. Comu-
mente adota-se também linhas de sistemas eletronicos de compostos moleculares
tais como Cy, CH, CN e NH para complementar as medidas e aumentar a precisio
das abundancias derivadas, mesmo para tipos espectrais menos tardios e estrelas

moderadamente pobres em metais.

A regido de 3350 A a 5000 A do espectro eletromagnético permite-nos fazer uma ané-
lise de linhas “individuais” e/ou bandas devido a transigoes eletronicas em determi-
nadas moléculas envolvendo o grupo CNO. Neste trabalho utilizamos as moléculas
NH, CH, CN e (5 para a determinacao da abundancia, tanto do nitrogénio quanto
do carbono. Tais transi¢oes moleculares serao apresentadas mais detalhadamente na
Secao 2.2. Como sao poucas as linhas espectrais efetivamente adotadas e sugeridas
na literatura para esta regiao, um dos objetivos e justificativas deste trabalho foi de-
terminar as melhores linhas de absorcao para os sistemas eletronicos dos compostos

moleculares citados anteriormente.



Utilizando espectros gentilmente fornecidos por Yoshi Takeda, trabalhamos na regiao
de 3900 A a 5100 A para um total de 42 estrelas. Algumas delas hospedam planeta(s),
segundo os projetos de busca de exoplanetas em andamento. Os espectros reduzidos
do tipo Echelle fornecidos foram normalizados em fluxo e posteriormente foi feita
uma analise quimica para a determinacao da abundancia do C e N usando o codigo
MOOG (SNEDEN, 2016). Estas estrelas ja tiveram seus pardmetros fotosféricos
e abundéancias de muitos elementos determinados por Takeda (2007). Contudo, as
abundancias dos volateis C e N foram medidas neste trabalho, unicamente via sintese

espectral de linhas moleculares.

Para uma segunda amostra de 4 pares de estrelas de tipo solar moderadamente
pobres em metais, similares par a par em parametros fotosféricos, espectros de alta
resolugao foram fornecidos por Jorge Melendez do IAG/USP?. Estas estrelas ja foram
analisadas por Carlos (2015), tendo seus parametros determinados e abundéncias
diferenciais em elementos refratarios medidas para cada par via sintese espectral e
largura equivalente. As abundancias dos elementos C e N foram re-determinadas
neste trabalho, unicamente via sintese espectral de linhas moleculares. Adotamos
os mesmos modelos de atmosfera, cdédigo de sintese espectral e padrao solar de

abundéncias considerados por Carlos (2015).

O foco deste trabalho é identificar bons indicadores espectrais e ao mesmo tempo
refinar as abundancias das estrelas selecionadas, principalmente na parte azul do es-
pectro éptico (entre 3350 A a 5100 A), para o carbono e nitrogénio usando transigoes

eletronicas em moléculas.

SInstituto de Astronomia e Geofisica/Universidade de Sao Paulo



2 FUNDAMENTACAO TEORICA

2.1 Espectro fotosférico estelar de absorgao sob aproximacao de Equili-

brio Termodindmico Local (ETL)

Na fotosfera estelar o mecanismo dominante para o transporte de energia é o radia-
tivo. O transporte convectivo, no entanto, pode ser levado em conta na construgao de
modelos para fotosfera, que comumente sao denominados de modelos de atmosfera.
Considerando a radiagdo propagando na dire¢ao s, a variacao infinitesimal da inten-
sidade especifica monocromatica, dI,, pode ser dada pela seguinte equagao (GRAY,
2005):

dl\ = —k\plrds + jrpds, (2.1)

onde k) ¢é o coeficiente de absor¢do por massa, p ¢ a densidade e jy é o coeficiente
de emissao por massa. Os coeficientes estao relacionados pela funcao fonte S, da

seguinte maneira:

Sy =2 (2.2)

KX

Sendo a profundidade 6ptica em s: T\(s) = [y kapds, (Figura 2.1), podemos dividir
a Equacao 2.1 pela variacao infinitesimal da profundidade 6ptica monocromatica

para obter uma equagao que é dependente da func¢ao fonte tal que:

dly
— =1 . 2.
dT)\ A + SA ( 3>

Representando a propagacao da radiacao numa fotosfera em coordenadas esféricas
e considerando a Figura 2.2 como referéncia geométrica para o transporte radiativo

na fotosfera estelar, tem-se:

dI,  OLdr I, df

= ord a0 d (2:4)

Assumindo que I, nao tem dependéncia azimutal, ou seja, nao depende do dngulo
azimutal, sendo dr = cosfdz e rdf = —senfdz e usando a profundidade éptica, a

Equagao 2.3 pode ser escrita como:



Figura 2.1 - Propagacao da radiagdo eletromagnética monocromatica ao longo de uma
direcdo qualquer em um meio de profundidade éptica 7).

/ Ta=0Q
(o)

Fonte: Gray (2005)

% cosd  OI, senf

——= =1 : 2.
or kyp 00 kypr A 55 (25)

Como o espessura da fotosfera é muito menor que o raio da estrela, pode-se fazer
uma aproximagao plano paralela a ser aplicada na Equacao 2.5, tal que % =0e
que, por convencao, invertemos o sentido de representacao da profundidade éptica

impondo o calculo dela ao longo do eixo z, tal que ds = -dz, ficamos com a equagao:

dIy

Rypar

= I — 5, (2.6)

cos0

cuja solugao, ao integrar ao longo do caminho 7, — ¢, como mostrado na Figura 2.1,

é:

X
I, = _/ Sy(ty)e~mmIsect goc Gt (2.7)

O limite inferior de integracao, ¢, depende da orientacao da propagacao da radiacao
que pode estar saindo das camadas mais internas para as externas (§ > 90°) ou

entrando para as camadas mais internas da estrela (6 < 90°).

O fluxo integrado quando nao se tem dependéncia azimutal é dado pela seguinte

equacao:

Fy =21 / " I cos Bsenddd. (2.8)
0



Figura 2.2 - Geometria em coordenadas esféricas para o transporte radiativo numa fotos-
fera. O angulo azimutal no plano xy nao esta representado. O eixo z mostra
a linha de visada do observador.

A

Y

Fonte: Gray (2005)

Quando houver isotropia para a funcao fonte, Sy, o fluxo sera:

S /2
F, = 27r/ S,\/ e~ =TSl gon 0 dhdt
s\ 0

(o T 0
- 27r/ S e~ sl gongdfdt . (2.9)
0

w/2

Denotando as integrais exponenciais como

En(z) = /100 . (2.10)

Levando em consideragao a Equacao 2.10, usando n=2 tal que w = sec() e = =

Tx — tx, a Equacao 2.9 pode ser escrita como:

F)\(T)\) =27 /OO S)\Eg(t)\ - TA)dt)\ — 27 /TA S)\EQ(T)\ - tk)dt)\. (211)
> 0



O fluxo na superficie da estrela, onde 7, = 0, é dado pela seguinte equagao:

F\(0) = 27 /0 T Sa (1) Ea( — t5)dtr. (2.12)

Considerando que ha equilibrio radiativo na fotosfera, que a energia flui apenas para
fora da estrela e pode-se admitir a aproximagcao de equilibrio termodinamico local
(ETL)!, a funcao fonte serd dada pela emissao de corpo negro, B(T'), de modo que

o fluxo emergente superficial monocromatico sera dado por:

F(0) = 21 /OOO BA(T)Es(7y — t2)dt. (2.13)

Podemos escrever a equagao acima da seguinte forma:

dlog Ty

Py =21 / BA(T) Es(ry — ty) Satma T Feontr (2.14)

—oo Keont (T0) loge

onde Keoney € 0 coeficiente de absor¢ao no continuo e 7y é a profundidade 6ptica
de referéncia em um dado comprimento de onda (GRAY, 2005). O coeficiente de
absor¢ao de uma linha espectral atomica, que é descrito por Gray (2005), é dado

por:

mi/2e2 H(u,a) N(E) —he
atmr = —— Mg f L2210 X0 (1 — eRohT), 2.15

onde (1 — e*:)%) é a correcao para emissao estimulada, ¢ é a velocidade da luz, e é a
carga do elétron, m, é a massa do elétron, A\p representa o alargamento Doppler
total térmico e de microturbuléncia dado por AXp = 20, /25L 4 42 H(u,a) é a
funcao de Hjerting representando o alargamento colisional com particulas neutras
ou carregadas (onde u é a diferenca de frequéncia com relacao ao centro da linha
em unidade de alargamento Doppler e a é o pardmetro de amortecimento), Ay é

o comprimento de onda de repouso da transi¢do eletronica, N(E) é a densidade

10 ETL é quando temos uma tnica temperatura para: o equilibrio de excitacdo de niveis
de energias em cada &tomo/fon, o equilibrio de ionizacdo de espécies atomicas e moleculares, a
distribuigao de velocidades ou momentos das particulas (Maxwelliana) e o equilibrio de dissociagao
molecular. Em ETL, as varia¢des de temperatura e pressao sao despreziveis dentro de dimensoes
lineares representadas pelos caminhos livres médios dos fétons e particulas
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numérica do elemento E, u(T) 2 é a funcio de partigao, g; é o peso estatistico do
nivel inferior da transicao, f a forca de oscilador, x; é o potencial de excitacao do
nivel inferior da transicao e # = 5040K /T. Em ETL, o coeficiente de absorcao é dado
por kxp = N B, h\(1 — eXThzc‘), onde temos que N; é a populacao do nivel inferior da

transicao, By, ¢é o coeficiente de Einstein para absor¢ao pura.

O coeficiente de absorcao de uma linha molecular pode ser representado de forma
andloga (STLVA, 2003):

n3/2e? H(u,a) —he.
molx = ———= A2 frnot Ni——>(1 — e30FT ). 2.16
fmol = ferfvivfrot € a forca do oscilador da transicdo molecular, que leva em conside-

racao as componentes eletronica, vibracional e rotacional, respectivamente.
2.2 Sistemas eletronicos de bandas moleculares

Para moléculas existem trés tipos de transi¢oes. Em ordem crescente de energia ne-

cessaria para sua ocorréncia, tem-se a transicao rotacional, vibracional e eletronica.

Para moléculas diatomicas os niveis eletronicos sao definidos pelo nimero quantico,
A que pode assumir valores inteiros A = 0, 1,2, ..., quantizando a componente do
momento angular orbital L. projetada na direcdo do eixo internuclear, comumente
designada pelas letras ¥, IT, A.... O momento angular total é dado por J = K + L3,
sendo K o operador momento angular rotacional: constante para um dado estado
eletronico de nimero quéntico n (RYBICKI; LIGHTMAN, 1979).

O ntimero quantico rotacional K fornece uma classificagdo segundo transigdes rota-
cionais, conhecidas como os ramos R, P e Q. Quando ocorre uma transicao entre
niveis rotacionais cujo valor do AK = —1 temos o ramo R, quando AK = +1 o
ramo P e AK = 0 o ramo Q (somente em transi¢oes nao Sigma-Sigma). (RYBICKI;
LIGHTMAN, 1979)

Quando conhecemos muitos estados eletronicos de uma molécula, designamos uma
letra para distingui-los (X, A, B, C, ...a, b, ¢, ...) colocada a esquerda da notacao
do estado, que representa uma ordenacao em energia, sendo o X frequentemente

utilizado para representar o estado de mais baixa energia da molécula. Assim, uma

2 _ —x/kT
u(T) =3 gie ™/
3Como padrio, uso letra maitiscula em negrito para representar um vetor, comumente utilizadas
nos livros textos
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transicao molecular eletronica pode ser representada, por exemplo, como: A TT—X
1Y ou B MI—X Y. O ntimero sobrescrito a esquerda da letra grega representa a
multiplicidade do estado eletrénico (2S5 + 1), sendo S o nimero quantico de spin

eletronico.
2.2.1 Sistemas A-X e B-X do CH

A molécula CH foi astronomicamente detectada analisando-se linhas interestelares
em espectros de estrelas do tipo O-B, por meio da transi¢ao eletronica A-X ainda nao
identificada com tal Belas e Blanchet (1938), a qual foi posteriormente caracterizada
por McKellar (1940). A transigao eletronica A-X do CH (A%A — X?11) ¢ fortemente
centrada em 4300 A. O sistema B-X do CH (B?*Y~ — X?1I), que produz absorcdes
menos intensas que o A-X, é comumente observado perto de 3886 A. Ambas as

transi¢oes sao um dubleto.
2.2.2 Sistema A-X do NH

O sistema A-X da molécula NH apresenta sua cabega de banda mais intensa em
3360 A. Usada para determinar a abundancia do nitrogénio, esta molécula é rara-
mente utilizada devido as poucas transi¢coes presentes no visivel, que inclusive sao
muito fracas. A melhor op¢ao é a cabeca de banda (0,0) em 3360 A. A transicio
eletronica é um tripleto (A*I; — X?%7).

2.2.3 Sistemas A-X e B-X do CN

A transigao eletronica A-X da molécula CN (A%l — X?X7T) ocorre na faixa do
vermelho, e a transicio B-X (B?LT — X2?3T) ocorre na faixa do violeta. Ambas
as transicoes sao um dubleto. A assinatura desta molécula ja foi identificada em
espectros de cometas, do Sol, de nuvens interestelares e no espectro integrado da
Galéxia (BROOKE et al., 2014). A presenga do CN no meio absorvedor/emissor torna-
o tutil para a determinagao da abundancia do C ou N. Linhas interestelares do CN

B-X foram usadas por Leach (2012) para medir a temperatura da radiagdo cdsmica
de fundo.

2.2.4 Sistema Swan do (5

A molécula Cy é observada em varios objetos astronémicos como o Sol, estrelas late-
type, nuvens moleculares interestelar e cometas. O Sistema Swan (D 3II,—A °IL,,),
que é um tripleto, tem suas bandas na regidao do visivel, sendo facilmente excitado

por flames ou descargas em gas contendo carbono.
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3 AMOSTRAS DE ESTRELAS

Uma das amostras consiste em 42 anas F-G-K de Takeda et al. (2005), cujos espectros
no azul foram gentilmente cedidos por Yoshi Takeda. Elas fazem parte de uma
amostra de 140 anas e subgigantes F-G-K da vizinhanga solar com/sem planetas,
que ja foram analisadas espectroscopicamente em alta resolugao (R = 70.000), ou
seja, seus pardmetros fotosféricos fundamentais (7., log g, [Fe/H], vpicro) foram
determinados por Takeda e Honda (2005) bem como as abundéncias de diversos
elementos medidas, incluindo o grupo CNO via medidas de largura equivalente de
linhas atdmicas (TAKEDA, 2007). H4 espectros disponiveis para todas as estrelas de
5000 A a 8800 A. Todos estes espectros sio disponibilizados sem normalizacio de

fluxo.

