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RESUMO

Este projeto é focado no estudo de estrelas de tipo solar moderadamente pobres em
metais, com e sem planetas, para a investigação da existência (ou não) de uma co-
nexão entre anomalias na composição química e a presença de planetas. Analisou-se
espectros de alta resolução e razão sinal-ruído (R = 65.000, S/N > 300, espectró-
grafo MIKE, telescópio Magellan, Las Campanas Observatory, Chile) a fim de se
derivar diferenças de abundâncias com altíssima precisão para elementos voláteis e
refratários (erros entre 0, 01 e 0, 05 dex). A metodologia é baseada na análise es-
pectroscópica diferencial, que também fornece diferenças precisas em temperatura
efetiva (Tef), gravidade superficial (log g) e metalicidade ([Fe/H]) para diversos pa-
res de estrelas parecidas em temperatura e metalicidade. Distinguimos estrelas do
disco fino daquelas do disco espesso e as dividimos em grupos “homogêneos” em Tef
e [Fe/H]. Para se obter as diferenças em Tef , log g e [X/H] aplicamos o método de
largura equivalente aplicado a linhas do FeI e FeII com o auxílio do pacote IRAF e
o código MOOG, que resolve o transporte radiativo fotosférico considerando equilí-
brio termodinâmico local. No caso do carbono a região molecular C2(0,0)λ5165Å foi
analisada por meio de síntese espectral (via MOOG também). O nitrogênio teve sua
abundância química calculada via síntese espectral das linhas 3882,52 Å e 3882,70
Å da banda (0,0) do sistema B-X Violeta do CN. Também verificou-se se há alguma
relação entre as abundâncias elementais diferenciais e suas temperaturas de conden-
sação de poeira por entre pares de estrelas similares. Foram estudadas 23 estrelas,
com resultados obtidos para 17 pares de estrelas. Quatro pares apresentaram resul-
tados promissores que sugerem a deficiência de elementos refratários em relação a
elementos voláteis nas camadas mais externas das estrelas. Três pares tiveram seus
resultados descartados devido à incompatibilidade de parâmetros fotosféricos entre
as estrelas da análise diferencial e os outros pares devem ter a análise revista.

Palavras-chave: Estrelas. Estrelas: abundâncias. Análise espectroscópica. Planetas
extrassolares. Galáxia: disco.
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DETAILED DIFERENTIAL CHEMICAL ANALISYS OF SUN-LIKE
METAL POOR STARS WITH OR WITHOUT PLANETS

ABSTRACT

The present project aims to study moderately metal-poor solar-type stars, with
and without planets, to investigate the existence (or not) of a connection between
abnormalities in the chemical composition of stars and the presence of planets.
We analysed high resolution spectra with high signal to noise ratio (R = 65.000,
S/N > 300, MIKE spectrograph, Magellan Telescope, Las Campanas Observatory,
Chile) in order to derive high precision abundance differences in volatile and refrac-
tory elements, with errors between 0, 01 and 0, 05 dex. The methodology is based on
differential spectroscopic analysis, which also provides precise differences in temper-
ature (Teff),surface gravity (log g) and metallicity ([Fe/H]), for several pairs of stars
similar in temperature and metallicity. The stars were distinguished in those which
belongs to the thin or thick disk, and then divided into “homogeneous” groups of Teff
and [Fe/H]. In order to obtain the differences in Teff , log g and [X/H] we applied the
equivalent width method with the IRAF package and the MOOG code, which solves
the photospheric radiative transfer assuming local thermodynamic equilibrium. In
the case of carbon the molecular region C2(0,0)λ5165Å was analysed through spec-
tral synthesis (via MOOG). For the nitrogen, we analysed the lines 3882,52 Å and
3882,70 Å in the molecular region of the violet CN B-X system through spectral
synthesis as well. We also verified whether there is any relation between the differ-
ential elemental abundances and the dust condensation temperatures among pairs
of similar stars. In total, 23 stars have been studied with results to 17 pairs of them.
Amongst all these pairs, 4 showed promising results which confirmed the refractory
elemental depletion in the external layers of stars. The result of three pairs are dis-
carded since the derived photospheric parameters have no compatibility with their
groups, the others pairs should be analysed again.

Keywords: Stars. Stars: abundances. Spectroscopic analysis. Extrasolar planets.
Galaxy: disk.
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1 INTRODUÇÃO

Sempre houve um grande interesse por parte da comunidade científica em descobrir
se existem planetas, ou até sistemas planetários, similares ao nosso. Assim começou-
se uma busca por tal classe de objetos, e foi somente em 1995 que os astrônomos
Mayor e Queloz anunciaram a descoberta de um exoplaneta ao redor de uma estrela
de tipo solar denominada 51 Peg (MAYOR; QUELOZ, 1995). Desde então as detecções
de exoplanetas têm crescido, assim como os métodos utilizados têm se diversificado.
Hoje existem quase 1900 planetas catalogados segundo a Exoplanet Encyclopaedia
(EXOPLANET TEAM, 2015).

Atualmente existem vários métodos de detecção de planetas fora de nosso Sistema
Solar, entre eles podemos citar os métodos de astrometria, trânsito planetário, mi-
crolentes gravitacionais, velocidade radial entre outros. Dentre estes, os métodos
mais comuns na procura por exoplanetas são os por trânsito planetário e por ve-
locidade radial. O método de trânsito planetário nada mais é do que o estudo da
curva de luz (fluxo por tempo) de uma estrela, onde a existência de um planeta
orbitando esta estrela alteraria o fluxo entre o obsevador e uma estrela; este método
têm como principais características observáveis a distância orbital entre planeta e
estrela, a excentricidade do sistema e o raio planetário. No método de detecção por
velocidade radial, observa-se a velocidade radial da estrela através de suas linhas
espectroscópicas interpretada como uma variação em torno do baricentro do sis-
tema estrela-planeta ao longo do tempo; neste caso os principais observáveis são a
distância orbital entre planeta e estrela, a excentricidade do sistema e um limite
inferior para a massa planetária (M), normalmente dada em valores de M sin i (i
é a inclinação do sistema estrela-planeta em relação ao observador), não é possível
obtermos os valores de massa real do planeta pois não é possível sabermos o valor
de i. Mais detalhes podem ser encontrados em Martioli (2006).

Em relação ao estudo desses sistemas, recentemente foi desenvolvida uma técnica
no estudo indireto de planetas rochosos, usando abundâncias químicas diferenciais
de altíssima precisão, com erros em [X/H] (Equação 1.1) chegando a valores tão
reduzidos quanto 0,01 dex (MELÉNDEZ et al., 2009). A razão é que a condensação
de elementos em compostos químicos (p. ex. Lodders (2003)), primeiro passo na
formação de poeira e posteriormente planetesimais rochosos e núcleos de planetas
gasosos, pode alterar a composição química do gás que esteja sendo acrescentado
nas camadas mais externas das estrelas nas fases finais de formação estelar, modi-
ficando ligeiramente sua composição química. Como exemplo do efeito dessa perda
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de compostos que podem ser utilizados posteriormente na formação de planetas,
um cálculo simples indica que o acréscimo de um planeta rochoso de 10 massas
terrestres com metalicidade Z=1 em um envelope estelar produziria um aumento
em metalicidade de ≈ 0, 04 dex em uma estrela semelhante ao Sol. Já um planeta
do tipo gasoso de uma massa de Júpiter, com um núcleo rochoso da ordem de 4%
da massa do planeta, produziria um acréscimo em metalicidade de ≈ 0, 05 dex no
envelope estelar. Como podemos notar os valores são muito pequenos e, por isso, a
necessidade de uma análise de alta precisão.

Estudos são feitos correlacionando abundâncias elementais com suas respectivas tem-
peraturas de condensação (LODDERS, 2003) a fim de verificar possíveis padrões de
metalicidade nas estrelas analisadas. Sendo a temperatura de condensação utilizada
neste trabalho definida como aquela para a qual determinado elemento está 50%
condensado na forma sólida. Podemos destacar Gonzalez (1997) como um dos tra-
balhos de análise pioneira na relação entre abundâncias elementais e temperatura de
condensação em estrelas. Muitos outros trabalhos também abordaram o assunto, os
quais citamos aqui: Schuler et al. (2011b), Gonzalez (2011), Ecuvillon et al. (2006)
e Hernández et al. (2013); com destaque para Meléndez et al. (2009) e Maia et
al. (2014), o último um estudo de um sistema binário. Os trabalhos de Schuler et
al. (2011a), Mack III et al. (2014) e Teske et al. (2015) também foram realizados
para sistemas binários; o último em que ambas as estrelas do sistema hospedam
planetas. Existem também outras discussões envolvendo a relação da temperatura
de condensação com a metalicidade estelar, entre elas podemos citar o trabalho de
Adibekyan et al. (2014) que discute a possível relação com idade estelar e Önehag et
al. (2011) que discute uma possível relação ambiental como a origem de correlações
com a temperatura de condensação.

Vale ressaltar que diversos grupos têm analisado quimicamente estrelas de meta-
licidade solar e ricas em metais, não só contendo planetas rochosos, mas também
gigantes gasosos. No entanto, quase não existem estudos que focam em estrelas mais
pobres em metais que o Sol ([Fe/H] < 0 dex, Eq. 1.2), pois a frequência de se
encontrar planetas (gasosos principalmente) ao redor de estrelas pobres em metais
é relativamente menor quando comparada com as demais estrelas, como observado
na Figura 1.1.

Embora o estudo de Norris e Ryan (1991) para estrelas da vizinhaça solar (Figura
1.2) indique uma distribuição homogênea de estrelas com diferentes metalicidades
com pico da distribuição em torno de [Fe/H]∼-0,2 dex, o trabalho de Fischer e

2



Figura 1.1 - Histograma de estrelas hospedeiras de planetas.

Fonte: Exoplanet Team (2015).

Valenti (2005) indica uma probabilidade de P ∝ 102[Fe/H] para se encontrar planetas
gasosos; ou seja, quanto mais rica em metais é a estrela, maior a chance desta
hospedar um planeta gasoso. Na Figura 1.3 podemos observar a distribuição de
metalicidades para estrelas com planetas do tipo gasoso. É possível notar que o pico
da distribuição está em torno de [Fe/H]∼+0,1 dex. Já a distribuição de metalicidades
para estrelas que hospedam planetas rochosos é ampla, com pico de distribuição em
torno de [Fe/H]∼0,0 dex (Figura 1.4).

Apesar do alto número de detecções de planetas em torno de estrelas mais ricas em
metais, o número de detecções de planetas para estrelas de menor metalicidade tem
aumentado ao longo dos anos (como visto na Figura 1.5). Então, hoje já existe uma
amostra relativamente extensa para o estudo da presença e formação de planetas ao
redor de estrelas pobres em metais.

O objetivo do presente estudo é analisar a composição química de estrelas mode-
radamente pobres em metais (−0, 85 < [Fe/H] < −0, 34 dex) com temperatura e
gravidade fotosféricas similares às do Sol e observar as diferenças de abundância de
alguns elementos entre estrelas que hospedem planetas com estrelas que não tenham
indícios da presença de planetas. De certa forma, estamos contribuindo para um novo
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Figura 1.2 - Distribuição de metalicidades para estrelas da vizinhaça solar.

Fonte: Norris e Ryan (1991).

método de seleção de estrelas na busca de planetas baseando-se em resultados de
abundância via espectroscopia de alta precisão.

O presente estudo foi feito considerando estrelas pertencentes aos discos espesso e
fino de nossa galáxia, sendo estes distintos entre si em termos de padrão de abundân-
cia, distribuição de idades estelares, localização espacial (dada por perfis verticais
distintos de densidade de estrelas com escalas de alturas diferentes) e cinemática
estelar (dispersões de velocidades distintas na direção radial, vertical e azimutal na
Galáxia). Estrelas encontradas no disco espesso são em geral mais velhas e portanto
mais pobres em metais em média do que estrelas encontradas no disco fino. Na Fi-
gura 1.6 é apresentado um esquema da Galáxia e suas componentes, cada uma com
escala de altura característica, HDF ' 300 pc e HDE ' 900 pc, de acordo com Jurić
et al. (2008).
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Figura 1.3 - Distribuição de metalicidades para estrelas hospedeiras de planetas gasosos.

Fonte: Exoplanet Team (2015).

Figura 1.4 - Distribuição de metalicidades para estrelas hospedeiras de planetas rochosos.

Fonte: Exoplanet Team (2015).
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Vale afirmar que toda a discussão para metalicidade é feita em termos de [Fe/H]
ou [X/H]. Essa definição está representada na Equação 1.1.

[X/H] ≡ log

(
ε(X)
ε(H)

)
∗
− log

(
ε(X)
ε(H)

)
�

(1.1)

onde A(E) = logε(E) = log N(E)
N(H) + 12 e N(E) é a densidade numérica do elemento

E e N(H) a densidade numérica do elemento hidrogênio.

Para o elemento ferro especificamente, define-se:

[Fe/H] ≡ log

(
N(Fe)
N(H)

)
∗
− log

(
N(Fe)
N(H)

)
�

(1.2)

Figura 1.5 - Metalicidade de estrelas hospedeiras de planetas e seus respectivos anos de
descoberta.

Fonte: Exoplanet Team (2015).
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Figura 1.6 - Figura ilustrativa da Galáxia e suas componentes (fora de escala).
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2 AMOSTRA E DADOS OBSERVACIONAIS

2.1 Seleção da amostra

A amostra consiste em 23 estrelas de tipo solar (F e G) moderadamente pobres em
metais (−0, 85 dex < [Fe/H] < −0, 34 dex), com e sem planetas detectados. As
estrelas foram selecionadas de acordo com seus parâmetros fotosféricos (5377K <

Tef < 6177K e 3, 94 dex < log g < 4, 94 dex) e agrupadas em grupos homogêneos
em termos de metalicidade [Fe/H] e temperatura efetiva Tef .

Foram selecionadas estrelas a partir das amostras de trabalhos que buscaram pla-
netas em estrelas pobres em metais (p. ex. Souza et al. (2011)).

