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“Somewhere, something incredible is waiting to be known.”

- Sharon Begley

(em entrevista com Carl Sagan)






Resumo

O bojo é a componente mais antiga da Via Lactea. Uma vez que inimeras simulagoes
da formacao da Via Lactea previram que as estrelas mais antigas em uma determinada
metalicidade sao encontradas em Orbitas estreitamente ligadas, as estrelas mais antigas
da Galéxia sao provavelmente estrelas pobres em metal no bojo interno com pequenos
apocentros (ou seja, Ry, < 4 kpc).

A investigacao da populacao pobre em metal no bojo galactico fornece informacoes
unicas sobre a formacao e evolucao inicial da Via Lactea. O objetivo principal deste traba-
lho ¢é estudar em detalhes uma amostra de estrelas pobres em metais do bojo, para se obter
uma lista de linhas confidvel para estudos futuros de amostras semelhantes. Espectros de
58 estrelas do bojo sao reproduzidos através da construcao de espectros sintéticos, levando
em consideracao abundancias elementais individuais. Por fim, os resultados obtidos sao
comparados com estudos prévios da literatura.

Foi reproduzido o espectro integrado no intervalo 15000-17000 A, e para esta amostra
analisamos linhas de C, N, O, elementos a Mg, Si, Ca e elemento de captura de néutrons
Ce, por meio de ajustes de linhas individuais. Apresentamos uma lista de linhas que sao
adequadas para a derivagao de abundancias.

Os resultados obtidos neste trabalho para as abundancias da amostra sao compati “veis
com as abundancias para Mg, Si e Ca, previamente apresentadas em trabalhos anterior-
mente publicados, também ao estudar populacoes do bojo Galactico. Uma discordancia
mais significativa foi observada entre as abundancias de Oxigénio, onde encontramos va-
lores superiores ao do ASPCAP. As abundancias de nitrogénio nao mostram um aumento
excepcional para nenhuma das estrelas da amostra, portanto, nao ha evidéncias de que es-

sas estrelas sejam resultado de multiplas populagoes estelares em aglomerados globulares



dissolvidos. Ja a abundancia de Ce é aumentada em todas as estrelas, o que indicaria uma

origem do processo-s deste elemento ja nas fases iniciais de enriquecimento quimico.
Essas comparagoes mostram a compatibilidade das abundancias das estrelas de amostra

com a literatura e modelos para Mg, Si e Ca em que um componente suportado por pressao

(bojo esferoidal) se formou em uma escala de tempo muito curta (abaixo de 1 giga ano).



Abstract

The bulge is the oldest component of the Milky Way. Since numerous simulations of
the Milky Way’s formation have predicted that the oldest stars in a given metallicity are
found in closely bound orbits, the oldest stars in the Galaxy are likely to be metal-poor
stars in the inner bulge with small apocenters (i.e. R, < 4 kpc).

The investigation of the metal-poor population in the galactic bulge provides unique
insights into the formation and early evolution of the Milky Way. The main objective of
this work is to study in detail a sample of metal-poor stars from the bulge, to obtain a list of
reliable lines for future studies of similar samples. Spectra of 58 bulge stars are reproduced
by constructing synthetic spectra, taking into account individual elemental abundances.
Finally, the results obtained are compared with previous studies in the literature.

The integrated spectrum in the range 15000-17000 Awas reproduced, and for this sam-
ple we analyzed lines of C, N, O, elements o Mg, Si, Ca and neutron capture element Ce,
through individual line adjustments. We present a list of lines that are suitable for the
derivation of abundances.

The results obtained in this work for the sample are compatible with the abundances
for Mg, Si and Ca, previously presented in previously published works, also when studying
populations of the Galactic bulge. A more significant discordance was observed between
the Oxygen abundances, where we found values higher than those of ASPCAP. Nitrogen
abundances do not show an exceptional increase for any of the stars in the sample, so there
is no evidence that these stars are the result of multiple stellar populations in dissolved
globular clusters. On the other hand, the abundance of Ce is increased in all stars, which
would indicate an origin of the s-process of this element already in the initial stages of

chemical enrichment.



These comparisons show the compatibility of sample star abundances with literature
and models for Mg, Si and Ca in which a pressure-supported component (spheroidal bulge)

was formed on a very short time scale (below 1 Gyr).



1.1
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1.3

Lista de Figuras

Telescopio ESO (European Southern Observatory) de 3.6 metros em La Silla,
durante as observacoes. Vemos uma ampla faixa de estrelas e nuvens de
poeira, medindo mais de 100 graus no céu: esta é a Via Lactea. Crédito:
ESO/S. Brunier . . . . ...
Muitas galaxias se encontram agrupadas, formando aglomerados de galaxias.
A Via Lactea pertence a um aglomerado com aproximadamente 50 galaxias,
chamado Grupo Local e ilustrado nesta figura. Vemos que as maiores
galdxias pertecentes a este grupo sio a Galdxia de Andromeda (M31) e
a Via Lactea, seguida da Galaxia do Triangulo (M33). Também estao inclu-
sas nesta ilustragao as galaxias anas, habitando tanto Andromeda quanto a
Via Lactea. Crédito: Andrew Z. Colvin. . . . . . . ... .. ... .. ...
Impressao artistica da nossa casa: a Via Lactea, uma galdxia espiral bar-
rada, de aproximadamente 13 bilhoes de anos, que abriga mais de 100 bilhoes
de estrelas. Na imagem da esquerda da ilustragao podemos ver as compo-
nentes da Via Léactea: O bojo é a regiao central, composto por intmeras
estrelas e tendo aproximademente 2000 pcs de extensao. O disco mede
cerca de 100000 anos-luz (cerca de 30660 pcs) de diametro, e o Sol fica a
meio caminho entre o centro e a periferia. E no disco que estao os bracos
espirais. Essas regioes abrigam as estrelas mais jovens da Galdxia. Abri-
gando o bojo e o disco, existe uma regiao denominada de halo. Trata-se de
uma estrutura aproximadamente esférica, contendo estrelas isoladas, bem
como muitos aglomerados globulares antigos. Fonte da Imagem: Esquerda:

NASA/JPL-Caltech; direita: ESA; layout: ESA/ATG medialab. . . . . . .



1.4 Treés processos astrofisicos contribuem para enriquecer o meio interestelar.
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Estrelas com massas baixas e intermediarias, perdem grande parte de seus
elementos (principalmente C e N) perto do fim de suas vidas nas chama-
das nebulosas planetarias. Estrelas massivas terminam suas breves vidas
(milhoes de anos) em explosoes chamadas de supernovas do tipo II, se-
meando o meio interestelar com diversos elementos, os chamados elementos
alfa, tais como O, Mg, etc. Uma supernova do tipo Ia é responsavel por cerca
de 70% do Ferro da Galédxia, e tipicamente requer cerca de um bilhdo de
anos para que um sistema binario amadureca antes da explosao. Como cada
um desses processos se passa em diferentes escalas de tempo, a abundancia
relativa de diferentes elementos quimicos em regioes particulares da Galaxia
nos oferece fortes pistas sobre as taxas de formacao estelar e sobre a histéria
evolutiva da regiao. Fonte: Autora. . . . . . . . .. ... .. ... ...
Figura de Kobayashi et al.| (2020): evolugao no tempo (em giga anos) da ori-
gem dos elementos na tabela periédica: nucleossintese do Big Bang (preto),
estrelas AGB (verde), supernovas de colapso do nicleo incluindo SNe II,
HNe, ECSNe e MRSNe (azul), SNe Ia (vermelho) e NSMs (magenta). As
quantidades retornadas via perda de massa estelar também estao incluidas
para estrelas AGB e supernovas de colapso de nicleo, dependendo da massa
do progenitor. As linhas pontilhadas indicam os valores solares observados.

Fonte: Kobayashi et al. (2020). . . . . ... ... ... ... .. .....

Mapa (em coordenadas galacticas) do campo do APOGEE DRI17, codificado
por cores pela sub-pesquisa APOGEE. APOGEE-1 em ciano, APOGEE-2N
em azul e APOGEE-2S em vermelho. Figura de C. Hayes. Imagem de fundo
do 2MAS. Crédito: Sloan Digital Sky Survey. . . . . . . . . . . . . .. ...
Comparagao da presente amostra de 58 estrelas selecionadas (vermelha) com
a amostra reduced-proper-motion (RPM) de Queiroz et al. (2021) (azul).

Painéis superiores: distribuigao normalizada de metalicidade e relagoes alfa-

ferro do APOGEE; painéis inferiores: raio médio Ryedia=((RapocentrotRpericentro) /2

e excentricidade das érbitas. Fonte: |Razera et al| (2022). . . . . ... ...
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4.3

4.4

Distribuicao projetada de l,b de estrelas estudadas na regiao do bojo Galactico.

Simbolos: estrelas cheias: 58 estrelas deste trabalho; circulos preenchidos:
aglomerados globulares do bojo (GCs); linha preta sélida: contornos da pro-
tuberancia. Ja as cores indicam a metalicidade, de acordo com a barra de

cores. Fonte: Razera et al.| (2022)). . . . . . ... ... ...

[ustragao do funcionamento do cédigo PFANT. Fonte: figura adaptada (tra-

duzida) a partir de figura disponivel no manual do PFANT. . . . . . . . . ..

Diagrama HR espectroscépico (Newell (1973)) das estrelas de amostra do
bojo (58 estrelas). A grade de cor mostra a metalicidade das estrelas.

Metalicidade geral da Galdxia (medida pela abundéancia de Fe, comparado
com H) cresce com o tempo (abscissa) e serve como base para compa-
rar abundancias relativas de dois elementos que sao criados em diferentes
épocas. Um grafico dessas quantidades revela um plato de estrelas pobres
em metais ([Fe/H]<-1), com um “joelho”que ocorreu a cerca de um bilhéo
de anos depois que a Galaxia comecou a se formar. As estrelas do Halo
(verde) e algumas do disco espesso (vermelho) tendem a ocupar a parte do
plato, enquando as estrelas do disco fino (lilds) ocupam a curva descendente.
Fonte: Adaptacao da figura de ” The Formation and Evolution of the Milky
Way”, Chiappini (2001). . . . . . . . . . ..
Parte do espectro da estrela 2M17382504-2424163, mostrando as linhas de
OH selecionadas. Espectro observado (pontilhado em preto) e espectro
sintético calculado com [O/Fe] = 0.40 (verde). . . . . . . ... ... ....
Abundancias de Oxigénio em comparacao com metalicidade, incluindo da-
dos de Melendez & Barbuy et al. 2002 em losangos amarelos, Rich e Origlia
et al. 2005 em retangulos vermelhos, dados de Alves-Brito et al. 2010 (es-
trelas do bojo em estrelas rosas, estrelas do halo em pentagonos laranja e
estrelas do disco espesso em quadrados aqua), dados de Friaga&Barbuy et
al. 2017 em triangulos azuis, C.R. de Silveira et al. 2018 em triangulos
roxos, dados do DR17 em losangos verdes e resultados deste trabalho em

U,

XK7AZUIS. . o o e e e s,
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calculados com [C/Fe|] = -0.2 para ambas as estrelas e [O/Fe|] = 0.40 e 0.38
respectivamente (verde). . . . . ... Lo Lo
Estrela 2M17511568-3249403: regioes contendo linhas CN. Espectros obser-
vados (pontilhado em preto) e espectros sintéticos (verde) calculados com
[C/Fe] = -0.2, [N/Fe] = 0.0, [O/Fe] = 0.38; as linhas pontilhadas verdes
correspondem aos cdlculos com [N/Fe|=0.2,0.4. . . . ... ... ... ...
Estrela 2M17382504-2424163: Espectro observado (pontilhado preto) e es-
pectro sintético calculado com [C,N,0/Fe| = -0.20, 0.30, 0.40 (verde). . . .
Estrela 2M17153858-2759467: Espectro observado (pontilhado preto) e es-
pectro sintético calculado com as abundancias do ASPCAP [Mg/Fe| = 0.26
(laranja). . . . . . . .o
Estrela 2M17265563-2815558: Espectro observado (pontilhado preto) e es-
pectro sintético calculado com as abundancias do ASPCAP [Mg/Fe| = 0.29

(laranja). . . . . . . .



4.11 [O/Fe] vs. [Fe/H] (painel superior) e [Mg/Fe] vs. [Fe/H] (painel inferior),
para estrelas de campo do bojo da literatura e as abundancias APOGEE
(original e revisada no caso de oxigénio) para as 58 estrelas de amostra.
Stmbolos: estrelas cinzentas de 4 pontas: Alves-Brito et al. (2010); circulos
preenchidos em vermelho: Bensby et al. (2013); circulos preenchidos em ver-
melho: Bensby et al. (2017); pentdgonos cinzas abertos: Casey & Schlauf-
man (2015); triangulos preenchidos em cinza forte: Fulbright et al. (2007);
pentagonos abertos magenta: Garcia-Pérez et al. (2013); quadrados preen-
chidos de vermelho: Cunha & Smith (2006); circulos preenchidos em ver-
melho indiano: Hill et al. (2011); pentdgonos abertos cinzas: Howes et al.
(2016); estrelas cinzentas: Johnson et al. (2014); estrelas cinza de 5 pon-
tas: Jonsson et al. (2017); pentdgonos cinzas abertos: Koch et al. (2016);
pentiagonos verdes abertos: Lamb et al. (2017); cruzes vermelhas: Ryde
et al. (2010) ); circulos verdes preenchidos: Ryde et al. (2016); estrelas
de 5 pontas turquesa: Rojas- Arriagada et al. (2017); triangulos abertos
cinzas: Siqueira-Mello et al. (2016); circulos abertos azuis: APOGEE ori-
ginal ; circulos preenchidos de ciano: abundancias finais para as 58 estrelas
da amostra APOGEE. As abundancias de Oxigénio sao normalizadas em
termos de abundancias solares adotadas, conforme explicado em Friaca &
Barbuy (2017). Modelos de evolu¢ao quimiodinamica de Friaga & Barbuy
(2017) com escala de tempo de formacao de 1 Gyr, para varios raios, so so-
breplotados: r < 0,5 kpc (linhas sélidas), 0,5 < 1 kpc (linhas pontilhadas),
1 < r < 2 kpe (linhas tracejadas curtas), 2 < r < 3 kpc (linhas tracejadas

longas). . ...



4.12 [Ca/Fe] vs. [Fe/H] para estrelas de campo bojo da literatura e as abundancias
de APOGEE para as 58 estrelas da amostra. Simbolos: estrelas de Rich e
Origlia et al. (2005) em retangulos rosas, estrelas do Bojo de Alves-Brito et
al. (2010) em estrelas aqua, estrelas do Halo de Alves-Brito et al. (2010) em
“47laranja, estrelas do disco espesso em quadrados verdes, estrelas de John-
son et al. (2014) em x amarelos, Casey & Schlaufman (2015) em triangulos
roxos, estrelas pobres em metais do bojo de Koch et al. (2016) em triangulos
azuis, estrelas de Bensny et al. 2017 em quadrados azuis, C.R. de Silveira
et al. (2018) em pentdgonos rosas e abundancias finais para as 58 estrelas
de amostra APOGEE em losangos verdes. . . . . . . .. ... ... ....

4.13 [Si/Fe] vs. [Fe/H] para estrelas de campo bojo da literatura e as abundéancias
de APOGEE para as 58 estrelas da amostra. Simbolos: estrelas de Rich e
Origlia et al. (2005) em retangulos rosas, estrelas do Bojo de Alves-Brito
et al. (2010) em estrelas aqua, estrelas do Halo de Alves-Brito et al. (2010)
em “+"laranja, estrelas do disco espesso de Alves-Brito et al. (2010) em
quadrados verdes, Garcia-Perez et al. (2013) em triangulos verdes, estrelas
de Johnson et al. (2014) em x amarelos, Casey & Schlaufman (2015) em
triangulos roxos, estrelas pobres em metais do bojo de Koch et al. (2016)
em triangulos azuis, estrelas de Bensny et al. 2017 em quadrados azuis,
C.R. de Silveira et al. (2018) em pentdgonos rosas e abundancias finais para

as 58 estrelas de amostra APOGEE em losangos verdes . . . . . . . . ...



4.14

4.15

4.16

4.17

5.1
5.2
5.3
0.4

[Si,Ca/Fe] vs. [Fe/H] para estrelas de campo bojo da literatura e as abundéancias
de APOGEE para as 58 estrelas da amostra. Simbolos: estrelas cinzentas

de 4 pontas: Alves-Brito et al. (2010); circulos preenchidos em verme-

lho: Bensby et al. (2017); pentdgonos cinzas abertos: Casey & Schlaufman
(2015); pentdgonos abertos magenta: Garcia-Pérez et al. (2013); pentdgonos
abertos cinzas: Howes et al. (2016); pentdgonos abertos cinzas: Koch et al.
(2016); pentagonos abertos verdes: Lamb et al. (2017); circulos verdes pre-
enchidos: Ryde et al. (2016); triangulos abertos cinzas: Siqueira-Mello et al.
(2016); circulos azuis abertos: APOGEE original; circulos cheios de ciano:
abundancias finais para as 58 estrelas de amostra APOGEE. As linhas sao

as previsoes dos modelos quimiodinamicos de Friaga & Barbuy (2017) com

uma escala de tempo de formacgao de 1 Gyr para varios raios. . . . . . . . . RS
Estrela 2M18500307-1427291: encaixa nas 6 linhas de Cério. Espectro ob-
servado: preto; Os espectros sintéticos sao: azul com ASPCAP original
[Ce/Fe]= 0.08, verde com abundéancia Ce final deste trabalho. . . . . . .. 901
[Ce/Fe] vs. [Fe/H] para estrelas do campo do bojo da literatura e abundancias

do APOGEE para as 58 estrelas de amostra. Simbolos: triangulos preen-
chidos em vermelho: van der Swaelmen et al. (2016); triangulos verdes
preenchidos: Lucey et al. (2022); pentagonos magenta: M62 de Yong et al.
(2014); circulos azuis abertos: valores APOGEE DR17 [Ce/Fe| e circulos

preenchidos em ciano: abundancias revisadas para as 58 estrelas de amostra

APOGEE. As barras de erro sao indicadas no canto superior direito. . . . . [O3]
Regides das linhas de Neodimio. . . . . . . . . ... ... .. ... ..... 95
Espectro da estrela nas regioes das linhas de Manganés. . . . . . . . . . .. 98]
Espectro da estrela nas regioes das linhas de Manganés. . . . . . . . .. .. 90
Espectro da estrela nas regioes das linhas de Manganés. . . . . . . . . . .. 100

Regibes das linhas de Enxofre SI: 15469.816 ¢ 15478482 A. . . . . . . . . |






2.1

2.2
2.3

3.1

3.2

4.1

Lista de Tabelas

Coordenadas, distancias do Starshorse, movimentos proprios do Gaia EDRS3,
velocidade radial do Gaia DR2 e parametros orbitais para as 58 estrelas

selecionadas da amostra de (Queiroz et al. 2021). . . . . .. ... ... ..

58 estrelas selecionadas e seus parametros estelares nao calibrados do DR17. [E1l

Abundancias do APOGEE para as 58 estrelas da amostra. . . . . .. . ..

Lista de linhas. log gf de VALD3 linelist (Piskunov et al. 1995, Ryabchikova
et al. 2015), Kurucz (1993) e NIST (Martin et al. 2002). Os valores de log
gf para linhas de Cell sdo de Cunha et al. (2017). . . . . . ... ... ...
Solar abundances from (1) Grevesse et al. (1996, 1998) (adopted); (2) Stef-
fen et al. (2015); (3) Scott et al. (2015a,b); (4) Grevesse et al. (2015); (5)
Lodders et al. (2009); Arcturus abundances from: (6) Ramirez & Allende
Prieto (2011), (7) McWilliam et al. (2013), (8) Lecureur et al. (2007), (9)
Barbuy et al. (2014), (10) Smith et al. (2013); (11) Cunha et al. (2017)
p Leo abundances from: (10) Smith et al. (2013); (12) Gratton & Sneden
(1990), 13: Barbuy et al. (2015), (14) Van der Swaelmen et al. (2016); (15)
fits to the optical spectrum of p Leo. . . . . . . . . ... ...

Abundancias de CNO revisadas derivadas de parametros estelares do DR17
nao calibrados em comparacao com as abundancias de CNO do DR17 nas

altimas colunas. . . . . . .. L

02



4.2  Abundancias de derivagoes APOGEE-ASPCAP originais, e valores revisa-
dos de Ce, usando as linhas relatadas em Tabela para as H8 estrelas
de amostra. Para abundéancias de Ce, as duas colunas correspondem a:

abundancias do ASPCAP/DRI7 e valores revisados. . . . . . .. ... ...



Sumario

1. Introducao . . . . . . . . . . .
1.1 AViaLdctea . . . . . . . .. . .
1.2 O Bojo. . .. . 20l
1.3 Evolucao Quimica . . . . . . . . ... 301

1.3.0.1 Abundancias do Bojo . . . ... ... B3l

1.3.1 Abundancias Quimicas de CNO . . . . . . .. ... .. ... .... B4
1.3.1.1 Carbono (C,Z=6) . .. ... ... .. .. . ... ....

1.3.1.2 Nitrogénio (N, Z=17) . . ... ... ... ... ...... 361

1.3.1.3 Oxigénio (O, Z=18) . . . . . ... ... .. ... 37

1.3.2  Abundancias dos elementos-a« Mg, SieCa . . . . . ... ... ...
1.3.2.1 Magnésio (Mg, Z=12) . . . . . ... ... ... ... .. 39

1.3.2.2 Silicio (S, Z=14) . . . oo 30

1.3.2.3 Célcio (Ca, Z=20) . . ... ... ... ... ... 391

1.3.3 Abundancias de elementos de processo-s . . . . . .. .. ... ... 301
1.3.3.1 Cério (Ce, Z=58) . . . . . . . . 4a

1.4 Objetivos e estrutura da dissertagao . . . . . . . . .. ... .. ... ... 0]

2. Basededados . . . . . . ... 43
2.1 SDSS . . 43

2.1.1 APOGEE . .. . .. . . (A4

3. Metodologia . . . . . . . . .

3.1 Listade Linhas . . . . . . . . .. . ... b4l

3.2 PFANT . . . HS]



3.3 Caélculo de Abundancias . . . . . . . . .. 60

4. Analise de Abundancias Quimicas . . . . . . . . . . . ... G5l
4.1 OXIgenio . . . . . . ... 671
4.2 Carbono . . . . . ... 74
4.3 Nitrogénio . . . . . . . . L [76l
4.4 Magnésio . . . ... [79]
4.5 Calcio . . . . . . R4
4.6 Silicio . . ... SOl
4.7 Cerio . . . . . 891
4.8 Neodimio . . . . . . . . 94}

5. Perspectivas . . . . . . . ... 97

6. Conclusoes . . . . . . . . .

Referéncias . . . . . . . 107



Capitulo 1

Introducao

1.1 A Via Lactea

Ao olhar para o céu em uma noite sem nuvens e longe de poluicao luminosa, podemos
ver parte da nossa Galaxia, a Via Lactea. Imediatamente, notamos que ela é composta por
intmeros pontos brilhantes e algo como “nuvens”ou manchas escuras (como vemos na Fig.
, uma foto em longa exposigao - em uma localiza¢do com baixa polui¢do luminosa). Estes
pontos brilhantes sao as estrelas, e as nuvens sao parte do meio interestelar (composto por
vazios, poeira e gds), onde as estrelas se formam. As estrelas tém um papel fundamental
nao sé para o entedimento da evolugao da Galéxia, como para a evolugao do Universo.
Elas sintetizam os elementos dos quais somos formados. Ou seja, todos os elementos que
nos rodeiam, que compoem nossos 0ssos, que circulam em nossas veias... todos surgiram
gracas as estrelas.