A segunda amostra consiste em 7 anas de tipo solar moderadamente pobres em me-
tais, dispostas em 4 pares de estrelas similares basicamente em [Fe/H] e T, ¢, embora
cada par seja também similar em gravidade superficial. Tais estrelas fazem parte de
uma amostra de 23 estrelas, que foram analisadas aos pares por Carlos (2015), via
analise quimica diferencial linha a linha (atémicas somente). Os espectros de 3330 A
a 5500 A e de 4840 A a 9160 A foram gentilmente fornecidos por Jorge Meléndez,
possuindo uma resolugao de R = 65.000, os quais foram normalizados em fluxo por
Marilia Carlos em seu trabalho de mestrado (CARLOS, 2015). Seus pardmetros fotos-
féricos fundamentais ja estdao determinados bem como as abundéancias diferenciais
de elementos diversos, sendo a maioria determinada via medida de largura equiva-
lente, exceto para o C, analisado via sintese espectral de poucas linhas moleculares
e largura equivalente de linhas atomicas, incluindo duas com continuo perturbadas
e N via sintese de uma tnica banda molecular do NH. No presente trabalho com-
pilamos um novo conjunto de linhas moleculares para derivar as abundancias do C
e N, tendo descartado a andlise das linhas atémicas do C (em A5052 A e A5380 A)
visto que os espectros em ambas as regioes estao perturbados por algum efeito no
processo de reducao dos dados (CARLOS, 2015).

3.1 Selecao da amostra de estrelas do tipo solar com e sem planetas

detectados

Os espectros estelares da biblioteca de Takeda (TAKEDA et al., 2005) foram coleta-
dos utilizando the HIgh-Dispersion Echelle Spectrograph (HIDES, Izumiura 1999)
instalado no foco coudé do telescopio de 188 cm do Okayama Astrophysical Obser-

vatory, equipado com um detector CCD de 4K x 2K. A configuracao instrumental
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do espectrdografo forneceu um poder resolutor R = 70.000 (resolugago FWHM! =
0,079 A em \5500 A, por exemplo). Os espectros apresentam uma razao sinal/ruido
elevada (com um valor médio de S/N ~ 320) e possuem uma cobertura espectral
de 3900 A a 5100 A, 5000 A a 6200 A (esta regiao em especifico tem uma resolucao
espectral R~ 90.000), 5800 A a 7000 A e 7600 A a 8800 A. A Tabela 3.1 mostra as

estrelas que estudamos e seus parametros fotosféricos fundamentais.

Os espectros de cada regiao de uma estrela estdo contidos contidos em um cubo de
dados com 33 ordens "echelle' (registrado num arquivo FITS, Flexible Image Trans-
port System). Cada ordem teve seu fluxo normalizado individualmente. Apds a nor-
malizacao de todas as ordens espectrais de cada estrela, elas sao combinadas para
formar um espectro continuo, a partir do qual se desenvolvera o trabalho de analise

das linhas.

A segunda amostra de estrelas a ser analisada e seus parametros estao presentes
na Tabela 3.2. Estas estrelas foram observadas espectroscopicamente pelo Dr. Jorge
Meléndez (Universidade de Sao Paulo), Dr. Alan Alves-Brito (Universidade Federal
do Rio Grande do Sul) e ao Dr. David Yong (Australian National University). Estas
estrelas tiveram seus parametros fotosféricos fundamentais determinados por Carlos
(2015). Ao fazer uso destes dados, adotamos os mesmos modelos de atmosfera e
padrao de abundancia quimica do Sol como referéncia que foram empregados por
Carlos (2015). Os modelos sao da grade de Castelli e Kurucz (2004)

Os espectros e suas redugoes estao descritos no trabalho de Carlos (2015). Trata-se
de dados coletados no Magellan Telescope de 6.5m (Las Campanas Observatory,

Chile). Os espectros foram tomados usando o espectrégrafo MIKE com um poder

resolutor R = 85.000 (resolucio FWHM = 0,065 A em A5500 A, por exemplo)

full width at half maximum. Em Portugués largura total & meia altura, Quando aplicada a uma
funcdo Gaussiana, que representa o alargamento espectral instrumental, FWHM = 2(2.1n 2)1/ 2q,
ou aproximadamente 2,355 o, sendo o a dispersdo Gaussiana.
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Tabela 3.1 - Parametros atmosféricos fundamentais das estrelas da amostra de Takeda
(TAKEDA, 2007), com erros tipicos em Tpy de £100 K, logg de £0,1 dex e
[Fe/H] de £0,05 dex. Todos os exoplanetas detectados sdo planetas gasosos™.

Estrela ~ Numero de planetas™ T.s log g v [Fe/H]

detectados K] [cm/s?] [km.s™1] dex
HDO000400 0 6159£100 4,04£0,10 1,45+0,01 -0,24£0,05
HDO006582 0 5331+£100 4,54£0,10 0,73£0,01 -0,81£0,05
HDO009826 0 6089+£100 4,01+0,10 1,51+0,01 0,07£0,05
HD010697 1 5628+100 3,91+0,10 1,06+£0,01  0,13+£0,05
HDO010700 0 5420+100 4,68+0,10 0,66+£0,01 -0,43+£0,05
HDO010780 0 0427£100 4,63£0,10 0,784£0,01  0,10£0,05
HDO016141 1 5720£100 4,00£0,10 1,174£0,01  0,10£0,05
HDO016895 0 6350£100 4,32+0,10 1,444+0,01 0,06%0,05
HDO018803 0 5666+100 4,45+0,10 0,86+£0,01 0,15+£0,05
HD019994 1 62094100 4,1240,10 1,3140,01  0,26-0,05
HDO022049 0 177100 4,72£0,10 0,62+0,01  0,05%0,05
HDO030562 1 5908+£100 4,08+0,10 1,23£0,01  0,23£0,05
HDO033636 0 5969+£100 4,53£0,10 1,674£0,01 -0,13£0,05
HDO038529 3 5554+£100 3,85+0,10 1,2940,01 0,31£0,05
HDO050554 1 5987+£100 4,28+0,10 1,154+0,01 -0,03£0,05
HD052265 P 6069100 4,1240,10 1,20+0,01  0,19+40,05
HD061421 0 6612100 4,00£0,10 1,97+0,01 -0,02£0,05
HDO067228 0 5818+£100 3,87£0,10 1,254+0,01  0,13£0,05
HDO069830 3 0442+100 4,54£0,10 0,784+0,01 -0,01£0,05
HDO075732 0 5328+100 4,58+0,10 0,69+0,01  0,46+£0,05
HD082943 3 60024100 4,4240,10 1,17+0,01  0,27+0,05
HDO089744 2 6188+100 3,91+0,10 1,71+0,01  0,14£0,05
HD095128 0 o888+100 4,30£0,10 1,214+0,01  0,01£0,05
HD099491 0 0454+100 4,32+0,10 0,844+0,01  0,33£0,05
HD102870 0 6128+100 4,09+0,10 1,44£0,01 0,13£0,05
HD103095 0 5095+100 4,79+0,10 0,50+£0,01 -1,29+0,05
HD104304 1 5510100 4,33£0,10 0,91£0,01  0,25£0,05
HD109358 0 o878+£100 4,39£0,10 1,144+0,01 -0,22£0,05
HD117176 0 5466+£100 3,80£0,10 1,07£0,01 -0,11£0,05
HD120136 0 6420+100 4,21+0,10 1,69£0,01 0,28=£0,05
HD121370 0 6300100 4,1840,10 2,07+0,01  0,29+40,05
HD134987 2 5766100 4,37+0,10 1,024+0,01  0,2840,05
HD143761 2 0832100 4,25+£0,10 1,16£0,01 -0,22£0,05
HD145675 0 5309+£100 4,45+0,10 0,76+0,01  0,44£0,05
HD182572 0 5566+£100 4,11+0,10 1,07£0,01  0,33£0,05
HD186408 0 5765100 4,27+0,10 1,214+0,01  0,05%0,05
HD186427 0 57954100 4,4440,10 1,04+0,01  0,1140,05
HD195019 1 2768100 4,11£0,10 1,16£0,01  0,04£0,05
HD196755 0 5750£100 3,83£0,10 1,23£0,01  0,09£0,05
HD210277 1 5567+£100 4,44+0,10 0,824+0,01  0,25£0,05
HD217014 0 57794100 4,3040,10 1,02+0,01  0,2040,05
HD217107 P 55754100 4,1840,10 0,97+0,01  0,3140,05

*As informagoes foram colhidas do site Ifitp://www.exoplanet.eu em 08/02/2017
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4 METODOLOGIA

No desenvolvimento deste trabalho foi utilizado o cédigo MOOG (SNEDEN, 2016)
para fazer a andlise espectroscopica a fim de se determinar as abundéncias dos ele-
mentos carbono e nitrogénio por meio de transi¢coes moleculares utilizando a técnica
de sintese espectral, levando em consideragao a aproximagao plano-paralela (1D) e

o equilibrio termodinamico local para o transporte radiativo na fotosfera estelar.

Inicialmente foi feita a varredura do espectro solar para determinar quais seriam as
melhores linhas de absor¢ao dos compostos moleculares CH, Cy, NH e CN a serem
utilizadas para a determinacao das abundancias do C e N. Concentramos esforgos

em sistemas de bandas eletronicas na parte azul do éptico.

A Figura 4.1 exemplifica e ilustra como a inspecao por sintese é realizada para a re-
gido de cada linha/absorgao pré-selecionada na etapa anterior. O espectro em branco
representa o espectro solar e o vermelho representa o espectro sintético. Como exem-
plo, ao fazer uma primeira varredura apenas com o espectro sintético do CH A-X
(daqui para frente a notacado quantica de cada sistema eletronico é sinteticamente
apresentada deste modo, i.e. molécula + letras latinas maitsculas que informam a
ordenacao de energia dos estados eletronicos quando o sistema nao tiver um nome
préprio) notamos que a linha 429311 A é uma absorcéo intensa do sistema eletronico
A-X do CH, aparentemente isolada, e forte candidata para ser um indicador de abun-
dancia do carbono. Em seguida, comparamos esta absor¢ao com absor¢oes de linhas
atomicas e de demais sistemas eletronicos, que existam no mesmo intervalo espectral.
As linhas atomicas e de cada sistema eletronico molecular também foram compu-
tadas por meio do codigo de sintese espectral MOOG, tendo sido separadamente
computadas de modo a representar a contribuicao individual delas na formacao do
espectro da regiao selecionada, como mostrado na Figura 4.1. Ao realizar a inspegao
por sintese espectral, percebemos que tal absor¢cdo é dominada por linhas do CH
A-X bem préximas entre si advindas da banda vibracional (0,0), principalmente do
ramo Q, e estd bem isolada de outras absor¢oes, embora tenha contribuicao de duas
linhas atdmicas bem fracas (Fe I4292,9565 A e Zr IT 4293,1250 A, com menos de 5%
de absorgao do fluxo do continuo cada). Esta absor¢ao molecular pareceu ser promis-
sora e, talvez, seja um bom indicador espectral para a determinagao da abundancia
do carbono. A etapa seguinte é a calibracao para o espectro do Sol, tomado como

referéncia para a andlise quimica (como descrita na Se¢do 4.2 para a amostra de

Carlos (2015)).

A partir da varredura do espectro solar de 3500 A a 4400 A para o CH A-X combi-
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Figura 4.1 - Diferentes possiveis contribuigdes espectrais (CH A-X, linhas atomicas, Co
Swan, CH B-X e CN B-X) para a regiio da absorcio do CH A-X em 4292, 80 A.
A linha branca representa o espectro do Solar) e a linha vermelha o espectro
sintético correspondente calculado com o cédigo ETL MOOG para o Sol.

/H]=0.00 V_mie=0.90 km,
4294

‘H]=0.00 V_mic=0.90 km,

CHbx CNbx

nada com a inspecdes via sintese espectral como descrito para absorcio em 4293 A,
obtivemos um conjunto de absor¢oes candidatas a indicadores de abundancia do
C, as quais estao listadas na Tabela 4.1. Nesta tabela citamos a banda vibracional
correspondente de cada linha, os pontos de continuos e o intervalo em comprimento
de onda a ser utilizado para perfazer a posterior medida de abundancia via sintese

espectral.

Para o sistema Swan do Cs selecionamos as absorcdes em 5165 A e 5635 A. Do
Sistema A-X do NH, selecionamos unicamente a cabeca de banda (0,0) em 3360 A,

que foi 1til apenas para a amostra de Carlos (2015), devido & cobertura espectral.

Para o sistema CN B-X, apds a varredura e inspeccao por sintese espectral no

espectro solar obtemos as linhas listadas na Tabela 4.2.

Quanto a amostra de pares de estrelas similares de Carlos (2015), ndo foi neces-
sario realizar nenhum tratamento de dados adicional nem derivagao de parametros

fotosféricos fundamentais, uma vez que os espectros ja se encontravam reduzidos,
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Tabela 4.1 - Melhores linhas isoladas do Sistema CH A-X com seus pontos de continuo e
intervalos em comprimento de onda para se medir a abundancia via sintese
espectral.

Linha Banda vibracional Intervalo espectral Ponto de continuo Ponto de continuo

(A) (v',v7) (A) Azul (A) Vermelho (A)
4192,58 (0,0) 4180-4210 4185,91 4197.,50
4212,65 (0,0) 4200-4230 4205,70 4221,85
4213,87 (1,1) 4200-4230 4205.,70 4221,85
4217,24 (0,0) 4200-4230 4205,70 4221,85
421874 (1,1) 4200-4230 4205,70 4221,85
4263,61 (2,2) 4256-4286 4257,85 4283,28
4263,97 (2,2) 4256-4286 4257,85 4283,28
4292.80 (0,0) 4276-4307 4287,25 4295,52

Tabela 4.2 - Melhores linhas isoladas do CN B-X com os seus pontos de continuo e in-
tervalos em comprimento de onda para se medir a abundéincia via sintese
espectral.