2.2 Observações espectroscópicas

Os espectros das estrelas da amostra foram coletados com o telescópio Magellan de
espelho de 6,5 m de diâmetro do Observatório de Las Campanas, no Chile, com
o uso do espectrógrafo echelle MIKE (LAS CAMPANAS OBSERVATORY CARNEGIE

INTITUTION OF WASHINGTON, 2014). Os dados utilizados têm alta resolução espec-
tral (R=65.000) e alta relação sinal-ruído (S/N > 350), com cobertura espectral de
aproximadamente 3500 a 9000 Å. As observações foram realizadas em duas missões,
uma em fevereiro e outra em junho e julho de 2011: a primeira pelo Prof. Dr. Jorge
Meléndez (Universidade de São Paulo) e o Dr. Alan Alves-Brito (Universidade Fe-
deral do Rio Grande do Sul), e a segunda pelo Dr. David Yong (Australian National
University). Um relatório sucinto das observações espectroscópicas é apresentado na
Tabela 2.1.

Tabela 2.1 - Detalhes das observações das estrelas da amostra.

Objeto Data de coleta Texp (s) V (mag) Tipo espectral
HD079601 20/02/2011 2x585 + 2x480 8,020 G2V
HD078747 21/02/2011 2x450 7,740 G5V
HD124785 20/02/2011 4x650 8,670 F9w
HD155358 20/02/2011 2x350 + 2x500 7,280 G0
HD114762 22/02/2011 4x300 + 1x150 7,306 F9V
HD126793 22/02/2011 2x600 + 4x400 8,240 G0w
HD040865 20/02/2011 2x750 + 4x400 8,610 G5V
HD181720 01/07/2011 2x150 7,860 G1V
HD077110 20/02/2011 2x1000 + 2x900 8,850 G1V

(Continuação)
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Tabela 2.1 - Conclusão

Objeto Data de coleta Texp (s) V (mag) Tipo espectral
HD056274 20/02/2011 4x180 7,709 G7V
HD006434 21/02/2011 1x300 + 2x600 + 2x900 7,720 G2/G3V
HD021019 20/02/2011 6x120 6,198 G2V
HD111232 20/02/2011 4x300 7,610 G8V
HD037124 20/02/2011 2x850 + 4x259 7,680 G4IV-V
HD020794 22/02/2011 2x20 + 4x30 4,263 G8V
HD190984 30/06/2011 2x300 8,730 F8V
HD017865 21/02/2011 1x650 + 2x1200 8,180 F8V
HD048938 21/02/2011 2x250 + 2x500 6,430 G0V
HD150177 20/02/2011 4x100 6,339 F3V
HD022879 22/02/2011 2x200 + 2x400 6,689 F9V
HD059984 21/02/2011 1x120 + 1x80 5,933 G0V
HD088725 22/02/2011 2x180 + 2x280 + 2x250 7,740 G1V
HD171028 01/07/2011 2x240 + 2x120 8,310 G0

Vesta 30/06/2011 4x45 6,300 G2V

Na última linha da Tabela 2.1, lista-se quatro exposições tomadas do asteróide Vesta,
as quais representam o espectro solar integrado coletado por reflexão; prática comumente
adotada em observações espectroscópicas de estrelas.

A Tabela 2.2 mostra a razão sinal-ruído média de cada espectro estelar combinado medida
nas regiões vermelha (λ5950Å− λ6100Å) e azul (λ4500Å− λ4615Å).

Os espectros obtidos nessas duas missões foram previamente reduzidos usando o pacote
IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) (NATIONAL OPTICAL ASTRONOMY OB-

SERVATORIES, 2012) pelos nossos colaboradores Dr. Cherie Fishlock e Dr. David Yong
(Australian National University). Cada espectro estelar é representado por 33 arquivos no
formato FITS (Flexible Image Transport System), os quais correspondem às 33 ordens
“echelle”. A normalização do contínuo foi feita de modo independente em cada uma dessas
ordens. Depois de normalizados todos os espectros correspondentes a uma certa estrela são
combinados, de forma ponderada de acordo com suas relações sinal-ruído (Tabela 2.2),
resultando em um único espectro representativo para cada estrela.
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Tabela 2.2 - Relação sinal-ruído média das estrelas da amostra.

Relação sinal-ruído média

Estrela 〈S/N〉 azul 〈S/N〉 vermelho
HD079601 302 713
HD078747 264 656
HD124785 272 639
HD155358 123 613
HD114762 329 816
HD126793 315 758
HD040865 359 844
HD181720 190 408
HD077110 298 681
HD056274 266 615
HD006434 206 496
HD021019 372 884
HD111232 274 669
HD037124 366 1053
HD020794 229 711
HD190984 146 363
HD017865 255 390
HD048938 292 774
HD150177 279 621
HD022879 169 603
HD059984 267 684
HD088725 291 710
HD171028 232 488

2.3 Grupos homôgeneos de estrelas

Para esse estudo, a amostra de estrelas foi dividida de tal forma que a análise espec-
troscópica ocorreu somente entre estrelas pertencentes à população do disco fino ou disco
espesso. Esse cuidado foi tomado, pois estudos mostram que os padrões de abundâncias
de estrelas que pertencem ao disco fino, disco espesso e halo diferem entre si. Enquanto
estrelas pertencentes ao halo e, também, ao disco espesso, apresentam altas razões [α/Fe]
no regime de baixa metalicidade até metalicidades moderadamente baixas ([Fe/H]≈-0,5
dex), estrelas presentes no disco fino galáctico têm um intervalo para a razão [α/Fe] mais
amplo, desde valores altos a valores menores que zero quando [Fe/H] varia aproximada-
mente de -1,0 dex até o valor solar (0,0 dex), como pode ser visto na Figura 2.1. Sendo os
elementos-α aqueles formados nucleossinteticamente pela captura de partículas α (núcleos
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de hélio) a partir da queima hidrostática do carbono em estrelas de massa intermediária
e grande, como, por exemplo, 16O, 20Ne, 24Mg e 28Si. Mais detalhes sobre a evolução
química dos discos fino e espesso podem ser encontrados em Matteucci (2011).

Figura 2.1 - Relação [O/Fe] versus [Fe/H] com dados de Nissen et al. (2002), triângulos
abertos representam estrelas do disco fino, triângulos fechados para estrelas
do disco espesso e asteriscos para estrelas do halo, e dados de Bensby et
al. (2004), círculos fechados representam estrelas do disco espesso e círculos
abertos estrelas do disco fino.

Fonte: (BENSBY et al., 2004).

As estrelas da amostra foram separadas por população estelar na Galáxia com base num
programa escrito pelo Prof. Alan Alves Brito (UFRGS) que dá a probabilidade de uma
estrela pertencer à uma das componentes Galácticas principais (disco fino, disco espesso e
halo), tendo como referência Reddy et al. (2006), pois sabe-se que estrelas pertencentes
a populações diferentes da Galáxia apresentam cinemática diferente; para mais detalhes
ver Binney e Merrifield (1998). As probabilidades são calculadas em função da posição
galáctica da estrela (calculada a partir de suas coordenadas galácticas e distância), movi-
mento próprio e velocidade radial. Por exemplo, sabe-se que a dispersão de velocidades na
direção perpendicular ao disco e escala de altura das estrelas aumentam do disco fino para
o halo, tendo o disco espesso valores intermediários. A fim de se calcular as componentes
U, V e W da velocidade espacial relativa ao Sistema Local de Repouso (SLR), adotou-se
para o Sol (U�;V�;W�)=(10,0;5,3;7,2) km.s−1 (BINNEY; MERRIFIELD, 1998). O critério
adotado para qualquer estrela pertencer a uma dada população estelar galáctica se dá
quando a probabilidade P≥70%. A Tabela 2.3 mostra tais probabilidades.

Tendo em vista essa primeira divisão de grupos, fez-se uma separação mais detalhada
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Tabela 2.3 - Probabilidades de um objeto pertencer ao disco fino, disco espesso e halo
Galáctico.

Probabilidade percentual (%) entre populações Galácticas

Estrela
Disco
Fino

Disco
Espesso

Halo
Distância

(pc)
Mov. Próprio α

(mas)
Mov. Próprio δ

(mas)
Vr (km.s−1)

HD079601 99 1 0 56,4 -157,1 -57,0 39,5
HD078747 99 1 0 40,7 -64,7 -132,6 -1,1
HD124785 0 95 5 123,5 -234,7 -14,8 53,7
HD155358 91 9 0 44,1 -222,5 -216,0 -9,2
HD114762 2 97 1 38,6 -582,9 -2,2 25,9
HD126793 99 1 0 53,9 -13,3 -65,1 -9,2
HD040865 1 98 1 50,9 223,9 183,0 39,5
HD181720 0 98 2 58,0 88,0 -415,0 -45,3
HD077110 14 86 0 61,4 165,0 -22,2 39,8
HD056274 79 21 0 32,3 -510,4 177,2 66,7
HD006434 0 98 2 41,3 -169,4 -527,7 22,9
HD021019 91 9 0 37,1 2,2 -219,3 41,7
HD111232 0 98 2 29,3 26,6 112,4 104,1
HD037124 88 12 0 33,6 -80,1 -419,8 -23,0
HD020794 29 71 0 6,0 3038,3 726,6 87,4
HD190984 97 3 0 182,8 0,7 44,6 20,3
HD017865 3 96 1 64,1 -23,5 -271,8 31,9
HD048938 97 3 0 27,1 -5,9 293,8 -10,6
HD150177 99 1 0 40,0 12,0 -145,7 -18,5
HD022879 26 73 1 25,5 689,2 -213,2 120,4
HD059984 98 2 0 27,9 -92,9 -167,9 55,0
HD088725 97 3 0 35,4 229,7 -400,4 -22,0
HD171028 99 1 0 42,6 -43,8 -13,4 13,1

dos objetos. Essa separação visou o agrupamento de estrelas com propriedades atmos-
féricas similares entre si, principalmente temperatura efetiva e metalicidade, como pode
ser observado nas Tabelas 2.4 e 2.5. Esses parâmetros atmosféricos representam valores
médios simples tomados de trabalhos publicados na literatura baseados em métodos de
determinação distintos (fotométricos e espectroscópicos).
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A indicação “P” é usada para estrelas que são hospedeiras de um ou mais planetas compro-
vados por observações, com “X” indicando planeta gasoso (tipo Júpiter) e “⊕” indicando
planeta do tipo super-Terra. O número de símbolos representa a quantidade de planetas
detectados em cada estrela. Como definido em Mayor et al. (2011), planetas do tipo
super-Terra têm massas entre 1 e 10 massas terrestres e planetas gasosos são aqueles com
massas maiores que 50 massas terrestres. E ainda, a indicação “N” para aqueles objetos
que já foram observados por programas de busca por planetas (técnicas espectroscópica
e/ou fotométrica) e que até a presente data não foi detectada a presença de planetas. O
símbolo “?” indica a estrela padrão escolhida.

Esses grupos foram criados com o intuito de que cada análise diferencial fosse feita entre
estrelas similares em temperatura efetiva Tef e metalicidade [Fe/H], e que pelo menos uma
estrela com planeta estivesse em cada grupo. O critério utilizado para a divisão dos grupos
foi aquele baseado em diferenças de até 2 desvios padrão com relação à média (2σ) tanto
para temperatura quanto para metalicidade. Não foi usado um critério mais rigoroso pois
os parâmetros representam médias simples de valores encontrados na literatura.

As características de cada grupo para a população do disco fino são: grupo 1 com tempe-
ratura entre [5462, 5734] K e metalicidade entre [−0, 53,−0, 42] dex; grupo 2 com tempe-
ratura entre [5648, 5925] K e metalicidade entre [−0, 77,−0, 64] dex e grupo 3 com tem-
peratura entre [5998, 6115] K e metalicidade entre [−0, 60,−0, 40] dex. Já para a amostra
da população de disco espesso têm-se: grupo 1 com temperatura entre [5417, 5780] K e
metalicidade entre [−0, 49,−0, 34] dex; grupo 2 com temperatura entre [5648, 5925] K e
metalicidade entre [−0, 61,−0, 52] dex e grupo 3 com temperatura entre [5998, 6115] K e
metalicidade no intervalo [−0, 85,−0, 72] dex.

Tendo a classificação da amostra concluída, procede-se à análise espectroscópica diferencial
usando medidas de linhas do Fe I e Fe II (Seção 4). Em seguida aplica-se a análise da
composição química dos objetos tanto pelo método de larguras equivalentes como também
por síntese espectral (ver Seções 5.2 e 5.3). É importante ressaltar que a análise é feita
de forma diferencial (linha a linha para o método de larguras equivalentes), de modo
que possíveis erros sistemáticos são minimizados quando o estudo é feito em relação à
um objeto padrão. Para a análise diferencial foi escolhida uma estrela padrão para cada
subgrupo existente, tal que todos os parâmetros fotosféricos e abundâncias elementais são
obtidos em relação a este objeto. Esse tipo de análise minimiza os erros de forma a se
obter resultados com erros da ordem de 0,01 dex na diferença de abundâncias diferenciais
(na escala [X/H]).

A escolha da estrela padrão dá-se por um método que considera a minimização dos desvios
em relação às médias de Tef e [Fe/H] do grupo, a escolha de estrelas com menores σ(Tef)
e σ([Fe/H]) dados pela média da literatura, e a razão sinal-ruído espectral.
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3 FUNDAMENTAÇÃO TEÓRICA

3.1 Formação do espectro fotosférico de linhas de absorção em ETL

Quando se observa o fluxo de radiação eletromagnética de um determinado objeto em alta
resolução espectral analisam-se os perfis de linhas espectrais ou suas larguras equivalentes,
tornando possível um estudo detalhado. Esse estudo é importante, entre outras coisas,
quando se pretende obter dados relacionados à composição química desses objetos.

Para se compreender como o espectro é formado, é preciso saber construí-lo à partir da
equação de transporte radiativo monocromático (Equação 3.1). Esse formalismo pode ser
encontrado em Gray (1976).

dIλ = −κλρIλds+ jλρds (3.1)

onde Iλ é a intensidade específica monocromática de radiação na direção s, κλ é o coefici-
ente de absorção em determinado comprimento de onda λ e jλ é o coeficiente de emissão
no mesmo comprimento de onda λ. dIλ é a mudança na intensidade específica quando a
radiação eletromagnética monocromática percorre uma distância ds.

