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Resumo

Estrelas pobres em metais fornecem pistas sobre os processos de nucleossintese que
operaram no passado da Galaxia, permitindo o entendimento da origem dos elementos
quimicos. Ao longo das ultimas décadas, diversos levantamentos astronomicos ja foram
realizados com objetivo de encontrar estrelas candidatas a pobres em metais. Portanto, ob-
servacoes de mais altas resolugoes espectroscopicas sao fundamentais para a determinacao
de parametros atmosféricos e abundancias quimicas desses objetos.

Através de observagoes com espectrografo Goodman do telescépio SOAR (4.1m), foram
obtidos espectros de 20 estrelas candidatas a pobres em metais selecionadas dos levanta-
mentos HES e RAVE. Critérios cinematicos com dados da missao GAIA (DR1) também
foram utilizados na escolha de alvos. Todos os alvos sao brilhantes (V' < 12.0 mag) e
pertencentes ao halo Galéactico. A configuracao instrumental utilizada proporcionou uma
resolucao de R ~ 1100 (0.65A por pixel) na regido das linhas K e H do Ca IT (A ~ 4000A).

Com os espectros calibrados, fez-se a andlise espectroscopica com determinagao de
parametros atmosféricos (7., log g e [F'e/ H]) e abundancias quimicas de carbono ([C'/Fe])
e magnésio ([Mg/Fe]) através do pipeline n-SSPP. Empregou-se a técnica de sintese espec-
tral, considerando equilibrio termodinamico local (LTE), para validagao dessas abundéancias.
As metodologias mostraram-se compativeis no intervalo de 1o — 20. Calculou-se, ainda,
correcoes de carbono (Ao p) para efeitos evolutivos da ordem de 0.00 — 0.56 dex.

Dentre os objetos observados, constatou-se que 12 das 20 estrelas (60%) sdo muito
pobres em metais (VMP; [Fe/H] < —2.0), 4 sao pobres em metais (MP; [Fe/H] < —1.0)
e 4 sao ricas ([F'e/H] > —1.0). Tal constatacao reforga a hipdtese de que a aplicacao de
critérios cinematicos é efetiva para a selecao de estrelas candidatas a pobres em metais.

Essa estratégia passard a ser empregada em futuras campanhas observacionais do grupo.






Abstract

Metal-poor stars provide clues on the nucleosynthesis processes operating throughout
the history of the Galaxy, allowing us to understand the origin of chemical elements. Over
the last few decades several astronomical surveys have been performed with the goal of
finding metal-poor star candidates. Therefore, higher spectroscopic resolution observations
are essential for us to determine atmospheric parameters and chemical abundances for these
objects.

Through observations with Goodman spectrograph at SOAR telescope (4.1m), we ob-
tained spectra of 20 metal-poor candidate stars selected from HES and RAVE surveys
utilizing kinematic criteria based on GAIA (DR1) data. All targets are bright (V' < 12.0
mag) stars from the Galactic halo. Our instrumental configuration provided a spectral
resolution of R ~ 1100 (0.65A per pixel) in the region of K and H Ca II lines (A ~ 4000A).

From the corrected and calibrated spectra, spectroscopic analysis was performed for the
determination of atmospheric parameters (¢, log g e [Fe/H]) and chemical abundances
of both carbon ([C'/Fe]) and magnesium ([Mg/Fe|) with the n-SSPP pipeline. Spectral
synthesis technique, considering local thermodynamic equilibrium (LTE), was also applied
in order to validate the abundance measurements and the methodologies showed up to be
compatible whithin 1o — 20. Evolutionary corrections (Ac/p)) for carbon abundances
were also calculated to be in the range of 0.00 — 0.56 dex.

From the observed objects, 12 out of the 20 (60%) are very metal-poor stars (VMP;
[Fe/H] < —2.0), 4 are metal-poor (MP; [Fe/H] < —1.0) and the remaining 4 are metal-
rich ([F'e/H] > —1.0). This finding reinforces the hypothesis that kinematic criteria are
effective for the selection of metal-poor star candidates. This strategy will be implemented

for the group’s future observational campaigns.
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Capitulo 1

Introducao

Um aspecto fundamental do modelo padrao de nucleossintese do Big Bang (standard Big
Bang nucleosynthesis; SBBN) é a determinagao de abundancias de elementos quimicos leves
no Universo primordial. As previsoes fornecidas por tal modelo dependem do entendimento
dos primeiros minutos apdés o Big Bang e admitem que os tnicos atomos existentes antes
do surgimento das primeiras estrelas eram o hidrogénio (H), o hélio (He), além de tragos
de litio (Li) e seus is6topos (Spergel et al., [2007)). A natureza proporciona, pois, outro(s)
mecanismo(s) para producao de elementos quimicos pesados.

No Universo, os principais sitios de producao de diferentes nicleos atomicos sao os
interiores das estrelas. A energia proveniente desses objetos vem da fusao nuclear, tal que
nicleos leves sdo consumidos para formacao de outros com numero atomico (Z) maior.
Estrelas de sequéncia principal (main sequence; MS) tém na queima do hidrogénio, com
producao de He, sua principal fonte de energia. Estrelas em estagios evolutivos avangados
podem ter como fonte de energia mais relevante processos com consumo de He para
produgao de elementos mais pesados (Burbidge et al., [1957). Logo, os elementos que
compoem a tabela periddica demandaram tempo para que os nicleos atomicos fossem pro-
cessados nos interiores das estrelas, enriquecendo, assim, o Universo com metais (Z > 2).

Tendo em vista o SBBN e a dependéncia da fusao nuclear para o surgimento de nicleos
atomicos mais complexos, as primeiras estrelas formadas eram compostas exclusivamente
de elementos disponiveis no Universo primordial, isto é, nao havia metais em suas com-
posicoes. Assim, a abundancia de metais, chamada metalicidade, é um indicador da idade
de um objeto. E de grande interesse cientifico, portanto, o estudo dessas estrelas pobres
em metais, ja que as mesmas preservam as informacgoes do meio ambiente a partir do qual

se formaram (Frebel e Norris| 2015)).
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1.1 Definicao de abundancia

Para fins deste trabalho, utiliza-se as defini¢oes de abundancia habituais encontradas na
literatura. A abundancia de um elemento A, €(A), é representada sob forma logaritmica na
base 10 e na comparacao com aquela do hidrogénio, tal que loge(H) = 12.0, por defini¢ao.
Para um elemento genérico, temos:

N
loge(A) = log (N—z) +12, (1.1)

onde N4 e Ny sao os numeros de atomos de A e H, respectivamente.

Para abundancias quimicas estelares, a notacao mais utilizada é aquela baseada na

comparagao com parametros solares, representada por colchetes:

[A/B] = log (%) — log (%)@ , (1.2)

onde se compara a razao da quantidade de atomos dos elementos A e B na estrela observada
com a mesma razao referente ao Sol. E comum, nesse contexto, utilizar o hidrogénio (H)
na posicao do elemento B para a Equacao [1.2] analogamente a Equagao [1.1

Como a quantidade em colchetes esta em escala logaritmica de base 10, uma estrela com

1
1000 daquela do Sol, por

exemplo. Destaca-se que, nessa notacao, é necessario que as abundancias solares estejam

[Fe/H] = —3.0 detém uma razao de ferro sobre hidrogénio de

determinadas, assim como aquelas da estrela a ser avaliada (Asplund et al., [2009).
Utiliza-se a abundancia de ferro como bom indicador da metalicidade de um objeto,

pois esse elemento é abundante e facilmente identificivel em espectros estelares ([Frebel e

Norris|, 2015). Outro elemento utilizado como marcador de metalicidade é o cdlcio (Ca).

Uma relagao empirica conhecida entre as abundancias de Ca e Fe com base nas linhas das

transicoes K e H do Ca IT (3933A e 3968A) pode ser encontrada em [Beers et al.| (1990).