Linha Banda vibracional Intervalo espectral Ponto de continuo Ponto de continuo

(A) (v',v") (A) Azul (A) Vermelho (A)
3841,72 (5,5) 3839-3869 e 3866,63
3851,26 (2,2) 3839-3869 — 3866,64
3880,35 (0,0) 3874-3904 i 3883,92
3880,70 (0,0) 3874-3904 —_— 3883,92
3881,01 (0,0) 3874-3904 —_— 3883,92
3881,60 (0,0) 3874-3904 e 3883,92
4195,92 (1,2) 4180-4210 4192,74 4197.49

normalizados em fluxo e as estrelas com todos seus parametros ja determinados.

Para a amostra de estrelas de Takeda et al. (2005), foi necessario realizar normali-
zagoes em fluxo e determinagao de parametros de alargamento espectral antes de se

iniciar o processo da determinacao de abundancia.
4.1 O cbédigo MOOG

O codigo MOOG foi utilizado para determinar a abundancia do carbono e nitrogénio
com uso da ferramenta de sintese espectral, "synth". Para tanto é necessario utilizar
um modelo de atmosfera. Neste trabalho fez-se uso da grade Castelli e Kurucz (2004),
que leva em consideracao o equilibrio hidrostatico,o equilibrio radiativo, o equilibrio

termodinamico local, a geometria plano-paralela, a auséncia de campos magnéticos
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e o fluxo convectivo nulo. Um modelo de fotosfera é caracterizado pela temperatura
efetiva, gravidade superficial, metalicidade (geralmente na escala [Fe/H]) e veloci-
dade de microturbuléncia. E representado por um arquivo texto, que no caso da
grade Kurucz lista valores de temperatura, densidade colunar de massa, pressao do
gas e densidade eletronica, desde a superficie até a base da fotosfera da estrela (72
camadas), além de um comprimento de onda de referéncia (5000 A) para o qual o
c6digo de sintese precisa calcular para cada camada o coeficiente de absor¢ao total
(ou opacidade) e a profundidade éptica, que aumentam de fora para dentro por

convengao.

Além dos quatro parametros fundamentais (T.f, log g, [Fe/H], Vinicro), 0 modelo de
atmosfera da grade de Castelli e Kurucz (2004) também pode ser caracterizado pela
razao de abundancia [«a/Fe]. A fim de se estimar uma razao [«/Fe] representativa
para cada estrela, adotamos as relagoes globais [O/Fe], [Mg/Fe] e [Ca/Fe] vs [Fe/H]

apresentadas por Sansom et al. (2013) para estrelas préximas do disco da Galédxia.

Para calcular a abundancia quimica de um dado elemento via sintese espectral é
preciso fornecer ao c6digo uma lista de linhas de absor¢ao mais completa e realista
possivel tanto atomicas quanto moleculares ordenadas em comprimento de onda.
Esta lista contém as seguintes informagoes nesta especifica ordem: comprimento de
onda em A, cédigo numérico que identifica o 4tomo /molécula e seu nivel de ioniza-
¢ao, forca de oscilador eletronico vezes o peso estatistico do nivel inferior da transi¢ao
(gf), potencial de excitagdo do nivel inferior em eV, pardmetro de amortecimento
C6 de van der Waals (calculado internamente pelo MOOG segundo a aproximagcao
Unsold), energia de dissocia¢ao molecular (em eV) no caso molecular, e um comenta-
rio acerca da transicao eletronica em si. Também temos que fornecer os parametros
de alargamento espectral adicional (além do térmico e de microturbuléncia), tais
como: FWHM em A de uma Gaussiana para representar o alargamento instrumen-

I e velocidade de

tal, velocidade de rotacdo na linha de visada vsin(i) em km.s~
macroturbuléncia vaee em km.s™'. FWHM,nstrumental (ou resolugdo espectral) é
dado pela expressao do poder resolutor do espectrografo R = A\/FWHM,,,;;. Conse-
quentemente, precisa-se calcular FWHM;,,,; para cada regiao de sintese espectral. A
velocidade de rotacao projetada é calculada de modo interativo via sintese espectral
de linhas isoladas do Fe considerando conjuntamente uma velocidade de macrotur-
buléncia, sendo esta calculada parametricamente em funcao da temperatura efetiva
e gravidade superficial. As estrelas da amostra de Carlos (2015) ja tiveram v.(i) e
Umacro determinados previamente, mas vpqero foi calculado e v.(7) medido para cada

estrela da amostra de Takeda et al. (2005), como descrito na Segao 4.3 adiante.
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Macroturbuléncia representa o movimento da matéria dentro da fotosfera estelar em
escalas espaciais maiores que uma unidade de profundidade éptica. A microturbu-
léncia fotosférica representa uma contribuicao adicional para o alargamento térmico.
Ambos os alargamentos induzidos as linhas espectrais sdo do tipo Gaussiano. A es-
cala de comprimento do campo de velocidades de microturbuléncia é menor do que
uma unidade de profundidade optica. v,,ieo € 0 valor mais provavel deste campo de

movimentos que induz mudancas Doppler para os fotons.

O codigo MOOG nos permite variar a abundancia do elemento em questao, para
encontrar aquela que melhor reproduz o perfil da linha de absorcao analisada no
espectro observado. Outras informagoes sao consideradas pelo MOOG tais como lista
de moléculas e ions considerados no equilibrio dissociativo molecular, padrao quimico
da propria estrela tomado como relativo ao Sol ou nao, coeficiente de escurecimento
de limbo, modo de calculo das constantes de amortecimento das transicoes, passo
em lambda para o célculo do espectro tedrico, intervalo em lambda para o célculo da
opacidade local segundo as linhas vizinhas, aproximagao para o calculo da opacidade
do continuo, calculo em separado ou nao para modelar o perfil de linhas atomicas
intensas (nao foi aplicado o célculo especifico neste trabalho) e fatores de ajuste fino
das escalas de comprimento de onda de repouso e fluxo do espectro observado. A

Figura 4.2 mostra um arquivo de entrada do cédigo com a explicacao de cada linha.

A abundéncia quimica resultante para um dado elemento é obtida a partir do me-
lhor ajuste de sintese espectral entre o espectro observado e os espectros sintéticos
computados para uma absorcao espectral sensivel a variacao da abundancia do ele-
mento. MOOG sugere/adota o uso da figura de mérito RMS! para encontrar o
melhor ajuste para o perfil espectral de uma absorcao (sindénimo de ajuste de sintese
espectral). Adotamos o mesmo critério neste trabalho. Geralmente, na regiao do
visivel, trabalha-se com linhas atomicas relativamente isoladas do elemento quimico
de interesse e/ou conjunto de linhas moleculares de compostos quimicos formados
por tal elemento. O grau de isolamento de uma linha atémica assim como o grau
de mistura de linhas moleculares préximas entre si também dependem da resolucao

espectral.

'Root Mean Square. Em Portugués, raiz do valor quadratico médio, é uma medida estatistica

da magnitude da dispersdo de uma quantidade varidvel. x,.,s = \/% (2 + 23+ ... + 22), onde
corresponde a diferenca entre a varidaveis e sua média.
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Figura 4.2 - Exemplo de arquivo texto lido pelo MOOG para realizacao da sintese espec-

tral.
synth
standard_out "lixo.std’ Arquivo de saida padrio
summa ry_aut 'lixo.sum’ Arquive de saida com as sbundancias calculadas
smoothed_out 'template_5000_6200.asc' ———————————Arquivo de saida com os espectros sintéticos gerados
model _in 'vesta.mod' Modelo de atmosfera utilizade
lines_in 'CHax_f1.000_C2da_Vald_7453_7483.dat" Lista de linha utilizado
Dbspe(trum 5 5 indica que o espectro observado deve estar no
observed_in 'vesta.asc’ Espectro observado
terminal "x11' Indica o tipo de interface utilizada
strong 0] Usar aquivo de linhas fortes [0:ndo; 1isim)
stronglines_in 'stronglines.dat' Arquivo de linhas fortes
atmos phere 1 Como o arquivo de atmosfera deve ser mostrado (1 informagdes basicas)
molecules 1 Aplica equilibrio molecular
trudamp 1 Mostra o calculo detalhado dp amertecimento para transi¢des moleculares
lines 1 Informacdes padrdes de saida com relacdo a lista de linhas
flux/int (0] Indica a realizacdio do cdlcule de fluxo integrado
units 0
damping 0 Indica a utilizacdo da aproximagdo Unsold
opacit ¢} Indica que ndo h& aplicacdo de fator de corre¢do para este caso
abundances 1 1 Abundéncia calculada, neste caso & feita apenas um espectro sintético
6 0.0 Numero atémico do elemento que se deseja sintetizar; variacdo da
synlimits Limites para o calculo da sintese espectral
7453.0 7483.0 0.010 0.500 Valores iniciais e finals nos eixos X e Y, respectivamente
iraf 1 Criar uma arquive de saida que pode ser lido pelo iraf (0: ndo, 1: sim)
iraf_out '"lixo.rtext’ Nome do arquive de saida
freeform 1
plot 2
plotpa rs 1 Criacdo de um plot com os parémetros especificos
7453.00 7483.00 0.00 1.05 Limites para a criacéo do plot
6.00 0.0 6.0 1.000 Na ordem: correcio em velocidade, comprimento de onda, aditiva e multiplicativa do espectro sintético
r 0.0876 1.80 0.607 3.60 B.0 ———— Na ordem: r:levar em consideracio, largura gaussiana, vseni, escurecimento de limbo, velocidade

de macroturbuléncia, largura

4.2 Sintese espectral

Medimos a abundancia do carbono por meio de absorgoes provocadas pelos sistemas
CH A-X e (5 Sistema Swan, e do nitrogénio por meio de absorgoes dos sistemas CN
B-X e NH (deste apenas a cabeca de banda em 3360 A).

Do ponto de vista fenomenolégico, a cabeca de uma banda vibracional de um sis-
tema eletronico molecular é uma reuniao de muitas linhas préoximas entre si, as quais
correspondem a transicoes entre dois niveis vibracionais quaisquer de dois estados
eletronicos distintos. Possuem em geral as maiores intensidades em comparacao com
as demais linhas da mesma transicao vibracional e deixam de existir ao se aumentar
ou diminuir o comprimento de onda (degradacdo ao vermelho e azul respectiva-
mente). As linhas de transi¢ao vibracional-eletrénica de uma cabega de banda, de
fato, correspondem as transicoes de energia envolvendo os menores niimeros quan-

ticos rotacionais.

A partir das listas de linhas atomicas e moleculares da base Viena Atomic Line
Database (VIENNA..., 2016) e Kurucz (KURUCZ, 2016), respectivamente, criamos
espectros sintéticos para cada regiao de absorcao molecular, que muitas vezes é com-

posta por mais de uma linha molecular, justificando a necessidade do uso da sintese
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espectral. Apés criar o espectro sintético, o comparamos com o espectro observado
de cada estrela, tanto na janela de absorcao, quanto nas janelas de continuos. Se
o espectro observado nao estiver exatamente em comprimento de onda de repouso,
uma correcao residual em velocidade radial é obtida via correlacao cruzada entre o
espectro observado e o sintético. Para os espectros da amostra de pares de estre-
las de Carlos (2015) utilizamos a ferramenta "frcor” do IRAF (Imagem Reduction
and Analysis Facility), e para os espectros das estrelas da amostra de Takeda et al.

(2005) outro procedimento é explicado mais adiante.

Utilizamos como referéncia o espectro solar para fazer uma calibracao em fluxo
usando um ou dois continuos locais, em seguida calibramos a forca de oscila-
dor f da transicao eletronica, que usualmente é disponibilizada por bancos de li-
nhas/transi¢oes ja multiplicado pelo peso estatistico inferior da transi¢do g (gf). O
valor final ou efetivo de gf é derivado utilizando o espectro do Sol, cujos parame-
tros fotosféricos, composicao quimica, velocidade de rotagao e macroturbuléncia sao
bem conhecidos. A seguinte expressao fornece a relacao aproximada esperada entre
o valor tedrico do gf e o valor calibrado. (CARLOS, 2015):

(1 - Fobs)gfteo

gfcal = (1 _ [ ) (41)

Fops € 0 fluxo observado no centro da linha e Fj;, o fluxo do espectro sintético no

mesmo ponto.

A Figura 4.3a mostra a linha molecular CH A-X 4192 A no espectro solar. Na parte
superior da figura (a) temos em pontilhado o espectro observado e as 6 linhas con-
tinuas sao os espectros sintéticos variando a abundancia em 0,01 dex do carbono.
Na parte inferior da figura (a) mostra as diferencas em fluxo normalizado entre o
espectro observado e cada sintético. A Figura 4.3b mostra os continuos locais sele-
cionados para cada absor¢ao molecular. A Figura 4.3c mostra o resultado do ajuste
em RMS feito para cada espectro sintético com relagdo ao observado, fornecendo o
valor 6timo da abundéncia elemental medida em unidade logaritmica (dex) a partir
do valor minimo de RMS, que é fornecido pela curva ajustada no plano RMS vs.

[X/Fe] por meio de um polinémio de grau 5.

O mesmo processo foi realizado para todas as linhas moleculares selecionadas, fa-
zendo o ajuste no fluxo para depois ser realizado o ajuste em gf das linhas atomicas.