Definindo-se a função fonte como:

Sλ = jλ
κλ

(3.2)

é obtida a Equação 3.3.

dIλ
κλρdz

= −Iλ + Sλ (3.3)

A Equação 3.3 pode ser reescrita em coordenadas esféricas (Figura 3.1) de forma geral
para uma dada camada interna da fotosfera como:

dIλ
dz

= ∂Iλ
∂r

dr

dz
+ ∂Iλ

∂θ

dθ

dz
(3.4)

onde é imposto que Iλ não tem dependência azimutal, ou seja não há dependência em
φ (ângulo tomado no plano transversal à linha de visada), sendo dr = cosθdz e rdθ =
−senθdz.
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Figura 3.1 - Representação de coordenadas esféricas, tal que o observador estaria locali-
zado na direção z e sentido positivo.

Fonte: (GRAY, 1976).

Obtém-se:

∂Iλ
∂r

cosθ

κλρ
− ∂Iλ

∂θ

senθ

κλρr
= −Iλ + Sλ (3.5)

Como para esse tipo de estudo as estrelas analisadas têm fotosferas que podem ser con-
sideradas finas quando se compara sua espessura em relação aos seus respectivos raios
estelares, é possível uma aproximação plano paralela. Nessa aproximação θ não depende
de z (dθ/dz=0), assim a Equação 3.5 se transforma na Equação 3.6.

cosθ
dIλ
κλρdr

= −Iλ + Sλ (3.6)

Reescrevendo a Equação 3.6 em termos de profundidade óptica (Figura 3.2), dτλ = κλρdx,
onde por definição dx = −dr, tem-se:

cosθ
dIλ
dτλ

= Iλ − Sλ (3.7)
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Figura 3.2 - Radiação ao longo de um meio de profundidade óptica τλ.

Fonte: (GRAY, 1976).

A solução correspondente a Equação 3.7 será:

Iλ(τλ) = −
∫ τλ

c
Sλ(τλ)exp[−(tλ − τλ)secθ]secθdtλ (3.8)

onde o limite de integração c depende do sentido de propagação da radiação, que emerge de
uma dada camada fotosférica considerando a radiação que vem de camadas mais internas
(0 < θ < 90◦) ou que submerge nessa mesma camada considerando a radiação que vem
de camadas superiores (90 < θ < 180◦).

O fluxo monocromático é dado pela Equação 3.9 quando não existe dependência azimutal
para a intensidade específica monocromática, enquanto o fluxo monocromático numa dada
profundidade óptica será dado pela Equação 3.10 quando houver isotropia para a função
fonte monocromática.

Fλ = 2π
∫ π

0
Iλcosθsenθdθ (3.9)

Fλ(τλ) = 2π
∫ ∞
τλ

Sλ

∫ π/2

0
exp[−(tλ − τλ)secθ]senθdθdtλ

−2π
∫ τλ

0
Sλ

∫ π

π/2
exp[−(tλ − τλ)secθ]senθdθdtλ

(3.10)

que pode ser escrito como:
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Fλ(τλ) = 2π
∫ ∞
τλ

SλE2(tλ − τλ)dtλ − 2π
∫ τλ

0
SλE2(τλ − tλ)dtλ (3.11)

onde E2 é dado pela equação 3.12 para n = 2 tal que w = sec(θ) e x = tλ − τλ.

En(x) =
∫ ∞

1

exp(−xw)
wn

dw (3.12)

Então, o fluxo na superfície da estrela pode ser representado pela Equação 3.13.

Fλ(τλ = 0) = 2π
∫ ∞

0
Sλ(tλ)E2(tλ)dtλ (3.13)

Considerando que há equilíbrio radiativo na fotosfera (isto é dFλ/dx = 0 ou F (τλ) =
constante, ou ainda o fluxo integrado em λ constante) e desprezando o transporte con-
vectivo na mesma, ou seja, não há produção ou perda líquida de energia e em cada uma
das camadas fotosféricas, e que a energia eletromagnética flui apenas para fora da estrela,
com equílibrio termodinâmico local (ETL) em cada camada, a função fonte será dada pela
emissão de corpo negro Bλ(T ). A Equação 3.14 representa o fluxo monocromático na
superfície da estrela, ou seja, emergente da última camada externa da fotosfera que por
convenção tem profundidade óptica nula (τλ = 0).

Fλ(τλ = 0) = 2π
∫ ∞

0
Bλ(T )E2(τλ)dτλ (3.14)

que pode ser escrito como:

Fλ(τλ = 0) = 2π
∫ ∞
−∞

Bλ(T )E2(τλ)κatm,λ + κcont,λ
κcont(τ0) τ0

dlogτ0
loge

(3.15)

onde κcont,λ é o coeficiente de absorção no contínuo (GRAY, 1976) e τ0 é uma profundi-
dade óptica de referência calculada num dado comprimento de onda (geralmente 5000 Å)
segundo a expressão abaixo.

τλ(τ0) =
∫ logτ0

−∞

κatm,λ + κcont,λ
κcont(τ0) t0

dlogt0
loge

(3.16)

O coeficiente de absorção atômico na linha, detalhado em Gray (1976), κatm,λ , é dado
pela Equação 3.17, lembrando que no ETL este coeficiente de absorção é dado por κλρ =
NlBlu

hc
λ (1 − exp(−hcλkT )), onde Nl é a população do nível inferior da transição eletrônica
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(densidade numérica de átomos com elétrons nesse nível), Blu é o coeficiente de Einstein
para uma absorção pura (ou probabilidade quântica de transição), e o último termo (1−
exp(−hcλkT )) representa a correção para emissão estimulada por radiação (considerada como
uma absorção negativa).

κatm,λ = π1/2e2

mec2 λ
2
0glf

H(u, a)
∆λD

N(E)
u(T ) 10−χlθ(1− e

−hc
λ0kT ) (3.17)

onde e é a carga do elétron e sua respectiva massame, c é a velocidade da luz, ∆λD o alarga-
mento Doppler em função da energia cinética média do átomo

(
∆λD = λ0

c

√
2kT
m + v2

micro

)
,

H(u, a) a função de Hjertings (GRAY, 1976), λ0 é o comprimento de onda de repouso da
transição, N(E) é a densidade numérica do elemento E, u(T ) é a função de partição, gl é
o peso estatístico do nível inferior da transição (número de estados quânticos) e f a força
de oscilador, h é a constante de Planck, k a constante de Boltzmann, χl é o potencial de
excitação do nível inferior da transição, T a temperatura do meio e θ = 5040K/T .

O coeficiente de absorção molecular (Equação 3.18) também pode ser calculado de forma
análoga (SILVA, 2002).

κmol,λ = π3/2e2

mec2 λ
2
0fmolNl

H(u, a)
∆λD

(1− e
−hc
λ0kT ) (3.18)

onde Nl é a população do nível inferior da transição e fmol = felfvibfrot é a força do
oscilador da transição molecular que leva em consideração as componentes eletrônica (fel),
vibracional (fvib) e rotacional (frot).

É possível encontrar mais detalhes em Milone (1996) e Melendez (2001).

3.2 Teoria de transições moleculares e sistemas de bandas

As transições moleculares contém três subdivisões: eletrônica, vibracional e rotacional.
Cada sub-nível eletrônico é composto por níveis vibracionais que, por sua vez, contém
diversos níveis rotacionais.

Em moléculas diatômicas os níveis eletrônicos moleculares são definidos pelo número quân-
tico Λ, que representa o momento angular orbital L. O número quântico Λ pode admitir
os valores Λ = 0, 1, 2, 3..., que são desiginados pelas letras Σ, Π, ∆ e etc.

Sendo S o número quântico de spin do elétron, o nível eletrônico molecular se divide em
múltiplos de (2S+1) e designa a multiplicidade de um estado eletrônico, representada pelo
número sobrescrito à esquerda da letra grega que representa o momento angular orbital.
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Por sua vez, os estados eletrônicos são distinguidos pelas letras X, A, B... a, b..., sendo a
letra X comumente utilizada para representar o estado de mais baixa energia.

As propriedades de simetria das auto-funções eletrônicas são representadas pelos símbolos
+ ou - sobrescritos à direita da letra grega que representa o momento angular orbital
(Σ+,Σ−...) e as propriedades de paridade são representadas pelas letras u (par) ou g
(ímpar) subscritos à direita dessa mesma letra (Σu,Σg...).

Portanto, as transições estudadas podem ser descritas como A 1Π - X 1Σ, entre outras.

Um sistema de bandas é formado para uma dada transição entre dois estados eletrônicos
e contém transições de vários níveis vibtacionais v’ e v”, que, por sua vez, engloba todas
as linhas rotacionais produzidas. A banda mais intensa tem v’= 0 e v”= 0, representada
por (0,0). Se tomarmos ∆v=(v’-v”), a intensidade das bandas diminuem com o aumento
de |∆v|.

Descrições mais detalhadas podem ser encontradas em Silva (2002), Milone (1996) e Me-
lendez (2001).
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4 ANÁLISE ESPECTROSCÓPICA DIFERENCIAL

Como já mencionado anteriormente, aqueles parâmetros fotosféricos das estrelas estudadas
neste trabalho e listados no Capítulo 2 representam médias de metalicidade, temperatura
e gravidade superficial, calculadas a partir de valores coletados em trabalhos da literatura.

É possível obter valores mais precisos de temperatura, gravidade superficial, metalicidade
e também velocidade de microturbulência quando se aplica a análise espectroscópica dife-
rencial, descrita em Meléndez et al. (2009).

Antes de se fazer a análise diferencial entre uma estrela qualquer e uma estrela de referência
padrão, foi preciso certificar-se de que os parâmetros fotosféricos do objeto padrão são
muito bem determinados, pois a análise feita é relativa. Também é possível determinar
a velocidade de microturbulência da estrela padrão observando-se que não pode haver
dependência entre a abundância, dada por A(Fe)≡logε(Fe)≡log(NFe/NH)+12, e a largura
equivalente reduzida (a definição de largura equivalente encontra-se na Equação 5.1,
Figura 5.4), EW/λ, para as linhas de Fe I. Ou seja, a inclinação do gráfico de abundância
por largura equivalente deve ser nula, isso pode ser observado na Figura 4.1.

Figura 4.1 - Abundância de Fe I em função da largura equivalente reduzida para a estrela
HD 114762.

Depois de determinada a velocidade de microturbulência da estrela de referência os parâ-
metros atmosféricos das outras estrelas são determinados a partir de uma análise diferen-
cial.

A partir do equílibrio de excitação, Equação 4.1, para as linhas de Fe I, é possível inferir
a temperatura do objeto analisado.

d(δAFeIi )/d(χexc) = 0 (4.1)
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onde δAFeIi = A∗i −A
p
i é a abundância diferencial, sendo A∗i a abundância em determinada

linha i para a estrela analisada e Api a abundância nessa mesma linha para a estrela padrão.
E χexc é o potencial de excitação da transição.

Esse equilíbrio vem da Equação de Boltzmann ( Eq. 4.2).

Nn

N
= gn
u(T )exp

(−χn
kT

)
(4.2)

onde u(T ) =
∑
giexp(−χi/kT ) é denominada função de partição, gn é o peso estatístico

para o nível n, k a constante de Boltzmann, T a temperatura e χ é potencial de excitação.

Ou seja, a temperatura certa é aquela para uma inclinação nula, ou o mais próximo
possível disso, no gráfico de abundância diferencial e potencial de excitação, como pode
ser observado na Figura 4.2.

Figura 4.2 - Abundância diferencial para as linhas de Fe I entre as estrelas HD 022879 e
HD 114762 em função do potencial de excitação.

A velocidade de microturbulência do objeto analisado é obtida quando não há dependência
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entre a abundância diferencial e a largura equivalente reduzida (EW/λ), como se pode
notar na Equação 4.3.

d(δAFeIi )/d(EW/λ) = 0 (4.3)

sendo a velocidade de microturbulência correta aquela para uma inclinação o mais próxima
possível de nula no gráfico de abundância diferencial por largura equivalente reduzida, que
pode ser observado na Figura 4.3. Costuma-se usar tanto linhas moderadamente intensas
de Fe I, que são mais sensíveis à variação da microturbulência, como fracas.

Figura 4.3 - Abundância diferencial para as linhas de Fe I entre as estrelas HD 022879 e
HD 114762 em função da largura equivalente reduzida.

Já para a gravidade superficial, investiga-se se existe equilíbrio de ionização entre Fe I e
Fe II. O equilíbrio é obtido quando:

∆FeII−FeI ≡
〈
δAFeIIi

〉
−
〈
δAFeIi

〉
= 0 (4.4)
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sendo esse equilíbrio proveniente da Equação de Saha, dada por:

N1
N0

Pe = (2πme)
3
2 (kT )

5
2

h3
2u1(T )
u0(T ) exp(−

I

kT
) (4.5)

onde Pe é a pressão de elétrons, N1/N0 é a razão de populações entre íons e neutros, u1/u0

é a razão das funções de partição iônica e neutra, me é a massa do elétron, k a constante
de Boltzmann, T a temperatura, h a constante de Planck e I é o potencial de ionização.

Os parâmetros desejados são variados até que em seus gráficos, para as respectivas relações,
a inclinação da reta ajustada para determinado conjunto de dados caracterizados por uma
dada dispersão e abrangência, considerando seu erro, seja nula. Esse esquema pode ser
observado na Figura 4.4.

Figura 4.4 - Iteração para cada par de estrelas analisado na busca de parâmetros fotosfé-
ricos adequados.

Fonte: (SILVA, 2002).

Sendo x, y e z quantidades arbitrárias, αTef e αξ os coeficientes angulares para [Fe/H] em
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função do potencial de excitação e [Fe/H] versus largura equivalente reduzida com seus
respectivos erros σ(αTef ) e σ(αξ), onde ξ representa a velocidade de microturbulência.