Desde os primérdios, a humanidade tentou entender a natureza da nossa Galaxia. A
partir das observacoes de Galileu Galilei com seu telescopio, notou-se que aquilo que parecia
apenas uma mancha esbranquicada no céu na verdade era um conjunto enorme de estrelas.
Com o passar do tempo, conforme as inovacoes cientificas surgiram e avangaram, tornou-se
possivel estudar nossa galdxia com cada vez mais detalhes. Atualmente, a concepgao ci-
entifica da Via Lactea é de que se trata de uma grande galdxia espiral (do tipo SABbc(rs)[[)

complexa, da qual o Sol é apenas uma estrela das mais de cem bilhoes existentes.

! Essa denominacao é uma forma de classificar as galdxias, de acordo com a Classificacio Morfoldgica

de Galdxias (proposta inicialmente por Edwin Hubble).
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Figura 1.1: Telescépio ESO (FEuropean Southern Observatory) de 3.6 metros em La Silla, durante as
observacoes. Vemos uma ampla faixa de estrelas e nuvens de poeira, medindo mais de 100 graus no céu:
esta é a Via Lictea. Crédito: ESO/S. Brunier

A Via Lactea estd entre as maiores galdxias pertencentes ao Grupo Loca]EL se esten-
dendo por aproximadamente 100000 anos-luz ( 30660 parsecs). Veja uma ilustracao dessa
estrutura na Fig. [1.2l No geral, a palavra “galdxia” refere-se a uma colegdo de estrelas
gravitacionalmente ligadas e material associado, que estao acima de um tamanho minimo
(para diferenciar galéxias, e aglomerados estelaresED. Definir um objeto como a Via Lactea
nao é uma tarefa facil, tendo em vista que nao se trata de um tnico objeto sélido, mas sim
de uma composicao de vérios objetos individuais (estrelas, poeira, planetas, etc) gravitaci-
onalmente ligados. Atualmente, sabemos que a Via-Lactea é uma galaxia espiral barrada

luminosa, com um bojo central, um disco dominante e um halo estelar difuso.

2 0 Grupo Local é um grupo composto por aproximadamente 50 galdxias, incluindo a Via Lactea, a

Galdxia de Andromeda e a Galdxia do Tridngulo.
3 Para distinguir, um critério importante é a presenca de matéria escura nas primeiras e nao nos aglo-

merados estelares. Isto se aplica, i.e. a formagao de uma galdxia, para objetos velhos, com origem em
perturbacoes primordiais do Universo. Igualmente, galdxias anas sao consideradas terem alto teor de
matéria escura. Mas a definicao quebra quando vemos galaxias anas formadas em caudas de marés exis-
tentes em galdxias em forte interagdo mutua, como por exemplo o par de galdxias espirais de Antennae,

que sao pobres em matéria escura.
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Figura 1.2: Muitas galdxias se encontram agrupadas, formando aglomerados de galaxias. A Via Lactea
pertence a um aglomerado com aproximadamente 50 galdxias, chamado Grupo Local e ilustrado nesta
figura. Vemos que as maiores galaxias pertecentes a este grupo sao a Galéxia de Andromeda (M31) e a
Via Léctea, seguida da Galdxia do Triangulo (M33). Também estao inclusas nesta ilustragdo as galdxias

anas, habitando tanto Andrémeda quanto a Via Léctea. Crédito: Andrew Z. Colvin.

Abaixo falo brevemente sobre as estruturas principais da Via Léctea (ilustradas na
Fig. . Lembrando que debates sobre estas componentes ainda estao acontecendo
atualmente, tornando imprescindivel o estudo aprofundado das mesmas.

Disco: Além de estrelas, o disco contém a maior parte do gas frio e da poeira da Via
Lactea. A maior parte das estrelas do disco tém idades acima de 2 giga anos, sendo que
grande parte possui mais de 5 giga anos. O histérico de formagao estelar do disco (Star
Formation History - SFH), d& a taxa de formagao estelar em fungao do tempo (SFR(t)) e
o histérico de enriquecimento quimico, o qual para o disco Galactico é aproximadamente
constante nos ultimos 10 giga anos. A verdade, é que hd uma grande diversidade de
estrelas no disco. Quando digo isso, me refiro nao s6 quanto as idades, mas também as
metalicidades e a razao [o/Fe]. J4 na cinemadtica de rotacao, as estrelas do disco s@o

parecidas, possuindo baixa dispersao de velocidades. O disco contém, além das estrelas,
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matéria interestelar, formada por gas e poeira, que constitui o material do qual as estrelas
se formam. O gas interestelar é constituido na maior parte por hidrogénio neutro, que nao
emite no épticcﬂ

Bojo: No centro da Galédxia, ha uma regiao mais espessa. Essa regiao abriga o ntcleo,
e a chamamos de bojo. Trata-se de uma regiao aproximadamente esférica, ou tem forma
de esfera um pouco achatada, algo designado pelo termo “esferoidal”, possuindo cerca de
2000 parsecs (pes) de raio. Até o advento da astronomia infravermelha, nao tinhamos a
possibilidade de observar a forma global do nosso bojo. Alguns estudos sugerem que talvez
o bojo possua mais de uma componente (na forma de uma ou mais barras). A origem e
forma destas componentes ainda sao incertas, sendo objetos de estudo até hoje (para mais
detalhes veja, por exemplo, Robin et al. (2012), Ness et al. (2013), |Gonzalez e Gadotti
(2016)); |[Fragkoudi et al.| (2018]).

Halo: O halo pode ser entendido como uma regiao aproximadamente esférica em volta
da Via Lactea. Boa parte dos aglomerados globulares e das galdxias anas estao contidos
no halo e, portanto, esses objetos sao usados para rastrear a extensao total do mesmo. A
densidade de estrelas no halo é muito menor do que no disco, tornando dificil a identificacao
desses objetos para estudar essa populacao estelar em detalhes. No entanto, conseguimos
mostrar que as estrelas no halo sao em sua maioria antigas e possuem baixa metalicidade.
Dados mais recentes também revelam que o halo contém uma grande quantidade de gas

ionizado, que emite raios-X molesﬂ

4 Uma coisa interessante, é que perto de estrelas muito quentes (aquelas mais massivas), o hidrogénio
é ionizado pela radiacao ultravioleta provinda das estrelas, e brilha por fluorescéncia. Entao, se existe
hidrogénio suficiente ao redor destas estrelas, ele poderd ser visivel como uma nebulosa gasosa de emissao.

Essa regiao brilhante é chamada regiao HII.
5 Raios-X com energias de até 5 keV sao chamados de raios-X moles, e com energias acima disso, de

raios-X duros (Miller et al. 2015).
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2 ANATOMY OF THE MILKY WAY

—— Globular clusters

\Stellar halo

www.esa.int European Space Agency

Figura 1.3: Impressao artistica da nossa casa: a Via Lactea, uma galaxia espiral barrada, de aproximada-
mente 13 bilhoes de anos, que abriga mais de 100 bilhoes de estrelas. Na imagem da esquerda da ilustragao
podemos ver as componentes da Via Lactea: O bojo é a regiao central, composto por intimeras estrelas
e tendo aproximademente 2000 pcs de extensdo. O disco mede cerca de 100000 anos-luz (cerca de 30660
pes) de didmetro, e o Sol fica a meio caminho entre o centro e a periferia. E no disco que estao os bragos
espirais. Essas regioes abrigam as estrelas mais jovens da Galdxia. Abrigando o bojo e o disco, existe
uma regiao denominada de halo. Trata-se de uma estrutura aproximadamente esférica, contendo estrelas
isoladas, bem como muitos aglomerados globulares antigos. Fonte da Imagem: Esquerda: NASA/JPL-
Caltech; direita: ESA; layout: ESA/ATG medialab.

1.2 O Bojo

O bojo da Via Lactea oferece uma oportunidade tnica de investigar em detalhes o
papel que diferentes processos (tais como instabilidades dindmicas, fusdo hierarquica e
colapso dissipacional) podem ter desempenhado na histéria da formagao e evolugao da
Galaxia com base em suas propriedades de populagao estelar resolvidas. Esses esforcos
demonstram o reconhecimento de que o bojo Galédctico é um ingrediente-chave na nossa
busca para entender a formacao e evolucao da Galaxia. No entanto, assim como o Bojo
oferece um caminho para se entender a complexa fisica dos barions envolvidos na formacao
de galéxias, ele também representa um desafio, pois requer uma visao de pelo menos 400

graus quadrados de céu com muita extingé(ﬂ Devido a isso, o bojo da Via Léctea tem

6 Extincdo é um termo usado para descrever a absorcdo e o espalhamento sofrida pela radiacdo eletro-
magnética emitida por objeto astronémicos. Isso devido & matéria (poeira e gds) entre o objeto que emite

a radiagao e o observador. Ou seja, existe uma fracao consideravel da luz das estrelas que é perdida para
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sido objeto de intenso estudo e debate - ver, por exemplo, |[Barbuy et al.| (2018]), Queiroz et
al. (2020, 2021), Rojas-Arriagada et al. (2020), Razera et al|(2022) - na ultima década.

Gracas a grandes levantamentos de dados fotométricos e espectroscopicos cobrindo
grandes regioes do bojo, tivemos um imenso avanco na quantidade de informagoes cole-
tadas. No entanto, é necessario combinar essas observagoes em um modelo de evolucao
quimiodinamica que seja consistente para o bojo.

Os dois cenarios mais amplos frequentemente invocados para explicar a formacao do
bojo sao motivados por observacoes de galaxias externas locais e visam explicar sua dico-
tomia morfolégica nos chamados bojos classicos (classical bulges - CIBs) e pseudo-bojos
Kormendy e Kennicutt Jr (2004]).

Varios cenarios foram descritos para explicar como formar um bojo esferoidal. Por
exemplo, Eggen et al.| (1962); Elmegreen et al. (2008) dizem que se forma um bojo esferoidal
por colapso gravitacional ou através da fusao hierdrquica de subaglomerados formados no
disco. Por outro lado, Jorgensen e Lindegren| (2005) ou Saha et al| (2010) dizem que é
capaz de se formar um bojo boxy através de processos de aquecimento apds a formagao de
uma barra dinamica devido a instabilidades do disco.

A verdade é que nao ha explicacao consistente de todas as caracteristicas observacionais
do bojo. Isso é esperado, dado que nossa Galaxia é uma galdxia espiral intermediaria
do tipo Sbc, sendo possivel haver caracteristicas combinadas. Estudos futuros com o
James Webb e outros levantamentos com uma amostragem maior nos oferecerao uma
oportunidade de estudar com mais detalhes esta regiao, para colocar restrigoes mais fortes

nos modelos da Via Léactea.

1.3 Evolucao Quimica

Mais de 100 elementos quimicos existem na natureza e sua classificagao leva a tabela
periddica dos elementos. Um dos grandes sucessos da teoria da evolucao estelar é sua
capacidade de explicar a origem dos elementos. Uma coisa que encanta é saber que nés e
praticamente tudo que nos envolve é poeira estelar, como diria Carl Sagan. Desde a época
de Burbidge et al.| (1957)), a questao da origem dos elementos é uma das que mais vem sendo

estudada na ligacao entre a fisica nuclear e a astrofisica. Agora sabemos que diferentes

noés aqui na superficie terrestre.
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elementos sao produzidos por diferentes fontes astronomicas, ou seja, diferentes massas de
estrelas, supernovas e sistemas bindrios. A contribuicao relativa de cada fonte depende
do tempo e do ambiente (ou seja, massa e tipo de galdxias) e, portanto, é necesséario usar
modelos de evolugdo quimica galactica (galactic chemical evolution - GCE) para entender
essa questao. A Figura mostra as trés principais fontes de enriquecimento quimico do
meio interestelar: nebulosas planetarias e supernovas do tipo II e la. Cada uma langa no

meio interestelar diferentes elementos, em diferentes periodos de tempo.

Nebulosas Supernova do tipo Il Supernova do tipo la
Planetdrias SNe I SN la
(0] M
C 9 tragos de

\ outros
Fe elementos

R 2
|y

Ana
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Figura 1.4: Trés processos astrofisicos contribuem para enriquecer o meio interestelar. Estrelas com massas
baixas e intermedidrias, perdem grande parte de seus elementos (principalmente C e N) perto do fim de
suas vidas nas chamadas nebulosas planetdrias. Estrelas massivas terminam suas breves vidas (milhoes
de anos) em explosdes chamadas de supernovas do tipo II, semeando o meio interestelar com diversos
elementos, os chamados elementos alfa, tais como O, Mg, etc. Uma supernova do tipo Ia é responsavel por
cerca de 70% do Ferro da Galéxia, e tipicamente requer cerca de um bilhao de anos para que um sistema
bindrio amadureca antes da explosao. Como cada um desses processos se passa em diferentes escalas de
tempo, a abundéncia relativa de diferentes elementos quimicos em regides particulares da Galdxia nos
oferece fortes pistas sobre as taxas de formacgao estelar e sobre a histéria evolutiva da regidao. Fonte:
Autora.

As abundancias de elementos na Via Lactea fornecem restrigoes rigorosas. Nao apenas
na astrofisica estelar, mas também na formacao e na histéria evolutiva da prépria Via
Lactea. Alguns dos elementos se formaram quando o Universo era muito jovem, logo apds
o Big Bang. Nesta era primitiva, a matéria em todo o universo estava em um estado

de alta densidade e alta temperatura. A fusao inicial produziu os elementos mais leves:
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Hidrogénio (H), Hélio (He), Litio (Li), e tragos de Berilio (Be) e Boro (B). Todos os outros
elementos sdo formados dentro das estrelas. Do Carbono (C) ao Ferro (Fe), os ntcleos
atomicos sao formados por fusao nuclear na regiao central das estrelas. Esta fusao libera
energia, que mantém a alta temperatura e pressao dentro da estrela. Niicleos mais pesados
que Fe absorvem mais energia do que liberam quando fundidos com outros nucleos, nao
podendo ser usados como combustivel dentro das estrelas. Para massa atomica acima do
Fe, os elementos sao formados por captura de neutrons.

A préxima geracao de estrelas se forma a partir de nuvens de gds que incluem os
elementos pesados das geragoes estelares anteriores. Isso significa que as estrelas da galéxia
atual sao fosseis que retém as informacoes sobre as propriedades das estrelas do passado.
Essa abordagem ¢é chamada de arqueologia galactica e pode ser aplicada nao apenas a nossa
Via Léactea, mas também a outras galaxias (veja, por exemplo, Kobayashi 2016; Vincenzo
& Kobayashi 2018a).

Grande parte da grande quantidade de dados observacionais sobre abundancias elemen-
tares estao sendo obtidos (ou ser@o obtidos) por pesquisas arqueoldgicas galacticas, junta-
mente com dados de missoes de astrometria espacial (por exemplo, o Gaia) e espectroscopia
de multi-objetos de média resolugao, (tal como o APOGEE, HERMES (High Efficiency and
Resolution Multi-Element Spectrograph - Espectrégrafo Multi-Elemento de Alta Eficiéncia
e Resolucao) no Telescopio AngloAustralian, 4AMOST (4-metre Multi-Object Spectroscopic
Telescope - Telescopio Espectroscépico Multi-Objeto de 4 metros) no telescépio VISTA,
WEAVE no Telescépio William Herschel e MSE (Maunakea Spectroscopic Explorer). Es-
ses dados estao revelando a estrutura quimiodinamica da Via Lactea (Hayden et al. 2015;
Buder et al. 2018) e do Grupo Local ao mapear os padrdes de abundéancia elementar de
milhoes de estrelas.

Os elementos-a sao marcadores tuteis da evolucao quimica galactica, pois acredita-se
que venham principalmente de um tipo de fonte, supernovas de colapso de ntcleo (por
exemplo, Woosley et al. (1995)Arnett e Thielemann (1985]), embora alguns deles possam
ter contribuigoes significativas de estrelas de baixa massa também (por exemplo, Thielmann
et al. (2002)). As caracteristicas do diagrama [a/Fe] — [Fe/H]| sao um plato rico em o em
baixas metalicidades, devido ao enriquecimento rapido de estrelas massivas, que comeca
a diminuir quando o enriquecimento de estrelas de baixa massa se torna significativo,

criando o “joelho” no diagrama [«a/Fe] — [Fe/H]. A localizacao deste joelho depende dos
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papéis relativos de supernovas do tipo I (SNell) e supernovas do tipo Ia (SNIa), e mudara

para metalicidades mais altas para taxas de formagao estelar mais altas (Matteucci et al.

(1986)).

1.3.0.1 Abundancias do Bojo

Os primeiros estudos detalhados de abundancia de gigantes vermelhas no bojo da Via
Lactea mostraram um enriquecimento o muito alto mesmo em metalicidades super-solares,
indicando um enriquecimento quimico muito rapido no bojo (McWilliam et al. (1994),
Zoccali et al. (2006), [Fulbright et al| (2006); |[Lecureur et al. (2007)). Ao mesmo tempo,
estudos fotométricos pareciam mostrar que o diagramas cor-magnitude de estrelas do bojo
com um turn-off caracteristico de populagdes velhas (Zoccali et al.| (2003); |Clarkson et al.
(2008))). Juntamente com outros dados espectroscépicos mostrando que ele continha um
gradiente de metalicidade vertical (Minniti et al. (1995), Zoccali et al. (2008)), todos esses
resultados se encaixaram muito bem na imagem do bojo galactico sendo uma populacao
muito antiga originaria do colapso inicial da proto-galaxia e fusoes subsequentes, que é
o cendrio para um “bojo clssico” (por exemplo, White et al. (1978), Matteucci et al.
(1990), Ferreras et al.| (2003)), Rahimi et al. (2010)).

Estudos posteriores de gigantes vermelhas no bojo geralmente também descobriram que
as tendéncias de abundancia sdo semelhantes ao disco espesso local (Ryde et al. (2010),
Ryde et al. (2015), (Gonzalez et al| (2011, [2015)); Johnson et al.| (2014); |Jonsson et al.
(2017)). No trabalho de |[Friaca e Barbuy (2017), comparam-se resultados de gigantes
do bojo com: gigantes do disco espesso e do bojo de |Alves-Brito et al| (2010)) e anas
do disco fino e do bojo por Bensby et al. (2004)), Bensby et al.| (2013). As gigantes do
bojo atual e as gigantes do bojo de |Alves-Brito et al.| (2010) mostram uma concordancia
muito boa. Apesar da afirmagao de Alves-Brito et al.| (2010)) de que suas gigantes do disco
espesso apresentam comportamento semelhante, uma analise de covariancia comparando as
regressoes lineares dos dois grupos indica que as gigantes do disco espesso tém abundancias
de Oxigénio maiores do que as gigantes de bojo (isso pode ser visto na Fig. 5 de |[Friaca e
Barbuy| (2017))). O contrario é visto nos dados de |Bensby et al.| (2004)), portanto a questao
ainda é controversa.

As buscas por estrelas pobres em metal de campo no bojo galactico sao alvo de pesqui-

sas como as de Howes et al. (2016), Casey & Schlaufman (2015), o Pristine Inner Galazy



34 Capitulo 1. Introdugao

Survey (PIGS, Arentsen et al. 2020). Estrelas pobres em metal no bojo galdctico foram
principalmente rastreadas por aglomerados globulares (por exemplo: Rossi et al. 2015,
Bica et al. 2016), e estrelas RR Lyrae (Minniti et al. 2017), que mostram um pico de
metaliciade em [Fe/H| =~ —1.0 (Barbuy et al. 2018a). Este valor também foi recente-
mente confirmado em estrelas de campo por Lucey et al. (2021). De fato, espera-se que
um enriquecimento quimico rapido no bojo galactico resulte em uma populagao muito an-
tiga com essa metalicidade relativamente alta, que corresponderia a idade de estrelas com
[Fe/H] ~ —3.0 no halo (Chiappini et al. 2011, Wise et al. 2012, Barbuy et al. 2018a).
Atualmente, estamos em uma era de ouro para este campo de pesquisa gragas ao ad-
vento de grandes levantamentos espectroscépicos, como Gaia-ESO (Gilmore et al.| (2012) e
APOGEE (Majewski et al. (2017)), que fornecem resultados do bojo ao disco externo (por
exemplo, (Queiroz et al| (2020), Queiroz et al. 2021, Razera et al.| (2022)). Ainda assim,
ha muitas perguntas que precisam ser respondidas sobre a evolucao quimica. A com-
paracgao entre as observagoes e previsoes de modelos nos diferentes componentes galdcticos

é necessaria para colocar restrigoes na origem e evolugao de diversos elementos quimicos.

1.3.1 Abundancias Quimicas de CNO

Em |[Kobayashi et al.| (2020), os autores quantificam a origem dos elementos na tabela
periédica (Figura , construindo modelos de evolugao quimica galéctica para todos os
elementos estaveis, de C (A = 12) a U (A = 238), a partir dos primeiros principios. Para
tal, usaram produtos tedricos de nucleossintese e taxas de eventos de todas as fontes de
enriquecimento quimico. Estas, produzem diferentes elementos em diferentes escalas de
tempo e, portanto, a evolucao temporal dos elementos varia em funcao da localizacao em

uma galdxia, dependendo do histérico de formacao estelar.
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Figure 39. from The Origin of Elements from Carbon to Uranium
null 2020 APJ 900 179 doi:10.3847/1538-4357/abae65
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/abae65
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Figura 1.5: Figura de Kobayashi et al. (2020): evolugao no tempo (em giga anos) da origem dos elementos
na tabela periddica: nucleossintese do Big Bang (preto), estrelas AGB (verde), supernovas de colapso
do nicleo incluindo SNe II, HNe, ECSNe e MRSNe (azul), SNe Ia (vermelho) e NSMs (magenta). As
quantidades retornadas via perda de massa estelar também estao incluidas para estrelas AGB e supernovas
de colapso de nicleo, dependendo da massa do progenitor. As linhas pontilhadas indicam os valores solares
observados. Fonte: Kobayashi et al. (2020).

1.3.1.1 Carbono (C, Z = 6)

A seguir ao H e ao He, o Carbono é, juntamente com o Oxigénio, o elemento mais
abundante no Universo e amplamente utilizado na modeliza¢ao da formacgao e evolugao de
galdxias e suas populagoes estelares. Conhecer as origens e evolucoes do Carbono através do
tempo césmico é de grande importancia para diversos campos da astrofisica (por exemplo,
Chiappini et al.| (2003); [Pavlenko et al.| (2019).

A origem deste elemento ainda é debatida, e nao esta claro se estrelas de baixa, in-
termedidria ou alta massa sdo as principais fontes de enriquecimento deste elemento (por
exemplo, |Franchini et al|(2020). Acredita-se que cerca de metade do Carbono no Universo
é produzido por estrelas massivas (com mais de 10 M), enquanto o resto é principalmente

por estrelas do ramo gigante assintético de baixa massa AGB de baixa massa (1 — 4Mg,
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Kobayashi 2011). Mas a razao [C/Fe] é melhorada eficientemente por estrelas de baixa
massa porque essas estrelas nao produzem Fe (Kobayashi et al.| (2011))).