As Figura de 4.3 a 4.20 ilustram estes ajustes para as demais linhas moleculares.
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Figura 4.3 - Calibracéo ao Sol da linha CH A-X 4192,58 A. (a) no painel superior, espectros
sintéticos (linhas coloridas) e espectro observado (pontos em lilds) em lambda
de repouso e fluxo normalizado tendo o intervalo espectral da linha analisada
delimitado por dreas em cinza, e no painel inferior, diferencas em fluxo entre
o espectro observado (O) e cada espectro sintético (C). (b) Representa duas

normalized flux

regides espectrais estreitas para o ajuste automaético

do continuo local em

escala de fluxo (ou pseudocontinuo em alguns casos), sendo preferencialmente
um a esquerda da linha molecular e outro a direita. (c) grafico RMS vs.
[X/Fe] mostrando um ajuste polinomial aos 6 pontos que representam as
6 comparagoes de sintese espectral observado-sintético calculadas dentro da
janela da linha; pardmetros fotosféricos sdo também listados bem como o
RMS minimo e a abundancia medida simultaneamente nas escalas [X/Fe| e

[X/H] (neste caso X=C).
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Figura 4.4 - Calibracdo ao Sol da linha CH A-X 4212,65 A. Painéis, legendas e notacoes
idem a Figura 4.3.
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Figura 4.5 - Calibracdo ao Sol da linha CH A-X 4213,87 A. Painéis, legendas e notacoes

normalized flux

idem a Figura 4.3.
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Figura 4.6 - Calibracdo ao Sol da linha CH A-X 4217,24 A. Painéis, legendas e notacoes

normalized flux

idem a Figura 4.3.
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Figura 4.7 - Calibracio ao Sol da linha CH A-X 4218,74 A. Painéis, legendas e notacoes
idem a Figura 4.3.
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Figura 4.8 - Calibracdo ao Sol da linha CH A-X 4263,61 A. Painéis, legendas

idem a Figura 4.3.

e notacoes
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Figura 4.9 - Calibracio ao Sol da linha CH A-X 4263,97 A. Painéis, legendas e notacoes

normalized flux

idem a Figura

4.3.
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Figura 4.10 - Calibracio ao Sol da linha CH A-X 4292,80 A. Painéis, legendas e notacoes
idem a Figura 4.3.
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Figura 4.11 - Calibracio ao Sol da linha CN B-X 3841,72 A. Painéis, legendas e notacoes
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Figura 4.12 - Calibracdo ao Sol drelagioa linha CN B-X 3851,26 A. Painéis, legendas e
notagoes idem a Figura 4.3.
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Figura 4.13 - Calibracio ao Sol da linha CN B-X 3880,35 A. Painéis, legendas e notacoes
idem a Figura 4.3.
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Figura 4.14 - Calibragdo ao Sol da linha CN B-X 3880,70 A. Painéis, legendas e notacoes
idem a Figura 4.3.
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¢ao de dados baseada em 2 desvios padrao da média foi aplicada por da Silva et al.
(2015) a todas distribuigoes de [X/H] a fim de eliminar dados discrepantes.

Figura 4.15 - Calibragéo ao Sol da linha CN B-X 3881,01 A. Painéis, legendas e notacoes

idem a Figura 4.3.
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Figura 4.16 - Calibracio ao Sol da linha CN B-X 3881,60 A. Painéis, legendas e notacoes
idem a Figura 4.3.
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Figura 4.17 - Calibracéo ao Sol da linha CN B-X 4195,92 A.
idem a Figura 4.3.
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Figura 4.18 - Calibragdo ao Sol da linha NH A-X 3360,00 A. Painéis, legendas e notacoes

normalized flux

idem a Figura 4.3.
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Figura 4.19 - Calibracio ao Sol da linha C D-X 5165,00 A. Painéis, legendas e notacoes
idem a Figura 4.3.
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Figura 4.20 - Calibracio ao Sol da linha Cy D-X 5635,00 A. Painéis, legendas e notacoes
idem a Figura 4.3.
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Obtidas as listas de linhas de absorcao da regiao estudada, feitas as calibragoes
para cada linha tendo o Sol como referéncia, de posse dos parametros estelares fun-
damentais e daqueles relativos ao alargamento adicional, podemos utilizar o script
Python fornecido gentilmente pelo Dr. Ronaldo da Silva e aperfeigoado/adaptado
neste trabalho, para determinar a abundancia individuais do C e N em cada es-
trela da amostra. Este script "Python” interage com o codigo MOOG e gerando seis
espectros sintéticos, perfaz comparacoes deles com o espectro observado na regiao
de estudo e, por fim, dispoe graficamente o RMS de cada comparacao observado-
sintético como fungao da abundéncia elemental (mais especificamente em fungao da
razao de abundancias [X/Fe|] que por defini¢ao é igual a [X/H] - [Fe/H] (demons-
tragao no anexo A), sabendo-se que [Fe/H] nao varia no célculo de sintese espectral
para cada estrela da amostra). Como dito anteriormente, a melhor solugao para a
abundancia elemental é dada pelo minimo de um polinémio de quinto grau de ajuste
aos pontos RMS vs. [X/Fe|. No caso especifico da calibragao ao Sol (ou ao espectro
solar), os g fs das linhas espectrais sao ajustados para fornecer a melhor reprodugao
do espectro observado bem como para resultar em [X/Fe]=0 (que também significa
[X/H]=0), obviamente dentro de um certo critério de convergéncia aceitavel como
um erro ou diferenca de até 4+0,02-0,04 dex em média; visto que o erro tipico final
ao se medir [X/H] é de 0,04 dex para linhas do CH A-X e Cy D-X e varia entre 0,04
e 0,05 dex para linhas do CN B-X e NH A-X. O programa realiza a confec¢ao dos

graficos da linha de absorcao, dos continuos e do RMS.
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4.3 Normalizacao espectral e velocidades de rotagcao e de macroturbu-

léncia para estrelas da amostra de Takeda

Os espectros fornecidos gentilmente por Takeda estao divididos em 4 grupos como ja
listados no Capitulo 3. Todos os espectros se encontram reduzidos, porém apenas 3
estdo com os espectros normalizados. Para normalizar os espectros foi desenvolvido
durante o trabalho de mestrado junto com o estudante de doutorado em Astrofi-
sica do INPE Marcos Antonio Fonseca Faria um cédigo em "Python" que realiza
a normalizacao dos espectros utilizando polindomios para ajustar um continuo de
normalizagao. Como cada espectro é composto por 33 ordens echelle, apos a divisao
do polinémio, foi preciso juntar cada ordem. Percebemos que as ordens se sobrepu-
nham, e que o melhor ajuste se dava no meio da ordem. Logo utilizamos apenas a
melhor parte de cada ordem, fazendo uma juncao simples entre elas, obtendo assim
um tnico espectro de 3900 A a 5100 A. Logo néo foi possivel usar todas as linhas
citadas anteriormente. Para os sistemas CH A-X Cy D-A foi possivel usar todas as
linhas citadas, porém para o sistema CN B-X foi possivel utilizar apenas uma linha
em 4195,92 A ¢ ndo foi possivel utilizar a linha em 3360 A do NH A-X, devido a

cobertura espectral.

Para este grupo de estrelas foi necessario obter alguns parametros como velocidade
de macroturbuléncia e velocidade de rotagao da estrela (vsini). Para obter a velo-

cidade de macroturbuléncia utilizamos a seguinte equacao:

Umacro = Vpsagro — 0,0070T0y +9.2422.107"T% — 1,81(log g — 4,44) +9,95.  (4.2)

A relacdo dada pela Equacao 4.2 leva em consideracao a temperatura efetiva e
a gravidade superficial da estrela e foi obtida do trabalho de Santos et al. (2016).
Obtida a velocidade de macroturbuléncia, o proximo passo foi encontrar a velocidade
de rotagao. Para isto utilizamos duas linhas isoladas do ferro e o c6digo MOOG para

determinar de forma interativa o v sini para cada estrela.

O alargamento rotational leva em consideracao uma lei de escurecimento de limbo
para a emissao fotosférica, que no caso do coédigo MOOG ¢é dada por uma relagao
linear como mostrado pela Equacdo 4.3, onde I(f) é a intensidade ou fluxo em
fungao do angulo 6, que varia de 0° (centro do disco) a 90° (borda do disco), e u é

o coeficiente linear de escurecimento. Neste trabalho, adotamos um valor tinico de
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0,6 para u, o qual é representativo para estrelas de tipo solar.

= = (1 —u) +u.cos(f) (4.3)

A Figura 4.21 representa a regido das duas linhas de Fe I, 5855, 08 A e 5856,09 A,
da estrela HD010697. Conhecida a velocidade de macroturbuléncia, o escurecimento
de limbo, e o alargamento Gaussiano instrumental, podemos determinar o vsini
para o melhor ajuste das linhas do espectro sintético em relagdo ao observado. A
figura mostra os valores para cada termo citado. A Tabela 4.3 mostra os valores

encontrados para cada estrela.

Figura 4.21 - Linhas do Fe I, 5855, 08A e 5856, 09A, usadas para a determinacio do alar-
gamento dado pela velocidade de rotagao projetada na linha de visada (cujos
gf sao calibrados para o Sol).
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Tabela 4.3 - Tabela com os valores de vUpqero € v(i) para as estrela da amostra Takeda.

Estrela VUrnacro v.(1)
km.s'  km.s~

HD000400 5,49 3,5
HD006582 1,64 0,2
HD009826 5,25 8,5
HD010697 3,70 1,8
HD010700 1,65 1,4
HD010780 1,76 2,1
HD016141 3,84 1,0
HD016895 5,84 7.8
HD018803 2,84 1,0
HD019994 5,56 8,0
HD022049 0,91 3,5
HD030562 4,39 3.3
HD033636 3,81 1,3
HD038529 3,56 3,6
HD050554 4,34 4,3
HD052265 4,96 2.9
HD061421 7,00 1,2
HD067228 4,43 2,1
HD069830 1,96 1,6
HDO75732 1,56 3,1
HD082943 4,15 1,1
HD089744 5,85 7,8
HD095128 3,91 1,1
HD099491 2,40 1.5
HD102870 5,20 1,0
HD103095 0,59 1,6
HD104304 2,55 1,0
HD109358 3,20 1,0
HD117176 3,38 1,2
HD120136 6,40 14,0
HD121370 5,86 11,2
HD134987 3,34 1,9
HD143761 3,80 1,1
HD145675 1,75 2,5
HD182572 3,13 1.8
HD186408 3,52 1,6
HD186427 3,32 2,2
HD195019 3,50 0,5
HD196755 4,26 3.4
HD210277 2,53 2,5
HD217014 3,51 1,1
HD217107 3,03 1,2

1
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5 ANALISE DE ERROS

A fim de estimarmos o erro global/final na abundéancia elemental determinada, pre-
cisamos considerar a propagacao dos erros nos trés principais parametros fotosféricos

e do erro do método de sintese espectral em si para cada absorcao analisada.

Os parametros fotosféricos e seus erros sao conhecidos para as estrelas de ambas
as amostras estudadas, os quais juntos (T.s, logg, [Fe/H], vmicro) caracterizam o
modelo de atmosfera de cada estrela. Ao perturbamos um modelo de atmosfera
representativo para cada amostra de estrelas levando em conta erros médios dos
pardmetros principais Tey, log g, [Fe/H], obtivemos um conjunto de 6 modelos: (7.,
+ er,,, logg, [Fe/H], Umicro), (Tey, log g % €iogg, [Fe/H], Vmicro), € (Tey, log g, [Fe/H]
+ €(Fe/H]s Vmicro). Cada modelo de atmosfera perturbado ¢ usado para realizar uma
nova medida de abundancia elemental e, assim, estimar o erro propagado na abun-

dancia.

O erro em abundancia elemental devido ao método de sintese espectral é estimado
adotando-se uma linha especifica selecionada de cada sistema eletronico empregado:
M212 A do CH A-X e A5165 A do Cy D-A para o carbono, e A3360 A do NH A-X e
A3841 A do CN B-X para o nitrogénio.

O erro global ou final em abundancia elemental [X/H] é encontrado em quadratura a
partir da soma dos erros devidos a propagac¢ao dos erros nos parametros fotosféricos
considerados com o erro devido a sintese espectral em si. A Equacao 5.1 representa

tal soma quadratica de erros,

Erro[X/H] = \/(A[X/H]z,,)? + (A[X/H)og)? + (A[X/H]pesir)? + (A[X/ H) sinsese ).
(5.1)

Escolhemos uma estrela como referéncia, HD181720 da amostra de Carlos (2015)
para fazermos a estimativa dos erros nas abundancias do C e N, por apresentar
uma temperatura, gravidade superficial e metalicidade média. Para a temperatura a
variacao foi de £25 K, para a gravidade superficial 0,1 dex e a metalicidade 0,01
dex. Estes valores correspondem a média dos erros nos parametros fundamentais

das setes estrelas deste conjunto.

As variagoes de abundancia do carbono, na escala logaritmica, usando a linha

M212 A do CH A-X devido & propagacio dos erros dos parmetros fotosféricos
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sao fornecidas na Tabela 5.1.

Tabela 5.1 - Abundéancias resultantes do carbono devido a alteragoes nos pardmetros fo-
tosféricos para o sistema CH A-X dado pela linha \4212 A.

Pardmetro Valor [C/H] (dex)

5697 -0,52

Temperatura (K) 5722 -0,53
o747 -0,56

3,94 -0,54

log(g) 4,04 -0,53

4,14 20,55

-0,58 -0,54

[Fe/H](dex)  -0,59  -0,53
-0,60 -0,54

A variagao da abundancia do carbono devido ao erro na temperatura (A[X/H]r,,)
foi de £0,02 dex, na gravidade superficial (A[X/H]jog,) foi de £0,01 dex e na
metalicidade (A[X/H]pe i) foi de £0,01 dex.

A Figura 5.1 apresenta a sintese espectral da linha A212 A do CH A-X com intuito
de se estimar o erro em abundancia do carbono devido a esta técnica em si. O
erro é dado pela variacdo minima em [C/H]|, que sdo mostrados na figura para trés
espectros sintéticos, tendo como referéncia o espectro tedrico em linha pontilhada
(canto inferior esquerdo). Neste caso o erro encontrado em [C/H] é de £0,03 dex.

Usando a Equagao 5.1 obtemos que o erro global para CH A-X é de 40,04 dex.

As variagoes de abundancia do carbono, na escala logaritmica, usando a linha
A3841 A do CN B-X devido & propagacdo dos erros dos parametros fotosféricos

sao fornecidas na Tabela 5.2

A variagao da abundancia do nitrogénio devido ao erro na temperatura (A[X/H]r,,)
foi de 0,04 dex, na gravidade superficial (A[X/H]jog,) foi de £0,01 dex e na
metalicidade (A[X/H]pe i) foi de £0,01 dex.