Como visto na Figura 4.4, a metalicidade estelar [Fe/H] também pode ser ligeiramente
ajustada quando se compara seu valor inicial com o valor de metalicidade diferencial obtido
na análise.

27





5 ANÁLISE QUÍMICA DIFERENCIAL

5.1 O código MOOG e medidas de abundância

O código MOOG (SNEDEN, 2013) é uma ferramenta comumente usada por astronômos
que estudam composições químicas estelares. O código permite tanto o estudo por largura
equivalente (ferramenta “abfind”) quanto por síntese espectral (ferramenta “synth”).

Em ambos os métodos é imprescindível o uso de um modelo de atmosferas da estrela
de estudo. Neste trabalho usou-se modelos que utilizam a grade de Kurucz explicitada
em Castelli e Kurucz (2004); que considera as hipóteses de equilíbrio hidrostático (dPdτ =
g(r)
κλ

), equilíbrio radiativo (dFλdr = 0), equilíbrio termodinâmico local, geometria plano-
paralela para as camadas estelares, ausência de campos magnéticos e fluxo convectivo nulo.
Esse modelo é interpolado a partir de uma grade que tem como parâmetros de entrada
temperatura efetiva, gravidade superficial, microturbulência atmosférica e metalicidade
estelar. A saída de cada modelo atmosférico contém valores de temperatura (T ), densidade
colunar de massa ρ.r, pressão do gás (Pg) e densidade eletrônica (Ne) desde a superfície
à base da fotosfera da estrela. É necessário definir um comprimento de onda de referência
para o qual o coeficiente de absorção (ou opacidade) e profundidade óptica possam ser
calculadas, neste caso 5000Å. Na Figura 5.1 estão representadas as primeiras linhas de um
modelo de atmosferas para o Sol; seus parâmetros de entrada são observados nas primeiras
linhas, em seguida está inserido o padrão químico escolhido e a seguir quais moléculas estão
inclusas no estudo.

Para a ferramenta “abfind”, que calcula a composição química de uma estrela com valores
de larguras equivalentes, é preciso ter uma lista de linhas para as quais as larguras equiva-
lentes foram medidas. Essa lista tem um formato específico para este código que contém
informações como: comprimento de onda, potencial de excitação da transição, força de
oscilador vezes o peso estatístico (gf), parâmetro de van der Waals (C6), a energia de dis-
sociação molecular (D0) e os valores de largura equivalentes medidos. Detalhes do arquivo
de parâmetros utilizado nesta ferramenta podem ser encontrados na Figura 5.2.

Já para a ferramenta “synth”, que calcula a composição química de uma estrela através
de síntese espectral, o código MOOG também tem como parâmetros de entrada tanto
uma lista de linhas atômicas quanto uma lista de linhas moleculares, reúnidas em ordem
crescente de comprimento de onda num único arquivo texto. O espectro observado é inse-
rido em um arquivo de formato ascii. Detalhes do arquivo de parâmetros utilizado nesta
ferramenta podem ser encontrados na Figura 5.2.
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Figura 5.1 - Exemplo de modelo atmosférico para o Sol.

Figura 5.2 - Exemplo de arquivo de parâmetros para a ferramenta abfind.
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Figura 5.3 - Exemplo de arquivo de parâmetros para a ferramenta synth.

5.2 Largura Equivalente

Sabendo que cada absorção por um certo elemento químico tem determinado comprimento
de onda, quando observamos essas linhas de absorção sabemos à qual elemento químico
ela se refere dependendo da resolução espectral, permitindo obter a composição química
elemental na fotosfera de uma estrela. A abundância de um dado elemento pode ser obtida
quando analisamos o perfil de cada uma de suas linhas e também suas larguras equivalentes
correspondentes.
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A medida de largura equivalente de uma determinada linha é proporcional ao fluxo ab-
sorvido em torno daquela frequência, ou comprimento de onda, como visto na Equação
5.1.

W =
∫ ∞

0
[(Fc − Fλ)/Fc]dλ (5.1)

onde W é a largura equivalente para uma determinada linha de comprimento de onda λ,
Fc é o fluxo no contínuo local, ou seja, um ponto onde não há absorção, e Fλ é o fluxo
em função do comprimento de onda λ dado pela Equação 3.15. Uma esquematização de
largura equivalente é mostrada na Figura 5.4.

Figura 5.4 - Representação de largura equivalente.

Fonte: (SILVA, 2002).

Sabendo-se que a largura equivalente depende do fluxo relacionado, é possível se determi-
nar como essas linhas, causadas por determinada absorção, são afetadas,como detalhado
em Gray (1976).

Se usarmos a aproximação:

Fc − Fλ
Fc

≈ constante. κatm,λ
κcont,λ

(5.2)
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onde κatm,λ é o coeficiente de absorção atômico em função do comprimento de onda λ e
κcont,λ o coeficiente de absorção no contínuo no mesmo comprimento de onda.

A aproximação para largura equivalente w pode ser vista na Equação 5.3.

w = constante

κcont,λ

∫ ∞
0

κatm,λdλ (5.3)

ou ainda, usando-se κatm,λρ = Nα, sendo α o coeficiente de absorção por átomo:

w = constante
πe2

mec

λ2

c
f
N(E)I
κcont,λ

(5.4)

para me a massa do elétron e sua carga e, c a velocidade da luz, f a força de oscilador e
N(E)I é o número de átomos absorvedores por unidade de volume.

Utilizando a Equação de Boltzmann 4.2 obtemos a Equação 5.5, encontrada em Gray
(1976), que representa a largura equivalente reduzida.

log

(
w

λ

)
= log

(
πe2

mc2
Nr/NE

u(T ) NH

)
+ log

(
NE

NH

)
+ loggfλ− θχ− logκcont,λ (5.5)

onde se pode observar a dependência em abundância dada por NE/NH (E é o elemento),
também em força de oscilador vezes o peso estatístico e comprimento de onda gfλ, em
potencial de excitação χ, Nr/NE a fração relativa no r-ésimo estado de ionização, u(T ) a
função de partição, κcont,λ o coeficiente de absorção no contínuo e θ = 5040K/T .

É possível observar o comportamento da largura equivalente reduzida por abundância na
curva de crescimento da Figura 5.5.

Vale notar que a função de partição u(T ) desaparece quando se trata da análise diferencial
pois a variação dos valores dessa função, para as temperaturas da estrela de interesse e da
estrela de referência, é mínima.

As medidas de largura equivalente são utilizadas como dados de entrada no cálculo de
abundâncias elementais feito pelo código MOOG, como descrito na Seção 5.1. Aplica-se,
então, tanto à estrela de estudo como à estrela de referência, a fim de se obter abundâncias
elementais diferenciais linha a linha, a Equação 5.6.
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Figura 5.5 - Curva de crescimento para diferentes valores de velocidade de microturbulên-
cia ξ.

Fonte: (SILVA, 2002).

log

(
NE

NH

)∗
− log

(
NE

NH

)ref.
= log

(
EW ∗

EW ref.

)
− log

κ∗cont,λ
κref.cont,λ

− (θ∗ − θref.)χ (5.6)

Para a análise da amostra são tomadas larguras equivalentes de diversas linhas a com-
primentos de onda diferentes, para distintos elementos, de uma lista de linhas pré-
selecionadas. Essa lista foi construída com o devido conhecimento de espectros de estrelas
similares às que estão sendo analisadas, garantindo a presença dessas linhas nos espectros
de todos os objetos de estudo e pode ser encontrada em Meléndez et al. (2014).

O número de linhas medidas pode ser encontrado na Tabela 5.1. Ressalta-se aqui que o
número de linhas consideradas no cálculo de abundâncias elementais pode variar para cada
par de estrelas analisado devido à exclusão de linhas que sugerem valores de abundância
três vezes maior ou menor do que aquele obtido pela média de todas as linhas.
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Tabela 5.1 - Elementos estudados e suas respectivas quantidade de linhas.

Número
Atômico (Z)

Elemento Número de linhas medidas

06 C 05
08 O 03
11 Na 04
12 Mg 04
13 Al 06
14 Si 14
16 S 06
20 Ca 10
21 Sc 11
22 Ti 31
23 V 09
24 Cr 21
25 Mn 05
26 Fe 98
27 Co 09
28 Ni 19
29 Cu 04
30 Zn 03

As larguras equivalentes são determinadas com o auxílio do pacote IRAF (ferramenta
“onedspec” e cálculo de perfil de linha gaussiano) e de alguns scripts para uma escolha
segura de contínuo dos espectros estelares. É importante que a escolha de posição do
contínuo seja feita de modo idêntico para todos os objetos para cada linha de absorção,
assim garantindo que, com a análise diferencial, erros sejam minimizados.

Depois de obtidas todas as larguras equivalentes e com os modelos atmosféricos preparados
o cálculo de abundâncias elementais foi finalizado através do código MOOG.

Para a análise diferencial utilizou-se de um script que computou a diferença em abundân-
cia química linha a linha e através de uma análise estatística simples (mais detalhes no
Capítulo 6) onde foram obtidos os valores diferenciais de abundâncias e seus respectivos
erros de medida. Esses resultados são encontrados no Capítulo 7.
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5.3 Síntese Espectral

Também com o auxílio do código MOOG (Seção 5.1) foi possível calcular espectros sinté-
ticos através da ferramenta "synth". Esses espectros são dependentes das condições físico-
químicas da fotosfera, uma delas a abundância para cada elemento, assim tornando pos-
sível, quando em comparação com um espectro empírico, o estudo dessas abundâncias.

Foram medidas por síntese espectral as abundâncias químicas dos elementos carbono e
nitrogênio. Foi selecionada a região do C2(0, 0)λ5165Å para o carbono, nesta região do
espectro também há a presença de MgH além de linhas atômicas. As linhas 3882,52 Å e
3882,70 Å da banda (0,0) do sistema B-X Violeta do CN foram utilizadas na obtencão da
abundância do nitrogênio, nesta região também há a presença de CH e linhas atômicas.
Vale notar que foi utilizada a abundância química do carbono obtida anteriormente para
o cálculo da abundância de nitrogênio envolvendo a molécula de CN.

Para a criação dos espectros sintéticos foram utilizadas listas de linhas atômicas obtidas do
banco de linhas VALD1 ( Piskunov et al. (1995) e Kupka et al. (1999)) e listas de bandas
moleculares das regiões analisadas coletadas de listas de linhas moleculares de Kurucz
( Kurucz, M. 1995). As constantes de dissociação (D0) são aquelas usadas em Milone
(1996), as quais citamos: D0(C2) = 6, 156 (HUBER; HERZBERG, 1979), D0(MgH) = 1, 27
(BALFOUR; LINDGREN, 1978), D0(CN) = 7, 65 (LARSSON et al., 1983) e D0(CH) = 3, 464
(BRZOZOWSKI et al., 1976).

Assim, uma vez o espectro sintético calculado, checou-se se o espectro observado e o
sintético coincidiam ponto a ponto em comprimento de onda em cada região selecionada.
Se necessário, fez-se uma correlação cruzada, através do IRAF pela task "fxcor", entre os
dois para verificar se existia alguma diferença residual entre as escalas de comprimento de
onda, a qual é fornecida em unidade de velocidade radial (km.s−1).

Depois de corrigida a posição das linhas do espectro observado para a posição de labo-
ratório, esses espectros tiveram seus gfs (peso estatístico do nível inferior da transição
eletrônica) calibrados. Esses valores são calibrados à partir do espectro do Sol, cujos parâ-
metros fotosféricos, abundâncias elementais e velocidades de rotação e macro-turbulência
são muito bem estabelecidos, através da Relação 5.7.

gfcal ∼=
(1− Fobs.) ∗ gfteórico

(1− Fsint.)
(5.7)

onde gfcal é o valor calibrado que se deseja, gfteórico é o valor teórico extraído de trabalhos
da literatura e compilado pelo VALD, Fobs. o fluxo do espectro observado no centro da

1Vienna Atomic Line Database
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linha e Fsint. é o fluxo do espectro sintético nesse mesmo ponto.

Uma vez encontrados esses valores através do espectro solar, a análise dos espectros ob-
servados dos objetos da amostra foi feita. Assim, estimou-se qual o valor aproximado
do alargamento espectral Doppler adicional σbroad causado pela velocidade de macrotur-
bulência vmacro e velocidade de rotação vrot através das Relações 5.8, 5.9 e 5.10. A
determinação do alargamento total foi feita usando linhas isoladas do FeI 5855,08 Å e
5856,09 Å (Figura 5.6), essas linhas tiveram seus gfs calibrados através da Relação 5.7
e têm abundâncias conhecidas (análise fotosférica diferencial). O elemento Fe tem sua
abundância bem determinada para a fotosfera solar.

v2
broad = (vrotseni)2 + v2

macro (5.8)

σ2
macro(λ) =

(
λ.vmacro/c

2, 352

)2
(5.9)

σ2
rot(λ) =

(
λ.vrotseni/c

2, 352

)2
(5.10)

FWHMpico = 2
√
ln4 ∗

√
σ2
broad + 2σ2

inst (5.11)

FWHMpico, da sigla em inglês full width at half maximun, é a largura total à meia altura
do pico da função de correlação cruzada entre o espectro sintético (com alargamento
instrumental apenas) e o observado e σinst é o alargamento instrumental.

Mas o alargamento instrumental é dado por:

σinst = σpico√
2

(5.12)

onde:

σpico = FWHM∗

2, 352 (5.13)

sabendo que FWHM∗ é a largura à meia altura do pico da função de autocorrelação, ou
seja, uma correlação cruzada entre o espectro sintético e ele mesmo, pode-se chegar a um
valor razoável de alargamento instrumental.
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Figura 5.6 - Linhas do FeI, 5855,08 Å e 5856,09 Å, usadas para calibração de espectros
estelares.

Com o valor de σbroad em mãos, calculou-se o alargamento devido à velocidade de macro-
turbulência através da Equação 5.14, encontrada em Tucci-Maia et al. (2015).

vmacro,? = vmacro,� + (Tef − 5777)
486 (5.14)

onde vmacro,? é a velocidade de macroturbulência de uma dada estrela,vmacro,� a velocidade
de macroturbulência na fotosfera do Sol igual a 3,6 km.s−1 e Tef a temperatura efetiva
dessa estrela.

