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Resumo

Neste trabalho apresenta-se um catalogo de estrelas de campo do ramo horizontal, po-
bres em metais e carbonadas (CEMP). A amostra ¢ dividida em 4562 estrelas azuis do ramo
horizontal (BHB) e 1552 estrelas vermelhas do ramo horizontal (RHB). O catdlogo contém
identificadores no Sloan Digital Sky Survey (SDSS), coordenadas equatoriais e galdcticas,
parametros fotométricos e estelares, médulo de distancia, localizacao galactocéntrica, in-
dicadores de pertencenca a subestruturas do halo e indicadores de carbonicidades altas.
No caso das estrelas RHB, contém adicionalmente os indices de linha das moléculas CH e
CN.

Para selecionar as estrelas, usou-se a base de dados mais atualizada do SDSS, exigindo
estrelas nao duplicadas, fora do disco galatico, relagao S/N > 15, fotometria limpa e faixas
de magnitude para selecionar as estrelas BHB de 0.6 < (u—g) < 1.6 e —0.5 < (g—r) < 0.05
para selecionar as estrelas BHB e 0.6 < (u —g) < 25 e 0.2 < (g —r) < 1.2 para as
estrelas RHB. Destas estrelas, foram pedidas as coordenadas, magnitudes ja corregidas
pelo avermelhamento, parametros estelares e seus espectros.

Além das faixas de cor foi feito um estudo no diagrama log(g) — Ty para eliminar
as contaminacoes presentes. No caso das estrelas RHB, foram usados os intervalos 1.8 <
log(g) < 2.9, 4500K < T,; < 6050K e Truyp > Trap + 1.50, sendo o o desvio padrao
dos ajustes das estrelas do ramo das gigantes vermelhas (RGB), para selecionar estrelas
RHB. No caso das estrelas BHB, as distribuicoes de gravidade identificaram uma faixa
de temperatura 7.5 > 7500K para evitar as estrelas RR Lyrae e um limite superior na
gravidade superficial de log(g) ~ 3.7, para assim excluir as estrelas Blue Stragglers.

As carbonicidades das estrelas RHB foram estimadas a partir dos indices de linhas

CH(G) e S(3839), nas bandas A = 43034 e \ = 3883 A, respectivamente. Comparou-se os



indices calculados com aqueles de estrelas com carbonicidade ja conhecida, selecionando as
estrelas CEMP como aquelas com CH(G) > —0.4 para [Fe/H] < —2.5 e com CH(G) >
—0.35 para —2.5 < [Fe/H] < 0.0. Para as estrelas BHB, somente foi possivel calcular a
probabilidade da estrela de ser CEMP.

Além disso, foram excluidas as estrelas que pertencem a algum dos 20 aglomerados
presentes no SDSS. Usando relacoes entre os parametros estelares e magnitudes absolutas,
calculou-se também a distancia destas estrelas, o que permitiu obter suas coordenadas

galactocéntricas.



Abstract

In this work it is showed a catalogue of field horizontal-branch carbon-enhanced metal-
poor (CEMP) stars. The catalogue is divided in two samples, one of 4562 blue horizontal-
branch (BHB) stars en another of 1552 red horizontal-branch (RHB) stars. The catalogue
have SDSS identifiers from the Sloan Digital Sky Survey (SDSS), equatorial and galactic
coordinates, distance modulus, galactocentric localization, indicators of belonging to halo
sub-structures and indicators of high carbonicity. In the sample of RHB stars there is also
added the line index of C'H and C'N molecules.

To select the stars, it was used the most recent survey from SDSS, demanding non-
duplicates stars, outside from the galactic disk, a signal to noise ratio of S/N > 15, clean
photometry and color ranges of 0.6 < (u — g) < 1.6 and —0.5 < (g — r) < 0.05 to select
BHB stars and 0.6 < (u —¢g) < 25e0.2 < (g —r) < 1.2 to select RHB stars. From this
stars it was obtained coordinates, magnitudes corrected from reddening, stellar parameters
and the spectra.

Besides the color ranges, it was performed a study of their log(g) — T.; distribution to
exclude contaminations from other types of stars present in the data. To select the RHB
stars and exclude the red giant branch (RGB) and asymptotic giant branch stars, it was
used the ranges 1.8 < log(g) < 2.9, 4500K < T,y < 6050K and Tgryp > Trep + 1.50,
with o being the standard deviation from the polynomial fit of the RGB stars. To select
the BHB stars, was selected an effective temperature of T,y > 7500K to avoid the RR
Lyrae stars, continued by a differential upper limit of superficial gravity according to the
magnitude g, being in most of the cases log(g) ~ 3.7, to exclude the blue stragglers stars.

The carbonicity of the RHB stars was estimated by the CH(G) and S(3839) line index
(CH band at A = 43034 and CN band at A\ = 3883A, respectively). The line index was



compared with the ones from stars with already know carbonicity, selecting the CEMP
stars as the ones showing CH(G) > —0.4 with [Fe/H| < —2.5 and CH(G) > —0.35 with
2.5 < [Fe/H] < 0.0. For the BHB stars it was only calculated the probability of being a
CEMP star, by comparing their metalicity with the RHB stars and their distribution of
selected CEMP stars.

Besides of this, it was excluded the stars that belong to the 20 clusters present in SDSS.
Using relations between stellar parameters and absolute magnitudes, it was also calculated

the distance of the stars, allowing to define their galactocentric coordinates.



Abreviaturas

[A/B] = 10g10(Na/Np)« — log10(Na/Np)s, onde Nx é a densidade numérica de atomos
do elemento X. Os sufixos fazem referéncia a estrela (%) e ao Sol (®).

log(g) = Logaritmo da gravidade superficial, em unidades c.g.s.

Tey = Temperatura efetiva

2MASS = "Two Micron All Sky Survey”

AGB = Ramo assimptotico das gigantes (Asymptotic giant branch)

Am = Estrelas magnéticas de tipo A

Ap = Estrelas peculiares de tipo A

APOGEE = " Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment”

BHB = Lado azul do ramo horizontal (Blue horizontal branch)

BOSS = ”Baryon Oscillation Spectroscopic Survey”

BS = Azul tardia (Blue straggler)

CEMP = Pobre em metal e enriquecida em carbonatada (Carbon enhanced metal poor)
CH(G) — Indice de linha da banda G de carbono

cSgt = Corrente de Sagitéario

DR12 = 12° liberacdo de dados do SDSS (12" Data release)

DR8 = 8° liberacao de dados do SDSS (8" Data release)

DR7 = 7° liberacao de dados do SDSS (7" Data release)

FHB = Estrelas de campo do ramo horizontal (Field horizontal branch)

GC = Aglomerados globulares (Globular clusters)



H = Hidrogenio

HB = Ramo horizontal (Horizontal branch)
HDU = Header data unit

He = Hélio

HES = "Hamburg/ESO Survey”

HR = (diagrama de) Hertzsprung-Russell
IRAF = "Image Reduction and Analysis Facility”

MARVELS = "Multi-Object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area Survey”

MP = Pobre em metais (Metal poor)

MS = Sequéncia principal

nHA = Nuvem de Herqules-Aquiles

oC = Aglomerados abertos (Open clusters)

RC = Agrupamento vermelho (Red clump)

RGB = Ramo das gigantes vermelhas (Red giant branch)

RHB = Lado vermelho do ramo horizontal (Red horizontal branch)
S(3839) = Indice de linha da banda CN em 38834

SDSS = "Sloan digital sky survey”

SEGUE = "Sloan extension for Galactic understanding and exploration”
SSPP = "SEGUE stellar parameter pipeline”

sG = Sub gigante

sV = Sobredensidade de Virgo

TO = Turn-Off
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Capitulo 1

Introducao

Uma forma de se estudar estrelas é através das abundancias de elementos quimicos que
elas mostram, classificando-as segundo sua metalicidade (relacdo entre a quantidade de
Fe e H que apresentam no seu envelope). Se elas tem [Fe/H] < —1.0', sdo consideradas
como pobres em metais (MP), segundo Beers e Christlieb (2005).

O estudo das estrelas MP ¢ de muita importancia pelo fato de elas conterem informagao
sobre a natureza quimica de épocas primordiais. Isto pemite ter mais conhecimento sobre o
Big Bang, de como as primeiras estrelas nasceram no Universo, melhorar a comprenssao das
abundancias atuais estelares, das consequéncias dos processos exéticos como supernovas
(comparando as abundancias observadas com as que foram geradas neses processos) e
melhorar a compreensao sobre as distribuicoes de massas iniciais e de metalicidades da
nossa Galaxia.

Diversos estudos de abundancias nas estrelas MP tem sido feitos, onde é observando
um aumento na abundéncia de Carbono a medida que a metalicidade diminui (Rossi et al.,
1999; Beers e Christlieb, 2005; Aoki et al., 2007). Esses tipos de estrelas MP sao conhecidas
como MP enriquecidas em carbono (CEMP), quando apresentam [C/Fe] > 0.7. Esse
comportamento é tentativamente explicado pela nucleossintese de estrelas binarias gigantes
no ramo assintético, onde a estrela priméria entrega massa com maior metalicidade para

a estrela secundaria, adicionando carbono em sua superficie.

L1A/B] = lo 10(N4/NB) —log10(Na/Ng)e, onde Nx é a densidade numérica de atomos do elemento
g g ©) X
X.
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1.1 Estrelas do ramo horizontal

As estrelas da HB s@ao um bom grupo para estudo espectroscépico dentro da Evolugao
Estelar, pelo fato de estarem em um estagio avancado e ter uma ampla faixa de temperat-
uras e cores, permitendo observar e estudar diferentes elementos e processos ocorridos para
atingit esse nivel evolutivo. Além disso, tais estrelas sao importantes em vista de suas altas
luminosidades, podendo ser vistas a grandes distancias do Sol e, por tanto, servem como
tragadoras espaciais e cineméticas valiosas da distribui¢do de matéria na Galaxia (Beers e
Sommer-Larsen, 1995).

Uma forma de se classificar essas estrelas é segundo sua localizacao no HB. Apds
queimar grande parte do H no niticleo da estrela, o carogo fica inerte e a queima de H
passa a ser numa camada no limite externo do caroco, que sobe em direcao a superficie
expandindo a estrela. Neste estagio, a estrela sai da sequéncia principal e passa a ser parte
do ramo das gigantes vermelhas (RGB) no diagrama Hertzsprung-Russell (HR). Quando a
temperatura e pressao centrais forem o suficientes para iniciar a queima de He no caroco,
gera-se no nicleo o He-flash e a estrela saird do RGB rumo ao ramo horizontal (HB),
onde sua posicao exata serd dada, em maior medida, pela massa estelar. Quanto maior
for a massa da estrela, maior sera a quema de H no envelope estelar, e consequentemente
a expansao da estrela e sua diminuicao da gravidade na superficie, perdendo massa do
envelope gragas a diminucao da forca gravitatoria superficial.

Quanto maior for a massa inicial da estrela (M > 3M), maior é este efeito, permitindo
observar no HB as camadas mais internas da estrela, onde as temperaturas sao maiores,
localizando-se assim no lado azul do HB (BHB). Se a massa inicial for menor (M < 3M),
a estrela perde menos massa do envelope, no RGB, podendo observar camadas nao tao
interna (menos quentes), e a estrela localiza-se no lado vermelho do HB (RHB). Outros
parametros como a metalicidade, quantidade de He ou idade te sido sugeridos como fatores
secundarios para determinar a forma do HB, sendo a quantidade do He o fator mais
relevante atuamente (Gratton et al., 2010 e Milone et al., 2014)

O desenvolvimento no HB dependera do processo que domine entre a queima de H no
envelope ou do He no ntcleo. Se domina o primeiro, a estrela vai do lado vermelho para
o azul. No outro caso, a estrela vai do lado azul para o vermelho. Entre estas duas areas

do HB, existe uma faixa de instabilidade externa, povoada pelas estrelas RR Lyrae, que
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variam seus tamanhos periodicamente (e por isto, tambem sua luminosidade) com periodos
de dias.

As estrelas BHB amostram uma consideravel diferenca nas abundancias atmosféricas,
limitada por uma temperatura superficial (7.;) de ~ 11500K (Glaspey et al., 1989; Wil-
helm et al., 1999; Behr, 2005), podendo-se fazer uma segunda classificacao segundo aquele
limite, chamando-as de estrelas BHB frias e quentes. Behr (2005) propoe uma separagao

segundo a temperatura, descrita na Tabela 1.1 e ilustrada na Figura 1.1.

Tabela 1.1 - Faixas de temperaturas efeitiva proposta para classificagdo de estrelas do HB Behr (2005).

Clasificacao
Azuis quentes (BHB)

11500K < T,y

Azuis frias (BHB)
RR Lyrae
Vermelhas (RHB)

700K < T,y < 11500K
6000K < T.p < T500K
4500K < Tzy < 6000K

T
RR Lyraes

: ) ¥
14 — BHB frias RHB- ,#;;';_AGB
b !
16 | wsiatis {1 R +—RGB
: -;'f:: . lr.--.: ]
r st 3
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> r o ]
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!:—BHBquentes
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24
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Figura 1.1: Diagrama HR, editado, do aglomerado M15 (Durrell e Harris, 1993).

As estrelas BHB quentes apresentam-se em faixas de magnitude mais azuis, pelo fato
de terem perdido mais massa do envelope durante o estagio no RGB, exibindo regioes mais
internas com menos absorcao pelo envelope. As diferencas quimicas observadas nestas

estrelas BHB (sobre abundancias de metal e deplecao de He) sdo principalmente devidas
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a difusao no envelope das estrelas junto a pressao de radiagao sobre os elementos, que
leva os elementos com altas secoes transversais para a superficie, mas deixa cair o Hélio
para o centro da estrela dada sua pequena secao transversal e peso elevado, variando as
abundancias observadas (Michaud et al., 1983 e Grundahl et al., 1999). Embora estas
alteracoes afetem a maioria dos elementos, o Magnesio nao parece ser alterado, permitindo
uma opgao de se estudar sua metalicidade original através das estrelas BHB de campo.

Diferentes trabalhos relacionados a estrelas de campo tem sido feitos para estudar as
misturas de elementos que podem acontecer no He-flash quando migram da RGB para
a HB (Gratton et al., 2000, Tautvaisiene et al., 2000, Tautvaisiené et al., 2001). Eles
mostram que quando sao comparadas as abundancias de estrelas RBH com RGB, o He-
flash nao traz mudancgas fortes das camadas de queima de H, ou seja, na composicao
quimica das estrelas. Estes estudos também mostram, tanto no aglomerado M67 como
no disco espesso da nossa Galaxia, quedas do C, aumentos do N e fortes diminucoes do
12C/13C, podendo-se entender como a mistura de material do ciclo C NO do caroco trazido
a superficie pela primeira dragagem, ao invés de serem gerados pelas camadas da queima de
H. Levando estas mudancas em conta, é possivel fazer estudos espectroscopicos e reajustes
de metalicidade de grandes conjuntos estelares usando as RHB em vez das RGB, sendo as
primeiras estrelas mais quentes, apresentando menos ruido no espectro, e ao mesmo tempo
sendo o suficientemente frias para mostrar os elementos menos abundantes.

Um problema das estrelas RHB no campo é sua identificacao segundo seu estagio
evolutivo, pois as estrelas RHB que sao descendentes das estrelas RGB ocupam as mesmas
regioes no diagrama HR que as estrelas BHB ou RR Lyrae que estao saindo do HB, indo
para o ramos assintético das gigantes (AGB).

No caso das RR Lyrae, as oscilagoes em tamanho e luminosidade que sofrem sao su-
perficiais e nao geram efeitos profundos nas abundancias das estrelas. Mesmo assim, nao

serao levadas em conta neste estudo.

1.1.1 Estrelas BHB e RHB pobres em metais e carbonadas

Dentro da Galaxia, a maioria das estrelas se encontram em grupos de estrelas chamadas
aglomerados. Os tipos de aglomerados mais importantes sao os abertos e globulares (OC
e GC, respectivamente), sendo os primeiros de menor tamanho, com estrelas fracas, em

menor quantidade e na maioria compostos de estrelas jovens. Por outro lado, os GC sao
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maiores, com um maior nimero de estrelas, muito brilhantes e principalmente compostos
por estrelas velhas. A maior parte dos OC estao localizados nos bragos espirais da Galaxia,
enquanto os GC estao mais concentrados no centro. Também existem estrelas que nao per-
tencem a nenhuma estrutura, chamadas estrelas de campo, caracterizadas por terem altas
luminosidades e velocidades. Por serem formados por estrelas em diferentes estagios evolu-
tivos, é possivel observar estrelas do HB nos GC, mas nao nos OC. A auséncia de estrelas
HB nos OC ¢ explicada pela maior metalicidade das estrelas, aumentando a opacidade e
mudando a cor da suas estrelas para o vermelho, misturando-se com a populagao do RGB.
Outras subestruturas que se encontram no halo sao as correntes e sobredensidades, geral-
mente atribuidas a restos de galaxias anas proximas pela nossa Galaxia. Para uma melhor
compreensao da estrutura e historia do halo, vao ser procurado evitar estas estruturas para
ter somente um catalogo de estrelas de campo.

O estudo das estrelas mais pobres em metais permite entender melhor a nucleosintese
das estrelas primordiais, determinando com maior confianga as caracteristicas iniciais da
Galéaxia, assim como sua evolugao. A unidao do estudo da metalicidade e carbonicidade
permite criar uma historia mais confiante sobre a evolugao do Carbono na Galaxia.

A alta frequéncia de estrelas carbonadas para metalicidades menores muda o panorama,
atual para uma maior formagao de Carbono nos tempos primordiais da Galaxia (Abia et al.,
2001, Lucatello et al., 2005 e Suda et al., 2013), aumentando o ntmero de estrelas com
massas intermedidrias e maiores na fun¢ao de massa inicial.

Durante o transcurso dos anos, foram descobertas diferencas entre as estrelas CEMP,
sobretudo em torno de suas abundancias quimicas. Beers e Christlieb (2005) classificam
essas estrelas segundo as abundéancias de Bario e Eurdpio observadas, relacoando-as com
os processos rapido, lento ou nulo na captura de neutrons (CEMP —r: [FEu/Fe] > 1.0,
CEMP — s : [Ba/Fe] > 1.0 e [Ba/Eu] > 0.5, CEMP —no : [Ba/Fe] < 0.0,
respectivamente). As origens dessas abundancias estdo relagoadas a processos externos
nas estrelas CEM P — s (como transferénga de massa em sistemas binarios, Herwig, 2005
e Lucatello et al., 2005), e com processos internos nas estrelas CEMP —r e CEMP —
no (estrelas com baixa ou nula [Fe/H]|, efeitos da rotacdo e mistura de elementos em
supernovas tipo II primordiais, Meynet et al., 2006 e Umeda e Nomoto, 2005 e Tominaga
et al., 2007). Como a quantidade de estrelas CEM P — no aumenta para metalicidades
menores Aoki et al. (2007), a busca e identificagao de estrelas CEMP para metalicidades
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muito baixas permitird melhorar os modelos sobre estrelas primordiais.