A Figura 5.2 apresenta a sintese espectral da linha A3841 A do CN B-X, seguindo o
mesmo raciocinio anterior do sistema CH, obtemos para o erro em [N/H] devido a
sintese é de +0,02 dex. Usando a Equacgao 5.1 obtemos que o erro global para CN
B-X é de £0,04 dex.
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Figura 5.1 - Sintese da linha M212 A do Sistema CH A-X com trés diferentes espectros
sintéticos para determinacado do erro via sintese espectral.
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As variagoes de abundancia do carbono, na escala logaritmica, usando a linha
A5165 A do Cy D-A devido & propagacdo dos erros dos pardmetros fotosféricos sao

fornecidas na Tabela 5.3.

A variacao da abundancia do carbono devido a uma perturbagao na temperatura
(A[X/H]z,,) foi de £0,02 dex, na gravidade superficial (A[X/H]ig,) foi de £0,01
dex e na metalicidade (A[X/H]|pe ) foi de £0,01 dex.

A Figura 5.3 apresenta a sintese espectral da linha A5165 A do Cy D-A seguindo
o mesmo raciocinio, o erro em [C/H] devido a sintese é de £0,03 dex. Usando a

Equacao 5.1 obtemos que o erro global para Cy D-X é de £0,04 dex.

As variagoes de abundancia do carbono, na escala logaritmica, usando a linha
A3360 A do NH A-X devido & propagacdo dos erros dos parametros fotosféricos

sao fornecidas na Tabela 5.4

A variagao da abundancia do nitrogénio devido ao erro na temperatura (A[X/H]r,,)
foi de £0,03 dex, na gravidade superficial (A[X/H]ogq) foi de £0,02 dex e na me-
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Tabela 5.2 - Abundéncias resultantes do nitrogénio devido a alteragdes nos parametros
fotosféricos para o sistema CN B-X dado pela linha 3841 A.

Parametro Valor [N/H] (dex)

5697 -0,45

Temperatura (K) 5722 -0,50
5747 -0,53

3,94 -0,51

log(g) 4,04 -0,50
414 -0,49

-0,58 -0,48

[Fe/H] (dex)  -0,59  -0,50
-0,60 -0,50

Tabela 5.3 - Abundéncias resultantes do carbono devido a alteragoes nos pardmetros fo-
tosféricos para o sistema Cy D-A dado pela linha A5165 A.

Pardmetro Valor [C/H] (dex)

5697 -0,54

Temperatura (K) 9722 -0,53
5747 -0,51

3,94 -0,52

log(g) 4,04 -0,53

4,14 -0,54

-0.58 -0,53

[Fe/H] (dex) -0,59 -0,53
0,60  -0,52

Tabela 5.4 - Abundéncias resultantes do nitrogénio devido a alteragdes nos parametros
fotosféricos para o sistema NH A-X dado pela linha A\3360 A.

Parédmetro Valor [N/H] (dex)

5697 -0,67

Temperatura (K) 9722 -0,64
5747 0,62

3,94 -0,63

log(g) 4,04 -0,64

4,14 -0,68

-0,58 -0,65

[Fe/H] (dex) -0,59 -0,64
-0,60 -0,64
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Figura 5.2 - Sintese da linha A\3841 A do Sistema CN B-X com trés diferentes espectros
sintéticos para determinacado do erro via sintese espectral.

no isotopic data
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talicidade (A[X/H]pe/u) foi de 0,01 dex.

A Figura 5.4 apresenta a sintese espectral da linha A3360 A do NH A-X seguindo o
mesmo raciocinio, obtemos para o erro em [N/H] devido a sintese é de £0,04 dex.

Usando a Equagao 5.1 obtemos que o erro global para NH A-X é de +0,05 dex.

Para a amostra de estrelas de Takeda et al. (2005) fizemos o mesmo processo lis-
tado anteriormente. A estrela HD016141 foi utilizada, uma vez que seus parametros
fotosféricos sao bem parecidos com os do Sol. Para esta amostra de estrelas nao
temos uma cobertura espectral para a linha A3841 A do sistema CN B-X, utiliza-
mos assim a linha A4195A. Para o sistema CH A-X adotamos a linha M217A. A
pertubacao nos parametros fotosféricos fundamentais nos modelos de atmosferas foi
de £100K em temperatura, +0, 1 em log g e +0,05 dex em [Fe/H], em funcao dos

valores médios de erros dos parametros das estrelas desta amostra.

As variagoes de abundancia do carbono, na escala logaritmica, usando a linha
M217A do CH A-X devido & propagacio dos erros dos parametros fotosféricos

sao fornecidas na Tabela 5.5
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Figura 5.3 - Sintese da linha A5165A do Sistema Cy D-A com trés diferentes espectros
sintéticos para determinacado do erro via sintese espectral.
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A variacao da abundancia do carbono devido a uma perturbagao na temperatura
(A[X/H]z,,) foi de 0,08 dex, na gravidade superficial (A[X/H]iog4) foi de £0,03
dex e na metalicidade (A[X/H]pe/n) foi de £0,02 dex. O erro devido a sintese
espectral em [C/H] é de £0,04 dex. Usando a Equagao 5.1 obtemos que o erro
global para CH A-X é de 0, 10 dex.

As variagoes de abundéancia do nitrogénio, na escala logaritmica, usando a linha
M195 A do CN B-X devido & propagacao dos erros dos pardmetros fotosféricos sao

fornecidas na Tabela 5.6

A variacao da abundancia do nitrogénio devido a uma perturbacao na temperatura
(A[X/H]r,,) foi de £0,11 dex, na gravidade superficial (A[X/H]og4) foi de 0,04
dex e na metalicidade (A[X/H]|pe/g) foi de £0,04 dex. O erro devido a sintese
espectral em [C/H] é de +0,05 dex. Usando a Equagao 5.1 obtemos que o erro
global para CH A-X é de £0, 13 dex.

As variagoes de abundancia do carbono, na escala logaritmica, usando a linha

5165 A do Cy D-A devido & propagacio dos erros dos pardmetros fotosféricos sao

52



Figura 5.4 - Sintese da linha A3360 A do Sistema NH A-X com trés diferentes espectros
sintéticos para determinacao do erro via sintese espectral.
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fornecidas na Tabela 5.7

A variacao da abundancia do carbono devido a uma perturbagdao na temperatura
(A[X/H]r,,) foi de 0,06 dex, na gravidade superficial (A[X/H]jog,) foi de £0, 04
dex e na metalicidade (A[X/H]pe/p) foi de £0,03 dex. O erro devido a sintese
espectral em [C/H] é de 0, 03 dex. Usando a equagao 5.1 obtemos que o erro global
para CH A-X é de £0, 08 dex.
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Tabela 5.5 - Abundéncias resultantes do carbono devido a alteragoes nos pardmetros fo-
tosféricos para o sistema CH A-X dado pela linha 4217 A.

Pardmetro Valor [C/H] (dex)

5620 -0,04

Temperatura (K) 9720 0,06
2820 0,12

3,90 0,03

log(g) 4,00 0,06

4,10 0,02

0,05 0,04

[Fe/H] (dex) 0,10 0,06
0,15 0,03

Tabela 5.6 - Abundéncias resultantes do nitrogénio devido a alteragdes nos parametros
fotosféricos para o sistema CN B-X dado pela linha A4195 A.

Pardmetro Valor [C/H] (dex)

5620 -0,18

Temperatura (K) 9720 -0,02
5820 -0,09

3,90 -0,05

log(g) 4,00 -0,02

4,10 -0,08

0,05 -0,01

[Fe/H] (dex) 0,10 -0,02
0,15 -0,09

Tabela 5.7 - Abundéncias resultantes do carbono devido a alteragoes nos pardmetros fo-
tosféricos para o sistemas Co D-A dado pela linha A\5165 A.

Pardmetro Valor [C/H] (dex)

5620 -0,03

Temperatura (K) 9720 0,06
5820 0,09

3,90 0,02

log(g) 4,00 0,06

4,10 0,02

0,05 0,05

[Fe/H] (dex) 0,10 0,06
0,15 0,00
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6 RESULTADOS

Apos se ter selecionado um conjunto de linhas 6timas dos sistemas eletronicos CH
A-X, Cy; D-A, NH A-X e CN B-X, aplicamos a metodologia descrita no Capitulo 4
para entdo derivarmos as abundancias do carbono e nitrogénio nas estrelas das duas

amostras de trabalho.

Apbs se ter selecionado um conjunto de linhas dos sistemas eletronicos CH A-X, Cs
D-A, NH A-X e CN B-X, aplicamos a metodologia descrita para entdo derivarmos

as abundancias do carbono e nitrogénio nas estrelas das duas amostras de trabalho.

Aplicando o critério de 2 desvios padrao para exclusao de dados para as abundancias
elementares derivadas segundo cada sistema eletronico e fazendo uma média pon-
derada pela variancia por entre os resultados do sistemas utilizados (Equacao 6.1a,
onde e? é a varidncia), obtivemos valor final de abundancia tanto para o carbono
como para o nitrogénio. Nota-se que as sinteses espectrais das linhas dos sistemas
NH A-X e CN B-X foram realizadas utilizando-se a abundéancia final do carbono.
As Tabelas de 6.1 a 6.7 apresentam os valores obtidos a partir da sintese espectral
de cada linha de absor¢ao de cada sistema eletronico molecular para todas as es-
trelas da amostra de Carlos (2015), tal que em italico sdo as abundancias excluidas
e em negrito o valor da média simples das mesmas abundancias, acompanhadas de
seus desvios padrao. Para as estrelas da amostra Takeda et al. (2005) as tabelas se

encontram no apéndice .

o S/ )
_ 1
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Tabela 6.1 - Tabela com as abundancias do carbono e nitrogénio medidas via sintese es-
pectral para a estrela HD021019.

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-A [C/H] (dex) NH A-X [N/H] (dex)
4192 -0,53+0,04 3841 -0,69+0,04 5165 -0,58+0,04 3360 -0,51+0,05
4212 -0,56+0,04 3851 -0,70+0,04 5635 -0,54+0,04
4213 -0,5440,04 3880  -0,6440,04
4217 -0,5140,04 3881  -0,6140,04
4218 -0,49+0,04 3882 -0,6240,04
4263 -0,55+0,04 3883 -0,6240,04
4264 -0,55+0,04 4195 -0,75+0,04
4293 -0,4740,04
Média  -0,52+0,01 20,6510,04 20,56+0,04 20,51+0,05

Tabela 6.2 - Tabela com as abundéncias do carbono e nitrogénio medidas via sintese es-
pectral para a estrela HD037124.

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cs D-A [C/H] (dex) NH A-X [N/HJ (dex)
4102 -0,49+0,04 3841  -0,50£0,04 5165  -0,41+0,04 3360  -0,79+0,05
4212 -0,50+£0,04 3851  -0,51+0,04 5635  -0,4540,04

4213 -0,46+0,04 3880  -0,55+0,04

4217 -0,47+0,04 3881  -0,5420,04

4218 -0,43+0,04 3882  -0,514+0,04

4263 -0,47+0,04 3883  -0,52+0,04

4264  -0,48+0,04 4195  -0,70+0,0/

4293 -0,44+0,04

Média  -0,47+0,02 -0,59+0,01 -0,43+0,04 -0,79+0,05

Tabela 6.3 - Tabela com as abundéncias do carbono e nitrogénio medidas via sintese es-
pectral para a estrela HD040865.

CHAX [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) Cs D-A [C/H] (dex) NH A-X [N/H] (dex)
4102 0,43£0,04 3841  -0,39+0,04 5165  -0,41+0,04 3360  -0,42+0,05
4212 -0,38+0,04 3851  -0,49+0,04 5635  -0,3840,04

4213 -0,34+0,04 3880  -0,58+0,04

4217 -0,37+£0,04 3881  -0,52+0,04

4218 -0,3540,04 3882  -0,43+0,04

4263 -0,4240,04 3883  -0,48+0,04

4264  -0,42+0,04 4195  -0,58+0,04

4203 -0,35+0,04

Média  -0,38-+0,03 -0,46+0,05 -0,40+0,04 -0,42+0,05

A Tabela 6.8 compila os valores finais de abundancia do C e N obtidos para a
amostra de estrelas de Carlos (2015).

Conhecido os valores das abundéancias, fizemos uma comparacao par a par das

estrelas da amostra de Carlos (2015) a fim de verificar a existéncia ou nao de

uma relagdo das abundancias elementais diferenciais (A[X/H] =

o6
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Tabela 6.4 - Tabela com as abundancias do carbono e nitrogénio medidas via sintese es-
pectral para a estrela HD059984.

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cs D-A [C/H] (dex) NH A-X [N/H] (dex)
4192 -0,67+0,04 3841 -0,59+0,04 5165 -0,70£0,04 3360 -0,78+0,05
4212 -0,63+0,04 3851 -0,89+0,04 5635 -0,51£0,04
4213 -0,5940,04 3880  -1,13+0,04
4217 -0,6540,04 3881  -1,03+0,04
4218 -0,62+0,04 3882 -0,5840,04
4263 -0,68+0,04 3883 -0,76+0,04
4264 -0,68+0,04 4195 -0,39+0,04
4293 -0,60-40,04
Média  -0,64+0,03 20,71+0,15 20,60+0,04 20,78+0,05

Tabela 6.5 - Tabela com as abundéncias do carbono e nitrogénio medidas via sintese es-
pectral para a estrela HDO78747.

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cs D-A [C/H] (dex) NH A-X [N/HJ (dex)
4192 -0,65+0,04 3841  -0,54+0,0/ 5165  -0,60+0,04 3360  -0,87+0,05
4212 -0,60+£0,04 3851  -0,81+0,04 5635  -0,7440,04

4213 -0,58+0,04 3880  -0,99+0,0/

4217 -0,63+0,04 3881  -0,95+0,04

4218 -0,60+£0,04 3882  -0,73+0,04

4263  -0,64+0,04 3883  -0,81+0,04

4264  -0,64+0,04 4195  -0,75+0,04

4293 -0,60+0,04

Média  -0,62+0,02 -0,75+0,06 -0,67+0,04 -0,87+0,05

Tabela 6.6 - Tabela com as abundéincias do carbono e nitrogénio medidas via sintese es-
pectral para a estrela HD126793.