Assim, com os valores de vbroad e vmacro calculados conseguimos encontrar o valor para a
velocidade de rotação (vsen(i)) para todas as estrelas e assim σbroad, σmacro e σrot. Então,
todos os efeitos que podem influenciar a forma do espectro são computados, inclusive o
alargamento instrumental da ordem de 0,09 Å (FWHMGauss) para a resolução aproximada
R=65.000 no comprimento de onda 5000 Å. A Tabela 5.2 contém os dados obtidos através
destes calculos.

Também leva-se em consideração o fator de escurecimento linear de limbo da fotosfera
estelar, dado pela Equação 5.15.
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Tabela 5.2 - Valores utilizados na determinação do alargamento total de cada estrela.

Estrela vbroad (km.s−1) vmacro (km.s−1) vrot sin i (km.s−1)

HD079601 4,54 3,79 2,50
HD078747 4,50 3,60 2,69
HD124785 4,21 3,83 1,74
HD155358 4,50 3,96 2,15
HD114762 3,55 3,78 1,30
HD126793 4,50 3,73 2,52
HD040865 3,62 3,45 1,10
HD181720 3,84 3,49 1,61
HD077110 3,57 3,52 0,58
HD056274 3,64 3,50 1,00
HD006434 3,89 3,73 1,12
HD021019 3,90 2,90 2,60
HD111232 3,63 2,95 2,12
HD037124 3,50 3,10 1,62
HD020794 3,43 2,87 1,87
HD190984 4,70 4,12 2,25
HD017865 3,49 3,83 1,57
HD048938 4,72 4,11 2,32
HD150177 5,09 4,44 2,50
HD022879 3,45 3,53 0,74
HD059984 4,51 3,89 2,28
HD088725 4,39 3,39 2,78
HD171028 3,96 3,34 2,13

I(θ)
I(θ = 0) = (1− u) + ucosθ (5.15)

Sendo θ = 0 no centro da estrela e θ = 90◦ na borda do limbo. Para o Sol usa-se u = 0, 6,
adotamos esse valor para todas as estrelas da análise.

Depois que todas as regiões são calibradas e seus alargamentos estimados, calcularam-se
as abundâncias elementais. Para esse cálculo são traçados alguns perfis com abundâncias
determinadas, onde se verifica qual o melhor representa a região.

Na Figura 5.7 podemos observar o resultado da análise química na região C2(0, 0)λ5165Å,
onde se notam tanto os ajustes de perfis de absorções espectrais para abundância do
carbono quanto o desvio em fluxo, ponto a ponto, entre o espectro sintético e o observado.

39



Figura 5.7 - Síntese espectral da região λ5165Å para a estrela HD 114762.

A Figura 5.8 mostra o resultado para a análise química via síntese espectral usando-se
as linhas 3882,52 Å e 3882,70 Å da banda (0,0) do sistema B-X Violeta do CN para a
obtenção da abundância do nitrogênio.
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Figura 5.8 - Síntese espectral das linhas 3882,52 Å e 3882,70 Å da banda (0,0) do sistema
B-X Violeta do CN para a estrela HD 040865.
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6 ANÁLISE DE ERROS

6.1 Parâmetros fotosféricos e seus erros

Os parâmetros fotosféricos foram obtidos através de uma análise espectroscópica diferencial
como explicitado na Capítulo 4. A seguir encontra-se uma breve explicação de como seus
respectivos erros foram obtidos:

Temperatura efetiva: o erro na temperatura efetiva da estrela via análise espectroscó-
pica diferencial foi obtido quando se observou a incerteza do coeficiente angular do ajuste
de abundância diferencial das linhas de Fe I versus o potencial de excitação da linha (Fi-
gura 4.2). A estimativa para essa incerteza foi obtida variando-se a temperatura até que
a variação na inclinação desse ajuste fosse igual ao erro da inclinação.

Microturbulência: o erro na velocidade de microturbulência, obtido de forma seme-
lhante ao erro da temperatura, se deu através da observação da incerteza do coeficiente
angular do ajuste de abundância diferencial de linhas de Fe I versus largura equivalente
reduzida (Figura 4.3). A estimativa para essa incerteza foi obtida variando-se os valores
de velocidade de microturbulência até que a variação na inclinação desse ajuste fosse igual
ao erro da inclinação.

Gravidade superficial: para a gravidade superficial levou-se em consideração o próprio
erro de medida das linhas de Fe I e Fe II e também a influencia exercida pela temperatura
efetiva da estrela, pois trabalhos ( p. ex. Meléndez et al. (2012)) indicam uma forte conexão
entre temperatura e gravidade superficial.

Metalicidade: para a metalicidade optou-se por considerar o erro somente aquele obtido
das medidas de largura equivalente para as linhas de Fe I e Fe II.

6.2 Erro em abundância química por largura equivalente

Para o estudo de abundâncias químicas diferenciais por largura equivalente foram tomadas
medidas de duas linhas ou mais para cada um dos 18 elementos aqui estudados. Assim,
na análise diferencial o erro na medida foi considerado como sendo o desvio padrão da
abundância média considerando um dado conjunto de linhas para cada elemento.

Outra contribuição para o erro final na abundância diferencial foi o devido às incertezas
dos parâmetros fotosféricos das estrelas obtidos por análise espectroscópica diferencial. Foi
calculado quanto o erro em cada parâmetro poderia influenciar nos valores de abundâncias
diferenciais.

Logo, o erro total (σtotal) das abundâncias químicas diferenciais por largura equivalente
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pode ser considerado como a soma quadrática das contribuições citadas acima, via Equação
6.1:

σtotal =
√
σ2
medida + σ2

Tef
+ σ2

logg + σ2
ξ (6.1)

onde σmedida é o erro referente às medidas de largura equivalente, σTef o erro em abun-
dância devido à incerteza da temperatura efetiva da estrela, σlogg é o erro em abundância
devido à incerteza no valor da gravidade superficial estelar e σξ é o erro de abundância
devido à incerteza na velocidade de microturbulência.

6.3 Erro em abundância química por síntese espectral

Para o erro de abundância do carbono A(C) determinada por síntese espectral da região
C2(0, 0)λ5165Å foram selecionadas três sub-regiões afim de se perfazer uma determinação
mais robusta de abundância. As sub-regiões são: (i) 5163,4 - 5163,6 Å, (ii) 5164,1 - 5164,4
Å e (iii) 5164,8 - 5165,2 Å, para as quais realizamos ajustes de síntese espectral de modo
independente entre si. O erro em A(C) é dado diretamente pelo desvio padrão da média
simples das abundâncias medidas nas três regiões.

Nas Figuras 6.1, 6.2 e 6.3 estão explicitadas as três sub-regiões analisadas.

Figura 6.1 - Abundância A(C) do carbono determinada por meio da síntese espectral na
sub-região entre 5163,4 Å e 5163,6 Å para a estrela HD 114762.
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Figura 6.2 - Abundância A(C) do carbono determinada por meio da síntese espectral na
sub-região entre 5164,1 Å e 5164,4 Å para a estrela HD 114762.

Figura 6.3 - Abundância A(C) do carbono determinada por meio da síntese espectral na
sub-região entre 5164,8 Å e 5165,2 Å para a estrela HD 114762.

A fim de se estimar o erro na abundância de nitrogênio, a qual foi determinada unicamente
por meio de síntese espectral das linhas 3882,52 Å e 3882,70 Å do CN, calculamos a média
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e desvio padrão das abundâncias individualmente medidas em cada uma das linhas. O erro
final em A(N) foi considerado como sendo o desvio padrão dessas medidas. Nas Figuras
6.4 e 6.5 apresentamos ajustes de síntese espectral das duas linhas do CN B-X violeta.

Figura 6.4 - Síntese espectral da linha 3882,52 Å da banda (0,0) do sistema B-X Violeta
do CN para a estrela HD 040865.
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Figura 6.5 - Síntese espectral da linha 3882,70 Å da banda (0,0) do sistema B-X Violeta
do CN para a estrela HD 040865.
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7 RESULTADOS E DISCUSSÃO

Nesta seção apresentamos e discutimos os resultados obtidos através das análises citadas
nos Capítulos 4 e 5.

Nas Tabelas 7.1 e 7.2 encontramos os parâmetros atmosféricos obtidos a partir da análise
espectroscópica, onde podemos observar que o único parâmetro modificado das estrelas
de referência foi a metalicidade [Fe/H] e ainda a obtenção de valores de velocidade de
microturbulência (vt) para as mesmas.

Também podemos notar que os erros obtidos por essa análise são menores dos que os erros
encontrados nas Tabelas 2.4 e 2.5. Isso se deve ao fato de a análise espectroscṕica ter
sido aplicada à espectros estelares de boa resolução espectral (R≈65.000) e a uma análise
diferencial linha a linha na obtenção dos parâmetros fotosféricos.

49



Ta
be

la
7.
1
-P

ar
âm

et
ro
s
fo
to
sf
ér
ic
os

fin
ai
s
pa

ra
es
tr
el
as

do
di
sc
o
fin

o.

Po
pu

la
çã
o
D
isc

o
Fi
no

O
bj
et
o

Te
m
pe

ra
tu
ra
(K

)
σ
(T

)
[F
e/
H
](
de

x)
σ
([F

e/
H
])

lo
g
g

σ
(lo

g
g
)

v t
(k
m
.s−

1 )
σ
(v
t)

G
R
U
PO

1
H
D
02

10
19

54
38

10
-0
,4
8

0,
01

3,
92

0,
04

1,
01

0,
02

H
D
03

71
24
?

55
34

34
-0
,4
6

0,
01

4,
49

0,
08

0,
67

–
H
D
17

10
28

56
50

17
-0
,5
2

0,
01

3,
78

0,
04

1,
17

0,
03

H
D
05

62
74

57
30

19
-0
,5
7

0,
01

4,
52

0,
03

0,
85

0,
05

G
R
U
PO

2
H
D
07

96
01

58
67

20
-0
,6
2

0,
01

4,
37

0,
04

1,
10

0,
05

H
D
07

87
47

57
77

20
-0
,7
0

0,
01

4,
35

0,
04

0,
90

0,
05

H
D
15

53
58

59
50

24
-0
,6
5

0,
01

4,
18

0,
04

1,
25

0,
06

H
D
12

67
93
?

58
38

49
-0
,7
9

0,
01

4,
18

0,
19

1,
04

–
H
D
08

87
25

56
77

16
-0
,6
6

0,
01

4,
44

0,
04

0,
87

0,
05

H
D
05

99
84

59
20

20
-0
,7
3

0,
01

3,
93

0,
06

1,
14

0,
04

G
R
U
PO

3
H
D
19

09
84

60
31

22
-0
,4
7

0,
01

4,
05

0,
03

1,
24

0,
04

H
D
04

89
38
?

60
25

48
-0
,3
8

0,
01

4,
34

0,
13

0,
99

–
H
D
15

01
77

61
83

38
-0
,6
6

0,
02

4,
05

0,
04

1,
50

0,
09

?
Es

tr
el
a
pa

dr
ão

es
co
lh
id
a.

50



Ta
be

la
7.
2
-P

ar
âm

et
ro
s
fo
to
sf
ér
ic
os

fin
ai
s
pa

ra
es
tr
el
as

do
di
sc
o
es
pe

ss
o.

Po
pu

la
çã
o
D
isc

o
Es

pe
ss
o

O
bj
et
o

Te
m
pe

ra
tu
ra
(K

)
σ
(T

)
[F
e/
H
](
de

x)
σ
([F

e/
H
])

lo
g
g

σ
(lo

g
g
)

v t
(k
m
.s−

1 )
σ
(v
t)

G
R
U
PO

1
H
D
04

08
65
?

57
03

16
-0
,4
3

0,
01

4,
39

0,
12

0,
94

–
H
D
18

17
20

57
22

18
-0
,5
9

0,
01

4,
04

0,
03

1,
03

0,
04

H
D
11

12
32

54
63

16
-0
,4
6

0,
01

4,
36

0,
01

0,
75

0,
03

H
D
02

07
94

54
23

12
-0
,4
2

0,
02

4,
35

0,
07

0,
70

0,
04

G
R
U
PO

2
H
D
12

47
85

58
91

18
-0
,5
6

0,
01

4,
01

0,
03

1,
14

0,
04

H
D
07

71
10
?

57
40

24
-0
,5
2

0,
01

4,
44

0,
04

0,
81

–
H
D
00

64
34

58
39

25
-0
,5
4

0,
01

4,
42

0,
04

0,
88

0,
06

H
D
01

78
65

58
89

33
-0
,5
7

0,
02

4,
20

0,
07

1,
21

0,
08

G
R
U
PO

3
H
D
11

47
62
?

58
66

82
-0
,8
0

0,
01

4,
21

0,
16

1,
10

–
H
D
02

28
79

57
43

21
-0
,9
7

0,
01

4,
22

0,
06

1,
06

0,
06

?
Es

tr
el
a
pa

dr
ão

es
co
lh
id
a.

51



Nas Tabelas 7.3, 7.4, 7.5 e 7.6 podemos encontrar os resultados de abundâncias dife-
renciais obtidos via largura equivalente para as estrelas da amostra pertencentes ao disco
fino.
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Tabela 7.5 - Abundâncias diferenciais obtidas via largura equivalente para estrelas do
grupo 2 do disco fino (Parte 2).