Além disso, acredita-se que o alto nivel de sobreabundancia ([C/Fe] > 1 dex) entre
uma certa classe de estrelas pobres em metais venha de supernovas da Populacao III,
especificamente supernovas fracas (por exemplo, Nomoto, Kobayashi & Tominaga 2013).
A medida que as estrelas sobem no ramo das gigantes vermelhas, elas experimentam uma
segunda dragagem (second dredge-up) que esgota a abundancia de C na fotosfera. Desta
forma, o Carbono pode, junto com o Nitrogénio, ser usado para sondar a estrutura interna
e a evolucao das estrelas, pois sao ingredientes ativos nos processos de queima nuclear
e, uma vez que as estrelas atingem a fase de gigante vermelha, os materiais processados
sao dragados para a superficie, alterando a abundancia de C e N (Ryde et al. (2009);
Lagarde et al.|(2019)). Embora esta seja uma sondagem emocionante da estrutura interna
das estrelas, a desvantagem é que, se alguém quiser sondar a abundancia de Carbono
da nuvem de gas da qual uma estrela foi formada, estrelas gigantes nao sao indicadores
confiaveis de C e N e, em vez disso, é preciso estudar estrelas menos evoluidas e menos
luminosas, anas e subgigantes (Bensby et al.| (2021))).

H&a uma grave falta de determinacoes confiaveis de Carbono em regioes distantes da
Via Léactea, como o bojo galdctico. E crucial que tenhamos uma amostra estatisticamente
significativa de estrelas no bojo com abundancias adequadas de C e O, para que possamos

progredir no estudo e na nossa compreensao da formagao e evolugao do bojo Galactico.

1.3.1.2 Nitrogénio (N, Z = 7)

A compreensao da origem e evolugao do Nitrogénio sempre representou uma questao
fundamental na Arqueologia Galactica (Matteucci et al. (1986, 2012)). A nucleossintese
do Nitrogénio é complexa e sua producao tem componentes primarios e secundarios, de-
pendendo se sintetizado diretamente a partir de H e He ou derivado de metais ja presentes
na estrela no nascimento. Nitrogénio é produzido principalmente por estrelas de massa
baixa e intermedidria (até ~ TMg, Kobayashi et. al 2011), e pode ter origem secundaria
ou primaria. A origem secundaria deriva do ciclo CNO onde C e O, que se transformam
em N, estao presentes na estrela ao nascimento. O N pode ser primério se o C e O sao
formados pela estrela a partir de H e He.

Em estrelas do ramo gigante assintético (AGB), essa produgao priméria pode ocorrer



Secao 1.3. Evolucao Quimica 37

durante a fase de pulsos térmicos, quando Carbono e Oxigénio sao trazidos até as camadas
mais externas por convecgao e entao sao queimados em Nitrogénio na camada de queima
de Hidrogénio. Isso ocorre durante a terceira dragagem seguida do hot-bottom burning
(veja, por exemplo, Renzini et al. (1981)).

Alguns estudos tedricos enfrentaram o problema de reproduzir o platé do Nitrogénio,
que ocorre em baixas metalicidades, ao investigar a origem e evolucao de Nitrogénio na
Galéxia (veja, por exemplo, |Chiappini et al.| (2003), Kobayashi et al.| (2011)), Molla et al.
(2006), |Chiappini et al. (2005). (Chiappini et al. (2005) consideraram as abundancias de
Nitrogénio em estrelas pobres em metais, apresentadas por Spite et al. (2005), que mostrou
uma alta relacgdo de N/O, sugerindo altos niveis de produgao de Nitrogénio primério em
estrelas massivas. Estes dados fizeram (Chiappini et al.| (2005) concluir que a inica maneira
de reproduzir as observacgoes era assumir que estrelas com baixa metalicidade giram rapido
o suficiente para permitir que estrelas massivas contribuam com grandes quantidades de
Nitrogénio primario.

Para estrelas anas, observagoes em baixas [Fe/H| sao desafiadoras e hé poucos estudos
na literatura. Isso mostra a importancia da pesquisa na drea. Para estrelas gigantes, a
determinacao da abundancia de Nitrogénio ¢ menos problematica, mas a evolugao estelar

pode ter alterado as abundancias originais.

1.3.1.3  Oxigénio (O, Z = 8)

As razoes [O/Fe| em estrelas pobres em metais na Via Lactea sdo muito importantes,
porque fornecem uma visao da evolucao quimica no inicio da Galaxia. Essas razoes em
estrelas antigas da Via Lactea também fornecem um ponto de partida para interpretar as
abundancias observadas em sistemas de alto redshift.

O oxigeénio é o terceiro elemento mais comum no universo. Sua producao pode ocorrer
pela queima de Hélio e Neonio nas fases hidrostaticas da evolucao de estrelas massivas.
Ele é copiosamente produzido quando estrelas massivas explodem como supernovas Tipo
IT (SNe II). Isso o distingue do Fe, que também ¢é feito em supernovas do Tipo Ia (SNe Ia).
Este tipo de supernova ocorre em sistemas bindrios, onde uma ana branca esta préxima o
suficiente para acretar matéria de sua companheira. Se a ana branca passa de ~ 1.3M, (o
limite de Shandrasekhar), a ana branca colapsa e ejeta seus elementos contituintes para o

meio interestelar.
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Acredita-se que o Oxigénio seja produzido principalmente em estrelas massivas (por
exemplo, Talbot et al. (1974) e, portanto, o enriquecimento do Oxigénio para o meio
interestelar ocorre em escalas de tempo curtas. A razao [O/Fe], portanto, reflete a mistura
de estrelas massivas que contribuiram para o enriquecimento de um sistema. Como as
supernovas do tipo I comecam a explodir mais rapidamente do que as do tipo Ia apds a
formagao das estrelas, a razao O/Fe ap6s o inicio da formacgao estelar é grande no inicio,
depois declina como Fe, mas pouco O ¢ contribuido por SNe Ia (Tinsley et al. (1979)).
Este fato foi explorado para argumentar que a formacao de bojos durou menos de 1 giga
anos (Pettini et al. (1999)). A formagao de estrelas para galdxias anas teria acontecido
em rajadas (Smecker et al. (2002)).

O Oxigénio em si também é um diagnéstico importante e comum que tem sido usado
para identificar e distinguir diferentes populagoes estelares da Via Lactea (Bensby et al.
(2004)) e restringir a taxa de formacao de estrelas e a fungao de massa inicial (Romano
et al. (2005)). Além disso, a partir da variancia de [O/Fe] no disco galdctico, com base
em espectros APOGEE, [De Lis et al. (2016) argumentou que a propagacao em [O/Fe] e

outras razoes de abundancia fornecem fortes restricoes aos modelos de evolugao quimica.

1.3.2 Abundancias dos elementos-oac Mg, Si e Ca

Também ¢é de nosso interesse analisar abundancias de elementos-«, tais como Magnésio
(Mg), Silicio (Si) e Calcio (Ca). Os elementos-a sdo geralmente divididos em duas catego-
rias, de acordo com seu local de formacao.

Especificamente, os elementos-a hidrostéticos (Mg) se formam principalmente na fase
de queima hidrostética de estrelas massivas, enquanto os elementos-a explosivos (Ca e Si)
sao produzidos principalmente através da nucleossintese explosiva de colapso do ntcleo
(ou supernovas tipo II; Woosley et al. (1995), Woosley et al. (2002)). Embora tenham
locais de formagao diferentes, os elementos hidrostaticos e explosivos tendem a tracar um
ao outro, pois geralmente sao misturados durante explosoes de supernovas e jogados no
meio interestelar (ISM).

Em baixas metalicidades, antes do inicio das SNe Ia, as abundancias de elementos-«
sao geralmente indicativas das estrelas massivas da populacao estelar enriquecida, e possi-
velmente de seu IMF uma vez que seus produtos em SNe II sao dependentes da massa. Por

outro lado, SNe Ia superproduzem Fe em relacao aos elementos-a e faz com que a razao
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[a/Fe] diminua. Portanto, o valor de [Fe/H] em que a razao [«/Fe| comega a diminuir espe-
cifica a quantidade de Ferro acumulada por SNe II, antes do inicio das SNe Ia. Além disso, o
comportamento da razao [«/Fe| em fungao de [Fe/H] é um indicativo da escala de tempo de

formacao de estrelas. umaescaladetempode formacaodeestrelascurtalevaaumgrandeacimulodeFeno

1.3.2.1 Magnésio (Mg, Z = 12)

Assim como para o Oxigénio, ha evidéncias de que outro elementos alfa, o Magnésio,
formado durante as fases hidrostaticas da nucleossintese de estrelas massivas, também é
mais aprimorado em relagao a outros elementos alfa como Si, Ca e Ti, que sao formados
predominantemente durante a nucleossintese explosiva (Woosley & Weaver 1995, McWil-
liam 2016). Isso é consistente com uma escala de tempo de formagao de estrelas mais
curta, causando um maior acimulo de Fe e Mg de SNe II antes que a contribuicao de SNe

Ta comecasse.

1.3.2.2  Silicio (Si, Z = 14)

O Silicio é produzido principalmente durante a nucleossintese explosiva de eventos de
supernovas do tipo IT - SNII (WW95; McWilliam 2016). No entanto, também supernovas

tipo Ia (SNIa) também s@o responsédveis por contribuigbes menores na produgao de Si.

1.3.2.3 Calcio (Ca, Z = 20)

Célcio também é predominantemente produzido por supernovas do tipo II (WW95;

McWilliam 2016), com contribui¢bes menores de supernovas tipo Ia (SNla).

1.3.3 Abundancias de elementos de processo-s

Elementos pesados (com Z > 30) s@o produzidos por capturas de néutrons através dos
chamados processos s e r em uma variedade de locais. O processo-s ocorre no ntcleo central
de carbono da estrela sempre que o tempo de decaimento de um nucleo instavel é longo
se comparado ao tempo necessario para capturar um néutron. Fazendo isso, o processo-s
resulta na criagdo de nicleos até o Bismuto (Bi) e, além dele, os nicleos que podem ser
feitos capturando néutrons sao mais instaveis, decaindo antes de capturar outro néutron.

Em estrelas AGB o processo pode produzir elementos até o Chumbo (Pb). Elementos leves
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do processo-s também sao produzidos a partir de estrelas AGB de massa intermediaria,
enquanto os elementos pesados do processo-s sao produzidos principalmente por estrelas

AGB de baixa massa.

1.3.3.1 Cério (Ce, Z=58)

Neste trabalho, estudamos especificamente um elemento do processo-s, o Cério. Também
tentamos estudar Neodimio (Nd), mas verificamos, dos ajustes com as estrelas de re-
feréncia, que as linhas nao sao adequadas para analise, e portanto desconsideramos traba-
lhar com este elemento.

Foram identificados diferentes canais para a produgao dos elemento-s ([Frischknecht
et al| (2012)); Bisterzo et al| (2014)). O componente fraco, contribuindo elementos de
A < 90, leva lugar durante o ntcleo de He e queima da camada convectiva de C em
estrelas massivas. J4 os componentes principais e fortes (A ~ 90—208) sao produzidos em
regides entre camadas, ricas em Hélio, em estrelas do ramo assintético de gigantes (AGB)
termicamente pulsantes (Bisterzo et al.| (2011}, 2014)). Segundo, os elementos Ba, La, Ce
e Nd na vizinhanga solar sdo produzidos predominantemente pelo processo-s (veja, por
exemplo, Arlandini et al. (1999), Simmerer et al. (2004)). No entanto, Truran et al.
(1981) sugeriu que, em estrelas muito antigas, a abundancia desses elementos é o resultado
de sua fracao de processo-r produzida em tempos primitivos.

Isso pode se aplicar ao bojo Galactico, que mostra sua massa de estrelas como sendo
muito antiga (Zoccali et al. (2003), |Clarkson et al.| (2008))). Neste trabalho analisamos 8

estrelas gigantes vermelhas do bojo Galactico.

1.4 Objetivos e estrutura da dissertacao

Abundancias quimicas de diversos elementos tém sido usadas para obter informagcoes
sobre a histéria quimica do bojo galdctico (veja, por exemplo, McWilliam (1994), Fulbright
et al.| (2007); Zoccali et al.| (2006); Lecureur et al.| (2007)); |Gonzalez et al. (2011); Hill et al.
(2011). No presente trabalho, tentamos explorar a possibilidade de usar a abundancia de
CNO e outros elementos pesados para caracterizar quimicamente a populacao estelar do
bojo e fornecer informagoes sobre os processos de nucleossintese e o tipo de supernova (SN)

que enriqueceu nosso bojo Galactico.
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Nosso principal interesse neste trabalho é analisar a abundancia de estrelas do bojo
esferoidal com uma metalicidade moderada de [Fe/H] < —0.8, a fim de tentar identificar
as primeiras supernovas das regioes centrais da Galaxia, e impondo restrigoes ao enrique-
cimento quimico inicial da Via Lactea. Para a selecao das estrelas da amostra, aplicamos
critérios cinematicos e dinamicos, combinando dados do APOGEE e pela Gaia Early Data
Release (EDR3).

Para evitar estrelas do disco, mas incluir restos de detritos de objetos como o GES
(Gaia-Enceladus-Sausage), escolhemos estrelas com velocidade azimutal V,, < 0, que tém
érbitas confinadas a 4 kpc do centro galactico, a uma altura maxima de |z|max < 3.0kpc,
excentricidade > 0.7 e com 6rbitas que nao suportam a estrutura de barra.

Nos esperamos descartar a contaminagao de nossa amostra por detritos gracas as in-
formagoes quimicas detalhadas e, em particular, ao enriquecimento alfa-sobre-ferro, que
se espera ser baixo na maioria dos detritos acretados. Finalmente, dado que usamos um
potencial barrado, a componente z do momento angular (L,) nao é conservada, e a mai-
oria das drbitas é retrograda ou prograda, e uma fracao entre aquelas identificadas como
contra-rotativas mantém-se retrograda ao longo de sua orbita.

Em Razera et al. (2022)), realizamos uma andlise de linhas atomicas e moleculares para
uma amostra selecionada de 58 candidatas a estrelas de bojo esferoidal pobre em metal, com
o objetivo de refinar os resultados da pipeline do APOGEE (APOGEE Stellar Parameter
and Chemical Abundance Pipeline - ASPCAP; Garcia Pérez et al. (2016)), para interpretar
as abundancias derivadas em termos da evolugao quimiodinamica inicial do bojo.

Conforme irei mostrar melhor no decorrer dos capitulos seguintes, esta reanalise é critica
para alguns elementos alfa e, portanto, para a identificacao e confirmacao de antigas estrelas
de bojo esferoidal com metalicidades moderadamente baixas. Neste trabalho, adotamos os
parametros estelares emitidos a partir da liberagao DR17 do c6digo do APOGEE ASPCAP
(Garcia Pérez et al. (2016])).

As abundancias de C, N e O sao derivadas das linhas CO, OH e CN, que sao inter-
dependentes, e como existem tais linhas moleculares em todos os espectros, elas podem
afetar a abundancia de linhas atomicas. Também refinamos as abundancias de Ce. Outros
elementos, incluindo Na, Al e elementos de pico de ferro, serao topicos de um trabalho
futuro.

Na Secao 2, descreve-se a origem dos dados da nossa amostra e seu precesso de selegao.
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Na Secao 3, as abundancias de elementos sao derivadas, enquanto na Secao 4 os resultados
sao apresentados, e sao entao comparados com dados da literatura para amostras do bojo e
modelos quimiodinamicos e discutidos. Por fim, discutimos as conclusoes tiradas na Secao

5 e falamos sobre as perspectivas de estudar outros elementos desta amostra na Secao 6.



Capitulo 2

Base de dados

A grande maioria das informagoes que a humanidade reuniu sobre o nosso Universo
vieram da luz (ondas eletromagnéticas). Isso, é claro, com exce¢do de neutrinos do Sol,
alguns da Supernova 1987A, raios césmicos, amostras coletadas de corpos do Sistema Solar
(meteoros, Lua). Sem contar as ondas gravitacionais, que desde 2017 nos trouxeram vérias
descobertas. E impressionante o quanto se pode aprender usando a luz. Podemos usar
a luz de uma estrela para descobrir sua massa, rotagao, raio ou até mesmo o numero de
atomos de um determinado elemento na fotosfera de uma estrela.

Quando a luz vem de uma estrela, podemos quebra-la em pedacos, dividindo-a em
frequéncias (comprimentos de onda) e podemos analisar cada pequeno pedaco de espectro
estelar para descobrir todos os tipos de informacoes. Neste trabalho, analisaremos os

espectros estelares nas regioes de comprimento de onda do infravermelho proximo.

2.1 SDSS

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS) é um levantamento de dados iniciado em 2000.
O SDSS utiliza um telescopio com um espelho primario de 2.5 m de diametro, situado
no Apache Point Observatory, Novo México, Estados Unidos. Mais de um quarto do céu
ja foi observado, contribuindo para o mapa 3D do Universo mais detalhado ja feito. O
levantamento atualmente se divide em trés fases de operagoes:

SDSS-I/II (2000-2008): Legacy, Supernova, Segue-1

SDSS-IIT (2008-2014): APOGEE, BOSS, Marvels, Segue-2

SDSS-1V (2014-2020): APOGEE-2 (Blanton et al. (2017)), eBOSS (SPIDERS, TDSS),
MaNGA (MaStar)
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Neste trabalho, vamos usar dados do SDSS-III-APOGEE.

APOGEE-1
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Figura 2.1: Mapa (em coordenadas galdcticas) do campo do APOGEE DR17, codificado por cores pela
sub-pesquisa APOGEE. APOGEE-1 em ciano, APOGEE-2N em azul e APOGEE-2S em vermelho. Figura
de C. Hayes. Imagem de fundo do 2MAS. Crédito: Sloan Digital Sky Survey.

2.1.1 APOGEE

O Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment (APOGEE, Majewski et
al. (2017)) é um projeto que faz parte do SDSS e cujos dados consistem em espectros de
alta resolugao (R ~ 22500) no infravermelho préximo (NIR), cobrindo cerca de A ~ 0.19um
(regiao A = 1.51 — 1.7um) do espectro. Os espectros sao obtidos de dois espectrégrafos
(Wilson et al. (2019)): um no Norte acoplado ao telescépio SDSS 2,5 m (Gunn et al.
(2006)) no Observatério Apache Point (APO), e o segundo espectrdgrafo no sul do te-

lescépio de du Pont de 2,5m (Bowen e Vaughan| (1973))) em Observatério Las Campanas

(LCO). Os dados sao reduzidos a espectros unidimensionais subtraidos do céu por meio

de uma pipeline (Nidever et al. (2015)). As abundancias quimicas e os parametros este-

lares fundamentais (temperatura efetiva, T.rr, gravidade superficial, log g e metalicidade

geral, [M/H]), sao derivados dos espectros estelares usando o pipeline APOGEE Stellar

Parameter and Chemical Abundance Pipeline (Garcia Pérez et al| (2016)), que encontra

as melhores correspondéncias entre os espectros observados com uma enorme biblioteca de
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espectros sintéticos (que sao gerados usando uma lista detalhada de linhas espectrais).

O projeto foca na estrutura e evolucao da nossa galaxia, a Via Lactea, usando espec-
troscopia de alta resolucao no infravermelho. Isto, aliado a alto sinal-ruido, torna possivel
vermos além da poeira que obscurece fracoes significativas do disco e do bojo da nossa
galaxia. A pesquisa deve exceder aproximadamente 700.000 estrelas, consistindo princi-
palmente de gigantes vermelhas de todas as populagoes estelares (incluindo as Nuvens de
Magalhaes e outras estrelas de galdxias anas préximas). Também serdo observados um
numero significativo de estrelas anas frias (Zasowski et al. (2017)).

Foram observadas mais de 100000 estrelas gigantes vermelhas em toda a extensao do
bojo, barra, disco e halo galacticos. O APOGEE-1 gerou velocidades radiais precisas e
abundancias quimicas detalhadas, fornecendo informacoes importantes sobre a estrutura
dinamica e a histéria quimica da Galaxia. Novos resultados do APOGEE estao incluidos
no langamento de dados do SDSS-DR16 (Ahumada et al. 2019) e |Jonsson et al.| (2020) fez
uma analise detalhada dos resultados do APOGEE DR16.

Para um resumo técnico do projeto SDSS-IV, o telescépio SDSS e o espectrégrafo
APOGEE, veja Blanton et al.| (2017), Gunn et al. (2006) e Wilson et al. (2019), respec-
tivamente. Uma descricao detalhada sobre as selecoes de alvo APOGEE e APOGEE-2 se
encontra em |Zasowski et al.| (2013} [2017)).

O langamento de dados 17 (data release 17 - DR17) contém espectros NIR de alta
resolugao (R = 22500) (15140-16940 A) para mais de 7 x 10%, cobrindo tanto o céu do norte
quanto do sul. O APOGEE-1 observa o bojo/barra apenas para [ > 0 graus, enquanto o
APOGEE-2 cobre toda a regiao do bojo/barra.

A parte central da MW hospeda membros de todos os componentes galdcticos, incluindo
o bojo, disco e halo (Pérez-Villegas et al. 2020, Rojas-Arriagada et al. (2020)), Queiroz et
al. (2021)). Utilizou-se a andlise quimio-orbital apresentada em Queiroz et al. (2021) para
identificar bons candidatos na amostra APOGEE do bojo esferoidal.

E importante ter em mente que conseguir distinguir as diferentes populagoes estelares
que coexistem nas partes mais internas da Galaxia nao é uma tarefa facil, e uma das dificul-
dades é calcular distancias precisas para essas estrelas devido a alta extin¢ao. No entanto,
gragas ao c6digo StarHorse (Santiago et al. 2016; Queiroz et al. 2018), distancias estelares
precisas para toda a amostra APOGEE foram derivadas tanto para DR16 (Queiroz et al.
(2020), Ahumada et al. (2019)) quanto para DR17 (Accetta et al.| (2022))), Queiroz et al.
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(2022), em preparagao).

Foram selecionadas estrelas da amostra com movimento préprio reduzido (reduced-
proper-motion - RPM) de Queiroz et al. (2021). Para essa amostra, as érbitas foram
calculadas usando as distancias do StarHorse e os movimentos préprios do Gaia Early
Data Release 3 (EDR3) (Gaia Collaboration 2021).

Antes de continuar, é necessario fazermos uma selecao para que nossa amostra con-
tenha os melhores objetos candidatos que pertencam ao bojo esferoidal. Por isso, foram
adotados os seguintes critérios de selecao:

- uma distancia méxima ao centro galdctico de dge < 4 kpe (Bica et al.| (2016)));

- uma excursao vertical maxima do plano galdctico |z|me: < 3.0 kpc;

- excentricidade > 0.7;

- 6rbitas que nao suportam a estrutura de barraﬂ (6rbitas com razao de frequéncia fr/f, #
2.0 £ 0.1; Portail et al.| (2015)));

- com base na Figura 17 de Queiroz et al. (2021), selecionamos estrelas com rotagao
contraria (Vz < 0.0);

- por fim, de acordo com a discussao das secoes anteriores, consideramos apenas estrelas

com metalicidade moderada de [Fe/H] < —0.80.