1.2 Estrelas pobres em metais e paradigmas

O estudo das abundancias dos elementos quimicos dos objetos astronomicos surgiu no
século XX com (Chamberlain e Aller| (1951). Esses autores relataram que duas estrelas
subgigantes do halo apresentavam sub-abundancias de ferro sobre hidrogénio ([Fe/H]) de
—0.8 e —1.0. Entendia-se, previamente, que toda e qualquer estrela deveria deter pro-

porcoes de elementos quimicos, relativamente ao hidrogénio, semelhantes aquelas do Sol.
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A partir dai, buscas sistematicas por esses objetos e estudos detalhados dos perfis de
abundancias quimicas de diferentes populagoes estelares tém sido cruciais para o entendi-
mento da histéria de formacao estelar e evolugdo quimica na Galaxia (Beers et al.l [1992;
Christlieb et al} [2008; Schlaufman e Casey, 2014]). Outros problemas de interesse, explora-
dos através das estrelas pobres em metais, sao a funcao de massa inicial (Salpeter] |1955), a
distribuigao de metalicidades do halo (Beers, 2010), a producao de elementos quimicos por
supernovas (Nomoto et al., [2006) e a determinacao de ambientes astrofisicos para produgao

de nicleos atomicos por captura de néutrons (Frebel, 2018), entre outros.

Tabela 1.1 - Nomenclatura para estrelas de diferentes metalicidades.

[Fe/H] Terminologia Abreviagao

> 40.5 Super metal-rich SMR
~ 0.0 Solar

< —-1.0 Metal-poor MP

< —=2.0 Very metal-poor VMP

< —3.0 Eztremely metal-poor EMP

< —4.0 Ultra metal-poor UMP
< —=5.0 Hyper metal-poor HMP
< —6.0 Mega metal-poor MMP

Beers e Christlieb| (2005) propuseram uma classificagdo para as estrelas pobres em
metais (Tabela[1.1)) levando em considera¢ao suas metalicidades, [Fe/H], utilizando o ferro
como representativo da proporcao de elementos pesados de um objeto. As diferencas entre
os espectros desses objetos pode ser visualizada na Fig. O Sol apresenta [Fe/H| = 0.0
(Segao[L.1), enquanto estrelas com [Fe/H] > +0.5 sao ditas super ricas em metais (SMRs)
e os objetos com [Fe/H| < —1.0 sdo considerados pobres em metais (MPs). Estrelas com
[Fe/H] < —3.0 (EMPs) sao muito raras, tal que a contagem de [Frebel e Norris (2015)
indica que entre 200 e 300 exemplares sao conhecidos com observagoes em alta resolucao
(R = A/AM) e alta razao sinal-ruido (S/N). A estrela mais pobre em metais j& descoberta

foi reportada por [Keller et al.| (2014) com [Fe/H] = —7.3 £ 0.2.
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Figura 1.1: Espectros de alta resolugdo (R = A/AX ~ 40000) e alta S/N para estrelas de
diferentes metalicidades, mas T¢ s e log g similares, no intervalo de 3830A — 3980A. De cima
para baixo, ressalta-se a diminuicao da quantidade e da intensidade das linhas espectrais.

Figura de .

Dentre as estrelas pobres em metais, subclasses sao destacadas por [Beers e Christlieb)

(2005) de acordo com suas diferentes assinaturas quimicas, além da metalicidade. As de-

finigoes dessas subclasses foram atualizadas por |Aoki et al. (2007)) e [Frebel (2018). Tais

objetos podem apresentar enriquecimento excessivo em carbono (carbon enhanced metal-
poor, CEMP), em elementos oriundos de processo alfa (elementos-a) ou em elementos
provenientes da captura de néutrons via processos r ou s. Encontra-se, ainda, estrelas com
perfis de abundancias quimicas mais complexos, mesmo dentre as pobres em metais, indi-
cando enriquecimento do meio original em mais de um desses processos de nucleossintese.

Vale destacar que aspectos qualitativos da fisica nuclear desses fenomenos sao bem compre-

endidos hé décadas (Burbidge et al., [1957)), contudo os ambientes astrofisicos da produgao

das sobreabundancias de carbono (Placco et al., 2014; [Yoon et al., 2016) e de elementos

de processo r (Frebel, [2018)) ainda s@o discutidos na literatura.
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O processo alfa ocorre em ambientes de temperatura da ordem de 10°K e é caracterizado
pela adigao sucessiva de particulas «, niicleos de hélio-4 (*He*"), a dtomos de nednio-20
(*Ne) para a sintese de nicleos com nimeros de massa multiplos de 4 e nimeros atomicos
miltiplos de 2. Um exemplo de d4tomo proveniente desse fendmeno é o magnésio-24 (2*Mg).
O processo s (slow; lento), por sua vez, consiste da captura de néutrons em longas escalas
de tempo, de 10? a 10° anos para cada captura, na comparacao com o tempo do decaimento
B, no qual um néutron é convertido em préton com emissao de um elétron. O processo
r (rdpido) também consiste da captura de néutrons, mas em escalas de tempo de 1072 a
10 segundos, mais rapidas do que o decaimento S (Burbidge et all, [1957). As densidades
de néutrons caracteristicas dos processos s e r sao, respectivamente, da ordem de ~ 10%
cm 2 e ~ 10* cm ™3 e os nicleos semente sao, no geral, elementos do pico do ferro (Frebel,
2018)).

O paradigma envolvendo a origem das estrelas CEMP diz respeito aos mecanismos
intrinseco e extrinseco, baseados em enriquecimento do meio através de supernovas de
colapso de nicleo do tipo “fraca”(Nomoto et al., 2006) ou em transferéncia de massa
via binaridade (Hollek et al., [2015)), respectivamente. Para as estrelas enriquecidas em
elementos quimicos formados por processo r, a fusao de estrelas de néutrons GW170817,
reportada pelas colaboragoes Advanced LIGO/VIRGO (Abbott et all 2017) demonstrou
que esse tipo de evento é um dos responsaveis pela producao de elementos dessa natureza
no Universo (Drout et al.,[2017)), embora hipdteses referentes a outros ambientes j& tenham
sido levantadas (Ji et al., 2019).

Considerando, portanto, o interesse em restringir condicoes de contorno para a histéria
de evolucao quimica da Galéxia e do Universo, tais estrelas pobres em metais, mas en-
riquecidas com elementos quimicos marcadores de certos processos fisicos conhecidos de

nucleossintese, sdo particularmente importantes (Placco et al., |2014)). Dessa maneira, a

busca sistematica por esses objetos é fundamental.

1.3 Busca por estrelas pobres em metais

Nas ultimas décadas, diversos levantamentos astronémicos (surveys), com diferentes
estratégias, ja foram realizados para deteccao de estrelas candidatas a pobres em metais.

Alguns dos pioneiros nessa busca foram o HK survey (Beers et all [1992)), o B&B (Best
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& Brightest; Schlaufman e Casey}, [2014), o HES (Hamburg/ESO survey; Christlieb et al.,
2008) e o RAVE (RAdial Velocity Experiment; Steinmetz et al., [2006)). Ainda hoje, esses
surveys produzem resultados positivos na localizagao de estrelas desse tipo através de
acompanhamento observacional em melhores resolugoes espectroscopicas.

Nesse contexto, o SOuthern Astrophysical Research Telescope, SOAR, de 4.1m, tem
contribuido através de observagoes de média resolu¢ao (R ~ 1000 — 1500) de objetos bri-
lhantes (magnitude aparente V' < 14.0) com o espectrégrafo acoplado Goodman (Clemens
et al., 2004). Em |Placco et al.| (2018, 2019), estrelas do halo Galdctico observadas com o
SOAR/Goodman tiveram parametros estelares e algumas abundancias quimicas determi-
nados, incluindo temperaturas efetivas (T¢yy), gravidades superficiais (log g), metalicidades

([Fe/H]) e as razoes [C/Fe] e [a/Fe] .