Disco Fino – Grupo 2

Elemento
∆〈A(X)〉 (dex)

(HD 088725 - HD 126793)
σ∆〈A(X)〉

(dex)
∆〈A(X)〉 (dex)

(HD 155358 - HD 126793)
σ∆〈A(X)〉

(dex)
Fe 0,13 0,03 0,13 0,03
C 0,12 0,04 0,05 0,07
O -0,04 0,03 -0,07 0,03
Na 0,11 0,03 0,13 0,04
Mg 0,08 0,03 0,06 0,03
Al 0,10 0,03 0,03 0,03
Si 0,06 0,03 0,05 0,03
S 0,15 0,03 0,01 0,03
Ca 0,05 0,03 0,03 0,03
Sc 0,11 0,03 0,12 0,03
Ti 0,09 0,03 0,09 0,03
V 0,10 0,04 0,11 0,04
Cr 0,12 0,03 0,14 0,04
Mn 0,21 0,04 0,26 0,04
Co 0,12 0,06 0,17 0,04
Ni 0,11 0,03 0,12 0,03
Cu 0,14 0,09 0,10 0,04
Zn 0,14 0,03 0,08 0,03

As Tabelas 7.7, 7.8 e 7.9 contêm os resultdados de abundâncias diferenciais obtidos via
largura equivalente para as estrelas da amostra pertencentes ao disco espesso.
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Tabela 7.6 - Abundâncias diferenciais obtidas via largura equivalente para estrelas do
grupo 3 do disco fino.

Disco Fino – Grupo 3

Elemento
∆〈A(X)〉 (dex)

(HD 150177 - HD 048938)
σ∆〈A(X)〉

(dex)
∆〈A(X)〉 (dex)

(HD 190984 - HD 048938)
σ∆〈A(X)〉

(dex)
Fe -0,25 0,05 -0,07 0,04
C -0,07 0,08 0,07 0,10
O -0,05 0,05 0,03 0,04
Na -0,02 0,05 0,10 0,04
Mg -0,23 0,06 -0,07 0,04
Al -0,24 0,05 -0,12 0,04
Si -0,20 0,05 -0,07 0,04
S -0,24 0,06 -0,20 0,04
Ca -0,22 0,05 -0,09 0,04
Sc -0,19 0,05 0,00 0,04
Ti -0,18 0,05 -0,06 0,04
V -0,22 0,05 -0,06 0,04
Cr -0,26 0,05 -0,09 0,04
Mn -0,33 0,06 -0,15 0,05
Co -0,30 0,10 -0,18 0,11
Ni -0,22 0,05 -0,08 0,04
Cu -0,09 0,12 -0,07 0,14
Zn -0,29 0,05 -0,12 0,05
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Tabela 7.9 - Abundâncias diferenciais obtidas via largura equivalente para estrelas do
grupo 3 do disco espesso.

Disco Espesso – Grupo 3

Elemento
∆〈A(X)〉 (dex)

(HD 022879 - HD 114762)
σ∆〈A(X)〉

(dex)

Fe -0,17 0,03
C -0,17 0,07
O -0,01 0,03
Na -0,12 0,03
Mg -0,08 0,03
Al -0,02 0,03
Si -0,07 0,03
S -0,20 0,03
Ca -0,09 0,03
Sc -0,23 0,03
Ti -0,09 0,03
V -0,18 0,03
Cr -0,15 0,03
Mn -0,20 0,04
Co -0,16 0,03
Ni -0,12 0,03
Cu -0,31 0,07
Zn -0,15 0,03

Nas Tabelas 7.10 e 7.11 podemos encontrar os resultados finais das abundâncias elemen-
tais do carbono obtidos via síntese espectral.

59



Ta
be

la
7.
10

-R
es
ul
ta
do

s
fin

ai
s
de

ab
un

dâ
nc

ia
s
el
em

en
ta
is

pa
ra

o
ca
rb
on

o
em

es
tr
el
as

do
di
sc
o
fin

o.

Po
pu

la
çã
o
D
isc

o
Fi
no

O
bj
et
o

A
(C

)
(d
ex
)

(5
16

3,
4
-5

16
3,
6

Å
)

A
(C

)
(d
ex
)

(5
16

4,
1
-5

16
4,
4

Å
)

A
(C

)
(d
ex
)

(5
16

4,
8
-5

16
5,
2

Å
)
〈A

(C
)〉

(d
ex
)

σ
〈A

(C
)〉

∆
〈A

(C
)〉

(d
ex
)

σ
∆
〈A

(C
)〉

G
R
U
PO

1
H
D
03

71
24
?

8,
03

8,
06

8,
02

8,
04

0,
02

–
–

H
D
02

10
19

7,
89

7,
90

7,
89

7,
89

0,
01

-0
,1
4

0,
02

H
D
17

10
28

7,
84

7,
90

7,
84

7,
86

0,
04

-0
,1
8

0,
04

H
D
05

62
74

7,
78

7,
84

7,
83

7,
82

0,
03

-0
,2
2

0,
04

G
R
U
PO

2
H
D
12

67
93
?

7,
69

–
7,
69

7,
69

0,
00

–
–

H
D
07

96
01

7,
83

–
7,
88

7,
86

0,
04

0,
17

0,
04

H
D
07

87
47

7,
63

–
7,
75

7,
69

0,
09

0,
00

0,
09

H
D
15

53
58

7,
58

–
7,
78

7,
68

0,
14

-0
,0
1

0,
14

H
D
08

87
25

7,
75

–
7,
79

7,
77

0,
03

0,
08

0,
03

H
D
05

99
84

7,
65

–
7,
70

7,
68

0,
04

-0
,0
2

0,
04

G
R
U
PO

3
H
D
04

89
38
?

8,
15

–
7,
98

8,
07

0,
12

–
–

H
D
19

09
84

7,
93

–
7,
94

7,
94

0,
01

-0
,1
3

0,
12

H
D
15

01
77

7,
97

–
7,
87

7,
92

0,
07

-0
,1
5

0,
14

?
Es

tr
el
a
pa

dr
ão

es
co
lh
id
a.

60



Ta
be

la
7.
11

-R
es
ul
ta
do

s
fin

ai
s
de

ab
un

dâ
nc

ia
s
el
em

en
ta
is

pa
ra

o
ca
rb
on

o
em

es
tr
el
as

do
di
sc
o
es
pe

ss
o.

Po
pu

la
çã
o
D
isc

o
Es

pe
ss
o

O
bj
et
o

A
(C

)
(d
ex
)

(5
16

3,
4
-5

16
3,
6

Å
)

A
(C

)
(d
ex
)

(5
16

4,
1
-5

16
4,
4

Å
)

A
(C

)
(d
ex
)

(5
16

4,
8
-5

16
5,
2

Å
)
〈A

(C
)〉

(d
ex
)

σ
〈A

(C
)〉

∆
〈A

(C
)〉

(d
ex
)

σ
∆
〈A

(C
)〉

G
R
U
PO

1
H
D
04

08
65
?

7,
97

7,
97

7,
98

7,
97

0,
01

–
–

H
D
02

07
94

8,
02

8,
09

8,
12

8,
08

0,
05

0,
10

0,
05

H
D
11

12
32

7,
92

7,
95

7,
97

7,
95

0,
03

-0
,0
3

0,
03

H
D
18

17
20

7,
90

7,
96

7,
88

7,
91

0,
04

-0
,0
6

0,
04

G
R
U
PO

2
H
D
07

71
10
?

7,
83

7,
88

7,
86

7,
86

0,
03

–
–

H
D
00

64
34

7,
86

7,
91

7,
93

7,
90

0,
04

0,
04

0,
04

H
D
01

78
65

8,
00

8,
05

7,
96

8,
00

0,
05

0,
15

0,
05

H
D
12

47
85

8,
05

8,
06

8,
00

8,
04

0,
03

0,
18

0,
04

G
R
U
PO

3
H
D
11

47
62
?

7,
71

7,
76

7,
71

7,
73

0,
03

–
–

H
D
02

28
79

7,
43

7,
53

7,
53

7,
50

0,
06

-0
,2
3

0,
07

?
Es

tr
el
a
pa

dr
ão

es
co
lh
id
a.

61



Já as Tabelas 7.12 e 7.13 contém os resultados finais das abundâncias elementais do
nitrogênio por síntese espectral.
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A análise dos resultados de abundância química obtidos pelos métodos de síntese espectral
e por larguras equivalentes é apresentada nas seções seguintes. A análise foi feita entre
estrelas separadas em grupos com parâmetros atmosféricos homogêneos de tal modo que
o resultado obtido fosse de alta precisão. No entanto, o resultado obtido representa, de
forma geral, a diferença entre padrões de abundância de estrelas hospedeiras de planetas
e estrelas que não tenham planetas detectados.

Com todos os valores obtidos de abundâncias diferenciais, foram construídos diagramas de
abundância elemental diferencial versus a temperatura de condensação dos elementos. Para
facilitar a análise, foram aplicados aos dados ajustes lineares. Em cada análise diferencial
é possível se observar dois ajustes: um referente aos dados obtidos exclusivamente pelo
método de largura equivalente e outro referente aos dados obtidos por largura equivalente
mas com abundâncias químicas do carbono e do nitrogênio calculadas via síntese espectral.

Adotou-se o critério de que a inclinação do ajuste não seria considerada significante até 1σ
do valor do próprio ajuste, 2σ será considerado como uma possível correlação (as estrelas
que se enquadrarem neste cenário poderão ser avaliadas posteriormente com dados de
melhor resolução espectral) e 3σ será considerado como uma correlação significativa.

Também estão citadas as massas dos planetas, consideradas como massas mínimas, iguais
a Mp sin i.

7.1 Disco fino

Nesta seção é possível encontrar os resultados da análise química diferencial para estrelas
da nossa amostra que pertencem ao disco fino da Galáxia.

7.1.1 Grupo 1

O primeiro grupo de estrelas do disco fino é composto por quatro estrelas, sendo a estrela
de referência denominada HD 037124. Essa estrela hospeda três planetas do tipo Júpiter
com massas 0,675 MJup., 0,652 MJup. e 0,696 MJup. e períodos de aproximadamente 154
dias, 886 dias e 1862 dias respectivamente.

Na Figura 7.1 temos a análise diferencial entre estrela de referência desse grupo e a estrela
HD 021019, que não contém nenhum planeta observado até a presente data.

As estrelas HD 037124 e HD 021019 têm metalicidades [Fe/H] muito próximas (-0,02 dex
de diferença), como pode se observar na Tabela 7.1, e mesmo assim podemos notar que
os padrões de abundância destas diferem entre si.

Na Figura 7.1 podemos observar os valores de abundâncias diferenciais entre essas estrelas
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Figura 7.1 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co,
Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 021019 e HD 037124.

para vários elementos versus suas respectivas temperaturas de condensação. É possível
notar uma tendência entre esses dados, e com um ajuste linear y = (0, 22± 0, 05)− (8E −
5 ± 4E − 5)x podemos observar que os elementos denominados refratários (T > 800 K)
estão presentes com menores abundâncias numéricas do que os elementos volatéis (T <
800 K) na estrela HD 037124 quando comparados com os elementos presentes na estrela
HD 021019. Dado o erro do ajuste, podemos considerar que há uma possível correlação.

Já o ajuste obtido para os valores envolvendo síntese espectral é igual a y = (0, 11±0, 05)+
(1E−5±4E−5)x. Uma discussão pertinente à Figura 7.1 é o fato de o valor obtido para
a abundância do nitrogênio diferir consideravelmente dos demais valores obtidos para
os elementos voláteis, para que este valor seja confirmado é preciso a análise de outras
regiões e moléculas que envolvam o nitrogênio. Se desconsiderarmos o nitrogênio nesta
análise pode-se discutir que existe um patamar para os elementos volatéis e que somente os
elementos refratários sofrem alterações quando considerarmos se a estrela hospeda planetas
ou não, mas devido ao erro desta análise qualquer hipótese é descartada pois a inclinação
do ajuste não é significante.
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Dado os resultados conflitantes obtidos pelos dois métodos seria interessante obtermos
melhores espectros para verificar se existe ou não diferença entre as estrelas HD 037124
(com três planetas do tipo Júpiter) e HD 021019 (sem planetas detectados).

Na Figura 7.2 temos a análise diferencial entre a estrela HD 171028, que contém um
planeta observado com massa igual a 1,98 MJup. e período de 550 dias, e a estrela de
referência desse grupo.

Figura 7.2 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co,
Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 171028 e HD 037124.

Assim como o par de estrelas analisado anteriormente, a diferença em metalicidade entre
as estrelas HD 171028 e HD 037124 é pequena (-0,06 dex), mas não desprezível diante
dos erros envolvidos. Quando se analisa o padrão de abundâncias entre essas duas estrelas
levando-se em consideração somente o estudo via larguras equivalentes, a possível existên-
cia de uma deficiência em elementos refratários em relação aos volatéis é notada no ajuste
linear y = (−0, 24 ± 0, 04) + (4E − 5 ± 3E − 5)x, mas devido ao erro não desprezível na
inclinação do ajuste não é possível uma conclusão definitiva.
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O ajuste feito, quando considerado o valor correto de abundância para o carbono e nitrogê-
nio calculadas através da síntese espectral, é igual a y = (−0, 13±0, 05)−(4E−5±4E−5)x.
Novamente o valor encontrado para o nitrogênio está distante dos demais elementos volá-
teis. Se desconsiderássemos esse valor, o resultado dessa análise seria semelhante à análise
feita exclusivamente por largura equivalentes.

Finalmente, na Figura 7.3 temos a análise diferencial entre a estrela de referência desse
grupo e a estrela HD 056274, que não contém nenhum planeta observado até a presente
data.

Figura 7.3 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co, Mg,
Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 056274 e HD 037124.

Como esperado, o comportamento da análise diferencial para o par de estrelas HD 056274 e
HD 037124 é similar ao comportamento do par HD 021019 e HD 037124. Quando considera-
se o resultado obtido pela análise por larguras equivalentes o ajuste linear é y = (0, 35 ±
0, 06)− (8E− 5± 5E− 5)x, quando considerada a análise via síntese espectral o resultado
é y = (0, 20± 0, 07) + (3E − 5± 6E − 5)x.
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Para a análise exclusiva por larguras equivalentes é possível se concluir que há uma de-
ficiência de elementos refratários em relação aos volatéis entre as estrelas HD 037124 e
HD 056274. Já para a análise via síntese espectral mostrou resultados opostos, novamente
devido ao comportamente peculiar da abundância de nitrogênio. Apesar dos esforços, esse
par de estrelas não é interessante para uma análise posterior mais detalhada pois essas
estrelas apresentam uma diferença de -0,11 dex em [Fe/H].