Aplicando os critérios de selegao descritos acima, foi selecionada uma amostra de 58
estrelas. Os parametros de entrada adotados para a integracao das orbitas e os parametros
orbitais sao apresentados na Tabela

Na Fig. é mostrada a distribuicao dos parametros para nossas estrelas selecionadas
em comparagao com a amostra reduced-proper-motion (RPM) de Queiroz et al. (2021) e
nossa selecao é, entao, semelhante as estrelas pobres em metal/alta excentricidade discu-
tidas em sua Fig. 20. Estrelas pobres em metais sao tradicionalmente definidas pela razao
de ferro para hidrogénio na fotosfera estelar, em comparagao com essa mesma razao no Sol
([Fe/H] - metalicidade). Ferro é historicamente usado como elemento trago de metalici-
dade. Isso porque em estrelas do tipo solar o niimero de linhas de absor¢ao no comprimento
de onda éptico é o mais rico de todos os elementos. Assim, é o elemento quimico mais ficil

de encontrar em um espectro 6ptico e é (quase) sempre possivel encontrar uma linha de

! Para estimar essa probabilidade, se utiliza a amostra de Monte Carlo de cada estrela (50 érbitas) e se

calcula a fragao de érbitas classificadas como em forma de barra.
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absorcao de Fe em um espectro estelar.

Tabela 2.1 - Coordenadas, distancias do Starshorse, movimentos préprios do Gaia EDR3, velocidade

radial do Gaia DR2 e parametros orbitais para as 58 estrelas selecionadas da amostra de (Queiroz et al.

2021).
1D a 5 de = Mg RV Tmin Tmax | 2| max e
Q) () (kpc) (mas yr=1)  (mas yr—1) (km s~ 1) (kpc) (kpc) (kpc)

2M17153858-2759467 258.911 —27.996 8.51 +0.50 —5.46 +0.02 —5.30+0.02 191.79+0.01 0.13+0.05 2.51 +0.46 1.68 +£0.18 0.90 & 0.04
2M17173248-2518529 259.385 —25.315 7.79+£0.91 —2.14+0.04 —9.47+0.03 187.5440.02 0.19+0.16 3.734+0.79 2.34 +0.49 0.91 4 0.05
2M17173693-2806495 259.404 —28.114 6.94 +0.45 —4.854+0.03 —9.80+0.02 —104.63 £0.01 0.12+0.06 1.94 +0.44 1.524+0.19 0.89 +0.05
2M17190320-2857321 259.763 —28.959 6.81 4+ 0.46 —5.95+0.03 —7.60+ 0.02 —83.87 +0.03 0.14 +0.07 1.80 +0.33 0.74 £ 0.26 0.87 % 0.05
2M17224443-2343053 260.685 —23.718 6.02 4+ 0.42 —9.20 +0.02 —8.15+ 0.01 114.23 +0.01 0.21 +0.12 3.87 £ 0.51 2.61 £ 0.23 0.89 + 0.07
2M17250290-2800385 261.262 —28.011 5.834+0.76 —3.05+ 0.03 —9.26+ 0.02 26.27 +£0.01 0.20 +0.11 2.63 +0.71 1.02+0.38 0.85 + 0.07
2M17265563-2813558 261.732 —28.232 7.5540.56 —7.254+0.04 —7.31+0.03 196.52+0.03 0.13 +0.07 2.40 +0.53 1.52+0.36 0.91 4 0.04
2M17281191-2831393 262.050 —28.528 6.50 +0.58 —9.70+£0.03 —4.61+0.02 81.01£0.02 0.14 +0.05 2.24 4+ 0.68 1.87 +0.29 0.90 & 0.05
2M17285088-2855427 262.212 —28.929 7.59 +0.42 —4.80+0.03 —5.574+0.02 —7.4340.01 0.0640.03 0.83+0.25 0.47 £ 0.02 0.87 & 0.04
2M17291778-2602468 262.324 —26.046 6.93 +0.44 —5.60 +£0.06 —7.0640.04 —47.6540.01 0.1240.07 1.50+0.43 0.66 & 0.10 0.86 & 0.07
2M17292082-2126433 262.337 —21.445 6.60 +0.68 —0.84 £0.02 —10.79+0.02 —79.08 +0.01 0.19+ 0.10 2.83 £0.67 2.06 +0.14 0.87 +0.09
2M17293482-2741164 262.395 —27.688 6.81 4+ 0.52 —3.56+ 0.04 —8.16+ 0.03 —74.2640.02 0.09 +0.06 1.51 +0.39 0.59 & 0.10 0.89 + 0.05
2M17295481-2051262 262.478 —20.857 7.00+0.38  0.11 +£0.04 —6.20 + 0.03 —213.15 + 0.04 0.16 + 0.08 3.43 +0.40 2.31 £ 0.08 0.90 + 0.04
2M17301495-2337002 262.562 —23.617 8.28 +0.66 —8.24 4+ 0.04 —9.11+0.02 —70.1940.01 0.24 +0.17 1.97 +£0.93 1.81 +0.32 0.83 + 0.17
2M17303581-2354453 262.649 —23.913 7.99 +0.60 —8.314 0.04 —4.45+0.02 27.88+0.01 0.10+0.14 1.52+0.40 1.38+0.18 0.87 4 0.08
2M17310874-2956542 262.786 —29.948 6.81+0.00 —3.38+0.04 —7.934+0.03 —10.11+0.02 0.19 +0.01 1.50 4 0.01 0.36 & 0.00 0.77 & 0.01
2M17323787-2023013 263.158 —20.384 7.76 +0.55 —5.22+0.03 —1.344+0.02 —97.24+0.01 0.17+0.08 2.534+0.24 1.62 4 0.22 0.88 4 0.06
2M17324257-2301417 263.177 —23.028 7.69 +0.74 —2.704+0.05 —7.92+0.03 —181.81 +£0.01 0.16 +0.13 1.67 +0.58 1.27 +0.28 0.83 +0.09
2M17330695-2302130 263.279 —23.037 7.40+ 0.10 —3.514+0.04 —9.38 £ 0.03 6.42 4+ 0.00 0.11 £ 0.05 1.44+0.04 0.95+0.01 0.86 £ 0.05
2M17330730-2407378 263.280 —24.127 5.324+0.25 —4.744+0.03 —8.85+0.02 —31.2340.01 0.11+0.04 3.15+0.25 1.41 +0.42 0.93 4+ 0.03
2M17341796-3905103 263.575 —39.086 8.63 +0.69 —2.19+0.07 —3.37+0.05  3.774+0.03 0.23 +0.06 1.90 +0.22 0.65 & 0.27 0.78 + 0.05
2M17342067-3902066 263.586 —39.035 9.80 4+ 0.00 —2.5140.08 —3.17+0.06 5.9540.04 0.13+0.05 2.50+0.14 1.50+0.18 0.90 4 0.04
2M17344841-4540171 263.702 —45.671 6.71 +0.38 —0.85+0.02 —6.514+0.01 148.00 +0.01 0.17 +0.15 3.67 +0.51 2.61 4 0.18 0.91 & 0.09
2M17351981-1948329 263.833 —19.809 8.20 +0.32 —2.39+0.02 —6.574+0.01 —230.13 +0.00 0.36 +0.23 2.61 4 0.53 2.14 +0.16 0.77 + 0.16
2M17354093-1716200 263.921 —17.272 6.15+0.35 —4.18£0.02 —7.534+0.01 —84.29+0.01 0.17+0.11 2.844+0.27 1.59 +0.16 0.88 & 0.06
2M17382504-2424163 264.604 —24.405 6.78 +0.52 —2.344+0.07 —8.58+£0.04 —56.514+0.01 0.12+0.09 1.68 +0.43 0.66 & 0.08 0.87 = 0.10
2M17390801-2331379 264.783 —23.527 7.57 +0.54 —7.05+ 0.03 —3.91+0.02 —199.67 +0.01 0.13 +0.07 1.92+0.36 1.43+0.17 0.88 %+ 0.05
2M17392719-2310311 264.863 —23.175 6.70 +0.31 —10.26 +0.03 —7.39 +0.02  47.66 + 0.00 0.13 + 0.07 2.67 +0.47 1.90 £ 0.22 0.90 + 0.04
2M17453659-2309130 266.402 —23.154 6.31 4+ 0.56 —4.98+0.23 —7.39 +0.15 —140.43 +0.02 0.12 + 0.04 2.21 +0.47 0.54 4 0.32 0.90 + 0.05
2M17473299-2258254 266.887 —22.974 7.364+0.61 —4.18+0.02 —9.24+0.01 —39.2640.01 0.11+0.04 1.37 +0.35 0.44 4 0.04 0.87 4 0.05
2M17482995-2305299 267.125 —23.092 7.05+0.43 —0.95+0.03 —6.724+0.02 —216.54 + 0.02 0.14 + 0.06 2.07 +0.51 0.73 & 0.32 0.87 & 0.06
2M17483633-2242483 267.151 —22.713 8.11+0.69 —0.62+0.03 —9.744+0.02 —93.04+0.00 0.12+0.07 1.38 +0.61 0.87 4 0.34 0.85 & 0.09
2M17503065-2313234 267.628 —23.223 6.83 +0.38 —4.88+0.05 —6.57+0.03 —203.16 +0.01 0.09 +0.03 1.94 4+ 0.42 0.37 £ 0.13 0.92 4 0.03
2M17503263-3654102 267.636 —36.903 7.49 +0.62 —7.0040.02 —4.97+0.01 11.58 + 0.01 0.10 £ 0.05 1.51 +£0.38 1.28 +£0.08 0.89 £ 0.04
2M17511568-3249403 267.815 —32.828 7.54 4+ 0.59 —4.58+0.04 —9.25+ 0.03 —102.21 +0.01 0.08 +0.03 1.28 +0.21 0.45 £ 0.03 0.88 + 0.04
2M17532599-2053304 268.358 —20.892 7.66 +0.59 —3.44+ 0.04 —7.77+0.03 —78.1040.01 0.08 +0.04 1.39 +0.22 0.42 £ 0.05 0.89 + 0.04
2M17552681-3334272 268.862 —33.574 7.67 +0.55 —3.57+0.03 —4.88+0.02 166.48+0.02 0.09+0.03 1.43 +0.25 0.65+0.04 0.89 + 0.04
2M17552744-3228019 268.864 —32.467 7.10+0.89 —7.00=+0.03 —6.81+0.02 —71.82+0.01 0.10+0.05 1.34 4+ 0.68 0.81 4 0.24 0.88 + 0.06
2M18005152-2916576 270.215 —29.283 8.45+0.60 1.18 £0.04 —9.34 +0.03 —77.43+0.02 0.17 +0.09 1.2540.61 1.07 0.34 0.80 & 0.10
2M18010424-3126158 270.268 —31.438 7.10 +0.57 —1.22+0.03 —9.104+0.02 81.96+£0.00 0.09+0.04 1.43 4+ 0.50 0.82 4 0.15 0.88 & 0.06
2M18020063-1814495 270.503 —18.247 5.97 +0.38 —4.65+0.05 —8.19+0.04 —94.07+0.02 0.11 +0.03 2.854+0.40 0.55+0.44 0.92 +0.02
2M18023156-2834451 270.632 —28.579 8.15+ 0.44 —4.55+0.07 —10.32+0.05 —190.17 + 0.01 0.27 £ 0.10 1.59 + 0.40 0.62 £ 0.33 0.73 + 0.12
2M18042687-2928348 271.112 —29.476 7.89 +0.75 —2.34+0.03 —7.82+0.02 —113.51 +0.02 0.08 + 0.06 1.05 + 0.41 0.61 & 0.07 0.89 + 0.07
2M18044663-3132174 271.194 —31.538 7.314+0.43 —6.68+0.03 —7.25+ 0.02 —145.20+0.01 0.10 +0.04 1.62+0.30 1.10+0.14 0.89 + 0.05
2M18050452-3249149 271.269 —32.821 5.51 4+ 0.41 —3.194+0.02 —10.36 +0.01 46.90 + 0.01 0.12+0.06 3.58 +£0.59 1.47 4 0.51 0.93 4+ 0.04
2M18050663-3005419 271.278 —30.095 7.924+0.36 —1.98+0.04 —8.42+ 0.03 —137.47+0.00 0.09 +0.04 1.09 £0.11 0.77 £ 0.05 0.86 % 0.07
2M18052388-2953056 271.350 —29.885 7.43 +0.59 —5.77+£0.03 —8.144+0.02 —4.774+0.05 0.09+0.06 1.1140.26 0.66 4 0.03 0.85 & 0.06
2M18065321-2524392 271.722 —25.411 7.91+0.80 —7.64-+0.06 —8.614+0.04 —112.08+0.01 0.28 +0.14 1.714+0.83 0.60 4+ 0.46 0.74 + 0.13
2M18080306-3125381 272.013 —31.427 10.06 +0.73 —1.89 £0.05 —4.50 £ 0.04 23.35 £ 0.03 0.13+£0.08 2.39 +0.80 1.38 +0.43 0.89 + 0.05
2M18104496-2719514 272.687 —27.331 7.30+0.31 —1.79 +0.03 —7.09 + 0.03 —163.54 +0.02 0.12 + 0.05 1.57 +0.27 0.63 & 0.05 0.87 % 0.05
2M18125718-2732215 273.238 —27.539 8.124+0.34 —5.57+0.02 —7.99 +0.02 —86.394+0.00 0.13 +0.04 1.14 +0.16 0.79 & 0.09 0.80 + 0.07
2M18142265-0904155 273.594 —9.071 6.924+0.26 —1.424+0.11 —8.72+0.09 —151.19 +0.02 0.28 + 0.13 3.68 +0.28 2.50 & 0.59 0.87 + 0.06
2M18143710-2650147 273.655 —26.837 7.46 +0.52 —3.66 4+ 0.04 —7.43+0.04 —200.72+0.02 0.16 +0.13 1.62 +0.38 1.07 +0.25 0.85 4+ 0.14
2M18150516-2708486 273.772 —27.147 6.80 +0.38 —0.00 + 0.03 —9.08 +0.02 —141.63 +0.02 0.13 +0.05 2.28 +0.35 1.25+0.22 0.88 & 0.04
2M18195859-1912513 274.994 —19.214 6.07 +0.29 —6.28£0.05 —6.91+0.03 —78.88+0.02 0.10+ 0.05 2.8140.24 0.76 4+ 0.37 0.93 & 0.03
2M18200365-3224168 275.015 —32.405 6.27 +0.40 —4.204+0.03 —10.36 +£0.02 —124.55 +0.01 0.18 +£0.08 3.35 4+ 0.47 2.19 +0.21 0.91 +0.05
2M18344461-2415140 278.686 —24.254 7.46 +0.50 —3.96 +0.03 —8.27+0.02 —171.66 +0.02 0.23 £0.20 2.63 +0.49 2.12+0.12 0.85 + 0.14
2M18500307-1427291 282.513 —14.458 6.40 +0.32  0.13 £0.03 —6.71+0.02 —134.03 +0.02 0.16 + 0.07 3.92 +0.29 2.49 £ 0.28 0.92 + 0.03
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Figura 2.2: Comparagido da presente amostra de 58 estrelas selecionadas (vermelha) com a amos-
tra reduced-proper-motion (RPM) de Queiroz et al. (2021) (azul). Painéis superiores: distri-
buicdo normalizada de metalicidade e relagoes alfa-ferro do APOGEE; painéis inferiores: raio médio
Rinedia=((RapocentrotRpericentro) /2 € excentricidade das érbitas. Fonte: |Razera et a1.| (]2022D.

A Fig. indica que nossa selecao esta de fato atingindo estrelas do bojo esferoidal
pobres em metais (que sdo moderadamente pobres em metal, rico em elementos-av e em
érbitas excéntricas, mas confinado a regiao do centro galactico).

A Figura [2.3| mostra a distribuigao projetada em longitude (1) e latitude (b) galdcticas

da nossa amostra na regiao do bojo Galactico.
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Figura 2.3: Distribuigdo projetada de 1,b de estrelas estudadas na regiao do bojo Galactico. Simbolos:

estrelas cheias: 58 estrelas deste trabalho; circulos preenchidos: aglomerados globulares do bojo (GCs);
linha preta sélida: contornos da protuberancia. Ja as cores indicam a metalicidade, de acordo com a barra
de cores. Fonte: Razera et al.| (2022).

Como explicado acima, nossas estrelas foram selecionadas da amostra de movimento
préprio reduzido de Queiroz et al. (2021) e, portanto, tém uma relagao sinal-ruido SNR>50,
um bom ajuste espectral da pipeline do ASPCAP (ASPCAP-Chi2 < 25), e um espalha-
mento de velocidade radial Vieger < 1.5 km/s.

Outro detalhe importante é quanto ao erro de peso unitario renormalizado - parametro
RUWE Gaia EDR3. Espera-se que o RUWE seja em torno de 1.0 para fontes onde o modelo
de estrela unica fornece um bom ajuste as observacoes astrométricas. Ja valores significa-
tivamente maiores que 1.0 (mais especificamente, > 1.4) pode indicar que a fonte nao é
Unica ou problemética para a solucao astrométrica.

56 das 58 estrelas em nossa amostra atendem aos requisitos padrao/minimos para
obter elementos orbitais confidveis, uma vez que a astrometria do Gaia EDR3 tem suas
proprias ressalvas. De acordo com o consorcio Gaia, o parametro RUWE é sugerido para
retornar estrelas astrometricamente bem comportadas aplicando um corte com RUWE 1.4,

que é seguido pelas 56 estrelas listadas na 2.2 As duas outras estrelas, 2M17453659-
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2309130 e 2M18023156-2834451, possuem RUWE > 1.4, tornando-as fontes com parametros
astrométricos pouco confidveis, se comparado as demais estrelas da amostra.

Inicialmente, adotamos os parametros estelares calibrados de temperatura efetiva T,
log gf de gravidade, metalicidade [Fe/H] e velocidade de microturbuléncia v; do DR17
do APOGEE. No entanto, os parametros calibrados fornecem abundancias de elementos
muito diferentes e nao devem ser usados para calculo de abundancias. Como os resultados
do ASPCAP (Garcia Pérez et al. (2016)) sdo obtidos com os parametros espectroscopicos
estelares nao calibrados, é necessario que usemos o mesmo conjunto de parametros, para
uma analise justa dos dados. Assim, adotamos os parametros estelares nao calibrados do
DR17, ja que sao obtidos a partir de uma solucao espectroscépica que minimiza os erros
em 7 dimensoes (Teg, log gf, [Fe/H], v¢, [a/Fe], [C/Fe], [N/Fe]). Assim, todo o processo
de calculo de abundancias recomegou com os parametros nao calibrados do DR17 (Tabela
23).

Na Tabela [2.3] mostramos as abundancias para as 58 estrelas da amostra, obtidas
pelo ASPCAP do APOGEE. Abundancias de estrelas frias (7.7 < 4000 K, e especial-
mente T.rr < 3500 K) sdo particularmente desafiadoras. Isso pode ser talvez devido a
presencga significativa de absor¢ao molecular além de desafios na interpolacao entre espec-
tros sintéticos neste regime. No entanto, apenas uma estrela em nossa amostra possui

Terp < 3500: trata-se de 2M18050663-3005419, com T¢sy = 3439.9.
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Tabela 2.2 - 58 estrelas selecionadas e seus parametros estelares nao calibrados do DR17.

ID Teff(nc) log &(nc) [Fe/H}(nc) Vit
(K) (km/s)

2M17153858-2759467 3922.7 0.34 -1.62 2.62
2M17173693-2806495 3908.9 0.95 -0.97 2.20
2M17250290-2800385 3796.6 0.91 -0.80 2.39
2M17265563-2813558 4096.2 1.0 -1.31 1.89
2M17281191-2831393 4029.1 0.95 -1.17 1.73
2M17295481-2051262 4205.9 1.50 -0.85 1.71
2M17303581-2354453 3863.0 0.77 -0.99 2.13
2M17324257-2301417 3668.2 0.79 -0.82 2.30
2M17330695-2302130 3566.6 0.35 -0.93 2.42
2M17344841-4540171 3869.2 0.85 -0.88 2.16
2M17351981-1948329 3553.5 0.44 -1.11 3.06
2M17354093-1716200 3895.5 1.01 -0.87 2.01
2M17390801-2331379 3740.4 0.83 -0.81 2.34
2M17392719-2310311 3643.3 0.67 -0.87 2.55
2M17473299-2258254 4018.3 0.47 -1.71 2.12
2M17482995-2305299 4213.6 1.24 -1.01 2.10
2M17483633-2242483 3651.5 0.44 -1.09 2.57
2M17503263-3654102 3893.5 0.64 -0.99 2.19
2M17552744-3228019 4018.9 1.00 -1.05 1.99
2M18020063-1814495 3988.8 0.80 -1.38 2.04
2M18050452-3249149 3940.8 0.77 -1.16 2.08
2M18050663-3005419 3439.9 0.23 -0.92 2.52
2M18065321-2524392 3893.1 0.95 -0.89 2.02
2M18104496-2719514 4153.1 1.33 -0.82 2.05
2M18125718-2732215 3617.2 0.44 -1.31 2.64
2M18200365-3224168 3976.6 0.95 -0.86 1.94
2M18500307-1427291 4076.0 1.23 -0.94 1.73
2M17173248-2518529 3977.0 1.00 -0.91 1.81
2M17285088-2855427 3838.0 0.63 -1.20 2.18
2M17291778-2602468 3844.3 0.71 -0.99 2.10
2M17301495-2337002 3814.0 0.69 -1.06 2.22
2M17310874-2956542 4175.7 1.19 -0.92 2.07
2M17382504-2424163 3880.4 0.99 -1.05 1.55
2M17453659-2309130 4133.1 1.27 -1.20 1.08
2M17511568-3249403 3921.2 0.98 -0.90 2.04
2M17532599-2053304 3896.9 0.91 -0.87 2.10
2M17552681-3334272 4051.0 1.08 -0.89 1.98
2M18005152-2916576 4158.9 1.04 -1.02 2.21
2M18010424-3126158 3773.1 0.68 -0.83 2.20
2M18042687-2928348 4164.7 0.88 -1.19 2.14
2M18044663-3132174 3832.6 0.92 -0.90 2.22
2M18052388-2953056 4252.9 0.92 -1.56 1.92
2M18080306-3125381 4310.0 1.57 -0.90 1.48
2M18142265-0904155 3920.5 1.12 -0.85 2.13
2M18195859-1912513 4102.0 1.05 -1.22 1.78
2M17190320-2857321 4139.6 1.19 -1.20 1.83
2M17224443-2343053 4058.3 1.02 -0.88 1.97
2M17292082-2126433 3983.4 0.78 -1.27 2.59
2M17293482-2741164 4143.5 1.03 -1.25 1.85
2M17323787-2023013 3865.7 1.03 -0.85 1.94
2M17330730-2407378 4042.5 0.25 -1.87 1.88
2M17341796-3905103 4163.5 1.42 -0.89 1.84
2M17342067-3902066 4380.4 1.40 -0.90 1.99
2M17503065-2313234 3819.4 0.98 -0.88 2.1
2M18023156-2834451 3617.4 0.42 -1.19 3.02
2M18143710-2650147 4240.5 1.30 -0.91 1.97
2M18150516-2708486 3833.4 1.00 -0.82 2.14
2M18344461-2415140 4294.5 1.09 -1.41 1.83
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Tabela 2.3 - Abundancias do APOGEE para as 58 estrelas da amostra.