1.4 Objetivos

A partir de observagoes de estrelas brilhantes (V' < 12.0) candidatas a pobres em metais
do halo Galactico selecionadas dos surveys HES e RAVE, obtidas com o espectrografo Go-
odman no telescépio SOAR, realizou-se a reducao e calibracao dos dados e a determinacao
de parametros atmosféricos e abundéancias quimicas de interesse ([Fe/H], [C'//Fel, [a/Fe])
para estabelecer quais objetos da amostra sao bons candidatos a observagoes subsequentes
em alta resolucao. Destaque-se que o projeto é complementar ao descrito por [Placco et al.
(2018, |2019), realizado exclusivamente com o SOAR e seus instrumentos.

No Capitulo 2, descreve-se o processo de selecao de candidatas a partir dos surveys
citados e sao detalhadas as observacgoes realizadas, assim como a instrumentacao utilizada.
No Capitulo 3, apresenta-se o processo de reducao dos dados. Constam, no Capitulo 4, as
analises espectroscépicas realizadas. Por fim, no Capitulo 5, sao apresentados os resultados

alcancgados, discussoes e perspectivas.



Capitulo 2

Observacgoes

As observagoes ocorreram no dia 25 de fevereiro de 2019, sob supervisao do coorientador
desse trabalho Dr. Rafael Santucci, professor da Universidade Federal de Goids (UFG). As
atividades foram desenvolvidas a partir da sala de operacao remota instalada no IAG via

VPN para acesso aos instrumentos e ao controle do telescépio SOAR, localizado no Chile.

2.1 Selecao de candidatas

Para a campanha observacional, os alvos foram selecionados a partir dos surveys HES e
RAVE. Duas das estrelas mais pobres em metais ja encontradas no halo Galactico, HE0107-
5240 ([Fe/H] = —5.2; Christlieb et al.l 2002) e HE1327-2326 ([F'e/ H] = —5.6; Frebel et al.|
2005)), foram identificadas, primeiramente, através de acompanhamento espectroscdpico de
candidatas selecionadas dos levantamentos descritos na Secao Sendo assim, pode-se
reunir uma amostra de estrelas pobres em metais capaz de povoar as subclasses de estrelas
MP enriquecidas de carbono ou de elementos dos processos de captura de néutrons.

Os surveys mencionados ja contribuiram com um grande nimero de estrelas muito ou
extremamente pobres em metais (VMPs ou EMPs). Contudo as estrelas candidatas sao
observadas de maneira aleatéria, restando ainda muitos alvos a serem estudados. Propos-
se a observagao apenas de objetos brilhantes (V' < 12.0), que sdo aqueles mais adequados
para subsequente espectroscopia em alta resolugao, pois pode-se alcangar altas razoes S/N
com telescépios de abertura entre 4m — 8m.

A Tabela mostra os alvos observados, suas coordenadas, magnitudes aparentes,
cores e temperaturas efetivas estimadas. As estrelas selecionadas tém temperaturas da

ordem de 4500K < Terr < 5500K e magnitudes aparentes de V' < 12.0.
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Tabela 2.1 - Lista de objetos observados e parametros da literatura.

Objeto RA DEC V. B-V) J (JK) Teg Survey
(J2000) (J2000)  (mag) (mag) (K)

J052308.51 05:23:08.52  -41:57:24  11.8 0.8 9.4 0.7 4755 RAVE
HEO0603-5654  06:04:05.70  -56:55:11  11.7 0.2 10.5 0.5 5857 HES
J060903.58 06:09:03.59  -71:22:26  11.2 0.8 9.5 0.7 4972 RAVE
HE0617-4847  06:18:18.80  -48:48:33  11.7 1.0 9.5 0.8 4614 HES
J075046.72 07:50:46.73  +05:58:24 11.3 0.5 9.9 0.6 5027 RAVE
HE0930-0948  09:32:34.90 -10:01:39 104 0.4 10.0 0.1 - HES
J093256.48 09:32:56.49  418:23:09 11.0 0.6 9.4 0.6 5073 RAVE
J094744.93 09:47:44.94  -70:45:53  12.0 0.4 10.2 0.7 4906 HES
HE0953-1110  09:55:51.10  -11:24:33  10.7 0.8 8.8 0.6 4903 HES
HE1000-1619  10:02:36.40  -16:34:02 9.6 1.1 7.6 0.8 4649 HES
HE1004-0735 10:07:09.40 -07:49:58  10.2 0.9 8.8 0.5 5251 HES
HE1115-2314  11:17:53.20  -23:30:54  11.7 1.1 10.0 0.6 4944  HES
HE1121-2917  11:23:59.10  -29:33:51  11.8 0.5 10.3 0.5 5320 HES
HE1142-0353 11:44:40.90  -04:09:51 11.1 0.9 9.2 0.6 4910 HES
HE1158-2313  12:01:12.20  -23:30:36  10.8 0.7 9.0 0.6 4914 HES
J120400.17 12:04:00.17  -54:28:16  12.2 1.0 10.0 0.7 4614 RAVE
HE1207-3113  12:10:00.70  -31:30:35  10.7 0.9 8.9 0.6 4886 HES
HE1231-1930 12:34:15.60  -19:47:23  10.9 1.1 9.0 0.8 4739  HES
HE1233-3114  12:35:50.20  -31:31:11  10.7 0.8 9.0 0.6 4994 HES
HE1238-1048  12:41:02.30  -11:05:18 11.1 0.8 8.8 0.7 4582  HES

Conforme resultados de [Placco et al.| (2018] 2019), destaca-se que ~ 80% das estrelas

VMPs e EMPs ja identificadas apresentam velocidades tangenciais (V;) maiores do que

100 km/s a partir de dados astrométricos da missao GAIA (Gaia Collaboration, 2016]),

primeira divulgagao de dados (first data release; DR1). Assim, combinando-se critérios

cinemdaticos na selecao, espera-se que nossa amostra contenha uma proporcao de estrelas

com [Fe/H] < —2.0 maior que aquela de ~ 40% obtida por Placco et al.| (2018], 2019)).
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2.2 Instrumentacao utilizada

Além do préprio telescopio, sua infraestrutura e seus softwares de controle, utilizou-se
a configuracao de camera azul do espectrografo Goodman para obtencao dos espectros
desejados. Usou-se a rede de difracao de 600 linhas por milimetro e a fenda longa de 1.0”.
Os resultados foram espectros cobrindo um intervalo de comprimento de onda entre 3600A
e 6200A. Essa configuracéo foi usada tanto para tomadas de dados de imagens de ciéncia
quanto de calibracao, incluindo bias, flats e lampadas. Outros equipamentos necessarios
incluem a camera de aquisicao (GACAM) instalada e as proprias lampadas de quartzo,

HgAr e Cu. A necessidade de cada uma é detalhada na Segao [2.3

2.3 Procedimento

2.3.1 Calibragao

A primeira tarefa, antes do inicio das observacoes, é a calibracao dos instrumentos com
a determinacao do foco. Além disso, sao feitas as obtencoes das imagens de bias do detector
e de flat field. A posicao de foco da camera é determinada a cada nova noite de observagoes
a fim de que sejam corrigidas diferencas provenientes das condigoes atmosféricas (umidade
do ar, temperatura) e das utilizacdo e manutengao constantes do equipamento. Para

calibracao do foco, utiliza-se a lampada de HgAr no modo de leitura de 400kHz.

Figura 2.1: Exemplo de imagem de bias.