Foi possível observar que a abundância diferencial do nitrogênio é destoante em todos os
pares do grupo, talvez o problema se encontre no valor de abundância via síntese espectral
da estrela de referência. Na região estudada para as linhas de CN é mais difícil determinar
o contínuo, o que pode ter prejudicado a análise.

7.1.2 Grupo 2

O segundo grupo de estrelas do disco fino é composto por seis objetos, sendo a estrela de
referência denominada HD 126793, sem planetas detectados até o momento. Vale notar
que este grupo contém cinco estrelas sem planetas detectados e apenas uma hospedeira
de planetas. Esse fato torna a análise do grupo interessante pois há a possibilidade de
verificar se o padrão de abundâncias químicas, especificamente a dos elementos refratários
em relação a dos volatéis muda, mesmo em uma análise entre estrelas que não hospedam
planetas. Assim, esse tipo de estudo pode nos ajudar a investigar a relação entre a presença
de planetas e a composição química da estrela hospedeira.

Na Figura 7.4 temos a análise diferencial entre HD 059984, que não possui planetas
detectados até a presente data, e a estrela de referência do grupo.

Enquanto a análise diferencial entre as estrelas HD 059984 e HD 126793 por largura
equivalente sugere um ajuste de y = (−0, 15 ± 0, 05) + (7E − 5 ± 4E − 5)x, a análise via
síntese espectral tem um ajuste linear de y = (0, 01± 0, 06)− (4E − 5± 5E − 5)x.

O primeiro método sugere uma deficiência em elementos refratários em relação aos vola-
téis entre a estrela HD 059984 e a estrela de referência, o que precisará ser confirmado
posteriormente com análise de dados de maior precisão. O segundo método sugere o re-
sultado oposto com uma inclinação negativa no ajuste dentro do erro estimado, tornando
o resultado insignificante.

Outro par de estrelas analisado em que ambos os objetos não tenham planetas observados
pode ser visto na Figura 7.5.

A análise química diferencial entre as estrelas HD 078747 e HD 126793 via largura equi-
valente resultou em um ajuste linear de y = (0, 04± 0, 03) + (5E− 5± 2E− 5)x, enquanto
o resultado via síntese espectral é y = (0, 04± 0, 03) + (4E − 5± 2E − 5)x.
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Figura 7.4 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co,
Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 059984 e HD 126793.

Os resultados obtidos pelos dois métodos mostram uma deficiência de elementos voláteis
em relação aos elementos refratários entre as estrelas HD 078747 e HD 126793. Podemos
considerar essa análise como um reultado possível e, portanto conclusões podem ser obtidas
a partir de uma análise com dados de melhor precisão.

A Figura 7.6 contém a análise do par HD 079601 e HD 126793, ambas sem planetas
observados até o momento.

O ajuste linear para os dados exclusivos via largura equivalente é y = (0, 10 ± 0, 02) +
(5E − 5 ± 2E − 5)x. O ajuste para os dados incluindo a síntese espctral é igual a y =
(0, 13 ± 0, 02) + (3E − 5 ± 2E − 5)x. Os resultados apresentam erros maiores do que o
esperado para alguns elementos e dificultam a discussão para esse par de estrelas.

Na Figura 7.7 tem-se a análise diferencial entre as estrelas HD 088725 e HD 126793,
ambas sem planetas detectados.

O ajuste considerando apenas medidas de largura equivalente é igual a y = (0, 09 ±
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Figura 7.5 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co, Mg,
Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 078747 e HD 126793.

0, 03) + (1E − 5 ± 3E − 5)x enquanto o ajuste incluindo dados de síntese espectral é
y = (0, 10± 0, 03) + (1E − 5± 2E − 5)x.

Embora os dois resultados apresentados mostrem inclinações insignificantes quanto aos
seus ajustes e respectivos erros, ambos são compatíveis com zero e isso pode ser interpre-
tado como uma dispersão normal dos elementos em torno da diferença de metalicidade
entre essas estrelas.

O último par analisado do grupo 2 do disco fino pode ser encontrado na Figura 7.8. Neste
estudo a estrela HD 155358 contém dois planetas detectados cujas massas são 0,85 MJup.

e 0,82 MJup. com períodos aproximados respectivamente iguais a 194 dias e 392 dias.

O ajuste considerando apenas medidas de largura equivalente é igual a y = (0, 02 ±
0, 04) + (6E − 5 ± 3E − 5)x enquanto o ajuste incluindo dados de síntese espectral é
y = (0, 12± 0, 06)− (1E − 5± 5E − 5)x.

Neste caso é possível se notar que a estrela HD 126793 é mais abundante em elementos
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Figura 7.6 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co,
Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 079601 e HD 126793.

refratários do que elementos voláteis em relação à estrela HD 155358 em uma possibilidade
de detecção através do método exclusivo por larguras equivalentes. Esse resultado precisa
ser verificado com a análise de espectros de alta resolução.

O resultado obtido via síntese espectral é descartado devido ao erro do ajuste final.

7.1.3 Grupo 3

O terceiro grupo de estrelas do disco fino é composto por três objetos, sendo a estrela de
referência denominada HD 048938. Essa estrela não apresenta planetas detectados até a
presente data.

Na Figura 7.9 temos a análise diferencial entre a estrela HD 150177, que não apresenta
nenhum planeta observado até a presente data, e a estrela de referência desse grupo.

Apesar dessa análise sugerir a presença de planetas em uma dessas estrelas, com ajuste
linear referente à largura equivalente igual a y = (−0, 09± 0, 05)− (9E − 5± 4E − 5)x e
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Figura 7.7 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co,
Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 088725 e HD 126793.

referente à síntese espectral igual a y = (−0, 07± 0, 05)− (11E− 5± 4E− 5)x, o resultado
pode não ser confiável.

Infelizmente, depois da análise espectroscópica diferencial, pôde se notar que os parâmetros
atmosféricos das estrelas HD 150177 e HD 048938 não são similares (vide Tabela 7.1) e
com isso descartando a análise acima. A diferença em [Fe/H] entre as estrelas aumentou
de -0,20 dex para -0,28 dex, já diferença de temperaturas aumentou de 90 K para 128 K.

Já na Figura 7.10 pode se notar o resultado da análise diferencial entre as estrelas HD
190984 e HD 048938. A estrela HD 190984 hospeda um planeta de massa 3,1 MJup. e
período de 4885 dias.

O ajuste considerando apenas medidas de largura equivalente é igual a y = (−0, 01 ±
0, 05) − (6E − 5 ± 4E − 5)x e o ajuste incluindo também dados de síntese espectral é
y = (−0, 02± 0, 05)− (4E − 5± 4E − 5)x.

Ambos os resultados sugerem uma deficiência em elementos refratários em comparação
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Figura 7.8 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co,
Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 155358 e HD 126793.

com elementos volatéis para a estrela HD 190984 em relação à estrela HD 048938, mas
para a obtenção de resultados confiáveis será necessário um estudo com espectros de maior
resolução.

7.2 Disco espesso

Nesta seção encontram-se os resultados da análise química diferencial para estrelas per-
tencentes ao disco espesso da Galáxia.

7.2.1 Grupo 1

O primeiro grupo de estrelas pertencentes ao disco espesso apresenta quatro objetos, sendo
que a estrela de referência HD 040865 não contém planetas detectados até o momento.

Na Figura 7.11 pode se observar a análise entre a estrela HD 020794 e a estrela de refe-
rência deste grupo. A estrela HD 020794 hospeda três planetas de massas 0,0085 MJup.,
0,0076 MJup. e 0,015 MJup. com períodos aproximados de 18 dias, 40 dias e 90 dias res-
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Figura 7.9 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para os
elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co,
Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 150177 e HD 048938.

pectivamente.

O ajuste linear para os dados exclusivos via largura equivalente é y = (0, 22 ± 0, 04) −
(5E − 5 ± 4E − 5)x e o ajuste para os dados incluindo a síntese espectral do carbono e
também nitrogênio é igual a y = (0, 10± 0, 04) + (4E − 5± 4E − 5)x.

Para a análise dos dados obtidos exclusivamente por largura equivalente a estrela HD
020794 apresenta uma deficiência em elementos refratários em relação à elementos volatéis
quando comparada com a estrela HD 040865, mas como o erro do elemento carbono ficou
bem acima da média dos demais fica difícil concluir se essa tendência é real. Com o
resultado de abundâncias químicas do carbono e nitrogênio obtido via síntese epectral
o valor médio de abundância para os elementos volatéis diminui e estes apresentam, em
média, valores de abundância menores aos dos refratários. Para uma melhor conclusão
seria interessante medir outros elementos químicos via síntese espectral, tais quais oxigênio
e enxofre, para se verificar qual o patamar dos elementos volatéis em comparação aos
refratários.
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Figura 7.10 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para
os elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe,
Co, Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 190984 e HD
048938.

Na Figura 7.12 é possível notar o resultado obtido pela análise química diferencial para
a estrela HD 111232, que hospeda um planeta de massa 6,8 MJup. e período aproximado
de 1143 dias.

O ajuste linear calculado com dados obtidos somente via método de largura equivanete
é igual a y = (0, 15 ± 0, 04) − (4E − 5 ± 3E − 5)x enquanto o ajuste dos dados que
incluem os valores de abundância do carbono e nitrogênio via síntese espectral é y =
(0, 04± 0, 04) + (4E − 5± 4E − 5)x.

Como visto na análise dos dados exclusivamente obtidos via largura equivalente entre as
estrelas HD 020794 e HD 040865, a análise entre as estrelas HD 111232 e HD 040865 afirma
que há uma deficiência de elementos refratários em relação aos volatéis para a estrela HD
111232 em comparação com a estrela HD 040865. Já a análise contendo as abundâncias
de carbono e nitrogênio via síntese espectral indica uma deficiência de elementos voláteis
em relação aos elementos refratários entre as duas estrelas. Ambos os resultados estão no
intervalo de 1σ e portanto não são significantes.
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Figura 7.11 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para
os elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe,
Co, Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 020794 e HD
040865.

Na Figura 7.13 encontra-se a análise entre a estrela HD 181720 e a estrela de referência
do grupo 1. A estrela HD 181720 apresenta um planeta de massa 0,37 MJup. e período
aproximado de 956 dias.

O ajuste linear calculado com dados obtidos somente via método de largura equivalente é
igual a y = (0, 02± 0, 06)− (8E − 5± 5E − 5)x enquanto o ajuste dos dados que incluem
o valor de abundância via síntese espectral é y = (−0, 10± 0, 05) + (1E − 5± 5E − 5)x.

Considerando o primeiro ajuste é possível concluir que, novamente, os elementos refratários
são deficientes em relação aos elementos voláteis quando comparadas a estrela HD 181720
com a estrela de referência. Já o segundo ajuste linear obtido tem inclinação compatível
com zero, esse resultado pode ser interpretado como uma dispersão normal dos elementos
em torno da diferença de metalicidade entre essas estrelas. Novamente, podemos perceber
um espalhamento maior das abundâncias elementais entre si e afirmar que alguns elementos
analisados possuem erros grandes, dificultando uma conclusão.
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Figura 7.12 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para
os elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe,
Co, Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 111232 e HD
040865.

7.2.2 Grupo 2

O segundo grupo de estrelas pertencentes ao disco espesso apresenta quatro objetos, sendo
que a estrela de referência HD 077110 não contém planetas detectados até o momento.

Na Figura 7.14 está presente o resultado da análise química diferencial entre as estrelas
HD 006434 e HD 077110, sendo que a primeira tem um planeta detectado de massa igual
a 0,39 MJup. e período aproximado de 22 dias.

A análise química diferencial entre a estrela HD 006434 e a estrela de referência via largura
equivalente resultou em um ajuste linear de y = (0, 06±0, 04)−(3E−5±3E−5)x, enquanto
o resultado via síntese espectral é y = (−0, 02± 0, 03) + (3E − 5± 2E − 5)x.

O primeiro método sugere uma deficiência de elementos refratários em comparação aos
elementos voláteis entre as estrelas HD 006434 e HD 077110 enquanto o resultado obtido
via síntese espectral mostra o resultado oposto. Vale ressaltar, novamente, que para a

78



Figura 7.13 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para
os elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe,
Co, Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 181720 e HD
040865.

confirmação de qualquer tendência dos elementos voláteis é preciso a inclusão de mais
pontos nessa região, ou seja, mais abundâncias elementais analisadas para outros elementos
voláteis.

Na Figura 7.15 encontra-se o resultado da análise diferencial entre a estrela HD 017865,
que não teve nenhum planeta detectado até a presente data, e a estrela de referência desse
grupo.

O ajuste linear calculado com dados obtidos somente via método de largura equivalente é
igual a y = (0, 02± 0, 04)− (4E − 5± 3E − 5)x enquanto o ajuste dos dados que incluem
o valor de abundância via síntese espectral é y = (0, 02± 0, 04)− (4E − 5± 4E − 5)x.

Os resultados dos dois ajustes mostram que pode existir uma tendência entre os dois grupos
de elementos. Mas para que haja confirmação desses resultados será preciso uma análise
química em espectros de alta resolução de tal modo que os erros finais sejam mínimos.
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Figura 7.14 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para
os elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe,
Co, Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 006434 e HD
077110.

Na Figura 7.16 encontra-se a análise diferencial entre as estrelas HD 124785 e HD 077110,
onde ambas não tiveram planetas observados até a presente data.

O ajuste linear para os dados exclusivos via largura equivalente é y = (0, 00 ± 0, 04) −
(1E − 5± 3E − 5)x e o ajuste para os dados incluindo as sínteses espectrais do carbono e
nitrogênio é igual a y = (−0, 02± 0, 04)− (3E − 5± 4E − 5)x.

Enquanto o resultado do método de largura equivalente sugere que não há relação entre
elementos voláteis e refratários entre as duas estrelas, o resultado incluindo síntese espec-
tral indica uma deficiência de elementos refratários em relação aos elementos voláteis entre
as estrelas HD 124785 e HD 077110.

7.2.3 Grupo 3

O terceiro grupo de estrelas pertencentes ao disco espesso contém somente duas estrelas.
A estrela HD 114762 que tem um planeta detectado com massa igual a 10,98 MJup. e
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Figura 7.15 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para
os elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe,
Co, Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 017865 e HD
077110.

período aproximado de 84 dias e a estrela HD 022879, considerada como de referência,
que não teve nenhum planeta detectado até o momento. O resultado da análise diferencial
feita entre esses dois objetos pode ser encontrado na Figura 7.17.