ID [C/Fe][N/Fe][O/Fe][Mg/Fe][Si/Fe][Ca/Fe][Ti/Fe][Ce/Fe]

2M17153858-2750467  -0,57 0,33 0,19 026 0,15 0,22 -0,13 -0,16
aM17173693-2806495  -0,07 0,15 0,33 0,35 024 0,25 0,14 -0,1
2M17250290-2800385 0,09 0,15 0,32 0,32 0,13 0,1
2M17265563-2813558  -0,29 0,29 0,3 029 033 025 -00l -02
aM17281191-2831393  -0,18 0,23 0,3 0,32 023 0,22 0 -0,14
2M17295481-2051262  -0,07 0,04 0,35 0,33 0,32 0,22 0,11 -0,02
2M17303581-2354453  -0,06 0,17 0,35 0,38 024 02 0,18
2M17324257-2301417 0,11 0,11 0,33 0,33 0,17 0,17
2M17330695-2302130 0,18 -0,02 0,3 028 0,19 0,27
2M17344841-4540171  -0,11 0,17 0,35 0,39 028 0,27 0,23
2M17351981-1948329 0 0,04 0,17 029 006 0,16
2M17354093-1716200  -0,03 0,13 0,32 0,38 022 0,21 0,09
2M17390801-2331379 0,05 0,19 0,31 0,34 0,18 0,13
2M17392719-2310311 0,02 0,18 0,26 029 0,11 0,14
IM17473299-2258254  -0,49 0,45 029 0,29 025 0,18 -0,16 -0,27
2M17482995-2305299  -0,43 0,54 0,34 0,28 0,38 0,02 -0,16 -04
2M17483633-2242483  -0,08 0,1 0,19 0,3 0,18 0,22
aM17503263-3654102  -0,17 0,22 0,33 0,35 032 0,26 0,06
aM17552744-3228019  -0,18 0,2 0,32 0,31 0,32 0,23 0 -0,15
2M18020063-1814495  -042 0,24 024 022 024 02 -0,19 -0,08
2M18050452-3249149  -0,29 0,26 0,32 0,3 0,32 0,27 -0,01 -0,11
2M18050663-3005419 0,01 0,02 0,17 0,29 0,1 0,12
2M18065321-2524392  -0,04 0,14 0,33 0,36 025 0,23 0,12
2M18104496-2719514  -0,03 0,21 0,33 0,35 0,32 0,14 0 -0,17
oM18125718-2732215  -0,16 0,15 0,11 0,14 0,12 0,13
2M18200365-3224168  -0,15 0,25 0,33 0,35 027 0,23 007 0,07
2M18500307-1427291  -0,14 0,1 0,32 0,33 0,32 0,21 -0,06 0,08
aM17173248-2518529  -0,17 0,12 0,21 0,22 0,14 0,1 -0,02 0,03
2M17285088-2855427  -0,28 0,16 028 033 0,16 0,18 0,02
aM17291778-2602468  -0,08 0,16 0,31 0,36 03 02 0,05
2M17301495-2337002  -0,12 0,22 027 0,25 023 022 0,07
2M17310874-2956542  -0,14 0,22 0,36 034 033 0,14 -0,03 -0,17
2M17382504-2424163  -0,06 0,16 025 0,33 0,19 0,16 0,21
2M17453659-2309130  -0,24 0,06 0,25 0,23 0,15 0,16 -0,07 -0,4
2M17511568-3249403  -0,04 0,16 0,34 0,39 024 025 -0,01 -0,11
aM17532599-2053304  -0,04 0,21 0,31 0,34 031 0,14 0,02
2M17552681-3334272  -0,16 0,17 0,35 0,36 041 0,21 0,06 0,03
2M18005152-2916576 02 03 033 028 044 0,16 -0,04 -0,12
2M18010424-3126158  -0,09 0,18 0,28 0,36 022 0,23
2M18042687-2928348 0,34 0,29 0,31 0,28 029 0,11 -0,21 -0,07
2M18044663-3132174 0,02 0,14 0,31 0,37 0,19 0,16 0,14
2M18052388-2953056  -0,45 0,34 0,38 0,3 027 0,06 -0,13 -0,29
2M18080306-3125381  -0,09 0,05 04 033 037 023 008 0,15
2M18142265-0904155 0,02 0,17 0,33 0,37 026 021 021 -0,15
2M18195859-1912513  -0,28 0,15 0,3 027 026 0,22 -0,04 -0,17
aM17190320-2857321  -0,24 0,19 0,33 0,32 028 0,21 -0,01 -0,2
2M17224443-2343053  -0,11 0,38 0,34 0,39 0,34 0,28 0,09 0,13
2M17292082-2126433  -0,54 1,06 022 0,07 0,16 0,28 0,17 -0,12
2M17293482-2741164  -0,33 0,32 034 0,3 028 0,22 0 -0,27
2M17323787-2023013 0,04 0,13 0,33 0,35 024 021 0,13
2M17330730-2407378  -0,73 0,3 0,3 028 024 0,28 -022 -0,18
2M17341796-3905103  -0,07 0,2 0,34 034 036 0,23 005 -0,03
2M17342067-3902066  -0,14 0,20 045 0,3 041 0,14 0,03 -0,18
2M17503065-2313234 0,08 0,16 0,33 036 022 0,18 0,13
2M18023156-2834451 0,01 0,07 0,18 0,29 0,13 0,28
2M18143710-2650147 0,14 0,27 0,34 0,35 0,31 0,14 -0,03 -0,18
2M18150516-2708486 0,08 0,14 0,32 0,37 022 0,15 0,17
2M18344461-2415140  -0,39 0,25 0,37 0,29 0,32 0,28 -0,04 -0,28




Capitulo 3

Metodologia

Um modelo de atmosfera vai descrever como a temperatura, pressao total do gas e
eletronica, pressao de radiacao e densidade de matéria vao variar conforme a profundidade
Optica num certo comprimento de onda de referéncia. Em posse de um modelo de atmosfera
e uma lista de transigoes atomicas/moleculares (com constantes atomicas bem definidas),
podemos reproduzir o fluxo que observamos de estrelas. Este processo é chamado de sintese
espectral. Ou seja, a sintese espectral nada mais é que o calculo de um espectro baseado
num modelo de atmosfera e numa lista de constantes atomicas e moleculares, assumindo
que h& equilibrio termodinamico local (ETL).

Dada a temperatura efetiva fria (T, ;s entre 3500 e 4500 K) da nossa amostra, espera-se
que as moléculas se formem na atmosfera das nossas estrelas do bojo e sejam responsaveis
por bandas moleculares nos espectros estelares. O que observamos como espectros de
estrelas, é formado devido a processos radiativos na atmosfera estelar. Vemos apenas uma
pequena porcao dos fétons gerados dentro da estrela, pois a maioria deles esta presa nas
regioes estelares onde a profundidade éptica é muito alta para permitir que quase todos
os fotons escapem. Aqueles que escapam, sao transportados por processos radiativos, até
deixarem a estrela. Nossos telescopios e instrumentos convertem os fotons em um fluxo
observado, uma medida do fluxo liquido de energia em uma &area, durante um perfodo de
tempo, em uma faixa de frequéncia (ou comprimento de onda).

A sintese espectral permite inferir abundancias quimicas através de espectros, mesmo
quando hd uma combinagcao forte de linhas (blend). Para melhores resultados, no entanto,
é necessario estar em posse de modelos de fotosfera que sejam realistas e também de uma
lista - o mais completa possivel - de dados atomicos e moleculares. O espectro sintético

resultante tenta reproduzir da melhor forma possivel um espectro estelar com condicoes
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atmosféricas dadas pelo modelo usado e mostra todas as linhas e bandas constantes da
lista de constantes atomicas/moleculares.

Ja citamos que o APOGEE tem um método interno existente para determinar os
parametros estelares e medigoes de abundancia, o ASPCAP. Isso é desenvolvido para res-
tringir esses parametros especificamente para espectros APOGEE. O processo de reducao
dos espectros esta detalhadamente descrito em Nidever et al. (2015). Inicialmente, ado-
tamos os parametros estelares calibrados do APOGEE DR16. Porém o ASPCAP usa os
parametros estelares espectroscopicos ndo calibrados (Pérez et al. (2016))). Por esta razao,
procedemos com toda a rederivacao de abundancias com os parametros nao calibrados do
DR17. A razao para isso é que os parametros espectroscépicos fornecem o melhor ajuste
geral ao espectro estelar, fornecendo a melhor descricao de possiveis combinagoes ao deter-
minar as abundancias das janelas de abundancia. Esses parametros estelares sao relatados

na Tabela e sao os parametros finais adotados.

3.1 Lista de Linhas

Para uma analise detalhada de abundancias quimicas, é necessario escolher uma boa
lista de linhas. Em uma situacao ideal, comparariamos as abundancias derivadas para nossa
amostra com aquelas derivadas para um espectro do Sol, adquirido na mesma campanha
de observagoes e usando a mesma lista de linhas com os mesmos parametros atomicos. Isso
no entanto nem sempre é possivel.

A lista de linhas do APOGEE consiste em linhas atomicas e moleculares restrita a uma
faixa de comprimento de onda de A = 15000 — 17000A. Uma lista de linhas atémicas base
foi criada usando uma lista de linhas recente de Kurucz (2017)E]. A lista mais antiga de
linhas do APOGEE usava como ponto de partida uma versao anterior de uma lista Kurucz,
que continha um niimero menor de linhag?|

Uma modificagao na lista de linhas DR16 em relacao a DR14 foi a adicao de varias
linhas de elementos pesados (Z > 57)@. Outro elementos que estao na lista da linhas DR16
e nao foram incluidos em DR14 s@o: 8 linhas Ce II (Cunha et al.| (2017))), 10 linhas de Nd

Lhttp: // kurucz. harvard.edu/linelists/gfnew /gfallwn08oct17.dat
2 Diferenca por cerca de um fator de 4.
3 Estas linhas foram identificadas em uma combinagao dos espectros de Arcturus e/ou do Sol, bem como

gigantes vermelhas enriquecidos, com processo-s observados com o APOGEE
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IT (Hasselquist et al.| (2016))) e uma linha de Yb II (Smith et al.| (2021])). Cério e neodimio
sao produtos resultados principalmente de capturas de néutrons por meio do processo-s,
enquanto o itérbicF_f] pode ser usado para analisar o processo-r.

O ASPCAP usa janelas espectraisﬂ predefinidas para ajustar espectros sintéticos e
de modelo para derivar as abundancias quimicas dos elementos. As linhas de CO sao as
principais indicadoras de abundancia de Carbono em gigantes vermelhas do APOGEE (com
C/O < 1) e anas frias. A lista de linhas anterior (DR14) usou dados de CO de Goorvitch
(1994), enquanto que em DR16 os dados de CO foram atualizados usando comprimentos
de onda e potenciais de excitacao de |Li et al.| (2015]).

A lista de linhas atomicas empregada neste trabalho é a da colaboracao APOGEE
(Smith et al. 2021). Também foram incluidas linhas de transi¢ao eletronica molecular de
linhas CN A%II — X2%, vibracdao-rotacao CO X'+, OH X2II e TiO ¢-system bII-d'X.

As listas de linhas para CN foram disponibilizadas por S. P. Davis, as listas de linhas
CO foram adotadas de Goorvitch (1994), ¢ as OH sao de Goldman et al. (1998). J& para
TiO, a lista de linhas é de Jorgensen (1994). Mais detalhes sobre as linhas moleculares
CN, CO, OH e TiO sao fornecidos em Meléndez & Barbuy (1999), Meléndez et al. (2001,
2002, 2003), Schiavon & Barbuy (1999) e Barbuy et al. (2018b).

As linhas atomicas analisadas inicialmente foram selecionadas de Smith et al. (2013,
2021), Shetrone et al. (2015), linhas de Ce II identificadas por Cunha et al. (2017), e
linhas de S I identificadas por Fanelli et al. (2021). As linhas de Nd II (Hasselquist et al.
2016) e Yb II (Smith et al. 2021) ndo foram estudadas.

Nossas linhas selecionadas as vezes sao afetadas por uma mistura com linhas atomicas
ou moleculares, uma vez que as misturas sao mais fortes em metalicidades mais ricas. Na

Tabela [3.1] identificamos as linhas analisadas nos espectros das 58 estrelas da amostra.

4 Aproximadamente 68% do itérbio do sistema solar é produzido por meio da nucleossintese do processo-

r, enquanto 32% é a partir do processo-s (Burris et al.| (2000))).
5 Esta lista de janelas para cada elemento analisado pode ser encontrada em |Jonsson et al.| (2020).
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Tabela 3.1 - Lista de linhas. log gf de VALD3 linelist (Piskunov et al. 1995, Ryabchikova et al. 2015),
Kurucez (1993) e NIST (Martin et al. 2002). Os valores de log gf para linhas de Cell sdo de Cunha et al.
(2017).

Espécie A Xex log gf log gf log gf Notas
(A) (eV) (VALD3) (Kurucz) (NIST)
Sil 15361.161 5.954 -1.925 -1.990 -1.710
15376.831  6.222 -0.649 -0.290 —
15833.602 6.222 -0.168 -0.660 -0.078 Estd na lacuna no APOGEE
15960.063 5.984 0.107 0.130 0.197
16060.009 5.954 -0.566 -0.440 -0.429
16094.787 5.964 -0.168 -0.110 -0.078
16215.670 5.964 -0.665 -0.990 -0.575
16680.770  5.984 -0.140 -0.500 -0.090
16828.159 5.984 -1.102 -1.390 -1.012
Cal 16197.075 4.535 0.089 0.638 —
16204.087 4.535 -0.627 -0.111 —
Til 15543.756  1.879 -1.120 -1.273 -1.080
15602.842 2.267 -1.643 -1.544 —
15698.979  1.887 -2.060 -2.218 -2.020
15715.573 1.873 -1.250 -1.359 -1.200
16635.161  2.345 -1.807 -2.178 —
Cell 15277.610 0.609 -1.94 — — Muito fraca
15784.750  0.318 -1.54 — —
15829.830 0.320 -1.80 — — Estd na lacuna do APOGEE
15958.400 0.470 -1.71 — —
15977.120 0.232 -2.10 — — Linha fraca, mistura forte de linhas

16327.320 0.561 -2.40 — —
16376.480 0.122 -1.79 — —
16595.180 0.122 -2.19 — —
16722.510  0.470 -1.65 — —

Para as estrelas de amostra que eram moderadamente pobres em metais, algumas das
linhas indicadas nos artigos acima nao foram adequadas e, em alguns casos, foi necessario
adicionar outras linhas que identificamos como adequadas para os parametros estelares
das estrelas de amostra. As linhas serao discutidas em detalhes a seguir. Neste trabalho,
adotamos as abundancias ASPCAP de Mg, Si, Ca e revisamos as abundancias de C, N,
O e Ce; também verificamos as linhas Ti e alguns comentarios sao fornecidos, mas as
abundancias nao sao usadas, devido a resultados conflitantes de diferentes linhas. Outros
elementos como Na, Al e elementos de pico de ferro serao analisados em trabalhos futuros.

Identificamos e ajustamos as linhas estudadas em estrelas de referéncia (Arcturus e
pLeo), a fim de verificar se as linhas sao bem reproduzidas nessas estrelas. Isso garante
uma maior confiabilidade na hora de derivar as abundancias das estrelas da amostra.
Para a estrela de referéncia Arcturus, usamos o atlas de Hinkle et al. (1995), e para a

estrela gigante de referéncia rica em metal uleo, foi usado um espectro de APOGEE.
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Os parametros estelares adotados para Arcturus e pleo sdo de Meléndez et al. (2003) e
Zoccali et al. (2006) mais Lecureur et al. (2007), respectivamente.

A Tabelarelata abundancias no Sol, Arcturus e uleo. Para o Sol, sao de a) Grevesse
et al. 1996, 1998, b) Grevesse et al. (2015), Scott et al. (2015a, b), ¢) Lodders et al. (2009).
Ja& para Arcturus, as abundancias sao de Meléndez et al. (2003), Lecureur et al. (2007),
Ramirez & Allende Prieto (2011), Barbuy et al. (2014), e Smith et al.| (2013).

Para uLeo, as abundancias sao de Gratton & Sneden (1990), Smith & Ruck (2000),
Lecureur et al. (2007), Barbuy et al. (2015), Smith et al. (2013) ou apresentam ajustes,
utilizando o espectro observado por Lecureur et al. (2007) na 6ptica. As abundancias em
Smith et al. (2013) também estao listadas na Tabela [3.2] uma vez que suas abundancias

foram derivadas na banda H, para fins de comparacao e confirmacao.

Tabela 3.2 - Solar abundances from (1) Grevesse et al. (1996, 1998) (adopted); (2) Steffen et al. (2015);
(3) Scott et al. (2015a,b); (4) Grevesse et al. (2015); (5) Lodders et al. (2009); Arcturus abundances
from: (6) Ramirez & Allende Prieto (2011), (7) McWilliam et al. (2013), (8) Lecureur et al. (2007), (9)
Barbuy et al. (2014), (10) Smith et al. (2013); (11) Cunha et al. (2017) p Leo abundances from: (10)
Smith et al. (2013); (12) Gratton & Sneden (1990), 13: Barbuy et al. (2015), (14) Van der Swaelmen et
al. (2016); (15) fits to the optical spectrum of p Leo.

El. Z log €(X)e [X/Fe]  log e(X) [X/Fe] log e(X)
Sun Arcturus u Leo
adopted adopted

Fe 26 7.50 7.50 7.50 -0.54 6.96 +0.30 7.80 7.76
C 6  8.55[1] — 8.39[5] -0.22[8] 7.79 -0.3[10]  8.55 8.52
N 7 7.97[1] — 7.86(5] +0.22(8] 7.65 +0.45[10] 8.72 8.71
O 8.76[2] — 8.73[5] 0.39[9] 8.62 +0.0[10] 9.06 9.05
Na 11 6.33[1] 6.21[3] 6.30[5] 0.11[6] 5.90 +0.50[8] 7.13 —
Mg 12 7.58[1] 7.59[3] 7.54[5] 0.37[6] 7.41 -0.03[10] 7.85 7.85
Al 13 6.47[1] 6.43[3] 6.47[5] 0.37[7] 6.30 +0.13[10] 6.90 6.90
Si 14 7.55[1] 7.51[3]  7.52[5] 0.33[6] 7.34 -0.10[10] 7.75 7.76
Ca 20 6.36[1] 6.32[3] 6.33[5] 0.11[6] 5.93 -0.04[10] 6.62 6.62
Sc 21 3.17[1] 3.16[3] 3.10[5] 0.23[6] 2.86 +0.10[11] 357 —
Ti 22 50201 4.93[3] 4.90[5] 0.26(7] 4.74 +0.10[10] 5.42 5.40
A% 23 4.00[1] 3.89[3] 4.00[5] 0.12[7] 3.58 +0.03[12] 4.33 4.18
Cr 24 5.67[1] 5.62[3] 5.64[5] -0.05[6 ] 5.08 -0.01[12] 5.96 6.14
Mn 25 5.39[1] 5.42[3] 5.37[5] -0.14[7] 4.71 +0.00[12] 5.69 5.79
Co 27 4.92[1] 4.93[3] 4.92[5] +0.09[7] 4.49 +0.00[12] 5.22 5.23
Ni 28 6.25[1] 6.20[3] 6.23[5] 0.06[6] 5.77 +0.05[10] 6.60 6.60
Cu 29 4.21[1] 4.19[4] 4.21[5]  -0.26[10]  3.55 -0.10[10] 4.41 4.41
Zn 30 4.60[1] 4.56[4] 4.62[5) +0.18[6) 4.26 -0.10[13] 4.80 —
Y 39 224[1] 221[4] 2.21[5] -0.30[9] 1.40 4+0.04[14] 2.58 —
Zr 40 2.60[1] 2.59[4] 2.58[5) -0.28]7] 1.78 4+0.10[12] 3.00 —
Ba 56 2.13[1] 2.25[4] 2.17[5] -0.30[9] 1.29 +0.10[14] 253 —
La 57 1.22[1] 1.11[4] 1.14[5)] -0.30[9] 0.38 -0.37[14] 1.15 —
Ce 58 1.55[1] 1.58[4] 1.61[5]  -0.45[11] 0.9 -0.37[14] 115 —

Eu 63 0.51[1] 0.52[4] 0.52[5] 0.23[7] 0.20 -0.14[14] 0.67 —
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De acordo com Ashok et al. (2021), e Nidever et al. (2015) a resolucdo média das
observagoes APOGEE é R ~ 22.500, com base em um FWHM ( full width at half maximum,)
medido diretamente de 0.7 A, com variacées de 10-20% observadas em toda a faixa de
comprimentos de onda. Neste trabalho, empregamos tipicamente FWHM=0.70 A, mas
para ajustar melhor as diferentes linhas variamos os valores de FWHM de 0.60 a 0.75 A,

do menor ao maior comprimento de onda.

3.2 PFANT

O modelo de atmosfera utilizado nesta dissertacao é o modelo atmosférico MARCS
(Gustafsson et al.| (2008))). Essas atmosferas assumem equilibrio termodinamico local 1D
(local thermodynamic equilibrium - LTE), uma condi¢ao sob a qual a matéria emite ra-
diacao com base em suas propriedades intrinsecas e sua temperatura, nao influenciada
pela magnitude de qualquer radiagao incidente. Essas atmosferas também sao esferica-
mente simétricas em equilibrio hidrostatico. Essas suposi¢oes principais explicam como a
linha é formada devido a temperatura e as estruturas de pressao da estrela de interesse.

O equilibrio termodinamico local (LTE) é a suposi¢ao de que as particulas da atmosfera
sao dominadas por colisoes. Para explicar o particionamento interatomico e intraatomico,
as equagoes de Boltzmann e Saha sao validas. A partir disso, a fungao fonte é a fungao
de Planck. Quando o particionamento nao é governado pela distribuicao de Boltzmann,
ou seja, a radiacao precisa ser levada em consideragao, a suposigdo LTE falha (Bergemann
e Nordlander| (2014))). Ja (no local thermodynamic equilibrium - NLTE) é nao linear e
nao local, exigindo calculos extensos. A suposicao LTE vale em muitos casos para linhas
fracas, mas para linhas mais fortes, os centros das linhas e o alargamento das asas precisam
corrigidos por uma corre¢ao NLTE (Bergemann e Nordlander| (2014)); Bergemann| (2014)).

As grades de MARCS estao em equilibrio hidrostatico, o que pressupoe que a gravidade
interna é igual a pressao externa, evitando assim que a estrela entre em colapso ou se
expanda. Essa suposicao também fornece que o movimento do gas na fotosfera é bastante
constante ao longo do tempo, o que é uma suposicao adequada.