O bias (Figura esta associado ao ruido eletronico de fundo do detector instalado.
Faz-se 10 imagens para obtencao do mesmo, sem que luz incida sobre o instrumento, e
utilizando a mesma velocidade de leitura que sera aplicada as observagoes, no caso 100kHz.
Além disso, uma lampada de quartzo, emissora de luz branca, é utilizada para obtencao
de dez imagens de flat, as quais visam verificar a sensibilidade do CCD nos diferentes
comprimentos de onda da luz incidente, assim como a eficiéncia de cada linha receptora

de sinal.
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2.3.2 Obtencao de dados

A cada novo alvo, seleciona-se aquele em posi¢ao mais préoxima com relagao ao anterior e
em altura razoavel no céu. Em cada caso, deve-se avaliar rapidamente o tempo de exposicao
necessario para obter-se a contagem suficiente de fétons de acordo com a magnitude do
objeto e a cobertura de nuvens.

Antes do processo de tomada da imagem, faz-se ajuste da posicao do objeto observado
em relacao a fenda do instrumento através da camera de aquisigao. O software de controle

da mesma permite ao usuario selecionar o objeto e posiciona-lo no centro da abertura.

Figura 2.2: Exemplo de imagem obtida do espectro de lampada de cobre (Cu).

Com alvo posicionado através da GACAM, pode-se comegar a tomada de dados efetiva-
mente. Para cada estrela, foram feitas exposi¢oes de 600 a 900 segundos, dependendo das
magnitudes e posigoes no céu, tal que objetos mais brilhantes e em maiores alturas tive-
ram menores tempos de integracao. Para cada estrela observada, espectros das lampadas
de comparagao, HgAr e Cu (Figura , também sao obtidos com exposicoes de 2 e 120
segundos, respectivamente (ver Capitulo 3| para detalhes). Destaque-se que as imagens
sao tomadas a cada novo alvo para que mudancas devido a fatores atmosféricos, como a

temperatura, sejam sempre considerados.
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Reducao dos dados

Para realizar as reducdes de dados necessérias foram usadas tarefas basicas do IRAH]
(Image Reduction and Analysis Facility), software bem consolidado na literatura, assim
como scripts em Shell para manipulagao de arquivos. Foram utilizadas 10 imagens de bias
e 10 imagens de flat field. Para a calibragao de A por pixel, foram usados os espectros das
lampadas de HgAr e Cu e suas linhas de emissao.

A primeira tarefa é a definicao dos intervalos das imagens que serao utilizados, consi-
derando problemas de picos de intensidade e ruido nas extremidades da area de deteccao.

E importante, ainda, garantir a uniformidade em ruido de leitura e ganho das imagens.

3.1 Correcoes de bias e flat

O bias do detector deve ser subtraido de cada imagem, tanto de objetos observados
quanto de lampadas. Utiliza-se a rotina zerocombine, do IRAF, para realizar a soma das
10 imagens e computar a mediana das mesmas. A tarefa nao so realiza a combinagao, mas
também faz as alteragoes necessarias no cabecalho do arquivo de saida.

Assim como para as imagens de bias, utilizaremos a combinacao das imagens de flat
(Figura através, agora, da funcao flatcombine. O funcionamento da mesma é analogo
aquela previamente descrita, tomando a mediana dos valores e fazendo as alteragoes per-
tinentes aos cabecalhos dos arquivos.

Em seguida, utiliza-se a tarefa ccdproc, do IRAF, para processar o resultado da com-
binacao das imagens de flat field. Nesse caso, a tarefa é responsavel por corrigir a imagem

fornecida de acordo com as propriedades do CCD que ficam registradas no cabecalho de

liraf.noao.edu
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cada arquivo, como RDNOISE (ruido de leitura), GAIN (ganho) e parametros responsaveis
pela conversao de valores légicos em grandezas fisicas (LTV1/2), assim como subtrair a
mediana dos bias.

Neste ponto, realiza-se a correcao de bias e flat tanto para as imagens de objetos
observados quanto das lampadas. Para isso, aplica-se novamente a funcao ccdproc do
IRAF, mas fornecendo, também, o arquivo combinado e processado de flat. Cada ponto
das imagens é, entao, dividido pelo pixel equivalente da combinacao de flats. Temos, pois,

todas imagens preparadas, corrigidas em flat e bias.

Figura 3.1: Exemplo de imagem de flat field.

3.2 Ajustes de aberturas e background

Com as imagens corrigidas, define-se regides para abertura e background (fundo) para
que, entao, seja possivel obter uma solugao unidimensional a partir dos espectros bidimen-
sionais. Nesse caso, as aberturas definem a regiao dessas imagens bidimensionais a serem
extraidas em cada ponto ao longo da dispersao. O background, por sua vez, esta associado
a luz que chegou ao detector, durante a observacao, proveniente do fundo do céu e deve
ser subtraida dos espectros.

Para tanto, utiliza-se a rotina apall do IRAF. O trago do espectro unidimensional
resultante é feito por interpolacao dos pontos na regiao da imagem definida pela tarefa.
Para a subtracao do background, faz-se um ajuste com os pontos fora da area definida pelo
aperture, levando em consideragao tanto a distribuicao dos mesmos como as propriedades
do CCD (RDNOISE e GAIN). Sao aceitos ajustes com raiz da média quadratica (RMS)
menores que 0.1 (RMS < 0.1). E possivel realizar a deteccio e determinacio automatica
de aberturas e background, mas, no geral, a identificagao pode nao ser razoavel dependendo
da qualidade da exposicao, ou seja, contagens obtidas. A Fig. mostra um espectro
unidimensional resultante na comparacao com o mesmo quando nao corrigido de flat e bias

para varios intervalos de comprimento de onda.
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Figura 3.2: Comparacao entre espectro original e corrigido de bias e flat. Da esquerda para
a direita, de cima para baixo, temos a comparagao do espectro para a regiao das linhas K e H
do Ca II (3900A — 4000A), para a regido da banda G do carbono e da transicao Hy (4280A
— 4350A), para a transicao HB (~ 4860A) e para o tripleto de Mg I (5150A — 5200A).

3.3 Calibragao de X\ por pixel e normalizagao

Para que se possa utilizar as lampadas de comparacao, HgAr e Cu, para calibrar a
imagem em comprimento de onda por pixel, é necessario que se identifique linhas de emissao
caracteristicas em seus espectros. Para isso, faz-se a soma aritmética dos espectros via
rotina imarith, IRAF, e utiliza-se a rotina identify para selecao de linhas fortes de Hg e
Ar. Sio consideradas as linhas de 3650.15A, 4046.56A, 4358.33A e 5460.73A (Figura [3.3).

Agora, utiliza-se a fungdo identify para identificar automaticamente outras linhas de
emissao no espectro combinado das lampadas. Excluem-se linhas que estejam mal definidas
ou que possam ser confundidas com ruido. No geral, entre 8 e 20 linhas sao identificadas
e utilizadas para a calibracao.

Ainda na fungao identify, tendo linhas de emissao selecionadas, faz-se um ajuste para
que os comprimentos de onda sejam associados as coordenadas da imagem. Portanto, é
criado um mapeamento das propriedades identificadas na imagem (A das linhas) em pixels
da mesma. Nesse ajuste, aceita-se novamente RMS < 0.1. Para casos nos quais o ajuste
nao é satisfatério, sao excluidos pontos mais distantes da solucao calculada. Em casos
mais complicados, a identificacao de linhas nos espectros combinados das lampadas foi

feita mais de uma vez.
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Figura 3.3: Identificacao de linhas de emissao no espectro combinado das lampadas.

Com o mapeamento de A\ por pixel finalizado, utiliza-se o parametro REFSPEC dos
cabecalhos dos arquivos de espectros das estrelas para que sejam referenciadas as com-
binagoes de lampadas e suas propriedades identificadas. Entao, usou-se a funcao dispcor,
do IRAF, para que fosse extraida a solucao do espectro final reduzido a partir da calibracao
desejada conforme as linhas de emissao identificadas. Os espectros resultantes apresentam
resolucdao de R = A\/AX ~ 1100 (0.65A por pixel) na regido das linhas K ¢ H do Ca II.