1.2 Objetivos

A ideia principal deste trabalho é gerar um catalogo de estrelas de campo BHB e
RHB, pobres em metais e enriquecidas em Carbono, limpo de estrelas RR lyraes assim
como qualquer outro tipo de estrellas que nao sejam gigantes. No capitulo 2, é mostrada
a selecao de estrelas do HB, os passos que se seguiram para o levantamento de dados
(parametros e espectros) e os critérios de indices de cor usados para se excluir as estrelas
RR Lyrae. No capitulo 3, é estudada a selecao das BHB usando parametros estelares
(gravidade e temperatura superficial jumto & metalicidade) e no capitulo 4 a selegao das
RHB, incluindo para estas ultimas estrelas a andlise de indices de linhas. No capitulo
5, excluim-se as estrelas pertencentes a aglomerados e calcula-se a distancia as estrelas
restantes, para assim poder classificar as estrelas que pertencem a subestruturas. No
capitulo 6, mostra-se o catdlogo final junto com resultados preliminares deste catalogo,
assim como indica-se possiveis fontes de erros. No capitulo 7, apresenta-se um resumo sobre
as diferentes andlises e consideracoes feitas para a construcao do catalogo. Menciona-se
também, algumas perspectivas de investigacao. Finalmente, um apéndice é adicionado para
esclarecer o modus operandi do levantamento de dados e os parametros dos aglomerados

que foram usados para excluir as estrelas pertencentes a eles.
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Base de dados

2.1 SDSS e o Data-Release 12

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS; York et al., 2000, Yanny et al., 2009 e Eisenstein
et al., 2011) é um projeto de mapeamento para a obtengao de imagens e espectros no
éptico e infravermelho, cobrendo quase 1/4 do céu. Atualmente estd disponivel a 12° base
de dados (DR12, Alam et al., 2015), adicionado a informacao das liberagoes anteriores,
correspondendo a 3° fase do projeto (SDSS — I11, Eisenstein et al., 2011). Esta versao
inclui levantamentos que estudam a estrutura e evolucao da Galaxia com espectroscopia no
infravermelho (Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment, APOGEE, Al-
lende Prieto et al., 2008), a localizagao espacial das galdxias em escalas maiores de distancia
(Baryon Oscillation Spectroscopic Survey, BOSS, Dawson et al., 2013), exoplanetas (Multi-
Object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area Survey, MARVELS, Ge et al., 2008) e
a estrutura e evolucao da Galdxia com espectroscopia 6ptica (Sloan Extension for Galactic
Understanding and Exploration, SEGUE, Yanny et al., 2009). O levantamento SEGUE
sera usado como a fonte de dados neste trabalho.

Um resumo da informagao técnica do SDSS — I11] relevante ao catalogo é mostrada
na Tabela 2.1. As imagens e espectros sao obtidos pelo conjunto do Sloan Foundation
Telescope (Gunn et al., 2006) e dois espectrégrafos duplos (Smee et al., 2013). O mapa do
céu observado é mostrado na Figura 2.1. A fotometria ¢é feita em 5 bandas, ugriz, centradas
em 3551, 4686, 6166, 7480 ¢ 89324, respectivamente. O erro relativo & magnitude é de
0.8% nas bandas griz e 1.3% na banda u, segundo Fukugita et al. (1996). Estas bandas
sao ilustradas na Figura 2.2.

O conjunto de tarefas SEGUE Stellar Parameter Pipeline (SSPP, Lee et al., 2008; Lee
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Figura 2.1: Mapeamento do céu observado durante o DR12 SEGUE e SDSS, até 14 de Julho do 2014,
em coordenadas equatoriais, centrada em RA = 6h/90°. Figura extraida do website do SDSS (www.sdss.
org/dri12/scope/).
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Figura 2.2: Comparacao entre as bandas do SDSS (Fukugita et al., 1996) e as bandas cldssicas UBVRI
(Bessell, 2005). As respostas das bandas estdo normalizadas para ilustrar melhor a posi¢do das faixas de
comprimento de onda de cada uma delas. Diagrama obtido de Astier (2012).

et al., 2008; Allende Prieto et al., 2008; Smolinski et al., 2011; Lee et al., 2011) processa
os espectros corrigidos pelo fluxo e em comprimento de onda, fornecendo T,¢, log(g),
[Fe/H] (com erros de ~ 125K, ~ 0.25dex e ~ 0.2dex respectivamente), velocidades radiais

estimadas e alguns indices de linhas ou larguras equivalentes.
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Tabela 2.1 - Informagao técnica do SDSS — I11.

SDSS Telescopio Espectrégrafo
Area no céu 14555deg? | Avetescopio 2.5m | Faixa de A | 3600 — 92004
Objetos observados 469053874 | Razao focal /5| Razu 1560 — 2270
Estrelas com espectro 851968 | Campo de visao | 7deg? | Roermeino 1850 — 2650

2.2 Selecao fotométrica

Através dos intervalos de comprimento de onda especificados para cada filtro do SDSS,
pode-se obter algumas informagoes a partir das magnitudes e cores disponiveis no lev-
antamento. Na Figura 2.3 sao mostradas as respostas de cada filtro juntamente com os
espectros de uma estrela BHB e uma estrela RHB, selecionadas a partir da amostra em
questdao. Nela observa-se que a cor (g — ) pode ser usada como um bom indicador de
temperatura, ja que é nos comprimentos de onda coberto pelos filtros g e r onde se situa
o maximo dos espectros, sendo o comprimento deste maximo uma funcao da temperatura,

se a estrela for considerada como um corpo negro.
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Figura 2.3: Resposta de cada filtro do SDSS (Doi et al., 2010). Os espectros mostrados tem intensidade
arbitrdria e pertencem as estrelas BHB (2901 — 54652 — 0393) e RHB (3162 — 54800 — 0473) da amostra
deste trabalho. Estas estrelas sdo identificadas com plate — M JD — fiberID (§ 2.3).
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Por outro lado, a presencga de fortes linhas (Ca e H) no filtro g, assim como bandas
moleculares (C'H em torno a ~ 43004 e de Mg perto de ~ 5175;1), permitem usar este
filtro como um 6timo indicador de gravidade. A presenca de linhas e bandas pode ser
levada em conta junto com o filtro u para utilizar a cor (u — g) como indicativo de estrelas
com maiores gravidades, como as anas brancas. A Figura 2.4 mostra estrelas caracteristicas

do SDSS e ilustra as ideias sobre a utilizacao das cores expostas anteriormente.

L L 1 T — T
r . T oL R « K dwarf
—~1k *M Giant
‘ « WD x WD+MS
=
2 .F
3 - ]
'} l L L 'l 1 l ' A 1 s l 1 L L L l '} 1 1 L l .|
-0.5 0.0 0.5 1.0 1.5

Figura 2.4: Classificagao de estrelas padroes segundo SEGUE. Os retangulos azul, vermelho e preto
mostram a selecao fotométrica das estrelas BHB e os possiveis intervalos de cores para selecionar as
estrelas RHB, respectivamente (ver texto). Imagem editada do website do SEGUE/SDSS (www.sdss.
org/dr12/algorithms/segue_target_selection/).

Para escolher as estrelas BHB, seguiu-se a trilha de Santucci et al. (2015), Xue et al.
(2008) e Xue et al. (2011), os quais levaram em conta as ideias ilustradas na Figura 2.4:
utilizagao das faixas de cor —0.5 < (g — r) < 0.05, tentando excluir estrelas RR Lyrae no
extremo vermelho, e 0.6 < (u — ¢g) < 1.6, procurando excluir possiveis anas brancas no
extremo mais azul do intervalo.

No caso das RHB, os limites de cor foram selecionados em duas etapas. Inicialmente,
foi usada a faixa de cor 0.35 < (g —7) < 0.66. O limite azul é obtido de Afsar et al. (2012),
onde as RR Lyrae sao excluidas usando (B — V) > 0.5. Este limite foi transformado para

o sistema ugriz usando as relagoes de Zhao e Newberg (2006), descritas por:


www.sdss.org/dr12/algorithms/segue_target_selection/
www.sdss.org/dr12/algorithms/segue_target_selection/
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V=g¢g—-0561-(g—r)—0.004 |, (2.1)
(u—g)=1.210- (U — B)+1.103 | (2.2)
(g—7)=1.043- (B—V)—0.185 . (2.3)

Para o limite vermelho seguiu-se o trabalho de Chen et al. (2010), onde eles obtiveram
uma relacao linear entre cor e metalicidade (g —7) = 0.343 - [Fe/ H] + 0.829. Esta ¢ obtida
usando gigantes vermelhas em aglomerados, assumindo que seu comportamento seja similar
ao das estrelas de campo, e pode ser usada como filtro para obter estrelas MP, que sao o
alvo do catédlogo neste trabalho: impondo um limite de [Fe/H] < —0.5, obtem-se o limite
(9 —r) < 0.66. Estes limites de indice de cor para as estrelas RHB concordam com os
valores da literatura (Kaempf et al., 2005, An et al., 2008, Afsar et al., 2012, Chen et al.,
2013). No caso da cor (u — g), foi usado o mesmo intervalo que para as estrelas BHB por
terem cores semelhantes as estrelas RHB (ver Figura 2.4).

Entretanto, no momento de selecionar as estrelas RGB a serem excluidas, por meio do
diagrama log(g) —T.s (ver § 3.2), ndo se conseguiu uma distribuigao evidente destas estre-
las, dificultando a separacao delas em relagao as estrelas RHB. Para ter uma localizacao
tentativamente mais precisa das estrelas RGB no diagrama log(g) — T.s, foi estendida a
faixa da cor (¢ —r) para valores mais vermelhos, afim de adicionar estrelas RGB & amostra.
Assim, sua distribuigao ficou mais evidente no diagrama log(g) — T.; e pode-se escolher
com maior confianga os limites de exclusao (§ 3.2). Isto foi tanto no extremo azul do indice
de cor (g — r) (adicionando estrelas RR Lyrae) como no extremo vermelho (adicionando
estrelas da sequéncia principal e gigantes vermelhas). Uma expansao da faixa (u — g) foi
necessaria em vista dos valores menores que as estrelas com cores (g — r) mais vermelhos
apresentam (ver Figura 2.4).

Os intervalos finais de cor a serem considerados neste trabalho sao apresentados na
Tabela 2.2. O aumento dos limites para os indice de cor foi feito de maneira estimativa,
ampliando a faixa de indice de cor (¢ — r) até o RGB se torna evidente no diagrama

log(g) — Ter, como é mostrado em Figura 2.5.
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Tabela 2.2 - Intervalos de cores utilizados neste trabalho para selegao de candidatas RHB e BHB.

BHB RHB
06<(u—g)<16 [06<(u—g)<25
—05<(g—7r)<0.05/02<(g9—1r)<1.2

2.3 Levantamento de dados

Tendo-se os intervalos de cor para selecionar as estrelas do HB, usou-se uma Linguagem
de Consulta Estruturada (SQL) para obter as coordenadas, identificadores e parametros
fotométricos e estelares das estrelas no SDSS. As restrigoes foram as seguintes: fotometria
limpa, exclusao de objetos que nao sejam estrelas (usando a visao STAR do SDSS)*,
latitude galdctica de |b| > 20° para excluir objetos no disco galdctico (segundo o ilustrado
em DeJong et al., 2010, onde admitem uma espessura do disco galdctico de ~ 0.75kpc),
razao de sinal-ruido espectral S/N > 15 (média simples dos valores de cada pixel no
espectro), magnitudes ja corrigidas pelo avermelhamento (onde SDSS adota as corregoes
de Schlegel et al., 1998) e parametros estelares adotados® fornecidos pelo SSPP. O SQL,
descrito no apéndice A, outorga um total de 256551 estrelas, com 14706 estrelas BHB e
230706 estrelas RHB, usando somente critérios de cor para classifica-las.

Os valores fotométricos e estelares arquivam-se em diferentes tabelas no SDSS. Para
associa-los foi usado o parametro specobjid, que se repete em ambas tabelas. O diagrama
de log(g) — T.s, confeccionado com a base de dados mais recente do SDSS (DR12), é
mostrado na Figura 2.5, onde as estrelas foram catalogadas usando somente os limites
fotométricos descritos na Tabela 2.2.

Além dos dados obtidos, os espectros dessas estrelas foram utilizados para fazer uma
analise dos indices de linhas das moléculas CH e C'N. Os espectros foram escolhidos
a partir do DR12, usando o espectrégrafo do SDSS na faixa éptica (~ 36004 < X <
9200121), identificando-se as estrelas com os parametros plate, M JD e fiber do SDSS, e

L' A base de dados do SDSS fornece vérias tabelas dependendo dos parametros pedidos. PhotoObjAll
e SpecObjAll contem dados fotométricos e estelares, respectivamente, de todos os objetos celestes. Para
tornar a coleta de dados mais eficiente, o SDSS oferece porcoes destas tabelas, chamadas visoes, que

incluem somente um tipo de objeto celeste ou um tipo de observagao. A visdo STAR s6 contem estrelas.
2 Dos diferentes métodos usados pelo SSPP para calcular os pardmetros estelares, os chamados adotados

correspondem & média aritmética ponderada dos valores calculados com cada método.
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Figura 2.5: Selegao inicial de estrelas no espaco log(g)
tipos estelares mais importantes encontram-se nomeados de forma esquematizada e estao relacionados nas

abreviaturas.
descarregando-os por meio do software wget®, segundo as indicacoes no website do SDSS*.

Selecionou-se o formato lite dos espectros, os quais contém somente o espectro final, resul-

tado da soma de todas as observacoes para um mesmo objeto.

2.4 Indices de linha

Para uma estimativa da carbonicidade das estrelas, estudou-se a forca das bandas 4300 A
do CH e 3883A do C'N por meio dos indices de linha CH(G) e S(3883), definidos por Lee

(1999) e Norris et al. (1981), respectivamente. Eles sdo descritos nas seguintes relagoes:

(2.4)

4
24270 In,/\

2.5 - logio 4260 4420
[ 4230 ]n,A + 24390 INA} %

CH(G) = —

3883
2846 1

—2.5-log —_————
10 3916 ]n,/\d)\

5(3839) =
3883

www.gnu.org/software/wget/

3
www.sdss.org/dr12/data_access/bulk/

4

n

AdA

(2.5)


www.gnu.org/software/wget/
www.sdss.org/dr12/data_access/bulk/
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onde I, » ¢ o fluxo do espectro normalizado no comprimento de onda A e d\ ¢é a resolugao
espectral de cada pixel medida em A. Os indices nas somas e integrais definem a faixa
de comprimento de onda a ser levada em conta como banda da linha ou de continuos
(numerador e denominador do argumento do logaritmo, respectivamente). As bandas
podem ser vistas na Figura 2.6. Para o indice S(3883) somente é usado o lado vermelho
do continuo, localizado em um comprimento de onda maior que a banda do CN, pois a
queda de Balmer gera muita interferéncia no continuo préximo azul.

Em esséncia, o indice de linha é a comparacao entre os fluxos integrados na regiao da
linha e na regiao do continuo proximo. Quanto mais intensa for a absorcao da linha, maior

serda o valor do indice, permitindo usa-los como indicadores de abundancias.

2.5 Corregoes dos espectros

Os espectros fornecidos pelo SDSS tem formato .fits, que armazenam blocos de dados
chamados HDU (header data unit), tendo no cabegalho principal a informagao técnica
sobre as observagoes e no secundério os dados astronémicos (fluxo calibrado, comprimento
de onda em escala logaritmica, variacao inversa do fluxo, maéscaras de erros, dispersao
de comprimento de onda per pixel, fluxo do céu e o melhor ajuste de modelo para a
classificagao do espectro). Os demais cabegalhos tém informagoes sobre os indices de linhas
e redshifts. Embora ja venham com as redugoes de dados do telescopio, ainda precisam

ser editados para poderem ser utilizados nos diferentes estudos.

2.5.1 Comprimento de onda

O comprimento de onda dos espectros do SDSS estao descritos no vacuo. Para trans-
formar estes valores para os comprimentos de onda no ar, em Armstrongs, foram seguidas

as indicacoes do website do SDSS®, onde é recomendado usar a transformacao de Morton

(1991):

)\UCLCUO
Aar = : (2.6)
, | 1314182 2.76249 - 10°
1.0 +2.735182- 104 + N + N

5 yww.sdss.org/dr12/spectro/spectro_basics/
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Além da transformacgao do vacuo para ar, também foi preciso corrigir o comprimento
de onda do redshift gerado pela velocidade radial das estrelas. Para isso, usou-se a relacao

classica:

Amovimento
)\re ouso — 5 2.7
P 1.0+ v /c (2.7)

onde v, é a velocidade radial, obtida da base de dados de SDSS/SSPP, e ¢ = 299792.5km /s

¢é a velocidade da luz.

2.5.2 Fluxo e normalizacao

O formato dos espectros do SDSS mudou a partir da 8° liberacao de dados®, nao po-
dendo mais ser possivel normalizé-los com o software IRAF (Image Reduction and Analysis
Facility)”. Para evitar trabalhar unicamente com entregas anteriores do SDSS (o que im-
plicaria reduzir o tamanho da amostra a metade pelas liberagoes de dados atuais), foi feita
uma normalizacao prépria usando Python, seguindo os passos do SSPP:

" Diwvidir o espectro em duas partes sequndo o comprimento de onda, gerando uma faiza
azul (3850 — 5800A) e outra vermelha (5800 — 9000A). Ajustar um polinémio de maneira
iterativa, de 9° ordem na faiza azul e de 4° ordem na faiza vermelha. Remover as linhas de
Balmer e de absor¢ao ao rejeitar os pontos com fluxo embaixo do certo umbral respeito dos
ajustes. Ajustar um polinomio final de 9° ordem aos dois ajustes anteriores, e finalmente,
dividir o fluzo pelo ajuste final” [traduzido de Lee et al. (2008)].

No caso deste trabalho, optou-se por separar os dois ajustes na regiao de comprimento
de onda que correspondem (na faixa vermelha e na faixa azul do espectro), sem junté-
los em um ajuste final, como ¢é feito no caso do SSPP. O procedimento ¢ ilustrado na
Figura 2.6, mostrando a faixa azul onde se encontram as bandas de linha.

Para validar este método de normalizacao, foram considerados espectros de 8 estrelas da
nossa amostra no DR7, escolhidas a fim de representar a maior variedade em T.s e [Fe/H].
Os métodos de normalizagao usando Python e IRAF (com a tarefa noao.onedspec. continuum,)
foram comparados através do estudo do valor eficaz (rms) da diferenga dos espectros nor-

malizados, definido como:

6 www.sdss.org/dr12/tutorials/iraf-tutorial/

“http://iraf.noao.edu/


www.sdss.org/dr12/tutorials/iraf-tutorial/
http://iraf.noao.edu/
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Figura 2.6: Normalizagdo do espectro da estrela 2922 — 54612 — 0342 usando Python. Superior: Fluxo
original, primeiro ajuste de continuo e fluxo selecionado para o cdlculo final do continuo. As linhas de
absorcao presentes sao excluidas usando um limite inferior do fluxo em relacao ao ajuste de 0.50. Inferior:
Fluxo normalizado, mostrando a regiao das bandas a serem estudadas através dos indices de linha e as

linhas mais fortes presentes.

rms — Z([n,)\,Python - TL,)\,IRAF)2 : (28)
LY

onde ny é o numero de pixeis do espectro.