CHAX [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) Cs D-A [C/H] (dex) NH A-X [N/H] (dex)
4102 -0,76+0,04 3841  -0,55+0,0/ 5165  -0,72+0,04 3360  -0,76+0,05
4212 -0,69+0,04 3851  -0,82+0,04 5635  -0,7840,04

4213 -0,66+£0,04 3880  -1,194+0,04

4217 -0,72+0,04 3881  -1,184+0,04

4218 -0,67+0,04 3882  -0,76-0,04

4263 -0,74+0,04 3883  -0,88+0,04

4264  -0,714£0,04 4195  -1,13+0,04

4203 -0,68+0,04

Média  -0,70+0,03 -0,99+0,17 -0,75+0,04 -0,76+0,05

[ X/ Hlestrela—de—re ferencia) €ntre os elementos volateis e refratarios (MELENDEZ et al.,

2009). Os pares a serem comparados sao os mesmos listados na Tabela 3.2.

Os resultados em abundéncia diferencial como fun¢do da temperatura de conden-

sacao elemental do primeiro par HD021019 e HD037124 estao ilustrados na Figura

6.1. Podemos observar que o ajuste linear nao apresenta nenhuma discrepancia entre
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Tabela 6.7 - Tabela com as abundancias do carbono e nitrogénio medidas via sintese es-
pectral para a estrela HD181720.

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cs D-A [C/H] (dex) NH A-X [N/H] (dex)

4192 -0,57£0,04 3841 -0,59£0,04 5165 -0,53£0,04 3360 -0,64+0,05

4212 -0,53+0,04 3851  -0,71+£0,04 5635  -0,4440,04
4213 -0,49+0,04 3880  -0,65+0,04

4217 -0,55+0,04 3881  -0,63+0,04

4218 -0,50+£0,04 3882  -0,56+0,04

4263  -0,62+0,04 3883  -0,6420,04

4264  -0,61£0,04  4195C,  -0,924+0,0/

4293 -0,52+0,04

Média  -0,55+0,04 -0,55+0,04 -0,48+0,04 -0,64+0,05

Tabela 6.8 - Abundéncias do carbono e nitrogénio para a amostra de estrelas de Carlos
(2015) utilizando linhas dos sistemas eletronicos CH A-X, Cy D-A, NH A-X
e CN B-X.

Estrela [C/H] (dex) [N/H] (dex)
HDO021019 —-0,54+0,02 —0,6140,03
HDO037124 —0,46 40,02 —0,60 =+ 0,01
HDO040865 —0,39+0,02 —0,444+0,04
HDO059984 —-0,63+0,02 —-0,77=+0,05
HDO78747 —-0,63+0,02 —-0,82+0,04
HD126793 —0,72+0,02 —0,7840,05
HD181720 —0,52+0,03 —0,584+0,03

as abundancias entre os elementos volateis e refratarios. Como a estrela HD037124
possui exoplanetas podemos predizer que a outra estrela HD021019, pode ter pla-
netas. As abundancias do C e N foram medidas no presente trabalho e as demais
por Carlos (2015). A linha azul continua representa a abundéancia diferencial média
dos trés elementos volateis C, N e O (as linhas tracejadas em azul sao £1 desvio
padrao da média). A linha vermelha continua representa a abundancia diferencial
média dos elementos refratarios Cr, Si, Mg, Fe, Ni, Co, V, Ca, Ti, Sc e Al (as linhas
tracejadas em vermelho sdo 1 desvio padrao da média). O ajuste linear simples
por minimos quadrados considerando todos os elementos é representado pela linha
magenta continua. Esta descri¢ao é adotada para todas as figuras de comparacao da
abundancia elemental diferencial versus temperatura de condensagao que se seguem

adiante neste capitulo.

A comparagao entre as abundancias diferenciais desde os volateis aos refratarios para
o par HD181720 e HD040865 apresenta a mesma situacao anterior, levando-nos a

acreditar que a estrela HD040865, que até o momento nao tem planetas detectados,
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Figura 6.1 - Abundéncia elemental diferencial versus temperatura de condensacao para o
par de estrelas HD021019 e HD037124, tal que A[X/H| = [X/H]upo21019 —
[X/H]mposri24. Das duas apenas HD037124 tem planeta detectado.
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provavelmente deva possuir, seguindo o mesmo raciocinio da comparagao anterior

uma vez que a estrela HD181720 tem planeta. A Figura 6.2 ilustra a comparagao.

A comparagao entre as abundancias diferenciais desde os volateis aos refratarios para
o par HD059984 e HD126793 nao apresenta nenhuma relagdo entre as abundancias
dos elementos volateis e refratarios. Porém como em nenhuma das duas estrelas foi
detectado a presenca de planeta, nao podemos concluir se ambas possuem ou nao

planetas. A Figura 6.3 ilustra a comparacao

A comparacao entre as abundancias diferenciais desde os volateis aos refratarios
para o par HDO78747 e HD 126793 ilustrado na Figura 6.4 apresenta uma inclina-
¢ao positiva no ajuste linear, evidenciando que a estrela HD126793 ¢ deficiente em
refratarios com relagao aos volateis, sendo bem provavel que tenha havido reten-
¢ao de elementos refratarios pela formagao de planetas em torno de HD126793 (nao

detectados ainda), tal que HD0O78747 nao deve hospedar planetas.
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Figura 6.2 - Abundéncia elemental diferencial versus temperatura de condensacao para o
par de estrelas HD181720 e HD040865. Das duas estrelas, apenas HD181720

tem planeta detectados.
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Quanto aos resultados em abundancias do C e N para a amostra de estrelas de
Takeda et al. (2005), trés exemplos de sintese espectral sao apresentados nas Figuras
6.5 a 6.13 para as estrelas HD075732, HD018803 ¢ HD069830. E ilustrada a sintese
espectral para uma linha de cada sistema eletrénico selecionado: A4217 A do CH

A-X, e M195 A do CN B-X e A\5165 A do C, D-A.
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Figura 6.3 - Abundéncia elemental diferencial versus temperatura de condensacao para o
par de estrelas HD059984 ¢ HD126793. As duas estrelas ndo tem planetas
detectados.
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A Tabela 6.9 mostra os valores das abundancias obtidas para as estrelas da amostra
Takeda et al. (2005) utilizando linhas moleculares. Para algumas estrelas nao foi

possivel deteterminar a abundancia do nitrogénio devido a problemas no espectro.

Para estrelas da amostra de Takeda et al. (2005) foi feita uma classificagdo cinema-
tica identificando as estrelas em diferentes componentes da Galaxia: disco fino, disco
espesso e halo, tal que a escala de altura com relagdao ao plano da Galaxia aumenta
da primeira para a ultima componente. Escala de altura refere-se a uma distancia
na qual a densidade volumétrica de estrelas diminui por um fator exponencial e.
Contudo, nao é necessario impor valores para estas escalas de altura para fazer tal
classificacao cinematica. Para este proposito usamos um coédigo em Python cedido
gentilmente pelo Dr. Ronaldo da Silva (SILVA et al., 2015). Obtivemos os dados ci-
nematicos estelares tais como paralaxe e movimento préprio do catalogo Hipparcos
(LEEUWEN, 2007) e as velocidades radiais de Gontcharov (2006). Usando as equa-
¢oes de Johnson e Soderblom (1987) calculamos as componentes da velocidade do
Sol com relagdo ao Padrao Local de Repouso (PLR ou LSR do termo em Inglés

Local Standard of Rest). Para o Sol adotamos os valores de Dehnen e Binney (1998)
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Tabela 6.9 - Abundéncias do carbono e nitrogénio para a amostra de estrela de Takeda et
al. (2005) utilizando linhas dos sistemas eletronicos CH A-X, C2 D-A e CN

B-X.

Estrela

[C/H] (dex)

[N/H] (dex)

HDO000400
HD006582
HDO009826
HDO010697
HDO010700
HDO010780
HDO016141
HDO016895
HDO018803
HD019994
HD022049
HD030562
HD033636
HD038529
HD055054
HDO052265
HD061421
HDO067228
HD069830
HDO075732
HD082943
HDO089744
HD095128
HD099491
HD102870
HD103095
HD104304
HD109358
HD117176
HD120136
HD121370
HD134987
HD143761
HD145675
HD182572
HD186408
HD186427
HD195019
HD196755
HD210277
HD217014
HD217107

20,2040,03
-0,9140,01
+0,05-0,03
+0,14:£0,02
-0,4640,02
-0,0740,03
+0,00-£0,04
+0,06-£0,03
+0,09-+0,03
+0,37+0,03
-0,1240,04
+0,23+0,01
-0,2040,02
+0,29-+0,03
-0,060,02
+0,25-0,03
+0,07+0,03
+0,120,02
-0,0840,03
+0,42-40,03
+0,25-0,03
+0,07+0,03
+0,070,06
+0,25+0,02
+0,180,02
-1,5540,03
+0,25-0,03
-0,2240,02
-0,204:0,03
+0,43-+0,06
+0,54-£0,06
+0,28-0,04
-0,1840,03
+0,38-0,06
+0,34-£0,03
+0,04-£0,02
+0,09-40,03
10,0140,03
+0,05-0,03

+0,18240,03
+0,44-0,04

+0,1140,13
-0,8840,13
-0,0940,13
-0,1340,13
+0,18+0,13
+0,18+0,13
+0,12+0,13
-0,1440,13
+0,1440,13

10,4140,13
-0,2240,13
-0,0640,13
+0,28+0,13
10,22+40,13
-0,1640,13
+0,48+0,13
+0,37+0,13
+0,19+0,13
-0,0740,13
+0,13+0,13
+0,06£0,13

10,3440,13
-0,300,13
-0,262:0,13

+0,33+0,13
-0,5040,13
+0,52+0,13
+0,43+0,13
-0,1140,13
+0,06+£0,13
-0,1940,13
-0,1240,13

+0,1940,13
+0,53+0,13
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Figura 6.4 - Abundéncia elemental diferencial versus temperatura de condensagdo para
o par de estrelas HD078747 e HD126793. Nenhuma das duas estrelas tem
planetas detectados.
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Ursr =10,0, Visr=5,3, Wrsr=7,2 km.s~!. Usando as equacoes de Reddy et al.
(2006) calculamos a probabilidade de uma estrela pertencer a uma dessas popula-
¢oes. Caso a probabilidade numa nada populagdo na escala percentual seja igual ou
maior que 70% a classificamos como membro desta populacao. Caso a probabilidade
nao seja igual ou maior que 70% em nenhuma populacdo, a estrela é classificada na
categoria de transicdo entre as componentes de maiores probabilidade. Na Tabela
6.10 apresentamos a classificacao cinematica resultante. Haja visto que existe na li-
teratura valores mais atualizados das velocidade do Sol com relagdo ao padrao local
de repouso, logo fizemos uma classificagdo simplificada da localizacao das estrelas

na Galéaxia.

As estrelas da amostra Takeda et al. (2005) classificadas em dois grupos: (i) estrelas
de tipo solar com temperatura de 4900 a 6200 K, log g entre 3,84 a 5,04 e [Fe/H] entre
-0,66 a +0,66, de acordo com Ramirez et al. (2014), e (ii) estrelas andlogas ao Sol,
com temperatura entre 5277 a 6277 K, log g 3,84 a 5,04 e [Fe/H] entre -0,33 a +0,33.
Esta classificagdo também é apresentada na Tabela 6.10. Todos os exoplanetas ja

descobertos para a amostra de estrela de Takeda et al. (2005) sao planetas gasosos.
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Figura 6.5 - Sintese espectral da linha CH A-X M\4217,24 A para a estrela HD018803. Le-
genda andloga da figura 4.3.

normalized flux

Figura 6.6 - Sintese espectral da linha CN B-X A\4195,
genda analoga da figura 4.3.
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Figura 6.7 - Sintese espectral da linha Cy D-A A5165 A para a estrela HD018803. Legenda

normalized flux
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Figura 6.8 - Sintese espectral da linha CH A-X \4217,24 A para a estrela HD069830. Le-

normalized flux
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Figura 6.9 - Sintese espectral da linha CN B-X A\4195,92 A para a estrela HD069830. Le-
genda andloga da figura 4.3.

normalized flux

0.4
0.3
0.2
0.1
0.8

0.1

-0.1

HD069830
[ L. IR |
i f—————— N T
;\/\f/\//// ‘*“\/\_:
P R S P SRR S R
4195.7 4195.8 4195.9 4196 4196.1

wavelength (A)

((a))

rms

0.035 [

0.03 |

0.025

0.02

0.015

0.01

0.005 b

HD0O69830

0.3 0.2 0.1 ) 0.1 0.2
[N/Te]

T_feff} = 5442 K [N/H] = —0.16

log(g) = 4.54 [Fe/H] = —0.01

v_{macro} = 1.96 km/s [N/Fe] = —0.15

v.sin(i) = 1.60 km/s

rms_{min{ = 0.0068

(b))

Figura 6.10 - Sintese espectral da linha Cy D-A A\5165 A para a estrela HD069830. Legenda
andloga da figura 4.3.
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Figura 6.11 - Sintese espectral da linha CH A-X \4217,24 A para a estrela HD075732.
Legenda analoga da figura 4.3.
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Figura 6.12 - Sintese espectral da linha CN B-X A4195,92 A para a estrela HD075732.
Legenda andloga da figura 4.3.
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Tabela 6.10 - Tabela contendo a classificacdo cineméatica da amostra de estrelas de Takeda
et al. (2005).