Agora, com os espectros reduzidos, corrigidos em flat, bias e background e calibrados
em comprimento de onda por pixel, utiliza-se a rotina continuum do IRAF para normalizar
os mesmos através dos respectivos continuos. Estes foram interpolados através de spline
cubica de sétima ordem e os espectros normalizados resultantes podem ser encontrados na
Fig. 3.4} Os continuos tragados podem ser visualizados nas figuras do Apéndice [A]

Na Fig. percebe-se que a estrela J094744.93 apresenta uma caracteristica de
emissao em seu espectro. Como os objetos observados nessa campanha observacional sao
frios (4800K < Terr < 5900K, Segao , 0S Mesmos Nao possuem mecanismos intrinsecos
de produgao desse tipo de linha. Logo, tal caracteristica é, provavelmente, resultado de
algum problema associado ao processo de observacao como, por exemplo, a incidéncia da

raio(s) césmico(s) no CCD durante a exposicao.
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Figura 3.4: Espectros reduzidos e normalizados das estrelas observadas, entre 3800A e

5300A. Em azul constam as estrelas ricas em metais ([Fe/H] > —1.0), em rosa estdo as MPs
([Fe/H] < —1.0 e, em preto, sdo apresentadas as VMPs ([Fe/H] < —2.0) da amostra. As

metalicidades sdo determinadas conforme andlises descritas no Capitulo [d] Sao destacadas

(regides cinza) as linhas de absorgao das transi¢oes K e H do Ca II, da banda G do CH e as

transi¢oes v e 8 da série de Balmer do hidrogénio.
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Analise espectroscopica

Dos espectros obtidos (Cap. [2]) e reduzidos (Cap. , buscou-se determinar parametros
atmosféricos (1., log g e [Fe/ H]), abundancias de carbono ([C'/Fe]) e magnésio ([Mg/Fel),
representante dos elementos provenientes do processo-a, ([a/Fe]), e velocidade radial (V;.qq)
em cada caso. Para fins desse trabalho, supoe-se que [Mg/Fe| = [a/Fe] e utiliza-se es-
sas abundancias como sinénimos ao longo do texto. Empregou-se o pipeline n-SSPP para

tomada das medidas desejadas, analogamente ao descrito por [Placco et al.| (2018, 2019)).

4.1 Pipeline n—-SSPP

O n-8SPP (Beers et al., [2014)) é uma versao modificada do SEGUE Stellar Parameter
Pipeline (SSPP; |Lee et al.| 2008a, 2008bl 2011}, [2013)) e utiliza como entrada o espectro
observado e calibrado, além de informacoes fotométricas para um dado objeto.

Os parametros atmosféricos sao determinados, com o n-SSPP, através de varios métodos,
incluindo indices de linhas espectrais, calibragoes fotométricas e a comparagao com uma
base de dados de espectros sintéticos para minimizagao de x?. As abundéancias de [C)/Fe]
sao estimadas através das intensidades da banda G molecular de CH localizada em ~
4300A. Para [a/Fe], avalia-se a regiao do tripleto de Mg I em 5150A — 5200A. Mais de-
talhes sobre o n-SSPP e sua utilizagdo podem ser encontrados em Placco et al| (2018
2019). A totalidade dos resultados obtidos com o pipeline para as estrelas da amostra é
apresentada na Tab. [£.1]

Com o intuito de validar as abundancias quimicas determinadas com o pipeline n-SSPP,
os parametros atmosféricos determinados com o mesmo foram utilizados para implementar

a analise através da técnica de sintese espectral, conforme descrito na Secao
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Tabela 4.1 - Parametros e abundancias obtidos com o pipeline n—SSPP.

Objeto Tes logg [Fe/H Vmic Viaa [C/Fe| [a/Fe]
(K) (g/cm?)  (dex) (km/s) (km/s) (dex)  (dex)
J052308.51 4861 1.44 —2.11 2.0 162.2 —0.64 +0.28
HE0603-5654 5864 2.31 —2.19 1.7 122.7 —0.15 —
J060903.58 5256 2.05 —2.41 1.8 190.5  40.27 40.15
HE0617-4847 5222 1.86 —2.27 1.8 65.6 —-0.28 +0.37
J075046.72 5232 2.15 —1.66 1.8 371.2 +0.18 +40.04
HE0930-0948 7643 3.22 +0.36 - — = —
J093256.48 5247 1.92 —1.82 1.8 154.2 —-0.32 +0.22
J094744.93 5443 1.92 —2.18 1.8 319.6 +0.36 —
HEO0953-1110 5246 2.04 —1.43 1.8 259.6  4+0.02 40.02
HE1000-1619 5175 3.85 —0.41 1.5 —10.5 0.00 +0.17
HE1004-0735 5608 2.36 —2.00 1.7 218.0  40.51 —
HE1115-2314 5275 3.60 —0.36 1.5 48.0 —0.01 +0.28
HE1121-2917 5387 2.37 —2.16 1.7 222.0 +0.24 +40.19
HE1142-0353 5279 1.54 —2.56 2.0 291.5  +0.17 —
HE1158-2313 5099 1.90 —2.45 1.8 350.3  +0.07 +0.26
J120400.17 5005 1.94 —1.66 1.8 2246  —0.39 +0.26
HE1207-3113 5377 1.92 —2.52 1.8 336.4 +0.38 —
HE1231-1930 5541 3.88 —0.51 1.5 87.1 +0.23 —
HE1233-3114 5202 2.14 —2.21 1.8 200.2 +0.53  +0.27
HE1238-1048 5067 1.66 —2.16 2.0 —-29.7  —-0.46 +0.25

4.2 Sintese espectral

A técnica de sintese espectral consiste na criacao de espectros sintéticos através de
abordagens computacionais. H&, entao, a possibilidade de se realizar comparagoes entre
modelos tedricos e observacoes. Tal metodologia é particularmente eficiente quando se

conhece os parametros atmosféricos da estrela estudada.
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Tabela 4.2 - Parametros atmosféricos do n-SSPP e abundancias obtidas com o MOOG.

Objeto T logg [Fe/H] Ve [C/Fe| [a/Fe]
(K) (g/ecm?)  (dex) (km/s) (dex) (dex)
J052308.51 4861 1.44 —2.11 2.0 —0.64 +0.50
HE0603-5654 5864 2.31 —2.19 1.7 +0.35  +1.05P
J060903.58 5256 2.05 —-2.41 1.8 —0.11 0.00
HE0617-4847 5222 1.86 —2.27 1.8 -0.22  +0.91P
JO75046.72 5232 2.15 —1.66 1.8 —-0.11  +0.35
HE0930-09482 7643 3.22 +0.36 — — —
J093256.48 0247 1.92 —1.82 1.8 —-0.68  +0.20
J094744.93 5443 1.92 —2.18 1.8 +0.83  +1.21P
HE0953-1110 5246 2.04 —1.43 1.8 —-0.37  +0.20
HE1000-16192 5175 3.85 —-0.41 1.5 - —
HE1004-0735 5608 2.36 —2.00 1.7 +0.79  +1.43P
HE1115-23142 5275 3.60 —0.36 1.5 — —
HE1121-2917 5387 2.37 —2.16 1.7 —-0.13  +0.25
HE1142-0353 5279 1.54 —2.56 2.0 +0.57  +1.31P
HE1158-2313 5099 1.90 —2.45 1.8 —-0.11  +0.20
J120400.17 5005 1.94 —1.66 1.8 —0.56  +0.10
HE1207-3113 5377 1.92 —2.52 1.8 +0.72  +1.50P
HE1231-19302 5541 3.88 —0.51 1.5 — —
HE1233-3114 5202 2.14 —2.21 1.8 +0.25  40.30
HE1238-1048 5067 1.66 —2.16 2.0 —0.43  +0.30

2. Estrelas ricas em metais ([Fe/H] > —1.0).

b. Estrelas para as quais nao se encontrou solucao de [Mg/Fe] via n-SSPP.