No caso da normalizacao usando Python, foram testados quatro limites para a exclusao
das linhas de absorcao: 0.50, 1o, 1.50 e 20, onde o ¢é o desvio padrao do espectro em
relacao ao ajuste do continuo. Para a normalizacao usando IRAF, os parametros a serem
levados em conta foram um ajuste de funcao spline cubica (function=spline3), exclusao
de 1o (low rej=1) e variagao do ordem de ajuste da fungao spline3, indo de 1 até 5 pixeis
(order=1, order=2, ...).

Na Figura 2.7 pode-se visualizar as diferengas nas normalizagoes, usando 0.50 para
excluir as linhas de absor¢ao com Python, e usando uma variagao do ordem de ajuste de 1

e exclusao de 1o com IRAF. Usando Python consegue-se normalizar o continuo na regiao
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préxima a banda do CN, o que nao se consegue de maneira total usando IRAF (queda
do espectro normalizado para comprimentos de onda menores). Isto pode ser atribuido as
diferentes faixas de comprimento de onda usadas em cada método para ajustar o continuo.
No caso de Python, o ajuste da faixa azul do espectro ¢ independente daquele na faixa
vermelha, enquanto com IRAF é levado em conta todo o espectro (no momento de juntar
os ajustes das faixas azul e vermelha em um tnico polinémio para todo o espectro). Isto
permite que com Python se obtenha uma normalizacao do espectro mais especifica para
cada faixa do espectro, ajustando melhor o continuo a sua forma, ao invés de procurar um

ajuste mais geral levando em conta a totalidade do espectro, como acontece com IRAF.
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Figura 2.7: Fluxos normalizados de 8 estrelas escolhidas para mostrar combinagoes de valores altos e
baixos de [Fe/H]| e Tey. Os espectros em cor sdo as normalizacoes calculadas com IRAF, usando uma
exclusao de 1o e uma variagao do ordem de ajuste da fungao spline3 de 1. Os espectros pretos sao as
normalizacoes das mesmas estrelas calculados com Python, usando uma exclusao de 0.50.
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Na Figura 2.8 mostra-se a média aritmética do Root Mean Square (TThis) entre as estrelas
escolhidas do DR7 para cada combinacao de métodos, usando diferentes parametros de
normalizacao. E possivel ver que usando uma exclusao de 0.50 em Python obtem-se
normalizagoes semelhantes as obtidas com IRAF (7ms menores). Além disso, e mais
importante, é o fato que as diferencas entre os espectros normalizados nao chega a ser
consideravelmente maior que o erro médio dos pixeis em cada espectro (01, ~ 0.1),
mesmo nas piores situagoes de normalizacao (778 maiores). Isto permitiu escolher qualquer
método para normalizar os espectros, ja que o erro intrinseco dos espectros é maior que o

erro gerado por escolher um método de normalizacao diferente de IRAF.
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Figura 2.8: 7ms entre diferentes normalizagoes: variando o limite de exclusao em Python (cada cor) e o
ordem de ajuste da funcdo splined em IRAF (eixo X). Nao se ilustra a variagdo em limites de exclusao

usando TRAF por simplicidade, ja que o comportamento dos resultados é o mesmo.

A Figura 2.9 mostra a diferenga dos indices de linhas calculados em cada normalizacao,
usando os diferentes parametros disponiveis. Observa-se que essas diferencas sao menores
que o erro médio dos indices de linha (JCH(G) ~ §5(3839) ~ 0.1), o que novamente
permite que se escolha qualquer método de normalizacao, pois a selecao nao vai alterar de
maneira relevante o valor dos indices de linhas.

Resumindo, a Figura 2.7 mostra que se consegue uma melhor normalizacao dos espec-
tros no extremo azul usando Python, a Figura 2.8 mostra numericamente que a diferenca
nos métodos de normalizagao sao irrelevantes comparados com o erro intrinseco dos espec-

tros. Finalmente, a Figura 2.9 mostra que escolher o método utilizando Python ou IRAF
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Figura 2.9: Comparacao dos indices de linha com estrelas do DR7, usando diferentes métodos com

diferentes parametros.

nao gera diferencas significativas nos valores dos indices de linha, pois, de novo, o erro maior
é gerado pelo erro das calibragoes dos dados (intrinsecos nos espectros descarregados do
SDSS).

Assumindo que estes comportamentos também acontecem para os dados do DR12,
escolheu-se normalizar os espectros usando Python ao invés de IRAF, para usar a totalidade
da amostra e evitar problemas com o formato dos arquivos. Escolheu-se usar 0.50 para
rejeitar as linhas de Balmer e de absorcao, no ajuste do continuo, ja que gera uma menor

diferenca (7ms menor) nas normalizagoes entre Python e IRAF, segundo a Figura 2.8.
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Capitulo 3

RHB

A criagao de um catalogo contendo somente estrelas RHB e BHB sem contaminagao nao
é uma tarefa trivial. Os filtros de cor nao conseguem excluir a totalidade da contaminacao
presente. No caso das estrelas RHB, as faixas de indices de cor (u — g) e (g — r) incluem
também outras estrelas em diferentes estagios evolutivos dos alvos deste estudo: Sequéncia
principal, subgigantes, RR Lyra, RGB, AGB e do agrupamento vermelho (RC, estrelas
equivalentes as RHB de alta metalicidade), como é ilustrado na Figura 2.4. Nao obstante,
os parametros estelares fornecidos pelo SSPP permitem diminuir a poluicao das estrelas

que nao sao gigantes, restando uma amostra relativamente limpa com estrelas RHB, RGB,

AGB e RC.

3.1 Catalogos prévios de estrelas RHB

No caso das estrelas RHB, existem outras estrelas gigantes (RGB, AGB e RC) que sdo
responsaveis por contaminar a amostra, ja que se encontram na mesma regiao no diagrama
cor-cor, e em regides proximas nos diagramas HR e log(g) — T¢s, complicando a selecao
dessas estrelas. Para afrontar tal problema, diversos métodos tem sido propostos e sao
descritos a seguir.

Carney et al. (2003) e Carney et al. (2008) estudaram o comportamento cinemético
de estrelas RHB de campo, a partir de estrelas vermelhas gigantes ja catalogadas e da
sua localizacao no diagrama T,y — log(g), considerando isécronas de diferentes metalici-
dades para evitar selecionar estrelas RGB. Behr (2003) conseguiu discernir as estrelas RHB
das AGB usando o mesmo procedimento, mas levando em conta trajetorias evolutivas da

sequencia principal e do HB, por estudar tanto estrelas FHB azuis quanto vermelhas. Isto
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acarretou a consideracao de faixa maiores de temperatura e gravidades menores na escolha
de estrelas RHB. Esses estudos selecionaram da ordem de N ~ 20 estrelas RHB, entre as
gigantes estudadas.

Kaempf et al. (2005) criaram um catélogo de estrelas RHB usando o Hipparcos Cat-
alogue (ESA, 1997), obtendo a distancia das estrelas através de suas paralaxes. As-
sim, foi possivel fazer um diagrama de cor-magnitude, a partir do qual a faixa de cor
0.5 < (B —V) < 0.85 foi utilizada para selecionar estrelas RHB, admitindo que as pro-
priedades das estrelas FHB sao as mesmas que nos aglomerados.

Por outro lado, Chen et al. (2010) usaram a base de dados do SDSS para selecionar
estrelas gigantes vermelhas do halo, baseando-se nos parametros estelares disponiveis. De-
vido & quantidade de estrelas no SDSS, as distribui¢es no diagrama 7T, s — log(g) sao mais
espalhadas, sendo necesséario limites mais flexiveis. Diferentemente dos trabalhos anteri-
ormente citados, Chen et al. (2010) nao separaram as estrelas RHB das RGB, resultando
em uma amostra maior de estrelas (N ~ 5400).

Outra forma de selecionar estrelas RHB é através dos efeitos quimicos da idade e
evolucao estelar, pela presenca, auséncia ou mudanca de intensidade dos a&tomos e moléculas
nos espectros. Esta ideia foi usada por Chen et al. (2013) que analisaram o comportamento
das moléculas de CH e C'N em fungao da cor (g — r), usando indices de linha como in-
dicadores de abundancia. Levando em conta as alteragoes das abundancias de carbono e
nitrogénio devidas ao ciclo CNO, durante a evolugao das estrelas RGB para o HB (§ 3.3),
esses autores lograram separd-las das demais estrelas gigantes. Em particular, usando o
comportamento do indice de linha da banda C'H(G) em fungao da cor, obtiveram o limite
(g —r) < 0.4 para catalogar as estrelas RHB.

Os intervalos de T¢y e log(g) usados em cada um destes estudos sdo mostrados na

Figura 3.1, junto com as estrelas vermelhas estudadas neste trabalho.

3.2  Selecao das estrelas RHB usando parametros estelares

Levando-se em conta as ideias dos trabalhos citados, utilizou-se o diagrama log(g) — Ty
para identificar cada posicao no diagrama com um estagio evolutivo em particular, e assim

tentar diferenciar e catalogar as estrelas da amostra como estrelas RHB.
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Figura 3.1: Distribuigdo das estrelas deste estudo selecionadas como RHB pela fotometria. Sobrepostas
sao apresentadas as regides estudadas na literatura para selecionar as estrelas RHB, ilustradas como
retangulos.

3.2.1 Intervalo de temperatura efetiva

A faixa de temperaturas escolhida para gerar a amostra ¢ 4500K < T,y < 6050K. O
limite superior foi escolhido por ser a média dos limites usados nos estudos citados acima,
os quais sempre procuraram excluir as RR Lyra. Para o limite inferior, adotou-se o valor
mais baixo dos trabalhos, para adicionar estrelas RGB e obter uma melhor compreensao
do comportamento das suas distribui¢oes nos diferentes diagramas. Com isto, pretende-se

melhorar os critérios de exclusao das estrelas dessa categoria na amostra de estrelas RHB.

3.2.2 Intervalo de gravidade superficial

Para a gravidade superficial, a escolha dos limites é um pouco mais complexa. Quando
se trabalha com aglomerados, estuda-se trajetérias evolutivas e isdcronas para classificar
os grupos de estrelas segundo sua localizacao nessas curvas. No caso do halo, tem-se di-
versas populacoes estelares misturadas, o que acaba dispersando a posicao das estrelas nos
diagramas HR e de log(g) — T¢r, ndo apresentando mais uma curva definida e complicando

a identificagao delas. Mesmo assim, pelo fato de pertencerem a certo estégio evolutivo
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em particular, as estrelas RHB de campo deveriam aparecer em uma localizagao melhor
definida nos diagramas.

Usando os parametros estelares fornecidos pelo SSPP, é possivel observar o RGB no
diagrama log(g) — T.y da Figura 2.5, junto com as outras contaminagdes presentes na
selecao de estrelas deste trabalho. Isto permite identificar a distribuicao de estrelas em
cada estagio evolutivo segundo sua localizagao neste diagrama. Com a finalidade de evitar
a mistura de diferentes populagoes, e se ter diagramas de estrelas onde s6 a idade fosse o
fator determinante do estagio evolutivo, separou-se a amostra de estrelas pela metalicidade.

As estrelas RGB podem ser identificadas por méio de um ajuste polinomial de 3* ordem,
para os diferentes intervalos de metalicidade. As estrelas a serem usadas para o ajuste do
RGB foram aquelas nas faixas de 4500K < T,y < 6000K e 1.0 < log(g) < 5.0, excluindo
as localizadas na regidao correspondente ao RC (5200K < T,y < 5600K, log(g) < 2.8 e
[Fe/H] > —1.5), ilustrado na Figura 3.4. Estes ajustes sdo mostrados na Figura 3.2 e seus

parametros descritos em Tabela 3.1.

Tabela 3.1 - Parametros dos ajustes polinomiais que representam as estrelas RGB. O ajuste tem a forma

Trap = a-log(g)® +b-log(g)? + c-log(g) +d. o é o desvio padrao da amostra com respeito aos ajustes.

Metalicidade a b c d o
[Fe/H] < —2.5| —59.4 3735 —416.5 4949.5 | 168.1
—25<[Fe/H] < —-2.0| —44.8 277.0 —191.2 4753.5|130.8
—2.0<[Fe/H] < —-15| —=70.7 493.0 —760.1 5175.7|135.9
—15<[Fe/H] < —-1.0|—115.2 852.6 —1672.3 5780.1 | 129.0
—1.0 < [Fe/H] < —-0.5 68.6 —620.4  2083.8 2644.0 | 202.7
—0.5 <[Fe/H] < —0.0 | —=136.2 1315.9 —3755.5 8168.5|273.0

Tendo os ajustes de estrelas RGB para cada intervalo de metalicidade, classificou-se
como estrelas RHB aquelas que tivessem uma temperatura menor que 1.50 (sendo o o
desvio padrao das estrelas em relagao ao ajuste e a T.¢) segundo a gravidade e o ajuste de
estrelas RGB. A escolha de 1.5 vezes o foi feita assumindo que a distribuicao de estrelas
no RGB é gaussiana para uma gravidade especifica (pelo menos nas gravidades proximas
ao HB), onde 1.50 equivale a um ~ 86% dos dados. A eleigdo de 1.50 pode ser justificada
visualmente nas Figura 3.2 e Figura 3.4, onde a maioria das estrelas RGB esta dentro deste
desvio padrao.

Para fixar os limites de gravidade das estrelas RHB, estudou-se a distribuicao de es-
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Figura 3.2: Distribuigdo das estrelas da amostra (pontos pretos) com (g — ) > 0.2 em diferentes faixas
de metalicidades. As linhas continuas representam o ajuste polinomial da possivel distribuicao do RGB.

As linhas tracejadas correspondem ao ajuste deslocado em +1.50 em relacao a 7.;.

trelas que nao foram classificadas como RGB (aquelas com T,y > 1.50 + Trep, sendo
Trep a temperatura efetiva do ajuste das RGB), em rela¢ao a sua gravidade superficial
e metalicidade. Em teoria, num diagrama log(g) — T.s as estrelas AGB estdo misturadas
com as estrelas RGB para as gravidades menores, separando-se melhor para as gravidades
maiores e aumentando assim a quantidade de estrelas que nao pertencem ao RGB. Para
gravidades maiores deveria-se reconhecer o RC, assim como a presenca do HB, aumentando
consideravelmente a quantidade de estrelas que nao pertencem ao RGB. Esta quantidade
deveria diminuir abruptamente para alguma gravidade ainda maior, dada a separacao entre
o HB e as estrelas de gravidade solar (assim como as estrelas BHB se separam das BS na
Figura 2.5, por umas serem gigantes e as outras anas). Finalmente, um tltimo aumento
da quantidade de estrelas que nao pertencem ao RGB deveria aparecer em gravidades
maiores, pela presenca de estrelas da sequéncia principal.

As gravidades onde se nota mudangas na quantidade de estrelas nao classificadas como
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RGB sao justamente os limites pesquisados para separar as estrelas de diferentes estados
evolutivos. Para calcular essas gravidades limites, estudou-se o histograma da quantidade

das estrelas nao classificadas como RGB segundo a gravidade e metalicidade, ilustrado na

Figura 3.3.
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Figura 3.3: Histogramas de gravidade superficial das estrelas que nao sao RGB, para diferentes faixas de
metalicidade. As linhas verticais tracejadas representam os limites escolhidos para separar as populagoes de
estrelas do AGB, HB e gravidade solar. A linha pontilhada representa separagao das estrelas RHB e do RC.
Dada a baixa quantidade de estrelas com alta metalicidade, ilustra-se também o histograma normalizado

(direita), para uma melhor comparagao entre o comportamento dos grupos com poucas estrelas.

Pode-se observar que o comportamento do nimero de estrelas que nao sao do RGB
é similar ao explicado anteriormente. A primeira mudanca no histograma acontece em
log(g) ~ 1.8, onde a quantidade de estrelas aumenta abruptamente, e é relacionada com
a aparicao de estrelas HB e do RC nessa gravidade. Outro comportamento relevante é
o minimo observado em log(g) ~ 2.9, que corresponde a separacdo existente entre as
estrelas RHB e aquelas de gravidade solar. Assim, é possivel usar a faixa de gravidade
1.8 < log(g) < 2.9 para identificar as estrelas RHB e RC, separando as estrelas AGB pelo
limite inferior e as estrelas anas pelo limite superior.

Observa-se também que a regiao das estrelas RHB e do RC mostra dois picos separados
em log(g) ~ 2.5, para estrelas com [Fe/H| > —1.5. Esta bifurcagao em gravidade pode ser

atribuida a uma possivel separacao entre as estrelas RHB e aquelas do RC. Isto poderia
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permitir separar as estrelas do RC, identificando elas como as estrelas que apresentem 1.8 <
log(g) < 2.5, 5200K < T.; < 5600K e [Fe/H]| > —1.5. O valor superior de temperatura
foi escolhido por uma inspecao visual dos diagramas log(g) — Ty, com [Fe/H] > —1.5.

Esta selecao é mostrada na Figura 3.4.
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Figura 3.4: Distribuigao das estrelas com (g — r) > 2.0 em diferentes faixas de metalicidades. As linhas
continuas e tracejadas representam o ajuste polinomial das estrelas RGB e £1.5 vezes seu desvio padrao.

O retangulo azul mostra a regiao escolhida como o Red Clump.

Finalmente, os critérios escolhidos para a selecao de estrelas RHB foram 1.8 < log(g) <
2.9 e 4500K < T.; < 6050K, excluindo aquelas com 1.8 < log(g) < 2.5, 4500K <
T.r < 6050K e [Fe/H] > —1.5 (estrelas do RC), e também excluindo aquelas com T, <
Trap + 1.50, onde Trap e 0 dependeram da gravidade e metalicidade segundo Tabela 3.1
(estrelas RGB). Junto a estas restrigoes, foram excluidas as estrelas com magnitudes g e
r menores a 12 e maiores que 18, para evitar estrelas com fotometria saturadas ou muito
fracas, respectivamente. Estas restricoes sugerem uma amostra de 1561 estrelas candidatas

a RHB (0.67% das 230706 estrelas candidatas iniciais) e 905 RC.

3.3 Indices de linha e estimativa de carbonicidade

Além dos dados fotométricos e espectroscdpicos, a analise das estrelas pode ser ampliada
através do estudo dos indices de linha de moléculas presentes nos espectros. Embora
nao determinem a abundancia dos elementos, podem ser usados como indicadores das

abundancias, permitindo vislumbrar o comportamento quimico das espécies na superficie
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estelar.