O modelo de atmosfera modelo é assumida como unidimensional, o que significa que as
estruturas da temperatura da camada superior acontecem devido ao resfriamento e também

por aquecimento radiativo. Ja a suposicao esfericamente simétrica explica a grande fotos-
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fera de estrelas gigantes. Para anas, a estrutura plano-paralela da fotosfera é adequada.
O cbdigo PFANTﬂ desenvolvido pelo grupo do IAG (Barbuy et al.| (2018)), é necessario
para criagao de espectros sintéticos que sao posteriormente utilizados para o cdlculo de
abundancias de Carbono (C), Nitrogénio (N), Oxigénio (O) e demais elementos. O que o
PFANT faz é, dados uma atmosfera de modelo estelar e listas de linhas atomicas e mole-
culares, o codigo calcula um espectro sintético assumindo equilibrio termodinamico local
(ETL). Na Fig. mostramos uma ilustracao de como o PFANT funciona, mostrando seus

principais arquivos:

(a) innewmarcs: realiza interpolacao de grade de modelos atmosféricos MARCS (Gus-
tafsson et al.| (2008])) para gerar modelo estelar especifico;

(b) hydro2: calcula os perfis das linhas de Hidrogénio (Praderie| (1967));

(c) pfant: calcula espectro sintético;

(d) nulbad: convolve o espectro sintético com perfil Gaussiano para simular medida

espectral.

Os parametros estelares e as abundancias quimicas sao definidos nos arquivos main.dat
e abonds.dat. Uma explicagdo mais detalhada deste cédigo esta disponivel em (Barbuy

et al.| (2018)).

6 http://trevisanj.github.io/PFANT/



60 Capitulo 3. Metodologia

MAIN.DAT
l l (Linhas H)
grid.mod del d
or — EENNETVCIEEN — ‘Slzdee;ss";‘ga — HYDRO2 —
grid.moo "
(Interpola l
modelo atm.)
thalpha
t;;::itria absoru2.dat
thdelta pepes
thepsilon
s
ahondader (Sintese) PFANT —
atoms.dat ———————— —
molecules.dat l

partit.dat
flux.norm
flux.spec
flux.cont

(Convolve espectro) NULBAD
—

!

flux.norm.nulbad.<fwhm>

Figura 3.1: Tlustragao do funcionamento do c6digo PFANT. Fonte: figura adaptada (traduzida) a partir de

figura disponivel no manual do PFANT.

Para calcular os espectros sintéticos com o PFANT, precisamos determinar alguns parametros,
tais comos: temperatura efetiva, gravidade, metalicidade e velocidade de microturbuléncia.
Em seguida, tendo os espectros sintéticos, estamos aptos para derivar as abundancias a

partir das linhas espectrais.

3.3 C(Calculo de Abundancias

A abundancia é determinada usando um modelo de atmosfera apropriado e usando
os parametros estelares determinados para cada estrela, conforme descrito na segao 3 A
minimizacao x? trabalha com a largura e o deslocamento A\ da linha, portanto, o método
descrito na secao é importante para medicoes precisas de abundancias.

Para sintetizar com precisao um espectro, é necessario uma lista de linhas completa
(Tab. dentro da regiao do comprimento de onda. Além de ter as espécies completas
dentro da regiao, os dados atomicos sao necessarios para sintetizar o espectro com precisao.

As abundancias elementares sdo medidas em comparacao com os valores da densidade

do nimero solar, como:
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[X/Y] = logio (Z—j) — logio (”—X)® (3.1)

ny

onde nx e ny sao densidades numéricas do elemento X e Y, da estrela de interesse e os
valores solares.

Os parametros estelares sao determinados previamente usando medigoes Opticas de
alta resolucao. Como mencionado anteriormente, os parametros sao temperatura efetiva,
metalicidade, velocidades e gravidade superficial. Para determinar as abundéancias [X/Fe],
esses parametros sao fixos. No nosso caso, esses sao os parametros nao calibrados do DR17
(Tabela [2.2)).

Antes de mais nada, temos que definir as abundéancias de CNO antes de qualquer outra
derivagao de abundancia. Isso se deve ao fato de que a mistura de CNO conduz equilibrio
entre as espécies atomicas (C, N e O), e as espécies moleculares (CN e CO), e, portanto,
a mistura de CNO controla a forca das caracteristicas de CN.

As abundancias de C, N e O sao derivadas usando as linhas moleculares de CN, OH e
CO. Elas sao interdependentes devido ao equilibrio dissociativo molecular. Uma vez que as
linhas moleculares estao espalhadas por todo o espectro, essas abundancias sao derivadas
primeiro. Computando espectros sintéticos empregando o codigo PFANT descrito em
Barbuy et al. (2018b) e na sec¢@o acima, derivamos as abundancias de C, N, O de duas
maneiras:

Método a): primeiro derivamos as abundancias de O na regido 15144-16896 A, anali-
sando as linhas moleculares de OH. Algumas das linhas OH mais proeminentes nesta regiao
estao em: 15264.600, 15266.160, 15278.516, 15281.045, 15719.687, 15893.524, 16074.151,
16662.187, 16872.265, 16895.164 A. Essas linhas foram as que se mostraram mais sensiveis
quanto a variagao de Oxigénio na nossa amostra do APOGEE. Depois, derivamos as
abundancias de C analisando as linhas moleculares de CO. No entanto, sao poucas as
linhas fortes de CO na faixa de comprimento de onda 15100-17000 A. Em nossa amostra,
as linhas mais fortes de CO (usadas entdo para medir as abundancias de C) estdao em
15983.214, 15985.598, 15990.420, 16016.081 A. Em seguida, vemos como as linhas de CN
mudam quando modificamos as abundancias de Nitrogénio. Assim, pudemos constatar
que as linhas mais sensiveis de CN estdo em 15162.648 e 15222.382 A. Para a producio
dos espectros sintéticos, utilizou-se FWHM=0.60. E importante esclarecer que existem

muitas linhas de CN na regiao de comprimento de onda com a qual estamos trabalhando
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(especialmente na faixa de 15522-15600 A), mas a maioria delas é muito rasa para fornecer
medicoes confiaveis de abundancias.

Método b): uma derivacio das abundancias de CNO usando a regido 15525-15595 A,
onde ha linhas claras de OH e uma banda clara de CO, bem como linhas de CN, embora
menos conspicuas, como feito por exemplo em Barbuy et al. (2021a) para espectros de
Phoenix, que foram observados apenas nesta regiao. Para estes calculos, foi adotado um
FWHM=0.60, que é adequado para a regiao de comprimento de onda em questao.

Isso é ilustrado na Figura [£.3] para a estrela 2M17382504-2424163. Podemos observar
com clareza as linhas de OH em 15535.46, 15565.91, 15566.78 A, e a clara banda de CO
em 15577.4 A. Na Tabela [4.1] incluimos as abundancias obtidas.

A verificagao dessas abundancias de CNO foi realizada ajustando linhas ao longo de to-
dos os espectros, em particular as linhas de CO 15600.74, 15612.5, 15667.55 A, onde apenas
para quatro estrelas a abundancia de C foi diminuida de -0.05 a-0.10 (estrelas 2M17330695-
2302130, 2M18050663-3005419, 2M18125718-2732215 e 2M18344461- 2415140), e para os
demais os ajustes foram muito satisfatérios.

Em seguida, partimos para a verificagao das linhas de OH: 15130.921, 15266.168,
15281.052, 15409.172, 15568.78, 15651.896, 15719.696, 15755.522 A, e linhas de CN 15181.277,
15298.487, 15308.893, 15318.74, 15337.959, 15341.508, 15432.811, 15447.095, 15466.235,
15481.868, 15530.776, 15684.088, 15737.445 A. Apenas para a estrela 2M18023156-2834451
aumentamos a abundancia de Oxigénio em 0.05 dex, observando que seus espectros apre-
sentam linhas maiores que as demais, necessitando entao de uma convolucao espectral
maior para ser ajustada. As regioes das linhas de CN sao verificadas usando as regioes de
comprimento de onda indicadas por Ferndndez-Trincado et al. (2020a,b) por exemplo.

Em posse dos modelos atmosféricos do PFANT, testamos (por tentativa e erro) os espec-
tros sintéticos variando a abundancia do elemento que nos interessa analisar. Isso é feito
em um intervalo espectral especifico, até que a linha de absorcao do elemento no espectro
sintético se ajuste a linha no espectro observado. Uma abordagem mais completa sobre
o método de sintese espectral em equilibrio termodinamico local pode ser encontrado em
Spite et al. (1967), Barbuy et al. (1982), Gray (1992).

Foram realizados ajustes de linhas individuais de Mgl, Sil, Cal, Til, Cell, CO, OH e
CN e os resultados estao listados na tabela O critério utilizado para o melhor ajuste

foi o visual, ou seja, o quao bem os pontos observados se ajustam ao espectro sintético
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produzido. Esse é um processo demorado, tendo em vista a quantidade de linhas e estrelas

trabalhadas e o nimeros de testes de abundancias que devem ser feitos.
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Capitulo 4

Analise de Abundancias Quimicas

A determinacgao de abundancias estelares é uma das principais aplicagoes da espectros-
copia estelar. As linhas de absorcao fotosféricas podem nos fornecer informagoes sobre as
abundancias relativas dos elementos na fotosfera da estrela. Geralmente, isso é feito me-
dindo a forca das linhas espectrais em relacao ao continuo, a chamada largura equivalente.
A relacao entre a largura equivalente e o numero de absorvedores é chamada de curva de
crescimento em espectroscopia estelar.

Para linhas fracas, a largura equivalente é diretamente proporcional ao nimero de ab-
sorvedores. Quando a forca intrinseca de uma linha é maior ou o nimero de absorvedores
¢ maior, o centro da linha satura e a largura equivalente torna-se quase independente do
numero de particulas absorventes. Para linhas muito fortes ou nimero muito grande de
absorvedores, a absor¢ao nas alas da linha torna-se importante e a largura equivalente da
linha aumentard proporcionalmente a raiz quadrada do nimero de absorvedores presen-
tes. Os espectros estelares contém muitas linhas de um determinado elemento com forga
intrinseca conhecida. Estes podem ser usados para construir uma curva empirica de cresci-
mento para aquele elemento. A comparacao de tais curvas de crescimento para diferentes
elementos produz entao as abundancias elementares relativas.

Embora essa abordagem semiempirica seja muito simples, ela pressupoe que todas as
linhas e continuum relacionados sejam criados no mesmo lugar. Além disso, as condigoes
fisicas em todas essas zonas de formacoes de linhas teriam que ser as mesmas, o que nem
sempre se justifica. Somado a este fato, estrelas frias tém regioes espectrais muito lotadas,
onde a sobreposicao de linhas é um problema grave. Nessas situacoes, a determinacao
confidavel da abundancia estelar requer modelagem extensiva.

Foram desenvolvidas técnicas sofisticadas que modelam em detalhes a estrutura fisica
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da fotosfera estelar e como ela interage com a luz. Esses modelos resolvem as equagoes de
transferéncia radiativa que definem a absorcao, a equacao de equilibrio hidrostatico que
governa a estrutura de pressao estelar e a equacao de equilibrio estatistico que regula as
populacgoes de nivel individual. A comparacao de modelos calculados para uma variedade
de abundancias com as observacgoes permite a determinacao das abundancias elementares.
Em geral, pode-se obter uma boa concordancia entre os modelos e as observagoes.

Assim como estudos da fungao da distribuicao de metalicidade, a disponibilidade de
abundancias dos elementos resultantes da espectroscopia de alta resolucao nos fornece uma
importante ferramenta para entender a natureza do bojo e de outras partes da Via Lactea.

As tendéncias exibidas para estrelas de qualquer populagao estelar no plano [«/Fe]
vs. [Fe/H] codificam informagoes importantes sobre sua fungao de massa inicial (initial
mass function - IMF) e o histérico de formacao estelar (star formation rate - SFR). Isso
¢ particularmente critico para os estudos de bojo galactico, ja que houve tentativas de
associar o bojo com outros componentes Galdcticas, em particular com o disco espesso
(por exemplo, |Zoccali et al| (2006); Fulbright et al.| (2007)); |Alves-Brito et al.| (2010));
Bensby et al.| (2003)).

Na Figura [£.1} mostro o diagrama de Kiel (diagrama HR espectroscdpico) da amostra
estelar usada nesta dissertacao, com parametros estelares do APOGEE DR17, mostrando
valores nao calibrados. As medicoes das abundancias dependem de parametros estelares

bem definidos, portanto, acuracia e precisao nestes sao importantes.
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Figura 4.1: Diagrama HR espectroscépico G (1973))) das estrelas de amostra do bojo (58 estrelas).
A grade de cor mostra a metalicidade das estrelas.

Comparamos nossos resultados com amostras anteriores da literatura, para as quais as

abundancias desses elementos foram derivadas em estrelas do bojo galactico.

4.1 Oxigénio

O Oxigeénio é produzido pela queima de Hélio e Neonio nas fases hidrostaticas da
evolucao de estrelas massivas. Ele é um dos elementos alfa genuinos produzidos por estrelas
massivas e ejetados pelo evento de supernova tipo II (SNII) e s@o sobre-abundantes em
relacao ao ferro em populagoes estelares antigas, como em estrelas do bojo.

Nos estagios iniciais da formacao de galaxias, apenas SNe II e HNe contribuem e as
razoes [O/Fe| formam um platdé em uma ampla faixa de [Fe/H]. A pequena inclinagao na
extremidade de baixa metalicidade é causada pela dependéncia da massa dos produtos
ejetados de supernovas de tipo II com rela¢do a hipernovas SN II/HNe. Em torno de
[Fe/H]~ —1, comegam a ocorrer SNe Ia, que produzem mais Ferro do que elementos «,

como o Oxigénio. Este enriquecimento retardado de SNe Ia causa a diminuigao de [O/Fe]
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com o aumento de [Fe/H] (Matteucci & Greggio 1986).

A Figura mostra a metalicidade geral da Galdxia em funcao da abundancia de
Oxigénio. A forma dessa curva (um platd para estrelas do halo e parte do disco espesso
e uma curva descendente para estrelas do disco fino) sugere que o halo e parte do disco
espesso se formaram no primeiro bilhao de anos da evolucao Galactica, enquanto que o

disco fino teria se formado posteriormente.

ENRIQUECIMENTO DEVIDO A SNe Il +

A : A
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Figura 4.2: Metalicidade geral da Galdxia (medida pela abundancia de Fe, comparado com H) cresce
com o tempo (abscissa) e serve como base para comparar abundéncias relativas de dois elementos que séo
criados em diferentes épocas. Um grafico dessas quantidades revela um plato de estrelas pobres em metais
([Fe/H]<-1), com um “joelho” que ocorreu a cerca de um bilhao de anos depois que a Galdxia comegou a
se formar. As estrelas do Halo (verde) e algumas do disco espesso (vermelho) tendem a ocupar a parte do
plato, enquando as estrelas do disco fino (lilds) ocupam a curva descendente. Fonte: Adaptagio da figura
de ?The Formation and Evolution of the Milky Way”, Chiappini (2001).

O primeiro passo para derivar as abundancias de CNO é encontrar linhas de OH que
sdo mais sensiveis as variagoes de Oxigéxio. Na Figural[4.3mostramos as regides com linhas
de OH para a estrela. M17382504-2424163. Observe as linhas de OH claras em 15266.168,
15281.052, 15409.172, 15568.78, 15631.896, 15719.696 A.
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Figura 4.3: Parte do espectro da estrela 2M17382504-2424163, mostrando as linhas de OH selecionadas.

Espectro observado (pontilhado em preto) e espectro sintético calculado com [O/Fe] = 0.40 (verde).

Nas gigantes vermelhas, as abundancias de C e N sao excelentes monitoras da dragagem

no ramo das gigantes vermelhas. Em gigantes vermelhas antigas e de baixa massa, como

as estudados aqui, apenas as abundancias superficiais dos isétopos de C e N, juntamente

com os isétopos menores de oxigénio 7O e 80, serao alteradas de forma mensurédvel por

mistura interna.

Com a confianca de que as abundancias de Oxigénio das gigantes vermelhas do bojo

representam os valores originais com os quais a estrela nasceu, eles sao um dos principais

monitores da evolugao quimica do bojo. O oxigénio tem basicamente uma tnica origem
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nucleossintética de estrelas massivas e é produzido em curtos periodos de tempo. Como
a quantidade de ferro ejetado pelas supernovas do tipo II é menor do que a do Oxigénio
(com Fe sendo sintetizado mais efetivamente em SNe Ia, em uma escala de tempo signi-
ficativamente maior), a razao de O/Fe é o melhor indicador de transigao de atividade de
SN II para SN Ia.

As populagoes do disco e halo Galacticos tiveram intmeros estudos publicados com
[O/Fe] versus [Fe/H], e seu comportamento geral ¢ muito bem definido (conforme ilustrado
na Figura . J& na Figura , estao plotadas as abundancias de Oxigénio relatadas
pela liberacao original do APOGEE DRI17 e os valores revisados nesta trabalho, obtidos

conforme explicado na Secao 3. Nestra figura, vemos claramente o platd comentando

anteriormente.
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Figura 4.4: Abundéancias de Oxigénio em comparacao com metalicidade, incluindo dados de Melendez
& Barbuy et al. 2002 em losangos amarelos, Rich e Origlia et al. 2005 em retangulos vermelhos, dados
de Alves-Brito et al. 2010 (estrelas do bojo em estrelas rosas, estrelas do halo em pentdgonos laranja e
estrelas do disco espesso em quadrados aqua), dados de Friaca&Barbuy et al. 2017 em tridngulos azuis,
C.R. de Silveira et al. 2018 em tridngulos roxos, dados do DR17 em losangos verdes e resultados deste

[Yh)

trabalho em “x”azuis.
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Na Figura [4.4] comparamos nossa amostra com vdrios estudos de estrelas do bojo
e também comparamos com populacoes do disco e do halo. Nossos valores aparecem
como “x”azuis, enquanto as abundancias do ASPCAP aparecem como losangos verdes.
Os dados da literatura levados em consideracao sao de Friaca e Barbuy| (2017), marcados
com triangulos azuis, que contém uma revisao das abundancias de [Zoccali et al.| (2006)) e
Lecureur et al.| (2007). Também aparecem como retangulos vermelhos 14 estrelas gigantes
do tipo M do bojo (Rich e Origlial (2005))) e mais de 400 estrelas gigantes vermelhas do bojo
aparecem como triangulos em magenta (Da Silveira et al.| (2018)). Incluimos 25 estrelas
do bojo, 4 do halo e 22 do disco espesso estudadas em |Alves-Brito et al.| (2010]). Incluimos
uma amostra com 16 estrelas pobres em metais de Meléndez e Barbuy| (2002)). Esta Figura
¢ readaptada a partir de Barbuy et al.| (2018)), levando em consideragao apenas os dados de
maior resolucao da literatura (com poucas excegoes) e dados que mostram pouca dispersao
da abundancia. Vemos que:

[O/Fe] diminui conforme [Fe/H] aumenta, para [Fe/H] > -1, devido ao aumento da
producao de Ferro desde o inicio de atividade de supernovas do tipo la. Para valores
abaixo de [Fe/H] ~ -1.0, todas as estrelas galdcticas exibem um valor elevado de [O/Fe].
O simples exercicio de combinar os produtos de Oxigénio e Ferro (com a ressalva de que
os produtos de Ferro sdo incertos nos modelos), resulta em um valor de [O/Fe] ~ 0.6,
nao muito diferente dos valores observados para o Halo. Para os valores do ASPCAP, no
entanto, esse valor é de [O/Fe] &~ 0.4. Os valores da nossa amostra, que abrange uma
regiao de metalicidade de entre —2 < [Fe/H] < —0.8, estdo com excesso de abundancia
de =~ 0.18dex, em relacao aos valores obtidos com a pipeline do ASPCAP.

Ja o inicio da queda de [O/Fe| no halo galdctico ocorre em aproximadamente [Fe/H
~ -1. A metalicidade geral que uma populagao atinge (causada por SNe II) quando SNe
[a comeca a contribuir para a evolucao quimica, é sensivel a eficiéncia com que o gas foi
transformado em estrelas. Nesta imagem simples, o contrabalanco entre os discos fino
e grosso no plano [O/Fe| versus [Fe/H| é causado pela alta taxa inicial de formagao de
estrelas inicial no disco espesso, em relagao ao disco fino, com o resultado que o disco
espesso era mais rico em metais quando as SNe Ia comecaram a explodir.

A Tabela mostra os valores revisados de CNO em comparacao com os valores
obtidos com 0 ASPCAP. Os valores médios de Oxigénio pelo ASPCAP é de <[O/Fe]>spcap

~0.39, e a média dos valores encontrados nestre trabalho resultou em <[O/Fe|> ~0.54,
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uma diferenca da 0.13 dex. Isso revela de certa forma uma boa concordancia entre os
resultados. Para o Nitrogénio, <[N/Fe|>jgpcap ~0.21, e a média dos valores encontrados
nestre trabalho resultou em <[N/Fe]> ~0.25, uma diferenga da 0.04 dex. Para o Carbono,
<[C/Fe]>pgpcap ~-0.15, e a média dos valores encontrados nestre trabalho resultou em

<[C/Fe]> ~-0.26, uma diferenca da 0.11 dex.

Tabela 4.1 - Abundéancias de CNO revisadas derivadas de parametros estelares do DR17 nao calibrados

em comparagao com as abundancias de CNO do DR17 nas ltimas colunas.