Para a criacao de um espectro sintético, necessita-se, sempre, de um modelo de atmos-
fera estelar (Sec. 4.2.1]) e uma lista das linhas espectrais existentes no intervalo de com-
primento de onda trabalhado (Sec. |4.2.2)). Ao longo de iteragoes sucessivas, abundancias

quimicas e o alargamento das linhas sao recalculados até que os modelos tedricos criados
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sejam ajustados aos espectros observados da melhor forma possivel. Destaca-se que o alar-
gamento é, normalmente, arbitrariamente ajustado através da insercao de ruido artificial
nos modelos até que se obtenha uma resolucao proxima aquela dos dados. Tal propriedade
permite que a metodologia da sintese espectral seja aplicada a diferentes resolugoes e/ou
diferentes razoes S/N.

Neste trabalho, utilizou-se o cédigo de transferéncia radiativa para andlise e sintese
espectral MOOG (Sneden|, [1973). O cdédigo admite regime de equilibrio termodinamico local
(local thermodynamic equilibrium; LTE) unidimensional (1D), no qual cada camada da
atmosfera estelar detém uma temperatura caracteristica para o gas e a solugao das equagoes
de transporte é extraida da interpolagao ao longo de uma linha de fora para dentro do
modelo atmosférico. Para calculos de abundancias, foram utilizados os valores solares de
Asplund et al. (2009) como referéncia. A totalidade dos resultados obtidos com o MOOG

para as estrelas da amostra é apresentada na Tab.

4.2.1 Modelos atmosféricos

Os modelos atmosféricos utilizados para sintese foram interpolados através da grade
ATLAS9 ((Castelli e Kurucz, 2004). Foram utilizadas 72 camadas plano-paralelas 1D e os va-
lores solares de referéncia foram obtidos de |Asplund et al.| (2009)). Cada camada do modelo
é caracterizada por T,sf, logg, [Fe/H], os parametros atmosféricos obtidos via n-SSPP,
além de velocidade de microturbuléncia (V,,;.), profundidade de massa, temperatura e
pressao do gas e densidade de elétrons.

Para estimativa das velocidades de microturbuléncia pertinentes, utilizou-se a relacao
empirica entre log g e V,,;. apresentada por [Frebel et al. (2013), baseada nas amostras de

estrelas pobres em metais de (Cayrel et al. (2004) e Barklem et al.| (2005).

4.2.2 Listas de linhas

Listas de linhas espectrais sao responsaveis por associar comprimentos de onda as
respectivas transicoes eletronicas de atomos identificados e seus potenciais de excitagao.
Foi, ainda, considerada a linha forte, com maior probabilidade de transicao, H, da série
de Balmer do hidrogénio em 4340.46A.

As listas nas regides de interesse do espectro foram construidas entre 4280A — 43504,

regido da banda G do CH, e 5150A — 5200A, regido do tripleto de Mg I, com 6916 e 6128
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transicoes, respectivamente. As listas foram produzidas com o software linemakeﬂ que
utiliza dados de uma diversidade de linhas conhecidas da literatura, transicoes moleculares

e informagodes de estrutura hiperfina para espécies disponiveis.

4.2.3 Sintese do carbono

Para a determinacao de abundancias quimicas através da técnica da sintese, deve-se
ajustar os espectros sintéticos aquele observado em relagao ao comprimento de onda, que
deverd estar deslocado em funcao da velocidade radial da estrela. Em seguida, é necessario
que seja introduzido ruido aos modelos de maneira que repliquemos a resolucao observada.
Ambos processos sao feitos de maneira interativa com o MOOG, por tentativa e erro, até que
o ajuste seja o melhor possivel. A linha da transicao H, foi utilizada para essas tarefas

(Fig. [I-1)).
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—— Smoothed synthetic spectra
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4330 4335 4340 4345 4350
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Figura 4.1: Exemplo de sintese espectral na regiao da transigao H, para corre¢do em velo-
cidade radial e resolugao de um espectro sintético. Os losangos pretos sao dados observados
e as linhas vermelha e azul sao, respectivamente, o espectro sintético original e ajustado.

Foi utilizado o intervalo de comprimento de onda entre 4280A — 4350A para producéo
dos espectros sintéticos. Esse intervalo de comprimento de onda comtempla as linhas das
transicoes moleculares do carbono entre 4290A — 4305A e do H, em 4340.46A. Em cada
caso, trés modelos tedricos sao gerados e busca-se chegar ao melhor ajuste possivel dos
dados observacionais através de sucessivas iteragoes com mudancas das abundancias de
carbono dos espectros sintéticos. Um exemplo de aplicacao é apresentado na Fig. na

qual a linha rosa busca simular a auséncia de ambos carbono e ferro.

llgithub.com/vmplacco/linemake
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Figura 4.2: Exemplo de sintese espectral na regido da banda G do CH entre 4290A — 4340A.
Os losangos pretos sao dados observados e as linhas vermelha, azul e verde sao os espectros
sintéticos utilizados na determinagdo da abundéncia de [C/Fe]. A linha rosa revela como

seria o espectro na auséncia de ambos carbono e ferro.
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Figura 4.3: Exemplo de sintese espectral na regiao da banda G do CH entre 4285A — 4310A.
Os losangos pretos sao dados observados e as linhas vermelha, azul e verde sao os espectros

sintéticos utilizados na determinagao da abundéancia de [C/Fe] e sua incerteza.

Convencionou-se utilizar a regido entre 4285A — 4310A para determinacao de [C/Fe].
Para a avaliacao das incertezas dessas abundancias, é conveniente criar espectros sintéticos
que englobem todos os pontos observacionais da regiao estudada. Nesse contexto, a Fig.
mostra um exemplo de aplicacao dessa metodologia. A incerteza tipica estimada para

as abundancias de [C'/Fe] medidas foi de ojc/pg = £0.15 dex.

4.2.4 Sintese do magnésio

O processo de sintese do magnésio é andlogo aquele descrito na Sec. para o

carbono. Os ajustes de ruido e velocidade radial sao mantidos para uma mesma estrela e
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considera-se diversas abundancias de [Mg/Fe| a fim de se ajustar os modelos aos dados
observados. Os espectros sintéticos foram produzidos entre 5150A — 5200A, cobrindo as
linhas de Mg I do tripleto no intervalo de 5165A — 5185A. Convencionou-se utilizar a
regido de 5160A — 5190A para medidas de [Mg/Fe] e a Fig. mostra um exemplo
desse procedimento. A incerteza tipica estimada para as abundancias de [Mg/Fe] foi de

U[Mg/Fe] = #£0.20 dex.

l

© Observed
— [Mg/Fe] =-0.20
— [Mg/Fe] =+0.20
— [Mg/Fe] =+0.60
—— [Fe/H] = [Mg/H] = -10.0
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Normalized flux
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Figura 4.4: Exemplo de sintese espectral na regifo do tripleto de Mg I entre 5160 A — 5190A.
Os losangos pretos sao dados observados e as linhas vermelha, azul e verde sao os espectros
sintéticos utilizados na determinacao da abundancia de [Mg/Fe]. A linha rosa revela como

seria o espectro na auséncia de ambos magnésio e ferro.