3.3.1 Relacao entre indices e estagio evolutivo

Em algum momento do RGB acontece a primeira dragagem', o que permite observar os
elementos formados através da queima de H nos ciclos CNO e na cadeia p —p. As estrelas
RHB e algumas estrelas RGB mais evoluidas ja foram afetadas pela primeira dragagem,
mostrando na sua superficie os efeitos do ciclo CNO (aumento de nitrogénio e diminuigao
de carbono, Norris et al. (2013), Frebel e Norris, 2013 e Spite et al., 2005), enquanto as
estrelas do RGB menos evoluidas nao passaram pela primeira dragagem, nao mostrando
por tanto este efeito. Estas mudangas nas abundancias de elementos quimicos podem
ser estudadas através das moléculas de CH e C'N, usando os indices de linha descritos
nas equagoes (2.4) e (2.5), que representam as bandas G (A = 43034) e A\ = 38834,
respectivamente.

Os valores calculados dos indices de linha para as estrelas RHB da mostra em questao,
junto com as estrelas selecionadas como RGB com 1.8 < log(g) < 2.5, sao ilustrados na
Figura 3.5. Os indices de linha tem o mesmo comportamento que os observados em Chen
et al. (2013), onde o aspecto mais relevante é a queda abrupta dos indices para estrelas
com (g —r) < 0.5. Esse comportamento pode ser explicado por dois efeitos: diferentes
estagios evolutivos das estrelas RHB e RGB, segundo o explicado no paragrafo anterior,
e/ou pela alta temperatura que destrdi as moléculas presentes.

Se o comportamento dos indices de linha fosse devido somente ao estagio evolutivo,
a Figura 3.5(a) ilustraria o efeito do ciclo CNO apds a primeira dragagem. Isto porque
a queda no indice de linha CH(G) é observado nas estrelas em estagios evolutivos mais
avangados como as estrelas RHB (a queda em (¢ — ) < 0.5) e estrelas RGB com tem-
peraturas frias (a queda em (g — r) < 0.8), enquanto as estrelas RGB menos evoluidas
(temperaturas mais altas com respeito a distribugao das RGB, (g — ) ~ 0.6) sao as que
mostram um indice de linha maior, podendo indicar que ainda nao passaram pela primeira

dragagem, exibindo abundancias superficiais sem serem afetadas pelo ciclo CNO.

L A estrela sai da sequéncia principal quando deixa de queimar H no seu caroco e comeca a queimar H
numa camada ao redor deste, aumentando suas densidade, opacidade, temperatura e gradiente térmico.
Para se equilibrar, gera uma conveccao de fora para dentro, misturando o resultado da camada de queima

de H com o envelope.
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Figura 3.5: Indices de linha das estrelas selecionadas como RHB e do RC. Junto a elas, mostra-se um
grupo de estrelas RGB para comparagao, selecionadas a partir dos polinémios da Tabela 3.1. A figura
(a) refere-se ao indice de linha CH (banda G), enquanto a figura (b) exibe o indice de linha S(3839),

relacionado & molécula de CN.

A variagao do indice de linha S(3839) em relagao a cor (g —r) em Figura 3.5(b) mostra
também uma queda para (g — r) < 0.5, assim como dois grupos separados em S(3839) ~
0.0. A interpretagdo deste comportamento é mais complexo (no caso de ser devido ao
estagio evolutivo), ja que a presenga da molécula de CN depende tanto da quantidade de
carbono como de nitrogénio. Se a primeira dragagem dita as abundancias presentes na
estrela, entdo aquelas que ja passaram por este processo (estrelas RHB e RGB avangadas)
exibiriam pouca abundancia de C'N, pois o aumento de nitrogénio ocorre as custas da
queda de carbono, o que diminui a probabilidade de se formar moléculas de CN. Por
outro lado, aquelas estrelas que ainda nao passaram pela primeira dragagem estarao em
situacao oposta (pouco nitrogénio e mais carbono), diminuindo também a probabilidade de
se formar moléculas de C'N pelo pouco nitrogénio presente. Mesmo ante esta ambiguidade,
o indice S(3839) pode ser usado para identificar as estrelas que sdo carbonadas, ja que,
embora o ciclo CNO diminua a quantidade de carbono, ainda havera o suficiente para
formar a molécula de C'N por serem carbonadas (ver Figura 3.12).

As estrelas selecionadas como do RC apresentam os mesmos comportamentos que aque-
las selecionadas como RHB, somente localizadas em cores (g — r) mais vermelhas. Aquele

deslocamento é devido ao fato das estrelas do RC apresentarem maior metalicidade, em
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relacao as do RHB. Como nao mostram distribui¢oes com comportamentos exclusivos, e
nao sao parte do objetivo deste catalogo, serao omitidas nas andlises seguintes.

Para corroborar a ideia de que indices de linha com valores altos representam absorgoes
intensas nos espectros (logo, uma maior abundéancia de elementos), a Figura 3.6 mostra
espectros de quatro estrelas com indices de linha variados. Nela aprecia-se que o indice
CH(G) descreve corretamente a forte absorcao da banda G para valores CH(G) > —0.4.
O indice S(3839) deve ser levado em consideragao com cautela, pois sua localizacgdo no
final azul do espectro gera incerteza em seus valores. Mesmo assim, é possivel observar a
absor¢ao presente na estrela RGB ilustrada, tendo um valor de S(3839) > —0.1 comforme

o comentado no pardgrafo anterior.
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Figura 3.6: Espectros com indices de linhas e parametros estelares de trés estrelas RHB: 3236—54892—270,
2889 — 54530 — 465 e 3247 — 54888 — 167 (espectros vermelhos), e uma estrela RGB 2558 — 54140 — 0607

(espectro preto), escolhidas para mostrar a relagio entre os indices de linha e a absor¢ao nos espectros.

3.3.2 Relacao entre indices e parametros estelares

Para estudar o efeito da temperatura nos indices de linhas, comparou-se os valores
dos indices observados com os calculados a partir de espectros sintéticos, obtidos segundo

os modelos atmosféricos” de Castelli e Kurucz (2004), usando o software Spectrum®. Os

2 yww.oact.inaf.it/castelli/castelli/grids.html

3 http://www.phys.appstate.edu/spectrum/spectrum.html
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parametros usados para gerar tais espectros foram: [a/Fe] = +0.4" segundo as tendencias
observadas na Galéxia para estrelas MP (Yong et al., 2013a, Yong et al., 2013b e Afgar
et al., 2012), metalicidades globais de [M/H| = —2.5, —2.0, —1.5 e —1.0 (assumindo que
seja equivalente a abundancia de Fe em estrelas MP), [C/Fe] e [N/Fe] com valores de
0.0, 0.5 e 1.0, e os parametros estelares T, e log(g) descritos na Tabela 3.2, escolhidos a
partir da posicao estimada das estrelas RGB e RHB na Figura 3.4. Os espectros foram

suavizados para se ter AN = 1A e assim adequar sua resolucao aquela dos espectros do

SDSS.

Tabela 3.2 - Parametros estelares para criar espectros sintéticos, baseados nas posigoes das estrelas RHB
e RGB na Figura 3.4.

Tes K] | log(g)rep  log(g)ruB
4750 1.5 1.5
5000 2.0 2.0
5250 2.5 2.0
5500 3.0 2.5
5750 3.5 2.5
6000 3.5 2.5

Os indices sintéticos sao mostrados na Figura 3.7 e Figura 3.8, junto aos indices da
amostra em estudo. O primeiro que se pode observar é a queda nos indices de linha
sintéticos, ilustrando a forte destruicao das moléculas pelas altas temperaturas, o que
explicaria a auséncia de bandas de absorcao nas estrelas BHB por terem temperaturas
mais altas (Figura 2.3). Mesmo assim, é possivel observar outros comportamentos.

Os diagramas de indices de linha sintéticos mostram uma estreita relacao entre a met-
alicidade e o indice de linha, onde o valor do indice diminui para metalicidades menores.
Este efeito também é observado em Chen et al. (2013), em suas distribuigoes de estre-
las RGB, e ¢é possivel de explicar pela natureza do indice de linha. Desenvolvendo as
equagoes (2.4) e (2.5), os indices podem ser reescritos de uma forma mais simples como
Indice x 10g10(Fint continuo) — 10910(Fint tinha), com Fiy sendo o fluxo integrado na banda
correspondente. Nas metalicidades menores, tem-se linhas de absorcao menos profundas,

obtendo um Fj,; maior que daquelas estrelas com maior metalicidade. Como a banda do

4 Os elementos alfa sdo criados a partir de uma trilha de fusdo nuclear de queima de He diferente do
processo 3 — alpha. Esta queima de He acontece quando hé presenca de carbono, que gera outras reagoes

nucleares, basicamente C, O, Ne, Mg, Si, S, Ar e Ca.
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Figura 3.7: Indices de linha CH(G) das estrelas da amostra em questdo e os valores sintéticos para
diferentes metalicidades e razoes de [C/Fe]. Para os indices de CH(G) nao forma observadas variagoes
com as mudangas de [IN/Fe], por isso ometi-se tais especificagbes no diagrama. As estrelas RHB estéo
separadas das RGB (esquerda e direita, respectivamente), porque utilizam diferente log(g) nos indices

sintéticos. Os diferentes simbolos representam as razoes de [C/Fe] usadas nos indices sintéticos.

continuo no indice de linha é escolhida para ter a menor presenca possivel de linhas, seu
F;,; é afetado em menor medida que o Fj,; da linha estudada, diminuindo o valor do indice
nas metalicidades maiores.

Um comportamento relevante, e esperado, dos indices sintéticos é o aumento do seus
valores quando sao calculados em espectros com maiores abundancias ([C'/Fe| e [N/Fe]).
Isto é observado tanto na Figura 3.7 como na Figura 3.8, onde os indices com maiores
carbonicidades (simbolos quadrados), assim como maiores razoes de [N/Fe|, localizam-
se nas regides superiores dos diagramas. Este comportamento acontece para todas as
temperaturas, permitindo utilizar os indices de linha como indicadores de abundancias,
mesmo ainda quando a temperatura seja o suficentemente alta para afetr as moléculas e

destruir-as.

3.3.3 Relacao entre indices e carbonicidade

Os diagramas de indices de linha sintéticos fornecem informacoes sobre a localizacao

das estrelas CEMP ([C'/Fe] > 0.7, simbolos quadrados em Figura 3.7 e Figura 3.8), pos-
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Figura 3.8: Indices de linha S(3839) das estrelas da amostra em questdo e os valores sintéticos para
diferentes metalicidades e razoes de [C'/Fe] e [N/Fe]. As estrelas RHB das RGB (superior e inferior,
respectivamente) sdo mostradas separadamente, por apresentarem pardmetros estelares diferentes nos

indices sintéticos.

sivelmente acima da distribuicao geral de estrelas. Um refor¢co desta ideia é obtido no
momento de se estudar os comportamentos dos indices de linha em relacao a metalicidade
das estrelas, como ilustra a Figura 3.9.

Uma forte relacao entre estrelas de baixa metalicidade e valores altos no indice de linha
(indicando uma alta carbonicidade) é vislumbrada através do indice CH(G) para estrelas
com [Fe/H] < —2.0, onde a distribuigao de estrelas aparece bifurcada em dois grupos
separados por CH(G) ~ —0.35. No caso do indice S(3839), o grupo com indices maiores
estd composto por estrelas com metalicidades extremamente pobres ([Fe/H| < —3.0)
misturadas com outras de alta metalicidade ([F'e/H] > —1.0). Isto dificulta sua utilizacao
para encontrar estrelas RHB pobres em metais e carbonadas de maneira eficiente, pois

mistura populagoes que nem sempre serao CEMP.



60 Capitulo 3. RHB

-0.20 T T T T T T T T -0.20 T T T T T T
-0.25 —-0.25 ]
-0.30 -0.30 ]
_8, —0.35 —0.35 | > 4
3 —
‘= _p.40 -0.40 o i
& -045 | —0.45 | ~ ]
% —0.50 [*. —0.50 | i
—0.55 —0.55 4
—0.60 —0.60 ]
—0.65 —0.65 . | | . . .
0 2 4 6 8 10 12 14
Contagem  normalizada
T T T T T= T T T T T 1 1
06| e ] 0.6 é — [Fe/H <—30 ]
. o 5 —  30<[Fe/H] <25
’ 0.4 b= — —25<[Fe/H]<-20 |
:L" i
% % — —20<[FefH]<-15
£ 0.2 —15<[Fe/H] <—10 |
— —10<[Fe/H| <—05
2 f H
] 0.0 —0.5<[Fe/H] <0.0
£
|55}

1 1 N} 1 [ 1 1 1
6000 5800 5600 5400 35200 5000 4800 4600
T, Contagem  normalizada

10

Figura 3.9: Esquerda: Indices de linha CH (G) e S(3839) (superior e inferior, respectivamente) separando
em grupos de metalicidade. Direita: Contagem normalizada de estrelas em relagao aos indices de linha,
separando-as pela metalicidade.

Lembrando que os espectros sintéticos nao levam em conta o estagio evolutivo das
estrelas, e que os indices de linha sao somente indicadores de abundancias nas estrelas, foi
feito um estudo adicional para se comparar os indices de linha de estrelas com abundancias
ja conhecidas, na tentativa de corroborar as hipdteses deste trabalho para a selecao de
estrelas carbonadas, usando CH(G) > —0.35 e S(3839) > —0.1.

Para isto, foram escolhidas estrelas em comum com as do trabalho de Aoki et al.
(2013) e o survey APOGEE. Para cada uma dessas estrelas, a carbonicidade [C'/Fe] foi
recalculada usando as metalicidades do SDS.S, para questoes de consisténcia com os dados
deste trabalho. Os parametros originais e os calculados para essas estrelas estao descritos
nas tabelas do apéndice B. Elas sao graficadas junto com estrelas RHB e RGB da amostra

em estudo na Figura 3.10.
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Figura 3.10: Indices de linha CH(G) e S(3839) das estrelas RHB e RGB, separando-as em diferentes
intervalos de metalicidade. Sobrepostas estdo as estrelas em comum de Aoki et al. (2013) e do survey

APOGEE, sendo graficadas em color verde e usando circulos, triangulos e quadrados para carbonicidades
[C/Fe] < 0.5,0.5 <[C/Fe] < 1.0 e 1.0 < [C/Fe], respectivamente.

O comportamento do indice C'H(G) mostra uma separacao na sua distribui¢ao em
relacao a metalicidade, sendo mais afastada para as estrelas com metalicidades menores.
Comparando-se com a posicao nos diagramas das estrelas da literatura, observa-se que

a distribuicao com indices maiores corresponde as estrelas mais enriquecidas em car-
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bono ([C'/Fe] > 1.0), tendo somente uma estrela com carbonicidade moderada (SDSS
J124123.92 — 083725.5, [C/Fe|] = 0.52), localizada no meio das duas distribui¢oes. No
caso do indice S(3839) nao se obtém comportamento evidente, pois tanto as estrelas car-
bonadas como aquelas com carbonicidade normal carecem de uma localizagao privilegiada.
Ao invés, estao espalhadas e misturadas nos diagramas.

Desta maneira, a proposta de que as estrelas com indice altos de CH(G) serem muito
carbonadas ¢ justificada, permitindo usar o indice de linha para selecionar estrelas CEMP.
A isto, pode-se agregar que as estrelas CEMP sao mais frequentes para menores metalici-
dades, o que reforca a ideia de que aquelas com indices de linha maiores nas metalicidades
menores sao estrelas CEMP.

Uma inspecao visual da Figura 3.10 permite escolher estrelas CEMP ([C//Fe] > 0.7,
Aoki et al., 2007) selecionando aquelas com indices CH(G) > —0.4 para estrelas com
[Fe/H] < —2.0, e usando CH(G) > —0.35 na faixa de metalicidade —2.0 < [Fe/H| < 0.0.

Infelizmente, o baixo numero de estrelas gigantes vermelhas quentes com carbonici-
dades conhecidas deixa aberta a possibilidade de se encontrar estrelas CEMP com indices
CH(G) < —0.4 ou CH(G) < —0.35, mesmo tendo indices de linha maiores que as aglom-
eragoes centradas em CH(G) ~ —0.55 (por exemplo, uma estrela com [Fe/H| = —2.5,
CH(G) = —0.45 e T,y = 5800K). Para tentar restringir e melhorar a classificacao da
amostra, foi criado o parametro po, quem pode ter os valores 2, 1 ou 0 segundo a classi-
ficacao da estrela como muito, meio ou pouco carbonada, respectivamente. po é assinado
as estrelas usando o indice C'H (G) em relacdo a sua temperatura e metalicidade, estudando
sua localizacao no diagrama CH(G) — T,; (Figura 3.11).

Foram ajustados polinomios de 3% ordem para cada faixa de metalicidade aos grupos
de estrelas com indices baixos. Os parametros utilizados sao apresentados na Tabela 3.3.
Levou-se em conta um desvio padrao de +1.50 para agrupar e identificar a distribuicao
de estrelas com indices baixos. Este desvio padrao foi selecionado pela inspecao visual nos
diagramas CH(G) — T.s. Se a estrela tem um indice de linha maior que limite CH(G) >
—0.4 (ou CH(G) > —0.35, dependendo da metalicidade), atribui-se um po = 2. Se ela
tem um indice de linha menor que este limite, mas é maior que a distribuicao de estrelas
com indices baixos, pc = 1. Se ela tem um indice de linha que a localiza na distribuicao
de estrelas com indices baixos, pc = 0. Tal classificacao é ilustrada na Figura 3.11.

No caso do indice S(3839), as estrelas com carbonicidade conhecida nao mostram uma
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Figura 3.11: Indice de linha da banda CH (G) das estrelas RHB e RGB. As curvas continuas representam
o ajuste as distribui¢bes com baixo indice de linha. As curvas tracejadas sdo o ajuste £1.50, sendo o o
desvio padrao do ajuste. A linha horizontal representa o corte que separa as estrelas catalogadas como
provaveis CEMP. A figura superior esquerda identifica as regioes usadas para classificar as estrelas como
muito, meio ou pouco carbonada.

localizagao preferencial. No entanto, estudando a relagao entre os indices S(3839) e CH(G)
para diferentes intervalos de metalicidade (Figura 3.12), é possivel reconhecer que as es-
trelas mais pobres em metais ([Fe/H| < —2.0) com indice S(3839) > —0.1 equivalem
as estrelas catalogadas como CEMP, consideradas como tal pelo indice CH(G) > —0.4.
Mas, para metalicidades maiores, as estrelas com indice S(3839) alto apresentam C'H(G)
variados. Este comportamento pode sugerir o limite S(3839) > —0.1 como critério de
selegao de estrelas CEMP para [Fe/H] < —2.0, mas hé necessidade de um maior nimero
de estrelas com carbonicidade conhecida para fundamentar esta asseveragao.