Estrela Localizacao na Galéaxia Tipo Solar Analoga solar
HD000400 Disco fino v v
HDO006582 Transicao disco fino - disco espesso
HDO009826 Disco fino v v
HD010697 Disco fino v v
HDO010700 Transicao disco fino - disco espesso v
HDO010780 Transigao disco fino - disco espesso v v
HD016141 Disco fino v v
HDO016895 Disco fino
HDO018803 Disco fino v v
HD019994 Disco fino
HD022049 Disco fino v
HD030562 Disco fino v v
HD033636 Disco fino v v
HD038529 Disco fino v v
HDO050554 Disco fino v v
HD052265 Disco fino v v
HDO061421 Disco fino
HDO067228 Disco fino v v
HDO069830 Disco fino v v
HDO075732 Disco fino v
HD082943 Disco fino v v
HDO089744 Disco fino v v
HD095128 Disco fino v v
HD099491 Disco fino v
HD102870 Disco fino v v
HD103095 Disco fino
HD104304 Disco fino v v
HD109358 Disco fino v v
HD117176 Disco fino
HD120136 Disco fino
HD121370 Disco fino
HD134987 Disco fino v
HD143761 Disco fino v
HD145675 Disco fino v
HD182572 Transicao disco fino - disco espesso v
HD186408 Disco fino v v
HD186427 Disco fino v v
HD195019 Disco fino v v
HD196755 Disco fino
HD210277 Disco fino v v
HD217014 Disco fino v v
HD217107 Disco fino v v
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Figura 6.13 - Sintese espectral da linha Cy D-A A\5165 A para a estrela HD075732. Legenda

andloga da figura 4.3.
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Utilizando estrelas de tipo solar e analogas solares, todas do disco fino, fizemos
seis histogramas para as distribuigdes em [Fe/H], [C/H] e [N/H] para ilustrar a
diferenca da abundancia dos elementos carbono, nitrogénio e ferro, das estrelas com
planetas ja descobertos e sem planetas. A Figura 6.14 mostra os histogramas para a
estrelas de tipo solar, e a Figura 6.15 mostra os histogramas para as estrelas analogas
solares, cujas abundancias sao extraidas da Tabela 6.10. Apresentamos os valores das
médias, desvios padroes e nimero de estrelas de cada amostra dos histogramas na
Tabela 6.11. Estes parametros foram utilizados para aplicarmos o teste de t-student
utilizando a Equacao 6.2, onde p é a média, o o desvio padrdao e n o nimero de

elementos utilizados, neste caso o nimero de estrelas.

Analisando as estrelas de tipo solar e aplicando o teste de t-student para cada par
de distribuigao [X/H], obtivemos que as amostras sao semelhantes entre si com 95%
de grau de confianga, e para as estrelas analogas solares obtivemos para o mesmo
teste uma semelhanca de 90% entre as amostras, evidenciando que existe pouca
ou quase nenhuma diferenca em abundancia das estrelas com planetas em relagao
aquelas que nao hospedam planetas. Isso pode ser devido a ainda nao deteccao de
planetas em algumas estrelas devido as técnicas de deteccao, ou mesmo pode ainda

nao terem sido estudadas. Outro ponto é a pequena amostra de estrelas que foi
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utilizada para confeccionar os histogramas. Possivelmente aumentando esta amostra
sera mais evidente a diferenga de abundancia entre as estrelas hospedeiras e as nao

hospedeiras de planetas.

t =

(6.2)

(p1 — p2) \/nlnz(nl + 1y — 2)
\/(”1 — 1ot + (n2 — 1)o3 T

Tabela 6.11 - Médias de [Fe/H], [C/H] e [N/H], desvio padrao e ntimero de estrelas de cada
sub-conjunto de estrelas, utilizados para comparar as subamostras entre si
segundo o teste t-student.

Tipo Solar
Com Planeta Sem Planeta
[Fe/H] [C/H] [N/H] | [Fe/H] [C/H] [N/H]
Média 0,15 0,13 0,16 0,10 0,08 0,10
Desvio Padrao | 0,12 0,17 0,22 0,15 0,12 0,18
Estrelas 15 15 14 15 15 12
Analoga Solar
Com Planeta Sem Planeta
[Fe/H] [C/H] [N/H] | [Fe/H] [C/H] [N/H]
Média 0,14 0,13 0,16 0,02 0,014 0,03
Desvio Padrao | 0,12 0,18 0,22 0,12 0,13 0,14
Estrelas 14 14 14 11 11 9

A Figura 6.16 mostra [C/Fe] versus [Fe/H], para a amostra de estrela de Takeda et al.
(2005). Podemos observar que existe uma tendéncia de estrelas com planetas serem
encontradas em intervalos de maiores metalicidades do que estrelas sem planetas. O
mesmo percebemos na Figura 6.17 da comparagao entre [N/Fe] e [Fe/H]. Todos os
planetas detectados para estas estrelas sao gigantes gasosos, logo podemos apenas
afirmar que estrelas com planetas gasosos tém uma tendéncia a serem mais metalicas

do que estrelas sem planetas.
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Figura 6.14 - Estrelas de tipo solar da amostra de Takeda et al. (2005). Distribuigao

Frequéncia de estrelas

de abundancias elementares para estrelas com e sem planetas conhecidos
(frequéncia percentual versus [X/H]): (a) carbono, (b) nitrogénio e (c) ferro.
As larguras dos “bins” de todos histogramas sao iguais ao dobro do erro ti-
pico ou médio da abundancia elemental (errojc, g=0,06 dex, errojy,m=0,13
dex, errojpe;=0,05 dex).
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Figura 6.15 - Estrelas analogas solares da amostra de Takeda et al. (2005). Distribui-
¢ao de abundancias elementais para estrelas com e sem planetas conhecidos
(frequéncia percentual versus [X/H]): (a) carbono, (b) nitrogénio e (c) ferro.
As larguras dos “bins” de todos histogramas sao iguais ao dobro do erro ti-
pico ou médio da abundancia elemental (errojc, g=0,06 dex, errojy,m=0,13
dex, errofpe/=0.05 dex).
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Figura 6.16 - [C/Fe] versus [Fe/H] para a amostra de estrelas da amostra de Takeda et al.
(2005).
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Figura 6.17 - [N/Fe] versus [Fe/H] para a amostra de estrelas da amostra de Takeda et al.
(2005).
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7 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Ao avaliar todo o trabalho desenvolvido, e buscar alcancar um dos objetivos do
trabalho de determinar se existe uma relacao entre as abundancias de carbono e
nitrogénio com a presenga de planetas, podemos concluir que para o grupo de es-
trelas de Carlos (2015) esta relagao foi encontrada. Seguindo a ideia de Melendez et
al. (2009) de que estrelas com planetas sdo deficientes em elementos refratérios com
relacdo aos volateis, esta hipétese nos ajudou a concluir que para o par de estrelas
HDO78747-HD126793, com nenhumas das estrelas tendo planetas detectados até o
momento, que a estrela HD126793 possui um ou mais planetas em sua érbita, ao
analisar a inclinagao do ajuste linear da Figura 6.4. Para o par HD059984-HD 126793,
com nenhuma das estrelas tendo planetas detectados até o momento, podemos con-
cluir que a estrela HD059984 deve possuir planetas, ja que pela Figura 6.3 o ajuste
linear nao apresenta inclinacao angular, evidenciando que esta estrela nao ¢ rica
nem deficiente em elementos refratarios com relacao aos volateis quando comparada

a estrela HD126793, que pela andlise anterior possivelmente deve hospedar planetas.

Para a amostra de estrelas de Takeda et al. (2005), por ndo conter muitas estrelas,
tirar conclusoes definitivas nao seria muito apropriado, embora tenhamos percebido
diferencas sutis para o grupo de estrelas analogas solares, que mostram uma ten-
déncia de que estrelas com planetas sao em média ligeiramente mais abundantes em
ferro como em carbono e nitrogénio. Neste sentido, uma perspectiva deste trabalho é
aumentar significativamente a amostra de estrelas, bem como usar mais indicadores
espectrais para aprimorar a determinagao da abundancia do carbono e nitrogénio,

diminuindo assim o erro correspondente.

Outro foco do trabalho foi buscar uma série de linhas de transicoes moleculares
isoladas que podem ser utilizadas para sintese espectral na determinacgao das abun-
déncias do C e N. Trabalhar com estas linhas na faixa do azul (aproximadamente
3350 A a 5000 A) nos limitou a uma regiao muito estreita, sendo assim para estu-
darmos a molécula do C, utilizamos linhas com comprimentos de onda maiores que

5000 A.

O desenvolvimento de diversos codigos em Python para automatizar e realizar ta-
refas fundamentais para o trabalho foi de grande auxilio para obter uma maior
precisao nas abundancias elementares das estrelas, além de facilitar o processo de
sintese espectral. Os cédigos desenvolvidos podem ser aplicados e adaptados para
analisar qualquer tipo de espectro estelar. A partir da automatizacao deste processo

de analise quimica via sintese espectral, pode-se repetir quantas vezes for necessaria
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cada etapa do processo bem como aperfeigoé-la.

A experiéncia adquirida em programacao e em derivar abundancia quimica por meio
da sintese espectral serda de grande valia para o futuro trabalho de doutorado, cuja
automatizagdo pode ainda ser aprimorada e expandida a outros problemas. Ou-
tras absorgoes moleculares e/ou atomicas podem também ser buscadas para serem
usadas como indicadores de abundancias elementares. Com um processo mais au-
tomatico e rapido, aplicar toda a metodologia para varias amostras de estrelas com
espectros em alta resolugao, nos dara mais confianca em tirar conclusoes mais funda-
mentadas acerca da relagao entre a abundancia dos elementos carbono e nitrogénio,
e possivelmente outros elementos, para amostras mais amplas de estrelas com e sem

planetas.
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APENDICE A - Abundéancias do C e N para a amostra de estrelas do

Takeda
Tabela .1 - Estrela HD000400

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C, D-X [C/H] (dex)
4192 0,07t0,10 4195 5165 -0,2440,08
4212 -0,1440,10 5635
4213 -0,10+£0,10
4217 -0,1840,10
4218 -0,1440,10
4263
4264
4293 -0,23+£0,10

Média  -0,16+0,04 -0,2440,08

Tabela .2 - Estrela HD006582

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cs DX [C/H] (dex)
4192 -0,9040,10 4195 5165 -0,8740,08
4212 -0,91+£0,10 5635 -0,9440,08
4213 -0,91+£0,10
4217 -0,91+£0,10
4218 -0,9140,10
4263
4264
4293

Média  -0,91+0,01 -0,9140,08

81



Tabela .3 - Estrela HD009826

CH A-X [C/H] (dex) CONB-X [N/H] (dex) C; D-X [C/H] (dex)
4192 0,1040,10 4195 5165 -0,13+£0,08
4212 0,13+0,10 5635
4213 0,08+0,10
4217 0,03+0,10
4218 0,07+0,10
4263 0,17+0,10
4264 0,09+0,10
4293 0,13+0,10
Média  -0,10+0,03 -0,13+0,08

Tabela .4 - Estrela HD010697

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) C; D-X [C/H] (dex)
4192 0,18%0,10 4195 0,11+0,13 5165 0,0940,08
4212 0,16+0,10 5635 -0,01+£0,08
4213 0,10+0,10
4217 0,16+0,10
4218 0,17+0,10
4263
4264 0,15+0,10
4293 0,16+0,10
Média  -0,154+0,02 0,11+0,10 0,10+0,08

Tabela .5 - Estrela HD010700

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy; D-X [C/H] (dex)
4192 -0,4340,10 4195 -0.88+0,13 5165 -0,46+0,08
4212 -0.50+£0,10 5635
4213 -0,4940,10
4217 -0,4740,10
4218 -0,4640,10
4263 -0.4540,10
4264 -0.4440,10
4293 -0,33+0,10
Média  -0,464+0,02 -0,88+0,10 -0,46+0,08
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Tabela .6 - Estrela HD010780

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) O D-X [C/H] (dex)
4192 -0,11+£0,10 4195 -0,09+£0,13 5165 -0,13%0,08
4212 -0.07+0,10 5635 -0,1340,08
4213 -0,1240,10
4217 -0,0640,10
4218 -0,12+£0,10
4263 -0,13+£0,10
4264 -0,0140,10
4293 0,00+0,10
Média  -0,064+0,04 -0,09+0,10 -0,07+0,08

Tabela .7 - Estrela HD016141

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C, D-X [C/H] (dex)
4192 -0,05+£0,10 4195 -0,13%x0,13 5165 0,13%0,08
4212 0,17+0,10 5635 -0,0540,08
4213 0,12+0,10
4217 0,06+0,10
4218 0,01+£0,10
4263 0,13%0,10
4264 0,12+0,10
4293 -0,1040,10
Média  0,06+0,08 -0,13+0,13 -0,01+0,08

Tabela .8 - Estrela HD016895

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-X [C/H] (dex)
4192 0,15%0,10 4195 0,1840,13 5165
4212 0,14+0,10 5635
4213 0,06+0,10
4217 0,05+0,10
4218 0,10+0,10
4263 0,256+0,10
4264 0,16%0,10
4293 0,13+0,10
Média  0,11+0,04 0,18+0,13
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Tabela .9 - Estrela HD018803

CHAX [C/H| (dex) CNBX [N/H] (dex) Cp D-X [C/H] (dex)
4192 0,1240,10 4195 0,1840,13 5165 0,10%0,08
4212 0,10+0,10 5635
4213 0,05+0,10
4217 0,13+0,10
4218 0,03%0,10
4263
4264
4293 0,12+0,10
Média 0,08+0,04 0,18+0,13 0,10+0,08

Tabela .10 - Estrela HD01994

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) C, DX [C/H] (dex)
4192 0,60%0,10 4195 0,1240,13 5165 0,23%0,08
4212 0,09+0,10 5635 0,23+0,08
4213
4217
4218
4263 0,54+0,10
4264 0,51+0,10
4293 0,46+0,10
Média 0,52+0,04 0,12+0,13 0,23+0,08

Tabela .11 - Estrela HD022049

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C, D-X [C/H] (dex)
4192 4195 -0,1440,13 5165 -0,08%0,10
4212 -0,19+£0,10 5635 -0,15%0,08
4213 -0,2140,10
4217 -0,2240,10
4218
4263 0,0140,10
4264 0,00%0,10
4293 -0,1640,10
Média  -0,134+0,09 -0,14+0,13 -0,11+0,08
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Tabela .12 - Estrela HD035062

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C,; D-X [C/H] (dex)
4192 0,2440,10 4195 0,14+0,13 5165 0,1440,08
4212 0,26+0,10 5635 0,13+0,08
4213 0,224+0,10
4217 0,24+0,10
4218 0,23+0,10
4263 0,32+0,10
4264 0,23+0,10
4293 0,29+0,10
Média  0,244+0,01 0,144+0,13 0,134+0,08