4.3 Comparacao entre métodos e resultados

De acordo com o pipeline n-SSPP, conforme Secao as T.r¢ medidas estao no in-
tervalo de 4800K < Ty < 5900K. As gravidades superficiais ficaram em 1.5 < logg <
3.9. Para as metalicidades, obteve-se o intervalo —2.60 < [Fe/H| < +0.40. As incertezas
tipicas estimadas para os parametros atmosféricos foram or,,, = 150K, 01054 = £0.3
dex e o[pe ) = £0.15 dex. Para as demais abundancias determinadas, obteve-se —0.60 <
[C'/Fe] <0.50 (média de [C'/ Fe],.sspp ~ 0.04 para MPs) e 0.00 < [Mg/Fe] < 0.30 (média
de [Mg/Fe]nsspp ~ 0.20 para MPs) com incertezas aproximadamente iguais aquelas para
[Fe/H]. Em muitos casos, nao foi possivel encontrar solu¢ao para abundancia de [M g/ Fe]
via n-SSPP. Isso ocorre por conta da menor densidade da grade de modelos tedricos, uti-
lizada no pipeline, para valores altos de [Mg/Fe|. De acordo com as andlises, 12 (60% da

amostra) novas VMPs foram descobertas.
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Através da sintese espectral com o MOOG, conforme Se¢ao[f.2] as abundancias de carbono
sobre ferro encontradas estao entre —0.70 < [C/Fe] < 0.80 (média de [C'/Fe|moog ~ 0.01
para MPs). Nesse contexto, destaca-se que 3 das estrelas observadas seriam consideradas
da classe CEMP de acordo com essas medidas. Para o magnésio, foram encontradas
abundancias de 0.00 < [Mg/Fe] < 1.50 (média de [Mg/Felyoog ~ 0.50 para MPs). E
importante notar que, com a sintese, foi determinada [Mg/Fe] para casos nos quais nao
foi possivel através do pipeline e essas abundancias foram sempre de [Mg/Fe] > +0.90.

Em geral, comparando-se as diferencas nas abundancias obtidas através dos diferentes
métodos, encontrou-se concordancia dentro de 2 ¢ para o carbono e 1 o para o magnésio.
A Fig. demonstra que diferengas sistematicas nao foram observadas levando em conta
todas MPs observadas neste trabalho. A comparacao entre abundéancias de estrelas ricas
em metais nao pode ser feita, pois o pipeline n—-SSPP nao obtém medidas confidveis nesse
regime de metalicidade. A média absoluta das diferencas para [C'/Fe] foi de 0.28 dex
e, para [Mg/Fe], obteve-se 0.12 dex. Pode-se concluir que os métodos sao compativeis
entre si para a determinacao de abundancias de carbono e magnésio nessas estrelas. As
Figuras e revelam como as abundancias aqui obtidas, via n-SSPP, se comparam aos
resultados de [Placco et al.| (2018} |2019). Para que seja mantida a coeréncia dos resultados
desse trabalho com os obtidos por [Placco et al.| (2018] 2019), as andlises da Sec. serao

feitas com estimativas obtidas com o n-SSPP.
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Figura 4.5: Comparagdo entre resultados obtidos com o pipeline n-SSPP e a técnica de
sintese espectral através do MOOG para as abundancias quimicas de [C/Fe] e [Mg/Fe]. A
linha vermelha marca a posicao de diferenca nula e as linhas azuis representam =+ a diferenca
média em valores absolutos para cada caso.
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Figura 4.6: Distribui¢do das abundancias de [C/Fe] em funcao da metalicidade ([Fe/H])
para objetos dos surveys B&B e RAVE (circulos azuis e losangos vermelhos, respectivamente;
[Placco et al.|[2018] [2019) e desse trabalho. As estrelas pretas representam abundancias obtidas
através do pipeline n-SSPP e as em rosa sdo resultantes das corregoes evolutivas de [C/Fe]
(Placco et al., [2014]), conforme Sec. As linhas preta e rosa séo valores médios de [C/Fe]

para as estrelas desse trabalho antes e depois das corregoes, respectivamente.
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Figura 4.7: Distribuigdo das abundancias de [a/Fe] em funcao da metalicidade ([Fe/H])
para objetos dos surveys B&B e RAVE (circulos azuis e losangos vermelhos, respectivamente;
[Placco et al| 2018 2019) e desse trabalho (estrelas pretas). A linha horizontal representa o
valor médio de [/ Fe] obtido para as estrelas desse trabalho através no pipeline n-SSPP.
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4.4 Estagios evolutivos e correcoes para abundancias de carbono

Durante a evolucao de uma estrela no ramo das gigantes vermelhas, espera-se que suas
abundancias atmosféricas de carbono, nitrogénio e oxigénio sejam alteradas. Esse fenomeno
se deve a mistura de material da superficie com aquele de camadas mais internas que ja
tenham sido enriquecidas pelo ciclo CNO. Em particular, tais diferencas nas abundancias
quimicas desses elementos sao caracteristicas da regiao superior do ramo das gigantes
vermelhas, apds primeira dragagem (dredge-up). A deplecao de carbono acompanhada
de aumento na quantidade de nitrogénio ja foi observada e discutida na literatura para
estrelas pobres em metais (Aoki et al., [2007) .

Conforme discutido na Sec. [I.2], o enriquecimento em carbono é especialmente impor-
tante nas estrelas pobres em metais. Nesse contexto, [Placco et al.| (2014) fornecem uma
metodologia para corrigir os efeitos evolutivos nas abundancias de carbono atmosféricas em
funcao de log g, [Fe/H] e [C/Fe]. Com isso, é possivel estabelecer a verdadeira frequéncia
de CEMPs dentre as MPs do halo Galéctico, pois pode-se recuperar as abundancias de
carbono do meio original na qual essas estrelas se formaram.

Para as estrelas observadas e analisadas nesse trabalho, corregoes em [C'/Fe] sao per-
tinentes, pois todas sao de estdgios evolutivos avancados (além da sequéncia principal),
conforme pode-se verificar na Fig. [4.8] Utilizando os critérios fornecidos por |Abohalima e

Frebel| (2018]), descritos abaixo:
e Gigantes vermelhas:

[Fe/H] > —2.0: T.;; < 5400K e logg < 3.5
[Fe/H] < —2.0: T.5 < 5600K e logg < 3.5

e Subgigantes:

[Fe/H] > —2.0: 6700K > T.;; > 5400K ¢ 4.0 > logg > 3.5
[Fe/H) < —2.0: 6700K > T,;; > 5600K e 4.0 >logg > 3.5

e Ramo horizontal: T¢r¢ > 5400K e logg < 3.5
e Sequéncia principal: log g > 4.0, para qualquer [Fe/H] e T,y
classificamos 13 dos nossos objetos como gigantes vermelhas, 3 como pertencentes ao ramo

horizontal e outras 3 como subgigantes. Ressalta-se que as estrelas classificadas como

subgigantes sao, também, aquelas ricas em metais.
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Uma comparagao entre as abundancias medidas e corrigidas é fornecida na Fig. [4.6]
Correcoes de [C/Fe] (Ajc/re) obtidas a partir dos modelos evolutivos de [Placco et al.
(2014)) sobre abundancias determinadas com o n-SSPP ficaram entre 0.00 e 0.56 dex. As
mesmas sao muito sensiveis a variacoes de gravidade superficial, tal que Ajc/pe > 0.10 dex
para estrelas com log g < 2.00. A valor médio de [C'/Fe] aumentou de ~ 0.1 dex (linhas
horizontais na Fig. 4.6). Por fim, nenhuma estrela foi classificada como CEMP, mesmo
apos corregoes. Os objetos mais ricos em metais da amostra ([Fe/H| > —1.0) ndo tiveram
[C'/ Fe] alteradas. Para detalhes sobre a estimativa de incertezas das corregoes de carbono,
ver [Placco et al.| (2014). A totalidade dos resultados desse trabalho, obtidos a partir do

pipeline n—-SSPP e com correcoes evolutivas aplicadas, encontra-se na Tab.
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Figura 4.8: Diagrama de log g por T,y para objetos dos surveys B&B e RAVE (circulos azuis
e losangos vermelhos, respectivamente; [Placco et al| 2018, [2019) e desse trabalho (estrelas
pretas). As linhas vermelha, azul e verde sao isécronas de 10 giga anos para [Fe/H| = —2.5,
[Fe/H] = —2.0 e [Fe/H] = —1.5, respectivamente, com [a/Fe] = +0.4 e propor¢ao de hélio

primordial de Y = 0.245 1|Dotter et al.I, |2008|).
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Tabela 4.3 - Parametros e abundancias do n-SSPP e corregoes de carbono.