Finalmente, das 1561 estrelas selecionadas como RHB, sem levar em conta as estrelas
pertencentes a aglomerados observados pelo SDSS (ver § 5.1), estes critérios geram 61
(3.9%) estrelas RHB carbonadas (pc = 2), 164 (10.6%) estrelas RHB provavelmente car-
bonadas (pc = 1) e 1336 (86.1%) estrelas RHB nao carbonadas (pc = 0). Na Tabela 3.4
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Tabela 3.3 - Parametros dos ajustes polinomiais aos indices CH(G).
indiceCH(Tef) = A T‘gf + B - Te2f + C - Tef + D.

O ajuste tem a forma

o é o desvio padrao da amostra em relacao aos

ajustes.
Metalicidade A B C D o
[Fe/H] < —=2511.037e —10 —1.688¢ — 06 9.059e¢ — 03 —1.655¢e + 01 | 0.040
—2.5< [FG/H] < —2.012434e — 10 —3.940e — 06 2.110e — 02 —3.790e + 01 | 0.034
—-2.0< [FG/H] < —151]2.152¢e —10 —3.540e — 06 1.924e — 02 —3.499¢ + 01 | 0.035
—15< [FG/H] —1.01]2.298¢ — 10 —3.752e¢ — 06 2.025e¢ — 02 —3.655¢ + 01 | 0.031
—-1.0< [FG/H] < —0.51]11.163¢ — 10 —1.866e — 06 9.907¢ — 03 —1.782¢+ 01 | 0.035
—05< [FG/H] < —0.01]1.362¢ — 11 —3.159¢ — 07 2.171le — 03 —5.057e+ 00 | 0.029
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Figura 3.12: Relagao entre os indices de linhas CH(G) e S(3839) para diferentes faixas de metalicidade.

apresenta-se a frequéncia de estrelas enriquecidas em carbono segundo a metalicidade.
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Tabela 3.4 - Caracteristicas da carbonicidade das estrelas para diferentes faixas de metalicidade. Ng
é o numero de estrelas carbonadas segundo o parametro pc. N é o numero total de estrelas em um
determinado intervalo de metalicidade. F¢ é a frequéncia das estrelas carbonadas segundo p¢, expressada
em percentil (Fo = 100 - Ng/N).

RHB

Nope=1 Fope=1 | Nope=2 Fope=2 | Nopo=ttpc=2 Fopc=14po=2| N

[Fe/H] < —3.5 0 0.0% 1 16.7% 1 16.7% 6
—3.5<[Fe/H] < —-3.0 1 6.7% 6 40.0% 7 46.7% 15
—3.0< [Fe/H] < —=2.5 4 3.9% 26 25.2% 30 29.1% | 103
—2.5 < [Fe/H] < —2.0 35 10.4% 18 5.4% 53 15.8% | 336
—2.0<[Fe/H] < —1.5 38 7.9% ) 1.0% 43 8.9% | 481
—1.5<[Fe/H] < —1.0 60 17.9% 3 0.9% 63 18.8% | 335
—1.0 < [Fe/H] < —0.5 24 10.8% 2 0.9% 26 11.7% | 222
—0.5 < [Fe/H] < —0.0 2 3.7% 0 0.0% 2 3.7% 54

RGB

NC,Pozl Fcypczl NCJ’C:Q FCvPCZQ NC»pc:Hpc:? FC,Pc:lJrPc:? N

[Fe/H] < —3.5 1 3.2% 26 83.9% 27 87.1% 31

—3.5 < [Fe/H] < —-3.0 0 0.0% 37 56.1% 37 56.1% 66
—3.0< [Fe/H] < —-25 21 4.5% 66 14.1% 87 18.6% | 468
—25 < [Fe/H] < —2.0 98 6.0% 90 5.5% 188 11.5% | 1639
—20<[Fe/H] < —-15 103 3.1% 60 1.8% 163 5.0% | 3278
—15<[Fe/H] < —-1.0 176 3.8% 50 1.1% 226 4.8% | 4676
—1.0 < [Fe/H] < —0.5 24 2.3% 23 2.2% 47 4.5% | 1047
—0.5 < [Fe/H] < —0.0 2 0.9% 4 1.9% 6 2.8% | 213

RHB+ RGB

NC,Pczl FC,pczl NC,pc:2 FC,pCZQ NCA,pc:Hpc:? FC,pc:Hpc:? N

[Fe/H] < —3.5 1 2.7% 27 73.0% 28 75.7% 37
—35<[Fe/H] < —-3.0 1 1.2% 43 53.1% 44 54.3% 81
—3.0< [Fe/H] < —=2.5 25 4.4% 92  16.1% 117 20.5% | 571
—2.5 < [Fe/H] < —2.0 133 6.7% 108 5.5% 241 12.2% | 1975
—2.0< [Fe/H] < —1.5 141 3.8% 65 1.7% 206 5.5% | 3759
—1.5<[Fe/H] < —1.0 236 4.7% 53 1.1% 289 5.8% | 5011
—1.0< [Fe/H] < —0.5 48 3.8% 25 2.0% 73 5.8% | 1269
—0.5 < [Fe/H] < —0.0 4 1.5% 4 1.5% 8 3.0% | 267
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Capitulo 4

BHB

Assim como no caso das estrelas RHB, os parametros fotométricos nao sao suficentes
para se construir um catélogo limpo de estrelas BHB. No caso das BHB, além das estrelas
RR Lyrae, também encontra-se estrelas de tipo A magnéticas e peculiares (Am e Ap,
respectivamente, Wilhelm et al., 1999), que aparecem em cores semelhantes as BHB frias
(Tty < 8000K) no diagrama HR. Essas estrelas tem abundancias solares que geram um
blanketing' nas magnitudes azuis, avermelhando a cor da estrela, as quais acabam se
misturando com estrelas com baixa gravidade. ” Uma estrela de tipo A de alta metalicidade
e gravidade solar pode ser confundida com uma estrela MP de baixa gravidade, como as
FHB.” (Wilhelm et al., 1999).

Junto com as estrelas Am e Ap, a regiao do espaco cor — cor das estrelas BHB também
engloba estrelas Blue Stragglers (BS), que aparecem como extensao da sequéncia principal,
acima do TO, como se nao houvessem evoluido para os estdgios das estrelas gigantes.
As ideias com maior aceitacao para explica-las sao a colisao estelar em lugares de alta
densidade gerando uma estrela mais massiva e aparentemente mais jovem (Hills e Day,
1976), e a transferéncia de massa em um sistema binério (McCrea, 1964), onde o acréscimo
de massa ’ativa’ a estrela menos evoluida do sistema binario enquanto a mais evoluida ja
saiu da sequencia principal. Esta tltima teoria parece ser a mais provavel além de ser
observada (Boffin et al., 2014). Espera-se encontrar mais estrelas BS que BHB no halo,
dada a baixa densidade no halo, uma vez que as fortes interagoes gravitacionais destroem
os sistemas bindrios (Preston e Sneden, 2000), diminuindo a formagao de estrelas BS em

ambientes densos (Carrera et al., 2002; Momany et al., 2007).

1 Os metais presentes na superficie da estrela absorvem a radiacio que é produzida pela queima de

elementos dentro da estrela, sendo liberada em frequéncias menores.
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4.1 Catalogos prévios de estrelas BHB

No momento de escolher estrelas do HB, as azuis sao quem tem as contaminacoes mais
simples de se excluir, por serem estrelas com gravidade solar, diferentemente das estrelas
vermelhas quem contém estrelas RGB e do AGB (§ 3.2). Devido as altas temperaturas su-
perficiais, os espectros das estrelas BHB nao apresentam muitas moléculas, mas sim linhas
fortes de absorgao que sao afetadas pela gravidade (Figura 4.1). Isto permite selecionar
de maneira simples as estrelas BHB em comparacao as RHB, razao pela qual os primeiros

catalogos de estrelas do HB visavam isolar somente as estrelas BHB.
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Figura 4.1: Comparacao das linhas de Balmer nas estrelas BHB 2177 — 54557 — 0166 e a estrela BS
3234 — 54885 — 0588 da amostra de estudo. A diferenga de gravidades é observada com facilidade nas asas
das linhas de absorcao, sendo menores para a estrela gigante.

Um dos primeiros catdlogos construidos para selecionar estrelas FHB, a partir do survey
HK de (Beers et al., 1985), foi feito por Beers et al. (1992), levando em conta tanto dados
fotométricos como parametros estelares. O catédlogo foi criado com a intencgao de identificar
e analisar um grande numero de estrelas deficientes em metais, localizadas no halo e no
disco espesso da Galaxia. Assim, foi possivel identificar as estrelas FHB devido a pressenca
de forte absor¢io em H, (X = 3970.074A).

Wilhelm et al. (1999) conseguiram separar estrelas do HB daquelas da sequéncia prin-
cipal de tipo A usando suas diferencas em gravidade em relacao as gigantes. Para tanto,
obtiveram parametros estelares (log(g), 1.y e metalicidade) e compararam cores de es-
pectros sintéticos com os observados. Selecionaram as estrelas BHB como sendo aquelas

que apresentam log(g) < 3.5 + 0.25 e excluiram as estrelas Am e Ap por apresentarem
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metalicidades diferentes quando sao calculadas usando as linhas de Ca.

O survey Hamburg/ESO (HES, Wisotzki et al., 1996) é outro exemplo relevante. Ini-
cialmente desenhado para identificar quasares brilhantes, pode ser usado também para
observar diferentes estrelas como MP, CEMP e do HB, dada sua resolucao e faixa de com-
primento de onda observada. Christlieb et al. (2005) selecionaram estrelas FHB a partir
do HES considerando —0.2 < (B — V) < 0.3 (7.000 < T,y < 10.000K), o intervalo de cor
—0.3 < (U — B) < 0.5 para excluir anas brancas presentes e o limite em gravidade obtido
por Wilhelm et al. (1999) para excluir as estrelas da sequéncia principal. Usando estes
critérios, aliado a observagoes com melhor resolucao, eles estableceram um método alter-
nativo para selecionar estrelas HB, separando-as usando suas cores e larguras das linhas
de Balmer (Figura 4.2).

Com o tempo, diversos survey foram realizados, onde foi possivel selecionar estrelas do
HB em outras faixas de cor. Beers et al. (2007) fizeram uma selecao de BHB usando seus
catdlogos anteriores (Beers et al. (1996) e Beers et al. (1988)) e adicionando estrelas do
Two Micron All Sky Survey (2M ASS; Skrutskie et al., 2006), fazendo a transformagao
da magnitude J e cor (J — K) para V e (V — B), respectivamente. O intervalo de cor
escolhido inicialmente para candidatas a estrelas FHB foi amplo (—0.3 < (B — V) < 0.6),
mas foi reduzido posteriormente para excluir as estrelas MP azuis perto do TO, localizadas
no intervalo de cor —0.2 < (B —V) < 0.2.

O SDSS também tem sido usado para identificar estrelas HB, em particular pela sim-
ilaridade dos indices de cor (u — g) e (g9 — ) com os classicos (U — B) e (B — V). Como
o SDSS fornece espectros de média resolugao junto a dados fotométricos e parametros es-
telares, é possivel usar restrigdes estelares adicionais aos valores de log(g) e T.sf, dadas as
linhas presentes nos espectros. Os métodos mais usuais sao estudar a relagao nas larguras
das asas das linhas com o fluxo medido no centro da linha ou com a cor (Figura 4.2, a)
ou comparando os parametros que ajustam um perfil de Sersic (Sersic, 1968) as linhas
de Balmer (Figura 4.2,b). Exemplos desses estudos e procedimentos podem ser encontra-
dos em Kinman et al. (1994), Yanny et al. (2000), Wilhelm et al. (1999), Clewley et al.
(2002), Sirko et al. (2004), Xue et al. (2008) e Xue et al. (2011). Ambos métodos permitem
observar os efeitos da gravidade nas linhas fortes.

O trabalho de Santucci et al. (2015) adiciona a classificagao de estrelas pelos parametros

estelares fornecidos pelo SDSS aos métodos tradicionais de selecionar estrelas BHB, mostrando
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Figura 4.2: Tlustragdo dos métodos para separar as estrelas BHB das BS (circulos pretos e brancos,
respectivamente). (a): Largura equivalente, calculada em um 85% da intensidade do fluxo normalizado,
em relacdo a cor (B — V). (b): Comparacdo dos parametros a e ¢ do perfil de Sersic nas linhas de Balmer.
Ambas figuras foram obtidas de Clewley et al. (2002).

que os trés métodos mencionados tem eficacias semelhantes para diferenciar as estrelas

BHB das demais.

4.2 Selecao de estrelas BHB usando parametros estelares

Para evitar a presenca de estrelas Am e Ap, a amostra foi limitada a estrelas com
[Fe/H] < 0.0. No caso das estrelas BS e do TO, por terem gravidade solar, podem ser
excluidas estudando-se suas gravidades superficiais. O diagrama log(g) —T.s da Figura 2.5,
usando a base de dados mais recente do SDSS (DR12) e os limites fotométricos descritos
na Tabela 2.2, mostra a localizacao e clasificacao estimativa das estrelas da amostra.

No caso das estrelas candidatas a serem BHB (ilustradas com pontos azuis na Figura 2.5),
pode-se notar dois grupos diferenciados: um com gravidades menores e temperaturas altas
(log(g) < 3.7 e T.; > 7T500K), que representam as estrelas BHB, e outro com gravidades
maiores e temperaturas variadas (log(g) > 3.7), que representam as estrelas de gravidade
solar (estrelas BS, TO, Am e Ap). Esses grupos estao relativamente separados pela gravi-
dade para altas temperaturas. Porém, é para temperaturas mais baixas (7, < 7500K),
que comecam a se misturar. A faixa de temperaturas das RR Lyrae contribui a mistura de

distribuigoes, dada sua natureza varidvel em luminosidade e gravidade, para T,y ~ 7500K.
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4.2.1 Intervalo de temperatura efetiva

A distribuicao de gravidade das estrelas BHB depende fracamente da 7, ¢, enquanto esse
efeito é mais pronunciado para as estrelas de gravidade solar. Para escolher a temperatura
otima que exclui as estrelas RR Lyrae, estudou-se o comportamento das distribuicoes de
gravidade, variando-se o limite de temperatura que seleciona as estrelas BHB e exclui as
RR Lyraes. A ideia é pesquisar o valor limite da T,y que gere uma separagao evidente em
gravidade nas estrelas. O histograma das distribui¢oes de gravidade, em funcao da T¢;

minima de sele¢cao, é mostrado na Figura 4.3.
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Figura 4.3: Histograma de gravidades, selecionadas segundo diferentes limites inferiores de 7,f.

Observa-se que a quantidade de estrelas BHB se mantem praticamente inalterada a
medida que se excluiu estrelas mais frias, o que nao acontece com as estrelas BS. Isto leva
a conclusao que a restricao em 7 nao afeta de maneira importante a selegao de estrelas
BHB, mas sim os contaminantes. Diante disso, foi escolhido o limite de temperatura

T.r > 7500K, comumente utilizado para a exclusao de estrelas RR Lyrae (Behr, 2005).

4.2.2 Intervalo de gravidade superficial

Seguindo a trilha de Santucci et al. (2015), foi analisada a separagao das estrelas BHB

e BS usando log(g) em fungao da magnitude g. Em teoria, dadas as altas temperaturas
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das estrelas BHB, o pico do seu espectro deve estar localizado na faixa de menores compri-
mentos de onda, indicando as magnitudes u e g como as mais representativas da estrela,
em termos do brilho e distancia. Dadas as dificuldades nos filtros mais azuis no SDSS
(vide a pouca eficiéncia do filtro u respeito aos demais na Figura 2.2), optou-se por usar
a magnitude g. Uma clara diferenca na distribucao de estrelas pode ser observada na

Figura 4.4, quando estas sao agrupadas em diferentes faixas de magnitude g.
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Figura 4.4: Histogramas de gravidade superficial para estrelas com T.y > 7500K. A quantidade de
bins em cada histograma é dado por y/n, sendo n o ntimero de estrelas em cada grupo de magnitude. A
cada distribuigao foi ajustada a soma de duas gaussianas. (a): As curvas pretas continuas e segmentadas
representam gaussianas ajustadas a cada distribui¢do de magnitude. (b): O mesmo tipo de diagrama que

em (a), mas usando somente estrelas brilhantes (g < 18).

A separagao mais evidente das distribuigoes de estrelas acontece para as estrelas mais
brilhantes (¢ < 18), sendo evidente em log(g) ~ 3.7. No caso das estrelas mais fracas
(g > 18), a separacao das distribuigoes também existe, embora observa-se uma consideravel
mistura entre elas.

Uma forma de entender a diferenga no comportamento das distribugoes no limite g =
18, é que, em geral, as estrelas BHB sao intrinsecamente mais luminosas que as BS. Para se
ter a mesma quantidade de estrelas BHB que BS, em g > 18, as estrelas BHB devem estar
muito mais distantes para diminuir sua luminosidade até o nivel das estrelas BS. Mas, a

Galaxia tem um tamanho limitado, e estrelas BHB muito fracas estariam estar fora dela.
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Em vista da dependéncia das distribuicoes de gravidade com a magnitude g, diferentes
intervalos foram estudados separadamente e sao ilustrados na Figura 4.4. A cada uma das
distribucoes foi ajustada a soma de duas gaussianas para se estudar o limite de gravidade
que as separa.

Uma primeira tentativa de separar as distribuicoes foi calcular a gravidade onde as
gaussianas se interceptam, ja que depois desse ponto as estrelas BS sao mais numerosas
que as BHB. Essa intersecao pode ser usada nos ajustes de gaussianas para contar o
numero de estrelas BHB e BS (Npyp e Npg, respectivamente) que existem para log(g) <
109(9)intersecaos @ssim como a contaminagao presente em cada grupo (Nps/Npup). Estes

valores sao mostrados em Tabela 4.1.

Tabela 4.1 - Contagem de estrelas BHB e BS usando log(g) < 10g(9)intersecaos onde 10g(q)intersecao € &

intersecao das gaussianas ajustadas.

Intervalo de magnitude g | l0g(9)interseca0 N Nps Contaminagao
g <15 3.99 292 1 3.4%

15<g <16 3.58 940 3 3.1%

16 < g <17 3.60 1388 16 1.2%

17< g <18 3.60 1228 48 3.9%

g <18 3.63 3823 62 1.6%

g>18 3.77 528 o7 10.7%

A baixa quantidade de estrelas com magnitudes ¢ < 15 e 15 < g < 16 e a pouca
contaminacao que apresentam (< 1%) permitem unir esses intervalos de magnitude em
um s6 (g < 16). A contagem tedrica de estrelas (a partir dos ajuste de gaussianas) neste
novo grupo fornece 1232 estrelas BHB, que incluem 4 estrelas BS (0.3% de contaminagcao).

E possivel observar que a contaminacao das estrelas brilhantes (¢ < 18) nao supera
o valor de 5% em nenhum intervalo de magnitude. Isto permite variar a gravidade que
separa as estrelas BHB e BS para valores maiores, adicionando mais candidatas a estrelas
BHB sem aumentar excessivamente o error da amostra. Apoiando-se nisto, adotou-se um
andlise diferente: Para cada intervalo de magnitude, calculou-se a contaminacao tedrica (a
partir dos ajustes de gaussianas) usando diversos valores de gravidade, e escolheu-se aquela
gravidade que forneca uma contaminacao méaxima de ~ 5%. Os resultados sao mostrados
na Figura 4.5.