D [C/Fe] [N/Fe][O/Fe]| [C/Fe][N/Fe][O/Fe]|
present work DR17

bl 2M17153858-2759467  -0.60 0.40 0.35 -0.57 0.33 0.19
b2 2M17173693-2806495 -0.20 0.00 0.40 -0.07 0.15 0.33
b3 2M17250290-2800385 -0.05 0.10 0.35 0.09 0.15 0.32
b4 2M17265563-2813558  -0.35 0.20 0.35 -0.29 0.29 0.30
b5 2M17281191-2831393  -0.30 0.40 0.40 -0.18 0.23 0.30
b6 2M17295481-2051262  -0.30 0.20 0.40 -0.07 0.04 0.35
b7 2M17303581-2354453  -0.25 0.00 0.40 -0.06 0.17 0.35
b8 2M17324257-2301417 +0.00 -0.10 0.35 0.11 0.11 0.33
b9 2M17330695-2302130 0.00 0.00 0.35 0.18 -0.02 0.30
b10 2M17344841-4540171 -0.30 0.20 0.35 -0.11 0.17 0.35
b1l 2M17351981-1948329 -0.10 0.10 0.40 0.00 0.04 0.17
b12 2M17354093-1716200 -0.20 0.00 0.37 -0.03 0.13 0.32
b13 2M17390801-2331379 -0.10 0.15 0.38 0.05 0.19 0.31
bl4 2M17392719-2310311 -0.10 0.10 0.38 0.02 0.18 0.26
bl5 2M17473299-2258254 -0.70 0.80 0.35 -0.49 0.45 0.29
bl6 2M17482995-2305299 -0.30 0.30 0.40 -0.43 0.54 0.34
bl7 2M17483633-2242483 -0.20 0.10 0.35 -0.08 0.10 0.19
bl8 2M17503263-3654102 -0.40 0.40 0.33 -0.17 0.22 0.33
b19 2M17552744-3228019 -0.30 0.40 0.35 -0.18 0.20 0.32
b20 2M18020063-1814495 -0.50 0.30 0.35 -0.42 0.24 0.24
b21 2M18050452-3249149 -0.50 0.20 0.40 -0.29 0.26 0.32
b22 2M18050663-3005419 -0.10 0.00 0.40 0.01 0.02 0.17
b23 2M18065321-2524392 -0.20 0.20 0.38 -0.04 0.14 0.33
b24 2M18104496-2719514 -0.10 0.10 0.35 -0.03 0.21 0.33
b25 2M18125718-2732215 -0.22 0.20 0.40 -0.16 0.15 0.11
b26 2M18200365-3224168 -0.35 0.20 0.32 -0.15 0.25 0.33
b27 2M18500307-1427291 -0.30 0.20 0.38 -0.14 0.10 0.32
cl 2M17173248-2518529 -0.25 0.20 0.38 -0.17 0.12 0.21
c2 2M17285088-2855427 -0.45 0.40 0.40 -0.28 0.16 0.28
cl5 2M17291778-2602468 -0.20 0.30 0.38 -0.08 0.16 0.31
c3 2M17301495-2337002 -0.25 0.20 0.40 -0.12 0.22 0.27
cl6 2M17310874-2956542 -0.40 0.20 0.36 -0.14 0.22 0.36
cl7 2M17382504-2424163 -0.20 0.30 0.40 -0.06 0.16 0.25
c4 2M17453659-2309130 -0.30 0.30 0.40 -0.24 0.06 0.25
cl8 2M17511568-3249403 -0.20 0.00 0.38 -0.04 0.16 0.34
c5 2M17532599-2053304 -0.25 0.20 0.40 -0.04 0.21 0.31
cl9 2M17552681-3334272 -0.30 0.00 0.40 -0.16 0.17 0.35
c20 2M18005152-2916576 -0.40 0.20 0.40 -0.20 0.30 0.33
c21 2M18010424-3126158 -0.25 0.00 0.38 -0.09 0.18 0.28
c22 2M18042687-2928348 -0.50 0.30 0.40 -0.34 0.29 0.31
c6 2M18044663-3132174 -0.15 0.00 0.40 0.02 0.14 0.31
c23 2M18052388-2953056 -0.35 0.40 0.40 -0.45 0.34 0.38
c7 2M18080306-3125381 -0.30 0.00 0.40 -0.09 0.05 0.40
c24 2M18142265-0904155 -0.20 0.20 0.33 0.02 0.17 0.33
c8 2M18195859-1912513 -0.40 0.40 0.40 -0.28 0.15 0.30
c9 2M17190320-2857321 -0.30 0.20 0.70 -0.24 0.19 0.33
cl0 2M17224443-2343053 -0.35 0.20 0.37 -0.11 0.38 0.34
cll 2M17292082-2126433 -0.60 0.60 0.38 -0.54 1.06 0.22
c25 2M17293482-2741164 -0.50 0.30 0.40 -0.33 0.32 0.34
cl2 2M17323787-2023013 -0.15 0.20 0.40 0.04 0.13 0.33
cl3 2M17330730-2407378 -0.70 0.70 0.38 -0.73 0.30 0.30
c26 2M17341796-3905103 -0.40 0.25 0.40 -0.07 0.20 0.34
c27 2M17342067-3902066 -0.30 0.20 0.40 -0.14 0.29 0.45
c28 2M17503065-2313234 -0.10 0.00 0.35 0.08 0.16 0.33
cl4 2M18023156-2834451 -0.05 0.10 0.40 0.01 0.07 0.18
c29 2M18143710-2650147 -0.30 0.10 0.40 -0.14 0.27 0.34
c30 2M18150516-2708486 -0.05 0.00 0.31 0.08 0.14 0.32
c31 2M18344461-2415140 -0.45 0.40 0.40 -0.39 0.25 0.37
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Na Figura [£.5, mostro a diferenga entre os valores encontrados neste trabalho, com os
valores obtidos pelo ASPCAP. A diferenca entre os valores foi feita para cada uma das
estrelas: (abundancia neste trabalho)-(abundancia DR17/ASPCAP). Os valores na Fig.
mostram a média desses valores (< A >) e seus respectivos desvios padroes (o).

Para o Carbono, o valor médio da diferenca foi de < A >c= 0.14, com desvio padrao
de o = —0.08. Ja para o Nitrogénio, a diferenca entre nossos valores com o ASPCAP
teve um valor médio de < A >y= —0.08, com desvio padrao de oy = 0.16. Por fim,
para o Oxigeénio, a diferenga entre nossos valores com o ASPCAP teve um valor médio de
< A >p= —0.08, com desvio padrao de oo = 0.08. Os valores negativos de A sao apenas
devido ao fato do calculo ter sido feito na ordem (abundancia neste trabalho)-(abundancia

DR17/ASPCAP).
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Figura 4.5: Diferenga entre os valores encontrados neste trabalho, com os valores obtidos pelo ASPCAP.

Analisando a Figura vemos que as maiores diferencas ocorrem para o Carbono,

com uma diferenca média de 0.14 dex.
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4.2 Carbono

Carbono e Nitrogénio estao entre os metais mais abundantes no Universo e tém um
papel fundamental na evolucao quimica das galdxias. O carbono é produzido em estrelas
de todas as massas, essencialmente pela queima de Hélio. As abundancias de C sao alte-
radas significativamente a medida que as estrelas evoluem ao longo do ramo das gigantes
vermelhas (RGB), por conta da mistura interna, que traz o material processado através do
ciclo CNO nos interiores estelares para fora (fotosfera). Em estrelas RGB evoluidas, C se
esgota enquanto N aumenta em relacao as estrelas da sequéncia principal ou subgigantes

que tinham a mesma composicao quimica no nascimento.
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Figura 4.6: Estrelas 2M17382504-2424163 e 2M17511568-3249403: Linhas CO selecionadas. Espectros
observados (pontilhado em preto) e espectros sintéticos calculados com [C/Fe] = -0.2 para ambas as estrelas
e [O/Fe] = 0.40 e 0.38 respectivamente (verde).

Os principais nicleos envolvidos nas transmutacoes do ciclo CN sao 2C, ¥N e 13C
(sendo N um constituinte muito menor). Esta fase da evolugao estelar foi rotulada como
“primeira dragagem” (ou first dredge-up) e tem sido extensivamente estudada tanto obser-
vacionalmente quanto teoricamente. Um esboco simples da primeira dragagem destacaria
a expectativa de que os nucleos de 2C sejam convertidos principalmente para *N, com
algum ganho na abundancia de *C e a razao '2C/!3C declina. Se apenas o ciclo CN ope-

rou significativamente na matéria estelar, o nimero total de niicleos C+N serd conservado;
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assim, como 2C é convertido em “N, o 2C/MN sera reduzido ao longo de uma relacio
quase previsivel.

Nossos métodos a) e b) dao resultados bastante semelhantes entre si dentro de £0.05
dex, e com abundancias de Carbono um pouco menores do que aquelas derivadas com
ASPCAP. Obtivemos um valor médio de <[C/Fe]>=-0.26 dex, enquanto o valor médio
do APOGEE é <[C/Fe|>;spcap=-0.15 dex. Desta forma, nossas abundancias de C em
comparagao com as do DRI17 essao compativeis dentro de ~ +0.2 dex, mas com uma

tendéncia a ser um pouco menor.

4.3 Nitrogénio

O Nitrogénio é sintetizado durante a queima de hidrogénio através do ciclo CNO.
Enquanto alguma producao de N é prevista em estrelas massivas pela mistura entre as
camadas de queima de hélio e de hidrogénio, uma grande quantidade de N é produzida
em estrelas de massa intermediaria de 4 a 11 Mg, que sofrem queima de hot bottom fundo
quente (Siess (2010))).

Assim como para o Carbono, as abundancias de N sao alteradas significativamente
conforme as estrelas evoluem ao longo do ramo das gigantes vermelhas (RGB), devido a
mistura de material processado no interior para fora na regiao da fotosfera. Desta forma,
a interpretacao das observagoes em termos de evolucao de C e N precisa levar em conta
efeitos de evolucao estelar.

Na Figura 4.7 sao mostrados os ajustes para boas linhas CN. Entre estas, a ca-
racteristica CN mais clara estd em 15387.6A, e seus ajustes sdo compativeis com as
abundancias de C e N das regides 15283-15287, 15320-15330 e 15355-15380 A. Em 15514
A, ha uma mistura com uma linha Col, tornando-a menos confidvel. As abundancias de
N derivadas sao confirmadas para cerca de metade das estrelas, enquanto para a outra
metade a abundancia de N foi diminuida em média 0.2 dex: isso nao é surpreendente,
porque as linhas CN em 15555450 Ado método (b) sdo todas fracas e/ou misturadas com
outras espécies. Os resultados do método (b) acima, juntamente com essas corregoes, sao

adotados para as abundancias de C, N, O.
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Figura 4.7: Estrela 2M17511568-3249403: regides contendo linhas CN. Espectros observados (pontilhado
em preto) e espectros sintéticos (verde) calculados com [C/Fe] = -0.2, [N/Fe] = 0.0, [O/Fe] = 0.38; as

linhas pontilhadas verdes correspondem aos célculos com [N/Fe]=0.2, 0.4.

Observe que nenhuma das estrelas em nossa amostra é enriquecida em Nitrogénio (V-
enhanced) e, portanto, elas sao boas candidatas a serem semelhantes as estrelas de primeira

geracao encontradas em aglomerados globulares.
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Figura 4.8: Estrela 2M17382504-2424163: Espectro observado (pontilhado preto) e espectro sintético
calculado com [C,N,0/Fe] = -0.20, 0.30, 0.40 (verde).

Os resultados de nossa andlise manual diferem um pouco também para Nitrogénio.
Nossos métodos a) e b) dao resultados bastante semelhantes entre si dentro de £0.05 dex, e
com abundancias de nitrogénio um pouco maiores do que aquelas derivadas com ASPCAP.
Obtivemos um valor médio de <[N/Fe]>=0.25 dex, enquanto o valor médio do APOGEE
é <[N/Fe|]>pgpcap=0.21 dex. Desta forma, nossas abundancias de N em comparacao com as
do DR17 sao compativeis dentro das incertezas, mas com uma tendéncia a ser um pouco
maior.

Desta forma, os resultados de nossa analise manual diferem dos resultados do ASPCAP
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para o Oxigénio e, em menor grau, para o Nitrogénio. Nossos métodos (a) e (b) dao
resultados bastante semelhantes entre si, dentro de £0.05 dex, porém essas abundancias
de Oxigénio sao um pouco maiores do que aquelas derivadas pelo ASPCAP, que parecem
ser muito baixas para estrelas do bojo. As incertezas sobre a abundancia de Oxigénio
ja foram discutidas por Jonsson et al. (2018) e Zasowski et al. (2019). Para verificar o
motivo dessas diferencas, realizamos o ajuste a estrela rica em Nitrogénio, 2M17480576-
2445000, analisada por Schiavon et al. (2017). Com nosso método (b), descobrimos que
[O/Fe]=0.4 ao invés de [O/Fe]=0.3, [C/Fe]=—0.2, ao invés de [C/Fe]=0.0 e, por outro
lado, o enriquecimento em N com [N/Fe]=0.8 é confirmado. Dada a interacdo entre os
elementos do trio CNO, parece que a tendéncia é ter C um pouco mais baixo e O mais
alto, e nao muita mudanca nas abundancias de N, comparando nossas abundancias com

as do ASPCAP.

4.4 Magnésio

Assim como o Oxigénio, espera-se que o Magnésio seja produzido exclusivamente por
explosoes de supernovas do tipo II, enquanto outros elementos alfa tém mais de um canal
de nucleossintese.

Virias linhas boas de Mg ficaram na regiao das bandas escuras, onde nao temos o
espectro para comparacao. Analisando outras regioes do espectro e encontramos regioes
com fortes linhas de Mgl (Figuras , , como por exemplo Mgl: 15393.867, 15692.846,
15749.285, 15954.353 A.

As linhas consideradas fortes o suficiente para para testar as abundancias do ASPCAP
nesta regidao foram Mgl: 15749.285, 15954.353 A (Figuras e 4.10). No entanto, em
algumas estrelas a linha Mgl: 15954.353 A néo foi considerada adequada, e usamos entéo

a linha Mgl: 15393.867 A para a andlise das mesmas.
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Figura 4.9: Estrela 2M17153858-2759467: Espectro observado (pontilhado preto) e espectro sintético
calculado com as abundancias do ASPCAP [Mg/Fe] = 0.26 (laranja).

Encontramos, para todas as estrelas da amostra, que as abundancias de Mg do ASPCAP
sao adequadas quando utilizamos FW HM = 0.8 (conforme mostrado para as estrelas e
nas Figuras e . Se usarmos valores menores de FW H M, sao necessarios valores
menores de Mg para um ajuste ideal.

O valor médio encontrado para Mg foi <[Mg/Fe|> ~0.31, estando de acordo valores
obtidos em Usher et al. (2019). Interessante notar que, embora tenham sido usados tipos
de linhas diferentes (neste trabalho usamos linhas médias e fracas, enquanto Usher et al.
(2019) usou linhas fortes), os resultados obtidos sao semelhantes.

O fundo de linhas fortes nao é bem ajustado pois se forma nas camadas cromosféricas
das estrelas, em condigoes nao-LTE, que nao sao incluidas nos modelos fotosféricos. Mesmo

assim, os resultados estao em bom acordo com o espectro observado.
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Figura 4.10: Estrela 2M17265563-2815558: Espectro observado (pontilhado preto) e espectro sintético
calculado com as abundancias do ASPCAP [Mg/Fe] = 0.29 (laranja).

Comparamos nossos resultados (Figura com diversas populacoes do bojo e também
de outras partes da Galaxia. Nesta figura, estao representadas as abundancias de oxigénio
relatadas pela liberacao original do APOGEE DRI17 e os valores revisados obtidos, con-
forme explicado na Secao 3. Esta figura é readaptada daquela em Barbuy et al. (2018a),
levando em conta apenas os dados de maior resolugao da literatura (com algumas excegoes)
e dados que mostram pouca abundancia espalhada. Os dados da literatura considerados
sao de Friaca & Barbuy (2017) como circulos preenchidos verdes, que contém uma re-
visdo das abundancias de Zoccali et al.| (2006)) e Lecureur et al. (2007), dados de Cunha
& Smith (2006) em quadrados vermelhos, |Alves-Brito et al.| (2010), Fulbright et al.| (2007)
como triangulos cinzas, em circulos cinzas sao apenas estrelas com mais de 11 giga anos de
Bensby et al. (2013]), amostra de |[Ryde et al|(2010) em “x”vermelhos, incluindo algumas

das mesmas estrelas de |Zoccali et al,| (2006), dados de [Jonsson et al| (2017) em estrelas
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azuis, incluindo 23 estrelas reanalisadas de |Zoccali et al. (2006)), Lecureur et al.| (2007)
e Friaca & Barbuy (2017), estrelas de Siqueira-Mello et al. (2016) em triangulos azuis e
estrelas pobres em metais de Garcia-Pérez et al. (2013) em pentdgonos rosas, amostras
Howes et al. (2016) em pentdgonos azuis e estrelas de Lamb et al. (2017) em pentdgonos
verdes.

As abundancias de Mg do APOGEE (ASPCAP) para amostras de estrelas foram confir-
madas por nossos ajustes e sao compativeis com as abundancias de Mg de outras amostras
de estrelas do bojo. As diferentes linhas do modelo na Figura correspondem a dife-
rentes raios do centro galactico.

Comparamos as abundancias derivadas de observagoes com as previsoes de modelos de
evolugao quimiodindmica para o bojo (Friaga & Barbuy 2017), descrito como um esferéide
cldssico. Assume-se uma massa barionica de 2 x 10°M, e uma massa de halo escuro
My = 1.3 x 10" M. Um parametro central do modelo é a taxa de formacao de estrelas
especifica vgr (ou seja, o inverso da escala de tempo de formacao de estrelas). A escala
de tempo para a formagao de estrelas é uma medida da rapidez com que o gés neutro esta

sendo convertido em estrelas.
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Figura 4.11: [O/Fe] vs. [Fe/H] (painel superior) e [Mg/Fe] vs. [Fe/H] (painel inferior), para estrelas de
campo do bojo da literatura e as abundancias APOGEE (original e revisada no caso de oxigénio) para
as 58 estrelas de amostra. Simbolos: estrelas cinzentas de 4 pontas: Alves-Brito et al. (2010); circulos
preenchidos em vermelho: Bensby et al. (2013); circulos preenchidos em vermelho: Bensby et al. (2017);
pentdgonos cinzas abertos: Casey & Schlaufman (2015); tridngulos preenchidos em cinza forte: Fulbright et
al. (2007); pentdgonos abertos magenta: Garcfa-Pérez et al. (2013); quadrados preenchidos de vermelho:
Cunha & Smith (2006); circulos preenchidos em vermelho indiano: Hill et al. (2011); pentdgonos abertos
cinzas: Howes et al. (2016); estrelas cinzentas: Johnson et al. (2014); estrelas cinza de 5 pontas: Jonsson
et al. (2017); pentdgonos cinzas abertos: Koch et al. (2016); pentdgonos verdes abertos: Lamb et al.
(2017); cruzes vermelhas: Ryde et al. (2010) ); circulos verdes preenchidos: Ryde et al. (2016); estrelas de
5 pontas turquesa: Rojas- Arriagada et al. (2017); tridngulos abertos cinzas: Siqueira-Mello et al. (2016);
circulos abertos azuis: APOGEE original ; circulos preenchidos de ciano: abundéncias finais para as 58
estrelas da amostra APOGEE. As abundancias de Oxigénio sdo normalizadas em termos de abundéancias
solares adotadas, conforme explicado em Friaga & Barbuy (2017). Modelos de evolugao quimiodinamica de
Friaca & Barbuy (2017) com escala de tempo de formagao de 1 Gyr, para vérios raios, sdo sobreplotados:
r < 0,5 kpc (linhas sélidas), 0,5 < 1 kpc (linhas pontilhadas), 1 < r < 2 kpc (linhas tracejadas curtas),
2 < r < 3 kpc (linhas tracejadas longas).
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Nas prescricoes de nucleossintese do nosso modelo, foram adotados os rendimentos de-
pendentes de metalicidade de supernovas de colapso de nicleo (SNe II) da WW95, com
algumas modificagoes seguindo sugestoes de Timmes et al. (1995). Para baixas metali-
cidades (Z < 0.01Z), foram incluidos os rendimentos de hipernovas de alta energia de
explosdo (HNe) (Nomoto et al. 2013, e suas referéncias). Os rendimentos de supernovas
do tipo Ia s@o de Iwamoto et al. (1999) — seus modelos W7 (estrela progenitora de meta-
licidade inicial Z = Z) e W70 (metalicidade inicial zero). Os rendimentos para estrelas
de massa intermedidria (0.8 — 8M) com Z inicial = 0.001, 0.004, 0.008, 0.02 e 0.4 vém de
van den Hoek & Groenewegen (1997) (caso davariavel n AGB).

A razao [Mg/Fe] é um dos principais marcadores da origem pela acrec¢ao, sendo o Mg
um elemento-o. As abundancias computadas para nossas estrelas concordam bem com
as do ASPCAP. Como podemos ver nas Figuras e as abundancias derivadas
aqui tanto para o oxigénio quanto para o magnésio sao bem reproduzidas pelo modelo
quimiodindmico com vgr = 1 Gyr~! (escala de tempo de formagao estelar de 1 giga ano).

Mais uma vez, isso sugere que esses objetos sao muito antigos.

4.5 Calcio

O Calcio é produzido principalmente durante a nucleossintese explosiva de supernovas
do tipo II (WW95; McWilliam 2016), com contribuigbes menores de supernovas tipo la
(SNIa).

As linhas utilizadas para a anélise de Ca foram Cal: 16197.075 e 16204.087 A. Também
analisamos a linha de Cal em 16150.763 A, porém esta linha é muito rasa em comparacio
as demais.

A linha Cal 16204.087 A é adequada para cerca de 2/3 da nossa amostra. Para as
demais estrelas, foram exigidos valores menores de Ca. A linha Cal: 16197.075 A pode ser
considerada adequada para pelo menos metade das estrelas, enquanto as demais exigiram
um valor de até +0.3 dex para um ajuste ideal.

Obtive um valor médio de <[Ca/Fe|]>,gpcap=0.21 dex. Esse valor é igual ao valor de
[Ca/Fe] = 0.20, obtido em Usher et al. (2019) por meio de medidas de linhas equivalentes
de linhas em outra regiao do espectro.

O elementos-a Ca é representado na Figura (também na Fig. 4.14] com diferentes
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autores na comparagao) para as 58 estrelas de amostra, juntamente com diferentes dados

da literatura de Garcia Pérez et al.| (2013)), Howes et al.| (2015]), Howes et al. (2016), Lamb
et al. (2017), [Casey e Schlaufman! (2015)), [Koch et al| (2016)), |Alves-Brito et al. (2010)),

Bensby et al.| (2017) para estrelas com mais de 8 giga anos, Ryde et al| (2015) Ryde et al.
(2016) e Siqueira-Mello et al. (2016).
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Figura 4.12: [Ca/Fe] vs. [Fe/H] para estrelas de campo bojo da literatura e as abundancias de APOGEE
para as 58 estrelas da amostra. Simbolos: estrelas de Rich e Origlia et al. (2005) em retangulos rosas,
estrelas do Bojo de Alves-Brito et al. (2010) em estrelas aqua, estrelas do Halo de Alves-Brito et al. (2010)
em “+”laranja, estrelas do disco espesso em quadrados verdes, estrelas de Johnson et al. (2014) em x
amarelos, Casey & Schlaufman (2015) em triangulos roxos, estrelas pobres em metais do bojo de Koch et
al. (2016) em tridngulos azuis, estrelas de Bensny et al. 2017 em quadrados azuis, C.R. de Silveira et al.
(2018) em pentdgonos rosas e abundéancias finais para as 58 estrelas de amostra APOGEE em losangos

verdes.

Analisando a Figura [4.12] é possivel perceber que nossos ajustes resultaram em uma

correlagao [Ca/Fe| versus [Fe/H| muito menos dispersa e acentuada, se comparada & amos-

tra de Johnson et al.| (2014) e Bensby et al.| (2017)), por exemplo.

Os resultados encontrados para o Calcio também estao de acordo com valores encon-
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trados para estrelas muito pobres em metais do bojo, estudadas em [Howes et al.| (2015)).
A concordancia geral de nosso trabalho em comparacao a trabalhos semelhantes expli-

cam as abundancias de Ca encontradas no bojo.

4.6 Silicio

Si e Ca sao produzidos principalmente por SNII (WW95; McWilliam 2016), com con-
tribuigdes menores de supernovas do tipo la (SNIa).

O elemento-a Si é representado na Figura para as 58 estrelas de amostra, jun-
tamente com dados da literatura de Garcia-Pérez et al. (2013), Howes et al. (2016),
Lamb et al. (2017), Casey & Schlaufman (2015), Koch et al. (2016), Alves-Brito et al.
(2010), Bensby et al. (2017) para estrelas com mais de 8 giga anos, Ryde et al. (2016) e
Siqueira-Mello et al. (2016).