Tabela .13 - Estrela HD033636

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-X [C/H] (dex)
4192 -0,20+0,10 4195 5165 -0,21+0,08
4212 -0,1940,10 5635
4213 -0,23+0,10
4217 -0,2240,10
4218 -0,22+0,10
4263 -0,16+0,10
4264 -0,18+0,10
4293 -0,184+0,10

Média  -0,20+0,02 -0,21+0,08

Tabela .14 - Estrela HD038529

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-X [C/H] (dex)
4192 0,55+0,10 4195 0,41£0,13 5165 0,28+0,08
4212 0,34=+0,10 5635 0,27£0,08
4213 0,284+0,10
4217 0,271+0,10
4218 0,22+0,10
4263 0,35+0,10
4264 0,30+0,10
4293 0,33+0,10
Média  0,30+0,04 0,41+0,13 0,27+0,08
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Tabela .15 - Estrela HD050554

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) O D-X [C/H] (dex)
4192 -0,03+£0,10 4195 -0,22+0,13 5165 -0,11%0,08
4212 -0,014+0,10 5635
4213 -0,0840,10
4217 -0,0740,10
4218 -0,03+£0,10
4263 0,00%0,10
4264 -0,1040,10
4293 0,10+0,10
Média  -0,104+0,02 -0,22+0,13 -0,11+0,08

Tabela .16 - Estrela HD052265

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) C; D-X [C/H] (dex)
4192 0,25%0,10 4195 -0,03+£0,13 5165 0,2620,08
4212 0,34+0,10 5635
4213 0,31£0,10
4217 0,20+0,10
4218 0,20+0,10
4263 0,2140,10
4264 0,1240,10
4293 0,21+0,10
Média 0,23+0,05 -0,03+0,13 0,26+0,08

Tabela .17 - Estrela HD061421

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-X [C/H] (dex)
4192 0,10%0,10 4195 0,2840,13 5165 0,03%0,08
4212 0,2140,10 5635
4213 0,22+0,10
4217 0,05+0,10
4218 0,11+£0,10
4263 0,2240,10
4264
4293 0,13+0,10
Média  0,15+0,06 0,28+0,13 0,03+0,08
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Tabela .18 - Estrela HD067228

CHAX [C/H| (dex) CNBX [N/H] (dex) Cp D-X [C/H] (dex)
4192 0,25+0,10 4195 0,224+0,13 5165 0,13+0,08
4212 0,18+0,10 5635 0,05+0,08
4213 0,124+0,10
4217 0,07£0,10
4218 0,17£0,10
4263 0,18+0,10
4264 0,11+0,10
4293 0,1440,10
Média  0,144+0,03 0,224+0,13 0,09+0,08

Tabela .19 - Estrela HD069830

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) O, D-X [C/H] (dex)
4192 0,10+0,10 4195 -0,16+0,13 5165 -0,06+0,08
4212 -0,17+0,10 5635
4213 -0,19+0,10
4217 -0,17£0,10
4218 -0,27£0,10
4263 -0,05+0,10
4264 -0,08+0,10
4293 -0,05+0,10

Média  -0,14+0,07 -0,16+0,13 -0,06+0,08

Tabela .20 - Estrela HD075732

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-X [C/H] (dex)
4192 0,71+0,10 4195 0,48+0,13 5165 0,38+0,08
4212 0,424+0,10 5635 0,49+0,08
4213 0,33+0,10
4217 0,33+0,10
4218 0,27£0,10
4263 0,49+0,10
4264 0,484+0,10
4293 0,39+0,10
Média  0,394+0,07 0,48+0,13 0,43+0,08
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Tabela .21 - Estrela HD082943

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C,; D-X [C/H] (dex)
4192 0,37£0,10 4195 0,37+0,13 5165 0,2240,08
4212 0,43+0,10 5635 0,19+0,08
4213 0,31£0,10
4217 0,26+0,10
4218 0,2620,10
4263 0,40+0,10
4264 0,274+0,10
4293 0,31+0,10
Média  0,33+0,06 0,37+0,13 0,20+0,08

Tabela .22 - Estrela HD089744

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-X [C/H] (dex)
4192 0,0940,10 4195 0,1940,13 5165 0,10%£0,08
4212 0,22+0,10 5635
4213 0,19+0,10
4217 0,10+£0,10
4218 0,13+0,10
4263 0,05%0,10
4264 -0,144+0,10
4293 0,27+0,10
Média  0,15+0,07 0,19+0,13 0,10+0,08

Tabela .23 - Estrela HD095128

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C,; D-X [C/H] (dex)
4192 0,06%0,10 4195 -0,07£0,13 5165
4212 0,07£0,10 5635
4213 0,06+0,10
4217 0,07£0,10
4218 0,09+0,10
4263 0,0840,10
4264 0,03%0,10
4293 0,10+0,10
Média  0,07+0,01 -0,07+0,13
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Tabela .24 - Estrela HD099491

CHAX [C/H| (dex) CNBX [N/H] (dex) Cp D-X [C/H] (dex)
4192 4195 0,13%0,13 5165 0,2940,08
4212 0,24+0,10 5635
4213 0,22+0,10
4217 0,20+0,10
4218 0,2240,10
4263 /0,314+0,10
4264 0,28+0,10
4293 0,370,10
Média  0,23+0,02 0,13+0,13 0,29+0,08

Tabela .25 - Estrela HD102870

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) C, DX [C/H] (dex)
4192 0,1940,10 4195 0,06%0,13 5165 0,18%+0,08
4212 0,22+0,10 5635
4213 0,28+0,10
4217 0,14+0,10
4218 0,17+0,10
4263 0,2140,10
4264 0,12+0,10
4293 0,20+0,10
Média  0,18+0,03 0,06+0,13 0,18+0,08

Tabela .26 - Estrela HD103095

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C; D-X [C/H] (dex)
4192 -1,60+£0,10 4195 5165 -1,56+£0,10
4212 -1,66+£0,10 5635 -1,41+£0,08
4213 -1,6440,10
4217 -1,6840,10
4218 -1,66+0,10
4263 -1,5440,10
4264 -1,56+£0,10
4293 -1,6340,10

Média -1,62+0,04 -1,48+0,08

89



Tabela .27 - Estrela HD104304

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C,; D-X [C/H] (dex)
4192 0,51+0,10 4195 0,34+0,13 5165 0,27£0,08
4212 0,30+0,10 5635 0,22+0,08
4213 0,23+0,10
4217 0,20+0,10
4218 0,15%0,10
4263 0,3240,10
4264 0,31+0,10
4293 0,39+0,10
Média  0,27+0,06 0,34+0,13 0,24+0,08

Tabela .28 - Estrela HD109358

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy; D-X [C/H] (dex)
4192 -0,22+0,10 4195 -0,30+£0,13 5165 -0,23%0,08
4212 -0,1840,10 5635 -0,384+0,08
4213 -0,2140,10
4217 -0,2240,10
4218 -0,1940,10
4263 -0,38+€0,10
4264 -0,2240,10
4293 -0,1740,10

Média  -0,204+0,02 -0,30+0,13 -0,30+0,08

Tabela .29 - Estrela HD117176

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy; D-X [C/H] (dex)
4192 -0,09+£0,10 4195 -0,26+0,13 5165 -0,2240,08
4212 -0,23+£0,10 5635
4213 -0,2640,10
4217 -0,2040,10
4218 -0,1940,10
4263 -0,1740,10
4264 -0,1740,10
4293 -0,07+0,10

Média  -0,174+0,05 -0,26+0,13 -0,22+0,08
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Tabela .30 - Estrela HD120136

CHAX [C/H| (dex) CNBX [N/H] (dex) Cp D-X [C/H] (dex)
4192 0,49+0,10 4195 5165 0
4212 0,52+0,10 5635
4213 0,43+0,10
4217 0,31+£0,10
4218 0,38%0,10
4263 0,43+0,10
4264 0,14+0,10
4293 0,42+0,10
Média  0,43+0,05

Tabela .31 - Estrela HD121370

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) C, DX [C/H] (dex)
4192 0,5940,10 4195 5165
4212 0,52+0,10 5635
4213 0,44+0,10
4217 0,42+0,10
4218 0,47+0,10
4263 0,68%0,10
4264 0,60+0,10
4293 0,59+0,10
Média  0,54+0,07

Tabela .32 - Estrela HD134987

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-X [C/H] (dex)
4192 0,72+0,10 4195 0,33%0,13 5165 0,29+0,08
4212 0,2240,10 5635 0,27£0,08
4213 0,11+0,10
4217 0,41+0,10
4218 0,71£0,10
4263 0,38%0,10
4264 0,2940,10
4293 0,46+0,10
Média  0,31+0,10 0,33+0,13 0,284+0,08
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Tabela .33 - Estrela HD143761

CH A-X

[C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) Cp D-X [C/H] (dex)

4192 -0,16£0,10 4195 0,50%0,13 5165 -0,2440,08
4212 -0,1740,10 5635
4213 -0,1940,10
4217 -0,1740,10
4218 -0,13+£0,10
4263 -0,09+£0,10
4264 -0,0940,10
4293 -0,1040,10
Média -0,14+0,04 0,50+0,13 -0,24+0,08
Tabela .34 - Estrela HD145675
CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) C, DX [C/H] (dex)
4192 0,75+0,10 4195 0,5240,13 5165
4212 0,46+0,10 5635
4213 0,38+0,10
4217 0,27+0,10
4218 0,29+0,10
4263 0,46+0,10
4264 0,434+0,10
4293 0,35+0,10
Média  0,38+0,06 0,52+0,13
Tabela .35 - Estrela HD182572
CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) Cy D-X [C/H] (dex)
4192 0,65+0,10 4195 0,43+0,13 5165 0,34=+0,08
4212 0,41+£0,10 5635
4213 0,33+0,10
4217 0,29+0,10
4218 0,26+0,10
4263 0,3940,10
4264 0,35%0,10
4293 0,36+0,10
Média  0,34+0,04 0,43+0,13 0,344+0,08
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Tabela .36 - Estrela HD186408

CHAX [C/H| (dex) CNBX [N/H] (dex) Cp D-X [C/H] (dex)
4192 0,06%0,10 4195 0,37+0,13 5165 0,2240,08
4212 0,13+0,10 5635 0,19+0,08
4213 -0,15+0,10
4217 -0,01£0,10
4218 0,00%0,10
4263 0,05%0,10
4264 0,10+0,10
4293 0,05+0,10
Média  0,03+0,02 0,37+0,13 0,20+0,08

Tabela .37 - Estrela HD186727

CH A-X [C/H] (dex) CNB-X [N/H] (dex) C, DX [C/H] (dex)
4192 0,35+0,10 4195 0,06%0,13 5165 0,06+0,08
4212 0,28+0,10 5635
4213 0,18+0,10
4217 0,08+0,10
4218 0,10+£0,10
4263 0,06%0,10
4264 0,08+0,10
4293 0,17+0,10
Média  0,11+0,04 0,06+0,13 0,06+0,08

Tabela .38 - Estrela HD195019

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C, D-X [C/H] (dex)
4192 -0,05+£0,10 4195 -0,19+0,13 5165 -0,13+£0,08
4212 -0,03+£0,10 5635
4213 -0,1040,10
4217 0,01+£0,10
4218 0,09+0,10
4263 0,03%0,10
4264 0,01%0,10
4293 0,06+0,10
Média  0,00+0,05 -0,19+0,13 -0,13+0,08
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Tabela .39 - Estrela HD196755

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C,; D-X [C/H] (dex)
4192 0,35+0,10 4195 -0,12+0,13 5165 0,0140,08
4212 0,114+0,10 5635
4213 0,05+0,10
4217 0,06+0,10
4218 0,10%0,10
4263 0,16%0,10
4264 0,114+0,10
4293 0,05+0,10
Média  0,09+0,03 -0,12+0,13 0,01+0,08

Tabela .40 - Estrela HD210277

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C,; D-X [C/H] (dex)
4192 4195 5165
4212 5635
4213
4217
4218
4263
4264
4293
Média

Tabela .41 - Estrela HD217014

CH A-X [C/H] (dex) CN B-X [N/H] (dex) C,; D-X [C/H] (dex)
4192 0,27£0,10 4195 0,1940,13 5165 0,15%0,08
4212 0,22+0,10 5635
4213 0,144+0,10
4217 0,16+0,10
4218 0,15+0,10
4263 0,23%0,10
4264 0,21+£0,10
4293 0,23+0,10
Média  0,09+0,04 0,19+0,13 0,154+0,08
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Tabela .42 - Estrela HD217107

CH AX [C/H] (dex) CNB-X [N/ (dex) Cp D-X [C/H] (dex)

4192 0,76x0,10 4195 0,53+0,13 5165 0,41£0,08
4212 0,60=£0,10 9635

4213 0,56+0,10

4217 0,50£0,10

4218 0,49£0,10

4263 0,74£0,10

4264 0,72£0,10

4293 0,57+0,10

Média  0,62+0,09 0,53+0,13 0,414+0,08
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ANEXO A - DEMONSTRAGAO DA DIFERENCA [X/H]-[Fe/H]

Prova para [X/Fe] = [X/H| — [Fe/H]|. Da defini¢ao de [Fe/H]:

[Fe/H] = log (JJVVI:)(@—log ({]VV]:)Q (B.1)

Fazendo a seguinte subtracao:

[X/H] - [Fe/H], (B.2)

o (3), ve (32) ][ (32, -+e((2) ). 9

Aplicando a regra de diferenca entre logaritmo:

log(Nx)s—log(Nu)e—log(Nx)o+log(Nu)o—log(Nre)e+log(Ni)e+10g(Nre)o —log(Ni ) o -

(B.4)
Cortando o que ¢ igual na equagao anterior, ficamos com:
log(Nx)s — log(Nx)e — 1og(Npe)o + 10g(Npe) o - (B.5)
Reagrupando os termos,
Ny Np,
10( >+10( ) B.6
e\, ey ) (B.6)

e invertendo o quociente do segundo termo de logaritmo da expressao acima, tem-se:

Ny Ny
o ( ) o ( ) . B.7
e\ . e(w. . (B.7)

Aplicando a Equacao B.1, tal que:
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Nx Ny
lo < ) —lo < > = |X/Fe|,
el ), el [X/Fe]

Como queriamos demostrar [X/Fe] = [X/H] — [Fe/H].
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