Os valores de gravidade limite para cada intervalo de magnitude, podem ser usados
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Figura 4.5: Percentil de contaminacao para cada faixa de magnitude, mudando o limite de gravidade que

diferencia as BHB das BS.

na contagem final de estrelas BHB (Nppp ) na amostra deste trabalho. O percentil de

contaminagao, calculado a partir dos ajustes das gaussianas, pode ser usado juntamente

com Nppyp, s para calcular o nimero de provaveis estrelas BS (Npg ) incluidas em nossa

selecao (Nps,r = Npup,r - Nps/Npup). Os resultados desta nova anélise sao mostrados

na Tabela 4.2. O estudo para g < 18 ¢é incluido como informagao adicional, mas nao sera

levado em conta na selecao de estrelas neste trabalho.

Tabela 4.2 - Limites superiores de log(g) para selecionar estrelas BHB segundo sua magnitude g.

Intervalo de magnitude g | log(g) Contaminacdo Npup s Npsy
g <16 3.80 5.2% 1371 71

16 < g <17 3.75 4.3% 1467 63

17< g <18 3.65 6.4% 1303 84

g <18 3.75 6.2% 4180 259

g>18 3.70 5.7% 502 29

Finalmente, das 14706 classificadas fotométricamente como estrelas BHB, foram sele-

cionadas 4643 (31.5%) candidatas a serem estrelas BHB, sendo 246 delas possiveis estrelas

BS (5.31%).
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4.3 FEstimativa de carbonicidade

Devido as altas temperaturas das estrelas BHB que destroem as moléculas presentes,
foi impossivel observar indices de linha de CH e CN, ao contrario das estrelas RHB (§ 3.3).
Isto dificulta a identificacao das estrelas BHB carbonadas. Uma forma de tentar catalogé-
las é usar a distribucao de estrelas CEMP obtida a partir das estrelas RHB e RGB da
nossa amostra (Tabela 3.4), assumindo que o percentil de estrelas BHB CEMP em relacao
a metalicidade é o mesmo que aquele das gigantes vermelhas. Esta ideia pode-se basear
em que apos da primeira dragagem nao existem mudanzas importantes nas abundancias
superficiais da estrela, até ela sair do HB e pasar pela segunda dragagem. Por tanto,
a carbonicidade deveria de se manter durante o estdgio da estrela no HB. A faixa de
inestavilidade das estrelas RR Lyrae, embora muda a luminosidade e magnitude da estrela,
nao consegue atingir uma profundidade que gere mudanzas nas abundancias.

Na Tabela 3.4 mostra-se o percentil de estrelas RHB e RGB que foram selecionadas
como CEMP F¢,,.—2 ruB+rGB, segundo o intervalo de metalicidade que apresentam. As-
sumindo que nao se tem mudangas fortes nas abundancias durante a estadia da estrela no
HB, pode-se admitir que a proporgao entre estrelas CEMP deveria se manter para cada in-
tervalo de metalicidade. Assim, ao invés de se ter uma estimativa da carbonicidade (como
¢ o indice de linha nas estrelas RHB e RGB), é possivel estudar-se a probabilidade das
estrelas BHB serem CEMP, em funcao da metalicidade.

Dada a baixa quantidade de estrelas RHB muito pobres em metal, foi usada a frequéncia
de estrelas CEMP do grupo que inclui as estrelas RHB e as RGB para ser aplicado as
estrelas BHB. A inclusao das estrelas RGB, ainda sabendo que sua carbonicidade muda
segundo seu estagio evolutivo, foi somente para aumentar o nimero de estrelas e ter uma
frequéncia de probabilidade mais robusta, aumentando a base de dados. Como sao muitas
as suposicoes, pode se usar o percentil F¢ -2 rrB+RrRGE arredondado.

Tendo-se a quantidade de estrelas em cada intervalo de metalicidade e o percentil de
estrelas RHB a ser CEMP, pode-se estimar o nimero de estrelas BHB CEMP aplicando
este percentil a Nppp r segundo cada metalicidade. Estas quantidades sao mostradas em
Tabela 4.3. No catédlogo, para cada estrela BHB, apresenta-se o parametro pc pgp com
a probabilidade de ser CEMP (Tabela 3.4, coluna 2). pcpgp ¢ um parametro similar a

pe.ruB, com a diferenga que o primeiro é um numeiro inteiro (pe,ryp = 1, por exemplo),
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enquanto pc pgp ¢ uma probabilidade (pc pup = 75%, por exemplo).

Tabela 4.3 - Percentil de estrelas BHB provavelmente carbonadas para cada faixa de metalicidade,
segundo as proporcoes observadas de estrelas RHB e RGB CEMP. N é o ntumero total de estrelas em cada

metalicidade. N¢o é o nimero de possiveis estrelas carbonadas.

Metalicidade | Percentil de carbonicidade N N¢

[Fe/H] < —3.5 75% 0 0
—3.5<[Fe/H] < —-3.0 55% 1 ~1
—3.0<[Fe/H] < —2.5 20% 104 | ~21
—2.5 < [Fe/H] < —2.0 12% 1055 | ~ 127
—2.0<[Fe/H] < —1.5 6% 2408 | ~ 145
—1.5 < [Fe/H] < —1.0 6% 828 | ~ 50
—1.0 < [Fe/H] < —0.5 6% 125 ~ 8
—0.5 < [Fe/H] < —0.0 3% 41 ~1
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Estrelas de Campo

O SEGUE é um survey dedicado ao estudo da estrutura e natureza da Galdxia. Devido
ao seu foco, envolve mapeamentos tanto do halo assim como do disco. Como este estudo
é focalizado em estrelas de campo, é necessario excluir as estrelas do disco, assim como de
qualquer outra estrutura presente no halo.

No momento de construir a amostra de dados do SDSS, foi escolhido o limite em
longitude galdctica |b| > 20° para evitar as estrelas do disco galatico. Entretanto, no halo
galatico também existem outras estruturas que podem interferir na construc¢ao de um

catdlogo limpo (GC, OC e a corrente de Sagitério).

5.1 Exclusao de estrelas em aglomerados

A escolha de estrelas com fotometria limpa', no momento de se fazer o levantamento
dos dados do SDSS (§ 2.3), permite excluir a maioria das estrelas pertenecentes aos GC,
em vista da contaminacgao fotométrica intrinseca neles dada a alta densidade de estrelas.
Por outro lado, a selegao de |b| > 20° permite evitar que sejam levados em conta a maioria
dos membros de OC, uma vez que se localizam primordialmente no disco, na regiao ativa
de formacao estelar.

Além dos aglomerados, tem-se estruturas como a corrente de Sagitario, que afeta no-
toriamente as velocidades das estrelas. Como o catalogo em construgao nao esta baseado
em parametros cinematicos, pode se omitir o efeito da corrente na selecao de estrelas,

momentaneamente. Estas restricoes permitem ter uma amostra de estrelas de campo rel-

! Para a identificacdo das estrelas numa imagem do céu, e seu célculo de magnitude, ajusta-se uma
Point Spred Function para cada estrela. Se este ajuste nao tem mistura com os ajustes das estrelas mais

préximas, se fala de uma fotometria calculada de maneira limpa.
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ativamente 6tima em termos de contaminacao.

Para verificar a eficacia destes critérios preliminares, e a0 mesmo tempo excluir qualquer
outra estrela que ainda esteja relacionada com algum aglomerado, foi levado em conta o
artigo de An et al. (2008), onde sao estudados os aglomerados observados no SDSS. Um
total de 17 GC e 3 OC estao presentes no SDSS. Seus parametros caracteristicos estao
apresentados nas Tabela 5.1 e Tabela 5.2. Estes parametros foram obtidos dos catalogos de
Harris (Harris, 1996), no caso dos GC, e do catédlogo de Dias atualizado (Dias et al., 2002),
no caso dos OC. Um diagrama da localizacao das estrelas e os aglomerados pesquisados é

mostrado na Figura 5.1.

Tabela 5.1 - Parametros dos OC (Dias et al., 2002).

Nome | byuldeg] lyuldeg] [Fe/H| Viagialkm/s] Rlarcmin]
NGC 2420 19.63 198.11 —0.38 73.57 2.50
NGC 2682 31.90  215.70 0.03 33.26 12.50
NGC 6791 10.90 69.96 0.42 —44.60 5.00

Tabela 5.2 - Parametros dos GC (Harris, 1996).

Nome | bgaldeg] lgauldeg] [Fe/H] Viagialkm/s] rp2larcmin]
NGC 2419 25.2 180.4  —2.12 —20.0 0.73
NGC 4147 7.2 2529 —1.83 183.2 0.43
NGC 5024 79.8 333.0 =2.07 —79.1 1.11
NGC 5053 78.9 335.7 —2.29 42.6 3.50
NGC 5272 78.7 422 —1.57 —147.1 1.12
NGC 5466 73.6 422 =2.22 107.7 2.25
NGC 5904 46.8 3.9 —1.33 01.8 2.11
NGC 6205 40.9 59.0 —1.56 —246.6 1.49
NGC 6341 34.9 68.3 —2.33 —120.5 1.09
NGC 6838 —4.6 56.7  —0.73 —22.9 1.65
NGC 7006 —-194 63.8 —1.68 —377.6 0.38
NGC 7078 —27.3 65.0 —2.22 —106.6 1.06
NGC 7089 —35.8 534  —1.62 —6.7 0.93

Pal 3 41.9 240.1 —1.66 83.4 0.66

Pal 4 71.8 202.3 —1.48 74.5 0.54

Pal 5 45.9 0.9 —1.38 —55.0 2.96

Pal 14 42.2 28.8 —1.52 76.6 1.15
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Figura 5.1: Posicao no plano galictico das estrelas e dos aglomerados investigados. O tamanho dos
simbolos usados para os aglomerados sao ilustrativose usados somente para facilitar a visualizacao, pois
nenhum deles tem um didmetro superior a 1° (ver Tabela 5.1 e Tabela 5.2).

Para saber se algumas das estrelas do catalogo pertenciam aos aglomerados, comparou-
se as coordenadas galdcticas, metalicidade e velocidade radial (V;.) de cada estrela com os
parametros publicados para cada aglomerado (Tabela 5.1 e Tabela 5.2). Foram usados
os seguintes critérios: Abgy < R e Alyy < R (com R sendo o raio do aglomerado),
AV, < 20km/s e A[Fe/H] < 0.5, onde A representa o valor absoluto da diferenga entre
os parametros da estrela e de cada aglomerado.

No caso dos GC, nao se dispoe do raio total do aglomerado, mas sim do 7.,/ (raio
onde se concentra a metade da massa do aglomerado). Admitindo que os GC apresentem
um perfil de densidade de Hernquist p(r) o (a/r)/(r + a)® (Hernquist, 1990), onde a ¢é
um parametro definido como 7,2 = 1 + V2a e r é o raio do aglomerado, pode-se fazer
uma relacao entre o 7,/ e o raio total. A massa no interior de um raio r ¢ obtida
integrando-se o perfil de densidade no volumen desejado, resultando em uma relagao do
tipo M (r) o< r?/(r+a)?. Pelas defini¢ao de 7,,/2 € R, pode-se assumir que a massa contida
no raio R ¢ o dobro da massa contida no raio r,,/,. Isto permite encontrar uma relacao

entre os parametros para calcular R:
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M(rmp): M(R)=1:2 ; (5.1)
T/ B 1 (5.2)
(rm/2 + (1)2 <R+ CL)2 - 2 ) .
2
1_ (rm/22+a> -R2+2G'R+a2:0 . (53)
2rm/2

O resultado é uma equagao do segundo grau simples. A partir das duas solugoes
daequacao (5.3), escolhru-se aquela que correspondia a um valor positivo para R.

De acordo com os critérios descritos acima, somente 8 estrelas BHB, 9 RHB e 38 RGB
foram excluidas por pertencerem a algum aglomerado, resultando em uma amostra de
4562 estrelas BHB e 1551 RHB. A baixa quantidade de estrelas excluidas reforga a escolha

inicial de restrigcoes para obter estrelas de campo no halo.

5.2 Localizacao na Galaxia e distancias das estrelas

Para poder usar as estrelas do catalogo em estudos de estrutura galactica, é preciso
conhecer a localizacao das estrelas em relagao ao centro galactico, além das coordenadas
galdcticas e equatoriais. Logo, é fundamental conhecer a distancia (D) que se encontram
do Sol.

Um método para calcular D, se a magnitude absoluta (M) das estrelas é conhecida, é
usando o médulo de distancia de cada estrela, m—M = logyo(D)—1. Tendo a distancia a es-
trela, uma simples transformacao trigonométrica permite passar de coordenadas galacticas
(b,1) a um sistema cartesiano galactocéntrico (x,y, z). Nesse sistema, o eixo x conecta o
Sol com o centro galactico e o eixo z é a distancia vertical em relacao ao disco galactico
(tendo valores positivos para as estrelas no hemisferio galdctico norte). Pelo fato de es-
tudar estrelas do halo, tanto D como o sistema (z,y,z) serdao expressos em [kpc|. As
coordenadas do Sol nesse sistema sdo xo = 8.5kpc (Carollo et al., 2010), yo = Okpc e
2 ~ 0kpe, havendo aproximando o valor zo = 26 4+ 3pc (Majaess et al., 2009) devido a
pouca relevancia frente a distancias do ordem de [kpc]. As transformagoes trigonométricas

que relacionam os sistemas (b,1) e (x,y, z) sdo:
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D = 10m=M)/5=2 (5.4)
x=2x5—D-cos(b)-cos(l) (5.5)
y =D -cos(b)-sin(l) (5.6)
z =D - sin(b) (5.7)

Para calcular D ¢é necessario o conhecimento de uma magnitude absoluta. Para as
estrelas RHB foi usada a magnitude absoluta My dada por Chen et al. (2009), descrita em
(5.8). A magnitude aparente no filtro V' é obtida a partir da magnitude g e a cor (g — ),
usando a transformacgao (2.1) para passar ao sistema fotométrico UBV. A escolha de se
trabalhar com as bandas UBV, ao invés de usar diretamente as bandas ugriz do SDSS é
devida a pouca dependéncia com a idade que amostram no trabalho de Chen et al. (2009).

Assim, a relagao entre My e [Fe/H| é:

My gpyp = 0.314 - [Fe/H] + 0.011 - [Fe/H]* 4+ 0.894 (5.8)

No caso das estrelas BHB, foram estudadas duas relacoes de magnitude absoluta M,

ditadas pelos estudos de Fermani e Schonrich (2013) e Deason et al. (2011):

M, prB.Fermani = 0.0075 - e 1406~ 10,04 - (([Fe/H] +3.5)2+0.25 , (5.9)
My BHB Deason = 94.517 - (g — )" +20.449 - (g — 7)* +2.319 - (g — 7)* — 0.169 - (g — r) + 0.434
(5.10)

A comparacao destas magnitudes absolutas das estrelas BHB é mostrada na Figura 5.2,
onde pode-se notar que a diferenca entre estes valores nao superam o 0.1% das distancias
Dprp. Em vista de nao gerar diferencas importantes no calculo de D, usou-se a relagao
do Fermani e Schonrich (2013) para determinar as magnitudes absolutas. Tal escolha leva
em conta a metalicidade, oferecendo valores que representam melhor a natureza da estrela,
ao contrario do trabalho de Deason et al. (2011) que usa somente uma relagao em fungao
da cor (g —r).

As coordenadas cartesianas galactocéntricas das estrelas sao mostradas na Figura 5.3.
Observa-se que as estrelas BHB dominam nas regioes centrais da Galaxia e proximo ao

disco, enquanto as estrelas RHB localizam-se mais afastadas do centro galactico.
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Figura 5.3: Posigoes das estrelas no sistema de coordenadas X,Y, Z.



Secao 5.3. Selegao de estrelas nas subestruturas do halo 83

5.3 Selecao de estrelas nas subestruturas do halo

A histéria da formacao galactica tem mudado nos tltimos anos, considerando original-
mente um acréscimo gradual de matéria sem maiores intervencoes externas, até os mode-
los atuais que levam em conta a fragmentagao e absorcao de galdxias anas (Ivezi¢ et al.,
2012). Esta ideia é baseada na irregularidad das distribuigoes de localizagao, cinematica
e parametros das estrelas de campo quando sao comparadas com um halo feito de acreci-
mento (Belokurov et al., 2006).

As distribuigoes mais notérias sao a corrente de Sagitario (cSgt), a sobredensidade de
Virgo (sV') e a nuvem de Hercules-Aquila (nHA) (Ibata et al., 1995, Juri¢ et al., 2008
e Belokurov et al., 2007, respectivamente). A forma em que essas subestruturas sao de-
scobertas é ajustando perfis de densidade estelar ao disco e halo, para depois estudar o
excesso de estrelas observado em relagao a esses ajustes. Neste trabalho nao foram usa-
dos modelos tedricos de densidade estelar. Ao invés, o método para selecionar as estrelas
destas subestruturas envolveu diferentes passos. Primeiramente, selecionou-se estrelas se-
gundo as coordenadas das subestruturas encontradas na literatura. Em seguida, criou-se
intervalos em D, [Fe/H] e V, que selecionassem sobredensidades de estrelas presentes na
distribuicao destes parametros, procurando intervalos compativeis com os parametros das
subestruturas. Finalmente, usando estas faixas associou-se a cada estrela um valor binario
que indicasse a pertinencia ou nao (1 ou 0, respectivamente) a subestrutura analisada.

Vale lembrar que, por nao haver usado um perfil de densidade estelar no halo, as
distribuicoes estelares observadas representam a mistura das subestruturas com o halo.
Isto significa que a selecao de estrelas nas subestruturas nao é definitiva nem precisa,
somente é sugerida.

Na Figura 5.4 sao mostradas as coordenadas equatoriais e galdcticas das estrelas da
amostra em estudo, tendo sido excluidas as estrelas pertencentes a aglomerados, junto as
regioes de coordenadas usadas para selecionar as subestruturas na literatura. Para a c¢Sgt,
foram levadas em conta a distribuicao visual das coordenadas galacticas nos trabalhos
de Belokurov et al. (2006) e Koposov et al. (2012), localizada nas faixas de coordenadas
180° < I < 360° com b > 20° para o hemisfério norte galactico e 60° < [ < 200° com
—90° < b < —30° para o hemisfério sul galactico. Além delas, as faixas de coordenadas

equatoriais 0° < a < 50° e —30° < § < 0°, descritas em Deason et al. (2011), também
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foram usadas. Para a sV foi usada a relacdo 0 < 63.632914/2(1 — sin(b)) < 30 criada

em Bell et al. (2008), o que equivale a b > 62.73°. Para a nH A usou-se as coordenadas

galdcticas 15° < 1 < 65° e |b| < 40°, descritas em Belokurov et al. (2007).
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Figura 5.4: Posigoes das estrelas BHB, RHB e RGB no sistema de coordenadas equatoriais (a) e galacticas
(b). Os retangulos vermelho, amarelo e cinza representam a cSgt ilustrada em Belokurov et al. (2006),
Koposov et al. (2012) e Deason et al. (2011), respectivamente. O retdngulo azul representa a sV, definida
por Deason et al. (2011). O retdngulo verde representa a nH A, descoberta por Belokurov et al. (2007).