Objeto Tes logg  [Fe/H] [C/Fe] Afgpy [C/ Fel® = [a/Fe]
(K) (g/cm?)  (dex) (dex) (dex) (dex) (dex)
J052308.51 4861 1.44 —2.11 —0.64 +0.56 —0.08 +0.28
HE0603-5654 5864 2.31 —-2.19 —0.15 +0.01 —0.14 —
J060903.58 5256 2.05 —2.41 +0.27 +0.05 +0.32 +0.15
HEO0617-4847 5222 1.86 —2.27  —0.28 +0.12 —0.16 +0.37
J075046.72 5232 2.15 —1.66  +0.18 +0.03 +0.21 +0.04
HE0930-0948 7643 3.22 +0.36 — — — —
J093256.48 5247 1.92 —1.82 —0.32 +0.14 —0.18 +0.22
J094744.93 5443 1.92 —-2.18  +0.36 +0.14 +0.50 —
HE0953-1110 5246 2.04 —-1.43  +0.02 +0.08 +0.10 +0.02
HE1000-1619 o175 3.85 —0.41 0.00 0.00 0.00 +0.17
HE1004-0735 5608 2.36 —-2.00 +0.51 +0.01 +0.52 —
HE1115-2314 5275 3.60 —0.36 —0.01 0.00 —0.01 +0.28
HE1121-2917 5387 2.37 -2.16  +0.24  +0.01 +0.25 +0.19
HE1142-0353 5279 1.54 —-2.56  +0.17 +0.43 +0.60 —
HE1158-2313 5099 1.90 —2.45 +0.07 +0.12 +0.19 +0.26
J120400.17 5005 1.94 —1.66 —0.39 +0.16 —0.23 +0.26
HE1207-3113 o377 1.92 —2.52 +0.38 +0.13 +0.51 —
HE1231-1930 5541 3.88 —0.51 +0.23 0.00 +0.23 —
HE1233-3114 5202 2.14 —2.21 +0.53 +0.02 +0.55 +0.27
HE1238-1048 5067 1.66 —2.16 —0.46 +0.31 —0.15 +0.25

2: Corregoes evolutivas de carbono conforme [Placco et al.| (2014).

b: Razao [C/Fe] corrigida.
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Resultados e perspectivas

Foram apresentados os resultados referentes as observacoes realizadas no dia 25 de feve-
reiro de 2019 (proposta SO2018B-010) com o telescépio SOAR (4.1m) e seu espectrégrafo
Goodman. Apéds as reducoes realizadas com tarefas padrao do IRAF e a partir da confi-
guracdo instrumental utilizada, obteve-se uma resolucao de 0.65A por pixel na regido das
linhas K e H do Ca IT (3933A e 3968A) e razoes sinal ruido de pelo menos S/N ~ 30.

Todos os parametros atmosféricos foram determinados a partir do pipeline n-SSPP,
bem consolidado na literatura para espectros estelares de qualidade andloga. Conforme
discutido na Sec. obtivemos 4800K < T,.¢r < 5900K, 1.5 < logg < 3.9 ¢ —2.60 <
[Fe/H] < 40.40. Nesse contexto, 12 das 20 estrelas observadas foram confirmadas como
VMPs ([Fe/H] < —2.0), 4 sao MPs ([Fe/H] < —1.0) e outras 4 sao ricas em metais
([Fe/H] > —1.0). Destaque-se que a taxa de sucesso na detecgdo de VMPs foi de 60%,
superior aquela de 42% obtida por |Placco et al.| (2018)), corroborando a hipdtese de que
critérios cinematicos sao importantes na selecao de candidatas a pobres em metais.

As abundancias quimicas de carbono e elementos-a foram estimadas a partir da banda
molecular de CH na regido de ~ 4300A e do tripleto de Mg I em 5150A — 5200A,
respectivamente. Com o pipeline n-SSPP, obteve-se —0.60 < [C'/Fe] < +0.50 e média de
[C'/Fe]ysspp ~ +0.04. Analogamente, para os elementos-c, ficamos com 0.00 < [o/Fe] <
+0.30 e média de [o/Fe], sspp ~ +0.20 para as estrelas MPs da amostra. Destaca-se que
nao foram encontradas estrelas das classes EMP ([Fe/H] < —3.0) ou CEMP (|C/Fe] >
+0.7) nessa campanha observacional até o momento.

Foi realizada, ainda, a validagao das abundancias quimicas obtidas com o pipeline
n-SSPP através da técnica de sintese espectral com o codigo de transferéncia radiativa

MOOG no regime LTE e modelos atmosféricos plano-paralelos e unidimensionais. Todas as
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abundancias de [C'/ Fe] medidas para as MPs da amostra sdo compativeis em lo — 20 com
aquelas do pipeline. Para [/ Fe], a compatibilidade foi de 1o em todos os casos. Ressalta-
se que medidas de [Mg/Fe] foram feitas, com sintese espectral, para os objetos nos quais
nao obteve-se solu¢ao com o n-SSPP e essas abundancias ficaram em [Mg/Fe| > +0.90
dex.

Discutiu-se, também, efeitos evolutivos nas abundancias de carbono. Conforme de-
monstrado na Sec. todas as MPs observadas estao em estdgios avancados de suas
evolugdes (além da sequéncia principal), portanto devem ter passado por fases de extensao
da zona convectiva e consequente alteragao do [C'/Fe| atmosférico. Corregoes evolutivas
(Ajc/re) foram, pois, calculadas para aquelas abundancias determinadas com o n-SSPP
a partir dos modelos de [Placco et al.| (2014)), tal que 0.00 < Ac/pg < 0.56 dex. Foi
observada, também, a sensibilidade das correcoes em funcao da gravidade superficial de
uma estrela, de maneira que todos objetos com logg < 2.00 apresentaram correcoes de
Ajc/re) > 0.10 dex. Mesmo apés corregoes, nenhuma estrela da amostra pode ser classifi-
cada como CEMP.

A partir de parametros cineméaticos obtidos com informagoes astrométricas da missao
GATA, centenas de novas candidatas ja foram selecionadas para subsequentes observacoes
espectroscopicas com o SOAR/Goodman. Com a proposta SO2019B-013, 6 novas noites
foram concedidas ao grupo durante o segundo semestre de 2019 e outro pedido de tempo ja
foi enviado para 2020A. A perspectiva é de encontrarmos muitas novas estrelas MPs inte-
ressantes para observagoes em alta resolucao espectroscopica, conforme critérios e analises
descritos nesse trabalho, contribuindo para o entendimento dos processos de nucleossintese
operando ao longo da histéria da Galaxia ao povoarmos as subclasses de estrelas pobres

em metais enriquecidas de processos de captura de néutrons (r e s) ou de carbono.
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Figura A.1: Espectros das estrelas observadas com SOAR/Goodman (1).
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Figura A.2: Espectros das estrelas observadas com SOAR/Goodman (2).
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Figura A.3: Espectros das estrelas observadas com SOAR/Goodman (3).



	Introdução
	Definição de abundância
	Estrelas pobres em metais e paradigmas
	Busca por estrelas pobres em metais
	Objetivos

	Observações
	Seleção de candidatas
	Instrumentação utilizada
	Procedimento
	Calibração
	Obtenção de dados


	Redução dos dados
	Correções de bias e flat
	Ajustes de aberturas e background
	Calibração de  por pixel e normalização

	Análise espectroscópica
	Pipeline n-SSPP
	Síntese espectral
	Modelos atmosféricos
	Listas de linhas
	Síntese do carbono
	Síntese do magnésio

	Comparação entre métodos e resultados
	Estágios evolutivos e correções para abundâncias de carbono

	Resultados e perspectivas
	Referências
	Apêndice
	Estrelas observadas com SOAR/Goodman