A Figura (andloga a Fig. , apenas com diferentes autores na comparagao)
mostra que uma tipica escala de tempo de formagao estelar de 1 giga ano (o modelo quimi-
odinamico com vgr = 1 Gyr—!) também explica as abundancias de Si e Ca encontradas no
bojo. A partir desta figura, podemos concluir que nao ha diferencas nas abundancias de Si
e Ca das presentes amostras in-situ confirmadas de estrelas do bojo, e amostras anteriores

em regioes do bojo, para as quais nao ha distancias precisas disponiveis.
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Figura 4.13: [Si/Fe| vs. [Fe/H] para estrelas de campo bojo da literatura e as abundéancias de APOGEE
para as 58 estrelas da amostra. Sfmbolos: estrelas de Rich e Origlia et al. (2005) em retangulos rosas,
estrelas do Bojo de Alves-Brito et al. (2010) em estrelas aqua, estrelas do Halo de Alves-Brito et al. (2010)
em “+”laranja, estrelas do disco espesso de Alves-Brito et al. (2010) em quadrados verdes, Garcia-Perez
et al. (2013) em tridngulos verdes, estrelas de Johnson et al. (2014) em x amarelos, Casey & Schlaufman
(2015) em triangulos roxos, estrelas pobres em metais do bojo de Koch et al. (2016) em tridngulos azuis,
estrelas de Bensny et al. 2017 em quadrados azuis, C.R. de Silveira et al. (2018) em pentdgonos rosas e

abundéancias finais para as 58 estrelas de amostra APOGEE em losangos verdes

Assim como para Ca e Mg, nossos ajustes resultaram em uma correlacao [Si/Fe| versus

[Fe/H] muito menos dispersa e acentuada, quando comparada a amostra de |Johnson et al.|

(2014])), por exemplo, conforme visto pela Figura m
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Figura 4.14: [Si,Ca/Fe] vs. [Fe/H] para estrelas de campo bojo da literatura e as abundancias de APOGEE
para as 58 estrelas da amostra. Simbolos: estrelas cinzentas de 4 pontas: Alves-Brito et al. (2010); circulos
preenchidos em vermelho: Bensby et al. (2017); pentdgonos cinzas abertos: Casey & Schlaufman (2015);
pentdgonos abertos magenta: Garcia-Pérez et al. (2013); pentdgonos abertos cinzas: Howes et al. (2016);
pentdgonos abertos cinzas: Koch et al. (2016); pentdgonos abertos verdes: Lamb et al. (2017); circulos
verdes preenchidos: Ryde et al. (2016); tridngulos abertos cinzas: Siqueira-Mello et al. (2016); circulos
azuis abertos: APOGEE original; circulos cheios de ciano: abundancias finais para as 58 estrelas de
amostra APOGEE. As linhas sdo as previsoes dos modelos quimiodinamicos de Friaca & Barbuy (2017)

com uma escala de tempo de formagao de 1 Gyr para varios raios.
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4.7 Cério

O DRI16 foi o primeiro lancamento de dados do APOGEE a fornecer abundancias de
Cério, fornecendo assim acesso do APOGEE ao caminho de nucleossintese de captura de
néutrons. As abundancias de Cério do ASPCAP abundancias de cério foram derivadas
de uma tnica linha em 15784.8 A. \Jonsson et al| (2020) afirma que a tag CEFE néo foi
completada para estrelas com v,,q > 120 km/s porque, para essas estrelas, a janela para a
unica linha de Ce usada muda para comprimentos de onda que caem em uma das lacunas
entre os detectores do APOGEE.

Nestre trabalho, usamos 6 linhas de Cell (Fig. , entre as quais a linha Cell
16722.510 Ase ajusta bem a quase todas as estrelas, exceto algumas para as quais a maioria
das outras linhas se ajustam com um valor menor do que com a melhor linha (como é o
caso de 2M17173693-2806495). J4 as linhas Cell 15958.400 e 16595.180 Ase enquadram

no valor adotado para quase todas as estrelas.
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Figura 4.15: Estrela 2M18500307-1427291: encaixa nas 6 linhas de Cério. Espectro observado: preto; Os
espectros sintéticos sdo: azul com ASPCAP original [Ce/Fe]= 0.08, verde com abundancia Ce final deste
trabalho.

A linha CelI 15784.950 Aé adequada para cerca de metade das estrelas, pois algumas
exigiriam abundancias mais baixas de Ce e cerca de 1/3 delas exigiriam abundancias de
Ce mais altas. A linha 16327.320 Aé fraca e se adequa para cerca de 1 /3 das estrelas,
enquanto as demais exigiram maiores abundancias de Ce. Para Cell 16376.480 A, séo
exigidos valores mais altos para cerca de metade das estrelas. Todas as seis linhas podem
ser consideradas bem ajustadas, como é o caso da estrela 2M18500307-1427291, mostrada

na Figura [4.15, Para o ajuste das linhas de Ce, adotamos FWHM = 0.75, que ¢é ade-
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quado para o comprimento de onda das linhas. Os valores revistos sao sistematicamente
superiores aos resultantes do ASPCAP (os ajustes para todas as estrelas estao disponiveis
sob consulta).

Na Figura sao mostradas as abundancias revisadas de Ce em contraste com as
abundancias originais do DR17 APOGEE, que sao mais baixas. Também estao inclusos
os resultados para M62 de Yong et al. (2014) e para estrelas de bojo de campo de van
der Swaelmen et al. (2016) e Lucey et al. (2022). Como pode ser visto na Figura [1.16]
descobrimos que as estrelas de amostra sao realcadas em Cério, por cerca de um valor
médio de [Ce/Fe]~0.4. Este é essencialmente um elemento formado principalmente pelo
processo-s, com uma fragao de 0.186 como elemento-r e 0.814 como elemento-s (Simmerer
et al. 2004).

Vemos claramente que encontramos valores mais altos de Ce em relacao ao DR17 e
também aos resultados da pesquisa COMBS de Lucey et al. (2022). Fica evidente que
mais investigacoes sobre a abundancia de Ce em estrelas do bojo pobres em metal sao

necessarias.
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Tabela 4.2 - Abundancias de derivagoes APOGEE-ASPCAP originais, e valores revisados de Ce, usando
as linhas relatadas em Tabela para as 58 estrelas de amostra. Para abundancias de Ce, as duas colunas

correspondem a: abundéancias do ASPCAP/DR17 e valores revisados.

Star [Ce/Fe]

ID DR17 revisado
2M17153858-2759467 -0.16 0.25
2M17173693-2806495 -0.10 0.20
2M17250290-2800385 — 0.20
2M17265563-2813558 -0.20 0.10
2M17281191-2831393 -0.14 0.20
2M17295481-2051262 -0.02 -0.02
2M17303581-2354453 — 0.40
2M17324257-2301417 —_ —
2M17330695-2302130 — 0.50
2M17344841-4540171 — 0.50
2M17351981-1948329 — 0.50
2M17354093-1716200 — 0.50
2M17390801-2331379 — 0.50
2M17392719-2310311 — 0.50
2M17473299-2258254 -0.27 0.30
2M17482995-2305299 -0.4 0.20
2M17483633-2242483 — 0.50
2M17503263-3654102 — 0.50
2M17552744-3228019 -0.15 0.35
2M18020063-1814495 -0.08 0.30
2M18050452-3249149 -0.11 0.45
2M18050663-3005419 — 0.40
2M18065321-2524392 — 0.45
2M18104496-2719514 -0.17 0.25
2M18125718-2732215 — 0.30
2M18200365-3224168 0.07 0.50
2M18500307-1427291 0.08 0.45
2M17173248-2518529 0.03 0.45
2M17285088-2855427 — 0.50
2M17291778-2602468 — 0.45
2M17301495-2337002 —_ 0.45
2M17310874-2956542 -0.17 0.30
2M17382504-2424163 — 0.10
2M17453659-2309130 -0.40 -0.10
2M17511568-3249403 -0.11 0.40
2M17532599-2053304 — 0.40
2M17552681-3334272 0.03 0.35
2M18005152-2916576 -0.12 0.30
2M18010424-3126158 —_ 0.43
2M18042687-2928348 -0.07 0.20
2M18044663-3132174 — 0.33
2M18052388-2953056 -0.29 0.20
2M18080306-3125381 0.15 0.25
2M18142265-0904155 -0.15 0.30
2M18195859-1912513 -0.17 0.35
2M17190320-2857321 -0.20 0.32
2M17224443-2343053 0.13 0.55
2M17292082-2126433 -0.12 0.42
2M17293482-2741164 -0.27 0.30
2M17323787-2023013 - 0.42
2M17330730-2407378 -0.18 0.30
2M17341796-3905103 -0.03 0.20
2M17342067-3902066 -0.18 0.20
2M17503065-2313234 —_ 0.20
2M18023156-2834451 — 0.50
2M18143710-2650147 -0.18 0.20
2M18150516-2708486 — 0.25

2M18344461-2415140 -0.28 0.40
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Figura 4.16: [Ce/Fe] vs. [Fe/H] para estrelas do campo do bojo da literatura e abundancias do APOGEE
para as 58 estrelas de amostra. Simbolos: triangulos preenchidos em vermelho: van der Swaelmen et
al. (2016); triAngulos verdes preenchidos: Lucey et al. (2022); pentdgonos magenta: M62 de Yong
(2014); circulos azuis abertos: valores APOGEE DR17 [Ce/Fe] e circulos preenchidos em ciano:

abundancias revisadas para as 58 estrelas de amostra APOGEE. As barras de erro sao indicadas no canto

et al.

superior direito.

Do trabalho de Van der Swaelmen et al.[(2016), se viu que [Ce/Fe| diminui ligeiramente
com o aumento das metalicidades (Figura 4.16)). Nossa amostra estd numa regiao meta-
licidades menores, e nossos valores sugerem valores mais elevados de Ce, se comparados

com valores do ASPCAP (tanto DR16 quanto DR17).

A presenca de aprimoramentos de elementos do processo-s em estrelas muito antigas
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pode ser devido a um enriquecimento do processo-s da matéria primordial a partir da qual o
aglomerado se formou, processado em spinstars massivas (veja, por exemplo, Frischknecht
et al. 2016). Por outro lado, uma vez que nao temos as idades dessas estrelas, nao podemos
excluir que o aumento do Ce possa ser devido a uma transferéncia de massa de uma estrela
companheira do Ramo Gigante Assintético (AGB) (por exemplo, Bisterzo et al. 2011,
Cristallo et al. al. 2015). No entanto, é pouco provavel que as 58 estrelas da amostras
sejam pares de companheiras bindrias.

A melhor possibilidade seria ter spinstars produzindo os elementos do processo-s du-
rante sua fase hidrostatica e produzindo os elementos do processo-r na explosao da super-
nova (sendo a fonte de ambos). Isso é possivel se os spinstars girarem rapido o suficiente
para produzir uma explosao MHD (magnetohydrodynamic) com as condigoes certas para
produzir um processo-r (veja, por exemplo, Nishimura et al. 2017 e referéncias 14 citadas).
A dificuldade, no entanto, se deve ao fato de que neste cenario é extremamente incerto

prever a contribuicao relativa observada dos elementos dos processo-s e processo-r.

4.8 Neodimio

Também era de nosso interesse estudar o Neodimio, que pode ser originado no final
evolutivo de estrelas massivas. Também ha possibilidade do Neodimio ser gerado na colisao
de estrelas de néutrons (Fig. [L.5)).

Nao existem linhas de Nd I documentadas na regiao de interesse. No entanto, existem
diversas linhas de Nd II e tentamos verificar quais poderiam ser utilizadas. A Figura [4.17
mostra as regioes destas linhas para uma estrela da amostra.

Observando estas imagens, vemos que as linhas de Nd que serao mais tteis estao lo-
calizadas em NdII: 15284.461, 15368.143 e 16303.785. Ainda assim, essas linhas nao sao

adequadas para andalise, e portanto desconsideramos este elemento na presente analise.
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Figura 4.17: Regioes das linhas de Neodimio.
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Perspectivas

Alguns elementos precisam ser analisados novamente, agora usando parametros nao
calibrados. Entre eles estdo o elemento a Enxofre, elementos leves como Aluminio (Al)
e Sodio (Na), além de alguns elementos do pico de Ferro como Manganés (Mn), Cobalto
(Co), Vanédio (V) e Niquel (Ni).

O Manganés é produzido principalmente em SNe do tipo II durante a queima explosiva
de silicio, em regioes incompletas de queima de Si, e depende de varias condi¢oes ambien-
tais de nucleossintese, como corte de massa entre a matéria ejetada e matéria caindo no
remanescente, excessos de elétrons e neéutrons, mistura de fallback, energia de explosao...
Além disso, o manganés também é produzido em do SNe tipo Ia (Bravo et al. 2013).

Como exemplo, usamos a linha Mnl: 15217.793 para rastrear a abundancia de Man-
ganés. Algumas estrelas nao tinham abundéancia do ASPCAP (por exemplo, estrelas das
Figuras e . Para essas, obtivemos valores de abundancia coerentes com os de-
mais valores da amostra. Além disso, analisamos também as estrelas para as quais estao
disponiveis as abundancias de Mn.

Para a grande maioria da amostra, os valores do ASPCAP sao satisfatérios (por exem-
plo, estrela da Figura . No entanto, para pouco mais de um terco da amostra, perce-
bemos que foi necessario valores mais baixos de Mn para um ajuste ideal das linhas. Tudo
isso sera revisado, incluindo verificagao da estrutura hiperfina das linhas de Mn, assim
como de outros elementos do pico do ferro, como Cobalto e Cobre, para os quais hd um

grande nimero de linhas.
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Figura 5.2: Espectro da estrela nas regioes das linhas de Manganés.
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A evolucao quimica galactica do Enxofre ainda esta em debate. Em baixas metalicida-
des alguns estudos nao encontram correlagao entre [S/Fe] e [Fe/H] (tipico para elementos
@), enquanto outros encontram [S/Fe] aumentando em dire¢ao a metalicidades mais bai-
xas, e outros ainda encontram uma combinagao dos dois (Matrozis et al. 2013). Cada
cenario tem implicagoes diferentes para a evolucao quimica galactica de enxofre.

O enxofre é um elemento quimico de consideravel interesse cientifico. Primeiro, é
um dos elementos « (elementos de O a Ti com numeros atoémicos pares). Ja falamos
como estudos de abundancia de elementos o em atmosferas estelares podem lancar luz
sobre propriedades importantes de populacoes estelares, como sua histéria de formacao
estelar e fungdo de massa inicial (por exemplo, McWilliam 1997). Essas propriedades sao
necessarias para a discussao sobre a formacao e evolucao das galdxias. Em segundo lugar,
S é um elemento volatil. Isso significa que nao forma poeira facilmente, e o niimero de seus
atomos medido em um gés é de fato o nimero total, o que torna o enxofre bem adequado
para estudos cosmolégicos E| Antes que essa discussao possa ser iniciada, no entanto, a
evolucao quimica de S deve ser entendida em nossa prépria galéxia.

Ao tentar estudar o Enxofre, notamos que os valores do ASPCAP parecem estar com
abundancias elevadas (veja a Figura[5.4, mostrando as linhas SI: 15469.816 e 15478.482 A).
Percebemos a necessidade de incluir corre¢oes NLTE aos resultados obtidos em LTE. No
entanto, nao encontramos na literatura tais correcoes para essas linhas no infra-vermelho

proximo. Isso ficara para trabalhos futuros.

! Em particular, juntamente com outro elemento volatil, Zinco, poderia ser usado como um relégio
cosmoldgico para tragar a evolugdo de sistemas Lyman a amortecidos (Nissen et al. 2004, 2007), enormes
nuvens de gas de H predominantemente neutro em altos z, que podem desempenhar um papel fundamental

na formacao de galéxias.
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------- Observed Spectrum === APOGEE: [S/Fe]=0.7 [S/Fe]=0.2 === [S/Fe]=0.5
2.00 2.00
1.75 SI: 15460 816 L.75 7 SI: 15478.482
1.50 1.50 -
1.25 1 1.25 1
1.00 - L
0.75 A 0.75
0.50 A 0.50 A
0.25 A 0.25
0.00 0.00

T T T T T T T T T T T
15468 15469 15470 15471 15472 15477.515478.015478.515479.015479.515480.0
Wavelength (A)

Figura 5.4: Regides das linhas de Enxofre SI: 15469.816 e 15478.482 A.

Uma analise de abundancias também precisa ser feita para os elementos leves Aluminio
(Al) e Sédio (Na), além de alguns elementos do pico de Ferro como Cobalto (Co), Vanadio
(V) e Niquel (Ni).

Tanto o »Na quanto o 2"Al sao produzidos, juntamente com o Mg, principalmente na
queima de Carbono e Neonio durante as fases hidrostéticas de estrelas massivas (Woosley
et al. 1995, Sukhboldet al. 2016). A maior parte do Sédio é produzida durante a queima de
Carbono, exigindo um excesso de néutrons e, portanto, dependente da metalicidade. Cerca
de 10% do Na é produzido no envelope de H, no ciclo Ne-Na, e parte do sédio também
é feito a partir da captura de néutrons de Ne na queima de He (isso ocorre na fase AGB
de estrelas de massa intermedidria, através de processos de Hot-Bottom Burning). Nesta
fase, o Na é produzido e também destruido (Renzini et al. 2015, e referéncias 14 citadas).

Na regido de 15000 - 17000 A, temos linhas de Na I em 16373.87 Ae Na I 16388.850 A,
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e outra de Na IT em 16746.88 A. Partindo destas linhas, esperamos obter as abundéancias
de Sédio.

O Al é produzido pela queima de Ne em estrelas massivas. Em todas as amostras
de bojo de [Al/Fe] vs. [Fe/H], se comporta como um elemento «, como j& apontado
por McWilliam et al. (2016). Estrelas massivas AGB também podem produzir pequenas
quantidades de Al através do ciclo MgAl (Ventura et al. 2013).

As linhas de Aluminio disponiveis na regiao da banda-H estao em Al I: 15956.6, 15968,
16719, 16750 e 16763 A. No entanto, algumas sio muito fracas para medidas confidveis,
de forma que pretendemos analisar as linhas mais fortes, localizadas em Al I: 16718.957,
16750.53 e 16763.359 A. A anélise j4 havia sido feita nos testes iniciais. Porém vale lembrar
que os testes iniciais deste trabalho usavam os parametros calibrados, sendo que para uma
comparacao real é necessario usar parametros nao calibrados para o calculo de abundancias.

Os elementos do pico de Ferro que precisam ser reanalizados, agora com parametros
nao calibrados, sao Cobalto (Co), Vanddio (V) e Niquel (Ni). Para Cobalto, a linha mais
forte estd em Co I: 15906.075 A. As linhas Co I: 16568.649 e 16757.711 A se mostram
claras para a maioria das estrelas, enquanto para outras (por ex. 2M17473299-2258254 e
2M17265563-2813558), essas linhas ndo podem ser usadas para anélise de abundéancias.

S6 no banco de dados do NIST existem 142 linhas de VI e 19 de VII. Uma pré-analise
deve ser feita para selecionar apenas as fortes o suficiente e que nao estejam nas lacunas
do APOGEE. Ja as linhas de Niquel sao extremamente escassas na regiao da banda-H
que estamos estudando (15000-17000A). Nos bancos de dados nao hd nenhuma linha de
Nil documentada, apenas uma de Nill localizada em 16766.49A. Se esta linha for forte o

suficiente poderemos inferir as abundancias de Niquel para as estrelas de nossa amostra.
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Conclusoes

Selecionamos 58 estrelas da amostra do bojo de |Queiroz et al.| (2021) baseado em
dados do APOGEE e Gaia, com caracteristicas de pertencer ao bojo esferoidal. Para esta
amostra, analisamos linhas de C, N, O, elementos alfa Mg, Si, Ca e o elemento de captura de
neutrons Ce. As abundancias de Mg, Si e Ca dos resultados originais do APOGEE usando
o software ASPCAP nos pareceram confidveis e confirmadas. Recomputamos abundéncias
para C, N, O e Ce, assumindo os parametros estelares nao calibrados espectroscépicos do
APOGEE DR17. Para esses elementos, relatamos diferencas nas abundéancias: relatamos
valores levemente maiores para O, N, Ce e menores para C.

Comparamos a abundancia desses elementos com dados da literatura para estrelas do
bojo e modelos quimiodinamicos de Friaca & Barbuy (2017) - ver também Barbuy et al.
(2018a). Essas comparagoes mostram a compatibilidade das abundéancias das estrelas de
amostra com a literatura e modelos para Mg, Si e Ca em que um componente suportado
por pressao (bojo esferoidal) se formou em uma escala de tempo muito curta (abaixo de 1
giga ano).

Nossa amostra do bojo, embora reconhecidamente pequena, abrange uma faixa signifi-
cativa em toda a distribuicao de metalicidade, conforme encontrado em estudos de baixa
resolucao do bojo. A faixa de metalicidade amostrada, portanto, oferece a oportunidade de
inferir caracteristicas da evolucao quimica do bojo, conforme definido pelas abundancias
resumidas abaixo.

Para [Fe/H]>-1, os valores de [O/Fe| diminuem a medida que [Fe/H] aumenta. O
declinio em [O/Fe] no bojo, no entanto, nao é tdo grande quanto para os discos finos e
grossos nas metalicidades mais altas. Nossos resultados sugerem que o valor de [O/Fe]

para o qual ocorre o “joelho”no plano [O/Fe]vs[Fe/H] fica ~ 0.18 dex acima dos resulta-



106 Capitulo 6. Conclusées

dos obtidos pelo ASPCAP. A explicagao mais direta desta tendéncia é que o bojo sofreu
um enriquecimento de metal mais rapido do que o halo, mas que a formacao de estrelas
continuou ao longo de escalas de tempo que podem incluir o inicio de SNe Ta. Resultados
semelhantes foram sugeridos por outros modelos de evolug¢ao quimica (veja Matteucci 2021
para uma revisao), e para estrelas com enriquecimento de elementos alfa semelhantes com
idades asterossismicas (Miglio et al. 2021).

As abundancias de Nitrogénio nao mostram um aumento excepcional para nenhuma
das estrelas da amostra, portanto, nao ha evidéncias de que essas estrelas sejam resultado
de multiplas populagoes estelares em aglomerados globulares dissolvidos.

A abundancia de Ce é aumentada em todas as estrelas, o que indicaria uma origem do
processo-s deste elemento ja nas fases iniciais do enriquecimento quimico. Isso poderia ter
sido alcangado com spinstars (por exemplo, Chiappini et al. 2011), ou alternativamente
devido a transferéncia de massa de uma estrela AGB companheira (por exemplo, Cristallo
et al. 2015). Esta mesma conclusao foi alcangada por Barbuy et al. (2009, 2014, 2021b)
em relagao ao aglomerado globular NGC 6522, mas aqui, como todas as estrelas de amostra
atuais sao aprimoradas em Ce, todas elas teriam que ser bindrias com uma companheira
AGB. Portanto, o enriquecimento por spinstars parece ser uma explicacao mais plausivel
no momento.

Embora possamos examinar as propriedades quimicas das estrelas a partir de nossos
dados, seria interessante uma consideracao cuidadosa e equivalente das correcoes NLTE
tanto para nossas observagoes quanto para os dados de referéncia, para uma comparacao
significativa (Zhang et al. 2016; Osorio et al. 2020). As abundancias das estrelas do bojo
analisadas neste trabalho podem ser explicadas por meio de um cenario de formagcao de
uma componente muito velha do bojo. No entanto, é imprescindivel destacar a importancia

de continuar o estudo dessas andlises para outras amostras de estrelas.
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