Para tentar identificar as estrelas pertencentes as subestruturas, foram estudadas as
distribuicoes segundo a metalicidade, velocidade e distancia das estrelas, procurando en-
contrar aglomeragoes de estrelas centradas nos parametros das subestruturas. A metal-
icidade usada é a mesma da amostra, obtida pelo SSPP. A distancia heliocéntrica, D,
é obtida através da equagao (5.4). Para estudar o comportamento cinemético das es-
trelas, transformou-se as velocidades heliocéntricas, V,., da nossa amostra em velocidade
galactocéntricas (Vgsr). Para esta transformagao usou-se a equagao (5.11), com uma ve-
locidade no sistema local de Vigp = 220km/s e um movimento solar de (U,V, W), =
(+11.1,+12.4,+7.25)km/s (Schonrich et al., 2010). O sistema (U, V,W) é definido como
um sistema de mao-direita, onde U aponta para o centro galactico, V' tem o sentido da

rotacao galactica e W aponta para o polo Norte galéctico.

Vasr = Vi + Us - cos(l)cos(b) + (Visr + Vo) - sin(l)cos(b) + W - sin(b) (5.11)
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5.3.1 Corrente de Sagitario

Além da selecao de estrelas pelas coordenadas, também foi utilizado um filtro inicial
em metalicidade e distancia, para se ter uma amostra menos poluida de estrelas que nao
pertencessem & cSgt. A procura foi direcionada para estrelas com —2.0 < [Fe/H] < —0.5e
que estejam a uma distancia 20 < D[kpc] < 60 para 100° < o < 250° ou 15 < Dlkpc| < 40
para os demais valores da ascensao reta. FEstes valores foram selecionados segundo os

dados observados e simulados em Martinez-Delgado et al. (2004) e Ibata et al. (2013). O

comportamento cinematico desta selecao de estrelas é mostrado na Figura 5.5.
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Figura 5.5: Distribuicdo cinemética das estrelas selecionadas, considerando —2.0 < [Fe/H] < —0.5,
20 < Dlkpc] < 60 para 100° < o < 250° e 15 < D[kpc|] < 40 para qualquer outro valor de a. As
velocidades Vggg estdo distribuidas segundo suas coordenadas galdcticas, (a) e (b), ou equatoriais, (c) e

(d). Elas sdo representadas com cores segundo sua metalicidade, (a) e (c), ou distancia heliocéntrica, (b)

e (d).

Observa-se uma nitida aglutinacao das estrelas com Visr negativos nas faixas de co-
ordenadas a < 60° e [ < 180°. Essa aglomeracao de estrelas pode ser interpretada como
o braco principal da ¢Sgt, no momento de comparar nossas distribuigoes cinematicas com

aquelas obtidas e simuladas nos trabalhos de Martinez-Delgado et al. (2004) e Ibata et al.
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(2013) (ver Figura 5.6).
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Figura 5.6: Esquerda: Estrelas observadas (pontos vermelhos) e simuladas (pontos roxos) pelas trajetérias
tedricas (linhas verdes e faixas pretas) da corrente de Sagitdrio. Figura editada de Ibata et al. (2013).
Direita: Estrelas catalogadas como parte da corrente de Sagitério junto a modelagoes (figuras de cores)
calculadas por Martinez-Delgado et al. (2004) a partir das regides marcadas com requadros. Figura editada
de Martinez-Delgado et al. (2004).

Uma segunda aglomeragao é observada para estrelas com —150 < Vggrlkm/s] < —75
localizadas em 60° < a < 250° e 180° < [ < 325°. Esta da indicios de estar ligada a
primeira distribuicao, em vista da suave transicao da Vzsr que aparece nos diagramas
Figura 5.5(a) e (b) em relagao a longitude galactica, mas é descartada pelas mudanzas
abruptas que apresenta em metalicidade e distancia. As diferencas em D nao sao con-
sideradas como uma desclassificagao imediata da cSgt, pois a distancia para a ¢Sgt varia
segundo as diferentes coordenadas onde é observada, embora a diferenca na metalicidade,
Figura 5.5(a), possa ser usada para excluir estas estrelas do braco principal da ¢Sgt. A
pertinéncia destas estrelas a um braco secundario da ¢S¢gt nao sera estudada neste trabalho.

A Figura 5.6 fornece pistas sobre a posicao da ¢Sgt em «a > 60°. O brago principal
da cSgt parece ter valores cada vez maiores de Vggr em relacao a ascensao reta. Em
a ~ 180° observa-se a presenca de outra distribuicao que comeca a tomar importancia,
com velocidades negativas que aumentam abruptamente até a ~ 250°, a partir do qual
comeca a diminuir. Este comportamento permite criar uma selecao de estrelas no principal
braco da ¢Sgt que engloba aquelas que tenham Vgggr > —75km/s em 60° < a < 160°,
Vasr > 0km/s em 160° < o < 250°, incluindo todas aquelas com « > 250°.

A distribuicao de metalicidades dessas estrelas é mostrada na Figura 5.7, onde as estre-

las BHB e RHB estao centradas em [Fe/H| ~ —1.8, enquanto as estrelas RGB mostram
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uma distribuicao centrada em [Fe/H| ~ —1.3. Estes valores concordam com a metalici-

dade média [F'e/H| ~ —1.66 observada na ¢Sgt com estrelas BHB Ruhland et al. (2011).
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Figura 5.7: Distribuicdo da metalicidade das estrelas candidatas a pertencer a c¢Sgt, selecionadas a partir
das restrigoes em Vi ggr segundo a ascensdo recta. O nimero de bins para cada distribuicao é y/n, com n

sendo o nimero de estrelas de cada distribuigao.

Mesmo mostrando picos de distribuicoes em valores similares aos encontrados na liter-
atura, observa-se um espalhamento da distribuicao nos extremos da faixa de metalicidades,
devido ao fato das estrelas do halo estarem incluidas. Ante isto, uma ultima selecao em
torno a metalicidade foi feita usando —2.5 < [Fe/H| < —0.75, procurando excluir as estre-
las do halo, gerando 3765 estrelas candidatas a pertencer a ¢Sgt, sendo 761 estrelas BHB
e 390 estrelas RHB.

5.3.2 Sobredensidade de Virgo

Para a selecao de possiveis estrelas pertencentes a sV, a andlise é mais simples que com
a cSgt, pois esta sobredensidade esta reduzida a uma se¢ao pequena do céu, em comparagao
com a c¢Sgt. Isto simplifica o problema de andlise separada para diferentes coordenadas.

Para localizar a sV, foi estudada a sobredensidade observada em coordenadas galac-
tocéntricas e galacticas do hemisfério norte galdctico. Ela é ilustrada na Figura 5.8, onde
se pode observar uma aglomeracao de estrelas para as coordenadas 0 < X[kpc] < 10,

2.5 <Ylkpc] <10 e 6 < Z[kpc] < 20, como foi visto por Juri¢ et al. (2008), assim como na
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regiao 270° < [ < 330° e 60° < b < 70°. Nas coordenadas galacticas (I,b) é menos evidente
a sobredensidades de estrelas, devido ao limite na regiao do céu observado pelo SDSS.
Mesmo assim, estas faixas concordam com as coordenadas atribuidas a sV na literatura

(Newberg et al., 2007 e Beers et al., 2010).

[kpe]

Y

270°

X [kpe]

Figura 5.8: Esquerda: Distribuigdo numérica das estrelas da nossa amostra com 6 < Z[kpc] < 20 no plano
galactocéntrico X — Y. Direita: Distribuigao numérica de todas as estrelas da nossa amostra, ilustradas

em coordenadas galdcticas (I,b), onde o centro corresponde a b = 90°.

Para tentar separar as estrelas do halo daquelas localizadas na sV, foram estudadas
as distribuigoes das estrelas segundo seus parametros estelares. A Figura 5.9 apresenta os
histogramas das estrelas do HB e do RGB.

No caso das distancias Z e D, o comportamento é similar e independente do estagio
evolutivo das estrelas, onde se tem uma forte concentracao de estrelas em Z e D menores
a ~ 30kpc. Para distancias maiores, a quantidade de estrelas diminui, e a0 mesmo tempo
aumenta a probabilidade de serem estrelas pertencentes a cSgt, que tem em média D.gg ~
404+ 20kpe. Para evita aquela mistura com a ¢Sgt, usou-se uma faixa final de 6 < Z[kpc| <
20 ¢ 6 < Dlkpc] < 20.

Em relagao a metalicidade, observa-se duas distribuigoes centradas em [Fe/H]| ~ —2.0
e [Fe/H| ~ —1.3, onde o pico de maior metalicidade pode ser atribuido a alguma contam-
inacao ainda presente da cSgt. Para evitar esta possivel interferéncia, usou-se o intervalo
—2.5 < [Fe/H] < —1.6 para selecionar as estrelas da sV'. Esta faixa concorda com o valor

da metalicidade média [Fe/H|sy = —2.0 = 0.6, obtida por Beers et al. (2010).
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Figura 5.9: Histograma dos parametros das estrelas da amostra em estudo com 0 < X[kpc] < 10,
2.5 < Ykpc] < 10, 6 < Z[kpc] < 20, 270° < I < 330° e 60° < b < 70°.

Por 1ltimo, a distribuicao de Vggr mostra uma concentragao importante no intervalo
100 < Vggr[km/s] < 200, comportamento também observado no trabalho de Newberg
et al. (2007), o que sugere a consideracao dessa faixa de velocidades para se selecionar
estrelas da sV.

Estas restricoes geram 20 estrelas candidatas a pertencer a sV, sendo 12 estrelas BHB

e 1 estrela RHB.

5.3.3 Nuvem de Hercules-Aquila

Devido a forma com que o SDSS observou o céu em diferentes regioes, a informagao
que se tem da nH A vem basicamente de duas faixas de observagao localizadas em [ = 30°
e [ =50° e entre —40° < b < 40°(Figura 5.10,a). Isto permite classificar as estrelas deste
trabalho em dois grupos separados por [ = 35°. Ao mesmo tempo, a observagao do céu
nao é feita através de uma faixa constante, mas sim em setores com diferentes b, mantendo
a longitude galdctica constante. Assim tem-se quatro distribuigoes de estrelas segundo b
(Figura 5.10,b).

O trabalho feito por Belokurov et al. (2007) mostra que as distribuigdes com b < —32°

podem ser identificadas como uma possivel contaminacao por parte da ¢Sgt nas latitudes
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Figura 5.10: (a): Coordenadas galdcticas das regides selecionadas para o estudo da nH A. (b): Histograma

da latitude galactica dessa regiao.

galacticas mais baixas. Ao mesmo tempo, eles descartam as distribui¢oes com b > 30° por
nao serem suficientemente densas em nimero de estrelas para serem consideradas parte da
nHA. Com tal informacao, a amostra das estrelas do nH A foi redefinida como aquelas
com —32° < b < 30° As distribui¢oes dos parametros desse grupo sao ilustrados na
Figura 5.11.

Pode-se notar que a distancia D é o parametro que menos diferengas apresenta para
cada grupo de estrelas, sendo uma distribuicao centrada em D ~ 10kpc, decrescendo para
distancias maiores de forma gradual. Uma possivel faixa de selecao de estrelas da nH A
é 5 < Dlkpc] < 30, que concorda com os valores na literatura (Watkins et al., 2009 e
Belokurov et al., 2007).

A metalicidade, por outra parte, adota comportamentos diferentes segundo sejam lev-
adas em conta as estrelas RHB. No caso de se considerar somente estrelas do HB, a met-
alicidade apresenta uma distribui¢do centrada em [Fe/H| = —1.75. Mas, no momento
de incluir as estrelas RGB, essa distribuicao se desloca para valores maiores, centrando-se
em [Fe/H] = —1.5. Mesmo assim, estes valores concordam com os obtidos em Watkins
et al. (2009). Un intervalo tentativo para selecionar as estrelas da nH A via metalicidade
é —2.2 < [Fe/H] < -1.2.

A Vgsr mostra um comportamento similar a quatro distribui¢bes misturadas, sendo

a principal uma distribuigdo normal centrada em Vggr = 0km/s e as outras trés mais
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Figura 5.11: Histograma dos parametros das estrelas com coordenadas 15° <1 < 75° e —32° < b < 30°

da amostra em estudo.

centradas em Vgsg = —50, 90 e 200km/s. O excessos de estrelas nestas trés veloci-
dades, em relacao a distribuicao normal, também sao observados em Belokurov et al.
(2007), onde sao atribuidos a uma possivel contaminagao da ¢Sgt, uma contaminacao por
parte das estrelas presentes com latitudes maiores, e a componente da nHA, respecti-
vamente. Essa identificagao das distribuicoes permite escolher uma faixa de velocidades
120 < Vgsgrlkm/s] < 200 para diminuir a contaminacao presente. O limite em 120km/s é
identificado por Belokurov et al. (2007) (vide figura 5 desse autor) como a velocidade onde
as distribuicoes da nH A e sua contaminacao se intersectam.

Estas restricoes geram 69 estrelas candidatas a pertencer a nHA, sendo 33 estrelas

BHB e 2 estrelas RHB.

0 0
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6.1 Descricao e formato

Nas tabelas seguintes mostra-se a estrutura do catalogo final, usando como exemplo 5
estrelas RHB e mostrando somente as colunas com dados, por questoes de simplicidade. A
tabela completa tem um patrao de parametro-erro-parametro-erro-. . ., e € composta pelas
colunas mostradas na Tabela 6.1.

Os erros sao obtidos do SSPP e do SDSS, com exce¢ao dos parametros V, (B — V),
indices de linha S(3839) e CH(G), médulo de distancia, X, Y e Z, cujos erros sdo obtidos
com o diferencial das equagoes (2.1), (2.3), (2.4), (2.5), (5.4), (5.5), (5.6) e (5.7), respec-
tivamente. No caso dos indices de linha, foi levado em conta o erro da intensidade em
cada pixel, que é fornecido nos arquivos fits, para calcular o diferencial das equagoes (2.4)
e (2.5). Os parametros pc rup, Pc,pun, ¢Sgt, sV e nHA nao contemplam erros por serem
somente indicadores.

O catélogo pode ser obtido solicitando-o pelo email do autor!. O formato de entrega
sao dois arquivos do tipo .csv, onde um arquivo é o catalogo das estrelas BHB e o outro ¢é
o catalogo das estrelas RHB. Uma amostra de exemplo é descrita nas tabelas Tabela 6.1
e Tabela 6.2, onde se aprecia a diferenca das tabelas nas ultimas colunas, pois as estrelas
BHB nao tem medigao de indices de linha, assim como os parametros pc rup € Pc,BHB

tem formatos e significados diferentes (§ 3.3.3 e § 4.3, respectivamente).

L camilomunozp@usp. br
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6.2 FEstudos preliminares

Usando as relagoes de magnitude absoluta, cor e metalicidade, foi possivel obter as
distancias das estrelas, podendo assim ter suas coordenadas na Galaxia. Isto permite uma
ampla gama de estudos. Entre eles, pode-se destacar a investigacao da histéria da Galéxia

através das estrelas pobres em metais, assim como sua estrutura espacial e cinematica.

6.2.1 Distribuicao das estrelas BHB, RHB e RGB no halo

Uma das possibilidades que oferece um catalogo com estrelas de diferentes estagios evo-
lutivos é ter uma variedade maior nos valores do seus parametros, por nao estar confinados
a uma categoria somente. Na amostra deste trabalho, a mistura de estrelas BHB e RHB
permite ter uma faixa de metalicidade maior pelos diferentes valores que apresentam.

Na Figura 6.1(a) é possivel observar a diferenca nas distribuigoes de metalicidade dessas
estrelas, onde as BHB tem uma metalicidade média de [Fe/H] — 2.0, emquanto as estrelas
RHB apresentam metalicidades maiores, centrando-se em [Fe/H| — 1.5. A diferenga na
suas naturezas também é evidente dada a localizacao das estrelas na Galaxia, onde as
estrelas RHB mostram uma tendéncia a estarem mais afastadas do centro da Galéxia e do

disco, segundo os diagramas Figura 6.1(b), (c).
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Figura 6.1: Distribuigdes das estrelas da amostra segundo suas metalicidade (a), distancia heliocéntrica

(b) e valor absoluto da coordenada Z (c).

6.2.2 Distribuicao espacial da metalicidade do halo

Uma andlise imediata assim que se tem as coordenadas X, Y, Z é estudar a distribuicao

da metalicidade no halo, ilustrada na Figura 6.2. L4 é evidente a diminuicao da metalici-
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dade na medida que um afasta-se do centro da Galaxia.
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Figura 6.2: Distribuicao de coordenadas das estrelas BHB e RHB, usando cores para classificar as estrelas

segundo suas metalicidades.

Nos trabalhos de Carollo et al. (2007), Carollo et al. (2010) e Beers et al. (2012)
¢ analizada a dualidade do halo pelo estudo das distribuicoes de metalicidade, posicao
radial e estruturas cinematicas. A separagao resultou em dois grupos: o halo interno
com R < 10 — 15kpc, e o halo externo com R > 15 — 20kpc. Em Beers et al. (2012)
¢ demostrado que as componentes interna e externa do halo diferenciam-se por seus val-
ores médios de metalicidade (([Fe/H]),,, ~ —1.6 e ([Fe/H])p,, ~ —2.2) e que, sep-
arando as estrelas em grupos de metalicidade ([Fe/H] < —2.0 e [Fe/H] > —2.0, re-
spectivamente), tem-se também distribuicées de velocidade diferentes ((V;),,, ~ 0km/s
e (Vi)gy ~ —50,100km/s). Os comportamentos quimicos e cineméticos diferenciados
permitem dizer que o halo nao é composto por uma populagao sé.

Esta dualidade também é observada nas estrelas na Figura 6.2, onde para Z ~ 20kpc
comeca a mudar a metalicidade para valores mais baixos. Essa mudanca é mais evidente
no momento de estudar a metalicidade em funcao da localizacao na Galaxia. Na Figura 6.3
apresenta-se a distribuicao da metalicidade conforme se consideram faixas cada vez mais
afastadas do centro galactico (R[kpc]), tanto como em afastamento do disco (Z[kpc]).

As distribuicoes de estrelas BHB na Figura 6.3 parece mostrar uma mistura de com-

ponentes, onde se destaca uma distribui¢ao global do halo, centrada em [Fe/H] ~ —1.9
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Figura 6.3: Distribuicao de estrelas BHB e RHB do nosso catdlogo, segundo sua metalicidade. Separando

em faixas de distancia ao centro galdctico R (esquerda) e separando pela coordenada Z (meio).

e esta presente durante todas as faixas de distancia galactocéntrica, e a presenca do halo
interno, com um pico em [Fe/H]| ~ —1.5 (R < 10kpc), cujo efeito diminui para distancias
maiores. A presenga de estrelas com [Fe/H| ~ —1.5 em distancias maiores pode ser en-
tendida como uma mistura de populagoes, do halo interno dentro do halo externo, dada
pelas estrelas do halo interno com 6rbitas elevadamente excéntricas (Carollo et al., 2007).
A metalicidade caracteristica do halo interno, utilizando as estrelas deste trabalho, é
~ 0.1dex maior que aquela obtida em Beers et al. (2012), mas estd dentro da margem de
erro da metalicidade fornecida pelo SSPP (o(pe ) = 0.2dex) e adotado neste trabalho.
As estrelas RHB parecem mostrar duas distribui¢coes. A primeira delas estd centrada
em [Fe/H| ~ —1.4 e aparece em todas as faixas de R, podendo ser identificada como o halo

externo (lembrando que as estrelas RHB nao sdo abundantes a distancias galactocéntricas
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baixas). Uma segunda distribuigao pode ser identificada em [Fe/H| ~ —2.4 para Z >
20kpc. Embora a explicagao destas distribuigoes para estrelas RHB nao tenham sido
estudadas neste trabalho, elas dao uma ideia sobre o comportamento destes objetos na
Galaxia. Além disso, permitem mostrar de maneira crua a queda na metalicidade do Halo

para distancias maiores.

6.2.3 Frequéncia de estrelas carbonadas pobres em metais

O estudo dos indices de linha permitem que se faga uma estimativa da quantidade de
estrelas carbonadas. Com a finalidade de comparar os resultados sobre a relagao entre
metalicidade e carbonicidade obtidos neste trabalho com estudos recentes, usou-se o artigo
de Placco et al. (2014). Nesse artigo, é comparada a frequéncia acumulada de estrelas
sintéticas da sequéncia principal e do RGB com os resultados observacionais atuais de
Frebel et al. (2006), Carollo et al. (2012) e Lee et al. (2013).

A Figura 6.4 mostra os dados deste trabalho, levando em consideracao sb as estrelas
com [Fe/H] < —2.0. As quantidades e frequéncias acumuladas das estrelas em todas as
metalicidades desta amostra estao descritas na Tabela 6.3.

Na Figura 6.4 pode-se notar o aumento de estrelas CEMP a medida que se estuda
estrelas com metalicidades menores. As frequéncias cumulativas da amostra deste trabalho
apresentam valores maiores de que as observadas na literatura em Figura 6.4. Isto pode
ser atribuido ao fato de usar indices de linha para a determinacao da carbonicidade de
uma estrela, levando-se em conta que o indice de linha é uma estimativa de carbonicidade,
porém o valor exato, gerando possivel candidatas falsas de estrelas CEMP.

Mesmo assim, os valores caem dentro do contexto esperado quando é estudada a
frequéncia cumulativa usando estrelas RHB e RGB. Um comportamento atipico se man-
ifesta na queda na frequéncia cumulativa das estrelas RHB com [Fe/H| < —3.5. Esta
singularidade pode ser atribuida a pouca quantidade de estrelas naquelas faixas, podendo

gerar valores fora da distribuicao geral.
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Figura 6.4: Frequéncias cumulativas (Tabela 6.3, coluna Fg , =1+p.=2) das estrelas carbonadas da
amostra deste estudo. FElas sao representadas com simbolos pretos, sobrepostos a figura 16 de Placco
et al. (2014). As faixas de cores representam as frequéncias cumulativas tedricas para modelos de estre-
las da sequéncia principal e do RGB. Os simbolos de cores sao as frequéncias cumulativas empiricas dos
trabalhos de Frebel et al. (2006), Carollo et al. (2012) e Lee et al. (2013). O conceito cor e uncor é para
fazer mengao a corregao feita nos modelos pela primeira dragagem, que manifesta os efeitos do ciclo CNO

e acaba diminuindo a carbonicidade das estrelas.
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Tabela 6.3 - Tabela equivalente a Tabela 3.4, mas usando as frequéncias acumuladas de estrelas CEMP.

Para simplificar a leitura, pc, rrp foi renomeado como pc.

RHB

NC,pCil FCypc:l NCJJC:? FC,IJC:Q NC,pc:l-i-pc:? FCJ?C:LH?C:Q N
[Fe/H] < —3.5 0 0.0% 1 16.7% 1 16.7% 6
[Fe/H] < —3.0 1 5.0% 6 30.0% 7 35.0%| 20
[Fe/H] < —2.5 ) 4.1% 32 26.0% 37 30.1% 123
[Fe/H] < —2.0 40 8.7% 50  10.9% 90 19.6% 459
[Fe/H] < —1.5 78 8.3% 55 5.9% 133 14.1% 940
[Fe/H] < —1.0 138 10.8% 58 4.5% 196 15.4% | 1275
[Fe/H] < —0.5 162 10.8% 60 4.0% 222 14.8% | 1497
[Fe/H] < —0.0 164  10.6% 60 3.9% 224 14.4% | 1551

RGB
[Fe/H] < —3.5 1 3.2% 26 83.9% 27 87.1% 31
[Fe/H] < —3.0 1 1.0% 63 64.9% 64 66.0% | 97
[Fe/H] < —2.5 22 3.9% 129 22.9% 151 26.8% 564
[Fe/H] < —2.0 120 5.5% 219  10.0% 339 15.4% | 2201
[Fe/H] < —1.5 223 4.1% 279 5.1% 502 9.2% | 5478
[Fe/H] < —1.0 399 3.9% 329 3.2% 728 7.2% | 10151
[Fe/H] < —0.5 423 3.8% 352 3.1% 775 6.9% | 11198
[Fe/H] < —0.0 425 3.7% 356 3.1% 781 6.8% | 11410
RHB + RGB

[Fe/H] < —3.5 1 2.7% 27 73.0% 28 75.7% 37
[Fe/H] < —3.0 2 1.7% 69  59.0% 71 60.7% 117
[Fe/H] < —2.5 27 3.9% 161 23.4% 188 27.4% 687
[Fe/H] < —2.0 160 6.0% 269 10.1% 429 16.1% | 2660
[Fe/H] < —1.5 301 4.7% 334 5.2% 635 9.9% | 6418
[Fe/H] < —1.0 537 4.7% 387 3.4% 924 8.1% | 11426
[Fe/H] < —0.5 585 4.6% 412 3.2% 997 7.9% | 12695
[Fe/H] < —0.0 589 4.5% 416 3.2% 1005 7.8% | 12961
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Conclusoes

A ideia neste trabalho foi criar um catalogo de estrelas BHB e RHB de campo, pobres
em metais e carbonadas, livres de contaminacgao de estrelas de outro estagio evolutivo. Para
conseguir isto, foi usada a base de dados mais atual do SDSS, estudando-se os compor-
tamentos dos parametros fotométricos e espectroscopicos para excluir as contaminacoes.
Além disso, foram utilizados espectros das estrelas RHB, fornecidos pelo SDSS, para calcu-
lar seus indices de linha e ter uma estimativa da sua carbonicidade. Criando uma relacao
entre a metalicidade das RHB e sua estimativa de carbonicidade, foi possivel uséd-la nas
estrelas BHB para se ter uma estimativa de serem CEMP, pois nao foi possivel calcular os
indices de linha para essas estrelas.

A separacao das estrelas BHB e suas contaminagoes (estrelas RR Lyrae e BS) foi
possivel através dos histogramas da gravidade superficiais para diferentes faixas de tem-
peratura efetiva e magnitude g. Em cada caso, separou-se a aglomeracgao de estrelas em
duas distribuicoes. Aquela centrada em uma gravidade menor foi escolhida como a dis-
tribuigao das candidatas para serem estrelas BHB, sendo na maioria dos casos log(g) ~ 3.7
o limite superior de gravidade para identificar as estrelas BHB.

No caso das estrelas RHB, foi possivel separar suas contaminacoes por meio de ajustes
polinomiais as estrelas RGB nos diagramas log(g) —Tes. Assim, estudou-se faixas de gravi-
dade que determinassem a regiao das estrelas AGB e da sequéncia principal. As estrelas
RGB foram selecionadas como aquelas que apresentavam uma diferenga de temperaturas
com o ajuste polinomial menor a 1.50 (sendo ¢ o desvio padrao dos ajustes em relacao a
Tey).

Para as carbonicidade das estrelas, foram estudados os indices de linha CH(G) e

S(3839). Eles foram comparados com os valores de estrelas com carbonicidades ja con-
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hecidas, mostrando que o indice CH(G) pode ser usado para classificar estrelas CEMP
usando [Fe/H] < —2.0 e CH(G) > —0.4. Uma segunda classificacdo pode ser usada com
—2.0 > [Fe/H| < —1.5 ¢ CH(G) > —0.35, mas a pouca quantidade de estrelas nao per-
mite uma grande presicao. Estes limites permitem classificar as estrelas RHB e RGB como
CEMP quando for o caso. No caso das estrelas BHB, dadas as altas temperaturas que ap-
resentam, nao foi possivel fazer um estudo de indices de linha, pois as moléculas CH e CN
quebram-se apos T" ~ 6500K. Ao invés, conseguiu-se calcular a probabilidade da estrela
ser CEMP, dependendo da metalicidade que apresenta, usando a relacao metalicidade -
indice de linha das estrelas RHB e RGB ja catalogadas como CEMP.

Levou-se a cabo um estudo para excluir possiveis estrelas pertencentes a aglomerados
no halo, por meio da comparagao de metalicidade, velocidade radial e coordenadas entre
as estrelas e os valores adotados na literatura dos aglomerados observados no SDSS. Junto
a isso, foi feita uma selecao de estrelas pertencentes as subestruturas do halo, estudando
as possiveis estrelas da corrente de Sagitario, da sobredensidade de Virgo, e a nuvem de
Hércules-Aquiles. A classificacao como estrelas que pertencam a estas subestruturas foi
feita a partir das sobredensidades observadas em coordenadas equatoriais e galacticas, e
dos parametros estelares com valores similares a aqueles das subestruturas. A classificacao

foi feita somente como sugestao.

7.1 Projetos a seguir

Todos estes filtros permitem obter um étimo catélogo de 4562 estrelas BHB e 1552
RHB, com suas coordenadas, parametros fotométric os e estelares, localizagoes na Galéxia
e probabilidade de serem CEMP.

Com o catalogo em maos, pode-se seleciona as estrelas mais brilhantes para futuras
observagoes e se obter espectros em alta resolucao, os quais podem ser usados para uma
calibracao na relacao entre os indices de linha e a carbonicidade, melhorado assim a selecao
de estrelas CEMP nesta amostra por meio dos indices de linha. Isto facilitaria a pesquisa
de estrelas CEMP precisando somente de observacoes em meia ou baixa resolugao para
determinar suas carbonicidades.

Um estudo da distribuicao de metalicidade no halo, em funcao da distancia galac-

tocéntrica ou da altura Z, pode ser feito em maior detalhe gracas a esta amostra, per-
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mitindo o estudo de estrelas RHB que aparecem em distancias maiores, e que comumente
sao evitadas pelos problemas de selecionar elas. Com isto, os estudos estruturais do halo
para distancias maiores poderiam ser melhorados.

Como estudo evolutivo, podem serem usadas as estrelas RHB e BHB para comparar
suas abundancias, apds observacoes em alta resolucao, e entender melhor a transicao de
um estagio para o outro, em termos estatisticos. Além disso, pode-se adicionar as estrelas
RGB que foram excluidas, mas ja catalogadas, para comparar a alteracao de elementos
apos o Flash de Hélio, comparando-as com as estrelas RHB, mas procurando um método
para relacionar suas populacoes.

Outra tentativa de usar as estrelas RGB e aproveitar o grande ntmero delas para
conhecer melhor de maneira estadistica o momento e as condi¢oes que riguem a primeira
dragagem de elementos, assim como suas consequéncias nas abundancias mostradas em

estrelas mais evoluidas.
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Apendice






SQL para parametros das estrelas no SDSS

SELECT

p.objid, p.specobjid, p.ra, p.dec,

p.dered_u, p.dered_g, p.dered_r, p.dered_i, p.dered_z,

sp.plate, sp.mjd, sp.fiberid,

sp.teffadop, sp.loggadop, sp.fehadop,

sp.tefdadopunc, sp.loggadopunc, sp.fehadopunc, sp.snr
INTO mydb.HB_NoReddening
FROM Star AS p

JOIN sppParams AS sp ON sp.specobjid = p.specobjid
WHERE

p.clean=1

AND sqrt(p.b*p.b)>= 20.0

AND p.dered_u-p.dered_g BETWEEN 0.6 AND 2.5

AND p.dered_g-p.dered_r BETWEEN -0.5 AND 1.2

AND sp.teffadop > 0.0

AND sp.loggadop > -100.0

AND sp.snr >= 15.0
ORDER BY p.objid
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Estrelas com carbonicidade conhecida

Tabela B.1 - Parametros das estrelas CEMP de Aoki et al. (2013), comparados com os valores obtidos

do DR12 e os indices calculados neste trabalho.

Aoki et al. (2013) DRI12 Neste trabalho

Nombre SDSS [Fe/H] [C/Fe] |(g—r) Tef[K] log(g) [Fe/H] [C/Fe]*|S(3839) CH(G)
SDSS J071105.43 + 670228.2 | —2.91 1.98 0.49 5395 217 =291 1.98 —0.23 —0.30
SDSS J072352.21 4+ 363757.2 | —3.32 1.79 0.54 5257 229 348 1.95 0.01  —-0.38
SDSS J074104.22 + 670801.8 | —2.87 0.74 0.54 5251 1.96 —2.96 0.83 —-0.19 -0.44
SDSS J085833.35 + 354127.3 | —2.53 0.30 0.58 5149 192 288 0.65 —-0.22 —-0.48
SDSS J124123.92 — 083725.5 | —2.73 0.50 0.60 5159  2.57 =275 0.52 —0.22 —-0.40
SDSS J142237.43 + 003105.2 | —3.03 1.70 0.30 5315  2.68 —2.89 1.56 -0.25 —-0.38
SDSS J161226.18 + 042146.6 | —2.86 0.63 0.45 5416 2.9  —2.82 0.59 —-0.25 —0.55
SDSS J161313.53 + 530909.7 | —3.33 2.09 0.47 5451  2.69 —2.85 1.61 -0.17  -0.37
SDSS J173417.89 + 431606.5 | —2.51 1.78 0.55 5325 1.80 —3.38 2.65 0.02 -0.29
SDSS J174624.13 + 245548.8 | —3.17 1.24 0.52 5370  2.67 —2.67 0.74 —-0.24 —-0.53
SDSS J220646.20 — 092545.7 | —3.17 0.64 0.57 5158  2.23 —3.22 0.69 —-0.25 —0.55

@ Carbonicidade atualizada para dados do DR12: [C/Fe|pri2 = [C/Fe]aoki + [Fe/H) aoki — [F'e/H|pR12-
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Tabela B.2 - Parametros das estrelas em comum com APOGEE.

APOGEE DRI12 Neste trabalho

APOGEE ID [Fe/H] [C/Fe]|(g—r1) Tef[K] log(g) [Fe/H] [C/Fe]*|S(3839) CH(G)
2M?21323423 + 1216232 | —1.03 0.24 0.59 5181 2,77 —1.02 0.22 —0.23 —0.36
2M16444903 4+ 3605202 | —0.90 —0.11 0.55 5264 2.75 —1.20 020 —-0.34 —0.43
2M16423760 + 3617342 | —1.15 0.20 0.56 5121 2.13 —1.56 0.61 0.00 —0.44
2M16423056 + 3619513 | —1.26 0.27 0.56 5164 223 —1.67 0.68| —0.25 —0.43
2M 16414819 + 3635413 | —1.44 0.45 0.58 5190 225 —1.56 0.57| —0.00 —0.50
2M16415681 + 3641510 | —1.37 0.25 0.60 5065 199 —1.59 0.46 0.00 —0.47
2M16183135 + 5223545 | —0.85 —0.11 0.66 4944 236 —0.98 0.02| -0.22 —0.40
2M17163147 4+ 4201392 | —1.09 —0.33 0.62 4980 2.16 —-137 —-0.05| -—-0.26 —0.39
2M17132152 + 4224064 | —0.77 —0.08 0.71 5012 265 —0.76 —0.09| -—-0.07 —040
2M17192660 + 4237347 | —0.75  —0.07 0.70 4829 195 —1.29 048 | -0.02 —0.39
2M17180472 + 4310162 | —1.89 0.76 0.56 5106 2.08 —2.37 1.24 | —-0.26 —0.48
2M16421116 4+ 3618225 | —1.29 —0.04 0.61 4997 1.84 —1.40 0.07 0.04 —0.55
2M 16363650 + 3706282 | —1.38 0.21 0.62 5140 222 =122 0.04 —0.25 —0.39
2M 16405539 + 3635433 | —1.45 0.40 0.64 5135 212 —1.58 0.54 0.12 —0.42
2M 09014988 + 3731187 | —1.11 0.32 0.62 5041 237 —1.32 0.54| -0.30 —0.44
2M13430874 4+ 2812335 | —1.34 —0.16 0.71 4787 1.84 —1.61 012 -0.17 —0.39
2M 13431299 + 2734446 | —1.38 0.70 0.60 5083 2.62 —1.00 032 —-0.24 —0.37
2M13420078 + 2810427 | —1.34 0.17 0.62 5186 1.81 —1.53 036 | —0.22 —0.43
2M 13424924 + 2823523 | —1.26 —0.18 071 4965 193 -130 -0.13| -—-0.15 —0.37
2M13132340 + 1724205 | —1.10 0.06 0.60 5202 2.66 —1.11 0.07| -0.28 —0.38
2M12270689 — 0048228 | —1.46 0.62 0.64 5004 2.09 —1.59 076 | —0.22 —0.39
2M12190295 4 0036040 | —0.91 0.13 0.61 5080 2.42 —1.06 029 —-0.23 —0.42
2M10292211 + 1713248 | —1.37 0.04 0.74 4836 1.84 —1.45 0.13| —-0.24 —0.43
2M12095157 4+ 1925590 | —1.21 0.22 0.70 4853 1.88 —1.43 045| —-0.15 —0.40
2M 12040048 + 1856085 | —1.31 0.43 0.60 5017 1.84 —1.51 062 -025 —041
2M 12444561 — 0311498 | —0.65 0.62 0.69 5341 230 —0.83 0.80| —0.20 —0.46
2M 15023015 + 3119055 | —1.25 0.38 0.61 5029 1.98 —1.55 068 —0.34 —0.43
2M15023015 + 3119055 | —1.32 —0.18 0.61 5029 1.98 —1.55 0.05| —-0.34 —0.43
2M15283632 + 3820537 | —1.35 0.66 0.48 5333 265 —1.95 1.26| —-0.32 —0.48

@ Carbonicidad

e atualizada para dados do DR12:

[C/Felpri2 = [C/Felapocrr + [Fe/H]apocer — [Fe/H]pRia.
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