A análise química diferencial entre as duas estrelas via largura equivalente resultou em um
ajuste linear de y = (0, 15± 0, 05) + (1E − 5± 4E − 5)x, enquanto o resultado via síntese
espectral é y = (0, 20± 0, 04)− (4E − 5± 4E − 5)x.

O resultado para o primeiro método tem ajuste de inclinação compatível com zero suge-
rindo que não há relação entre os elementos voláteis e refratários entre as duas estrelas. Já
o segundo método mostra uma provável deficiência de elementos voláteis em relação aos
elementos refratários. Infelizmente, observou-se ao final da análise espectroscópica dife-
rencial que estas duas estrelas apresentam parâmetros fotosféricos relativamente diferente
em temperatura (∆Tef = -120 K) e especificamente em [Fe/H] (∆[Fe/H] = -0,17 dex).
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Figura 7.16 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para
os elementos voláteis C, N, O e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe, Co,
Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 124785 e HD 077110.
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Figura 7.17 - Abundância elemental diferencial versus temperatura de condensação para
os elementos voláteis C, N, O, S e Zn, e refratários Na, Cu, Mn, Cr, Si, Fe,
Co, Mg, Ni, V, Ca, Ti, Al e Sc, para o par de estrelas HD 022879 e HD
114762.
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8 CONCLUSÕES E PERSPECTIVAS

O objetivo deste trabalho consistiu em procurar possíveis anomalias em abundância quí-
mica em estrelas que hospedem planetas quando comparadas com estrelas que não tenham
planetas detectados. Devido à formação e evolução de tais sistemas é esperado que tais
anomalias elementais sejam observadas.

A separação da amostra em diferentes grupos com parâmetros atmosféricos similares per-
mitiu obtermos uma alta precisão na abundância química diferencial entre as estrelas de
cada grupo.

De acordo com a análise realizada em 17 pares de estrelas foi possível concluir que 4 desses
pares apresentam resultados promissores, indicando uma possibilidade de detecção de pa-
drões peculiares nas abundâncias de elementos refratários em comparação aos elementos
voláteis.

Os resultados apresentados a partir da análise concluída exclusivamente via largura equi-
valente tem diferança mediana de ponto inicial e final no ajuste de [X/H] vs. temperatura
de condensação igual a -0,085 dex para a análise diferencial de estrelas com planetas em
relação à estrelas que não hospedam planetas. O resultado para a análise onde ambas
as estrelas não hospedam planetas é igual a 0,017 dex. Ou seja, em média estrelas que
hospedam planetas são 21% mais pobres em elementos refratários do que estrelas que não
tenham planetas detectados.

Especificamente, a análise dos pares HD 021019 - HD 037124, HD 155358 - HD 126793,
HD 190984 - HD 048938 e HD 181720 - HD 040865 indica que os elementos refratários são
deficientes em relação aos voláteis quando se comparam estrelas que hospedam planetas
com aquelas que não têm planetas detectados. Essa pode ser considerada uma possibilidade
de detecção e deve-se analisar espectros de alta resolução para esses pares posteriormente.

Os pares HD 059984 - HD 126793 e HD 078747 - HD 126793 apresentam inclinações posi-
tivas em seus ajustes podendo indicar a presença de planetas, porém as estrelas analisadas
não apresentem planetas detectados até o momento. Esses pares merecem serem revistos
e uma análise com espectro de alta resolução pode ser feita.

Embora os pares HD 020794 - HD 040865 e HD 111232 - HD 040865 não tenham apre-
sentado resultados conclusivos, estes são excelentes candidatos a uma observação em alta
resolução para a aprimoração de resultados.

Os pares HD 056274 - HD 037124, HD 150177 - HD 048938 e HD 022879 - HD 114762
tiveram seus resultados comprometidos pois se verificou que, principalmente, a abundância
[Fe/H] entre as estrelas analisadas e suas respectivas estrelas de referêrencia tem grande
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diferença entre si.

Os demais pares analisados via largura equivalente não mostraram resultados significantes.

Para a análise que inclui resultados de abundância química via síntese espectral para o
carbono e nitrogênio, a diferença entre o ponto inicial e final da análise de [X/H] vs.
temperatura de condensação tem mediana igual a -0,017 dex para a análise diferencial de
estrelas com planetas em relação à estrelas que não hospedam planetas. O resultado para
a análise onde ambas as estrelas não hospedam planetas é igual a 0,017 dex.

Nos casos dos elementos nitrogênio e carbono os resultados obtidos via síntese espectral
podem ser melhorados consideravelmete se incluirmos outras regiões do espectro (p. ex. a
banda (0,0) do sistema A - X do NH em λ3360Å e banda (0,0) do sistema A 2∆ - X 2Π
do CH em λ4310Å).

A perspectiva futura será observar as estrelas que apresentaram resultados promissores,
utilizando-se para a análise diferencial tanto medidas de largura equivalente como a síntese
espectral, em alta resolução espectral (85.000≤R≤100.000) e alta relação sinal-ruído.

Como outra perspectiva deste trabalho, poder-se-á aprimorar a homogeneidade das estre-
las em seus grupos caso conhecêssemos a massa e estágio evolutivo de cada estrela. Massa
e idade seriam estimadas por meio de interpolações em grades e trajetórias estelares evo-
lutivas e isócronas usando como referência a posição de cada estrela no diagrama HR (log
L/L0 vs. log Tef), ou diagrama HR modificado (log g vs. log Tef). A idade também poderia
ser estimada por meio de análise da abundância de lítio via síntese espectral da linha Li I
6707,75 Å.
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APÊNDICE A - TEMPERATURA DE CONDENSAÇÃO DOS ELE-
MENTOS

Tabela A.1 - Temperatura de condensação (Tc) para alguns elementos.

Número
Atômico (Z)

Elemento Tc (K)

06 C 40
07 N 123
08 O 180
11 Na 958
12 Mg 1336
13 Al 1653
14 Si 1310
16 S 664
20 Ca 1517
21 Sc 1659
22 Ti 1582
23 V 1429
24 Cr 1296
25 Mn 1158
26 Fe 1334
27 Co 1352
28 Ni 1353
29 Cu 1037
30 Zn 726

Fonte: Lodders (2003).
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APÊNDICE B - LISTA DE LINHAS ATÔMICAS

Tabela B.1 - Linhas atômicas adotadas.

λ (Å) Identificação χ (eV) log gf
EW (Sol)
(mÅ)

5044,211 Fe I 2,8512 -2,058 74,3
5054,642 Fe I 3,640 -1,921 40,5
5127,359 Fe I 0,915 -3,307 96,1
5127,679 Fe I 0,052 -6,125 19,1
5198,711 Fe I 2,223 -2,135 98,1
5225,525 Fe I 0,1101 -4,789 72,1
5242,491 Fe I 3,634 -0,967 86,9
5247,050 Fe I 0,0872 -4,946 66,9
5250,208 Fe I 0,1212 -4,938 65,9
5295,312 Fe I 4,415 -1,49 30,3
5322,041 Fe I 2,279 -2,80 1,5
5373,709 Fe I 4,473 -0,77 63,9
5379,574 Fe I 3,694 -1,514 61,5
5386,334 Fe I 4,154 -1,74 33,6
5466,396 Fe I 4,371 -0,565 79,4
5466,987 Fe I 3,573 -2,23 35,2
5522,446 Fe I 4,209 -1,31 43,7
5546,506 Fe I 4,371 -1,18 51,4
5560,211 Fe I 4,434 -1,16 52,0
5577,02 Fe I 5,0331 -1,455 11,2
5618,633 Fe I 4,209 -1,276 50,2
5636,696 Fe I 3,640 -2,56 19,7
5638,262 Fe I 4,220 -0,81 77,6
5649,987 Fe I 5,0995 -0,8 35,9
5651,469 Fe I 4,473 -1,75 18,9
5661,348 Fe I 4,2843 -1,756 23,0
5679,023 Fe I 4,652 -0,75 59,6
5696,089 Fe I 4,548 -1,720 13,7
5701,544 Fe I 2,559 -2,216 84,7
5705,464 Fe I 4,301 -1,355 38,1
5855,076 Fe I 4,6075 -1,478 22,9
5905,672 Fe I 4,652 -0,69 60,1
5916,247 Fe I 2,453 -2,936 55,5
5927,789 Fe I 4,652 -1,04 43,6

(Continua)
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Tabela B.1 - Continuação

λ (Å) Identificação χ (eV) log gf
EW (Sol)
(mÅ)

5934,655 Fe I 3,928 -1,07 77,9
5956,694 Fe I 0,8589 -4,605 52,8
5987,065 Fe I 4,795 -0,212 68,2
6003,012 Fe I 3,881 -1,060 84,5
6005,541 Fe I 2,588 -3,43 23,0
6024,058 Fe I 4,548 -0,02 111,2
6027,050 Fe I 4,0758 -1,09 64,0
6056,005 Fe I 4,733 -0,45 72,3
6065,482 Fe I 2,6085 -1,530 117,3
6079,009 Fe I 4,652 -1,10 46,5
6082,711 Fe I 2,223 -3,573 34,0
6093,644 Fe I 4,607 -1,30 30,8
6096,665 Fe I 3,9841 -1,81 37,6
6151,618 Fe I 2,1759 -3,299 49,9
6157,728 Fe I 4,076 -1,22 62,7
6165,360 Fe I 4,1426 -1,46 45,4
6173,335 Fe I 2,223 -2,880 68,7
6187,990 Fe I 3,943 -1,67 47,6
6200,313 Fe I 2,6085 -2,437 73,6
6213,430 Fe I 2,2227 -2,52 82,7
6219,281 Fe I 2,198 -2,433 90,3
6226,736 Fe I 3,883 -2,1 30,1
6240,646 Fe I 2,2227 -3,233 48,7
6252,555 Fe I 2,4040 -1,687 121,6
6265,134 Fe I 2,1759 -2,550 85,9
6270,225 Fe I 2,8580 -2,54 52,2
6271,279 Fe I 3,332 -2,703 24,6
6380,743 Fe I 4,186 -1,376 53,2
6392,539 Fe I 2,279 -4,03 16,7
6430,846 Fe I 2,1759 -2,006 114,0
6498,939 Fe I 0,9581 -4,699 46,5
6593,871 Fe I 2,4326 -2,422 86,3
6597,561 Fe I 4,795 -0,98 44,7
6625,022 Fe I 1,011 -5,336 14,9
6677,987 Fe I 2,692 -1,418 129,9

(Continua)
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Tabela B.1 - Continuação

λ (Å) Identificação χ (eV) log gf
EW (Sol)
(mÅ)

6703,567 Fe I 2,7585 -3,023 37,6
6705,102 Fe I 4,607 -0,98 46,3
6710,319 Fe I 1,485 -4,88 15,7
6713,745 Fe I 4,795 -1,40 21,2
6725,357 Fe I 4,103 -2,19 18,6
6726,667 Fe I 4,607 -1,03 47,4
6733,151 Fe I 4,638 -1,47 27,0
6739,522 Fe I 1,557 -4,79 12,4
6750,152 Fe I 2,4241 -2,621 75,3
6752,707 Fe I 4,638 -1,204 36,8
6793,259 Fe I 4,076 -2,326 13,0
6806,845 Fe I 2,727 -3,11 35,4
6810,263 Fe I 4,607 -0,986 50,6
6837,006 Fe I 4,593 -1,687 18,9
6839,830 Fe I 2,559 -3,35 31,6
6843,656 Fe I 4,548 -0,86 63,3
6858,150 Fe I 4,607 -0,930 52,4
5197,577 Fe II 3,2306 -2,22 80,7
5234,625 Fe II 3,2215 -2,18 80,7
5264,812 Fe II 3,2304 -3,13 45,8
5325,553 Fe II 3,2215 -3,16 41,3
5414,073 Fe II 3,2215 -3,58 26,7
5425,257 Fe II 3,1996 -3,22 41,3
6084,111 Fe II 3,1996 -3,79 20,9
6247,557 Fe II 3,8918 -2,30 52,9
6369,462 Fe II 2,8912 -4,11 18,7
6416,919 Fe II 3,8918 -2,64 40,5
6432,680 Fe II 2,8912 -3,57 42,4
6456,383 Fe II 3,9036 -2,05 62,4
5052,167 C I 7,685 -1,24 34,5
5380,337 C I 7,685 -1,57 20,6
6587,61 C I 8,537 -1,05 15,2
7111,47 C I 8,640 -1,07 14,3
7113,179 C I 8,647 -0,76 23,6
7771,944 O I 9,146 0,37 71,1

(Continua)
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Tabela B.1 - Continuação

λ (Å) Identificação χ (eV) log gf
EW (Sol)
(mÅ)

7774,166 O I 9,146 0,22 63,7
7775,388 O I 9,146 0,00 51,1
4751,822 Na I 2,1044 -2,078 11,6
5148,838 Na I 2,1023 -2,044 11,7
6154,225 Na I 2,1023 -1,547 36,9
6160,747 Na I 2,1044 -1,246 54,3
4571,095 Mg I 0,000 -5,623 106,0
4730,040 Mg I 4,340 -2,389 69,0
5711,088 Mg I 4,345 -1,729 105,6
6319,236 Mg I 5,108 -2,165 25,6
6696,018 Al I 3,143 -1,481 36,3
6698,667 Al I 3,143 -1,782 21,2
7835,309 Al I 4,021 -0,68 43,6
7836,134 Al I 4,021 -0,45 57,7
8772,866 Al I 4,0215 -0,38 73,9
8773,896 Al I 4,0216 -0,22 92,3
5488,983 Si I 5,614 -1,69 19,8
5517,540 Si I 5,080 -2,496 13,9
5645,611 Si I 4,929 -2,04 36,1
5665,554 Si I 4,920 -1,94 41,1
5684,484 Si I 4,953 -1,55 62,0
5690,425 Si I 4,929 -1,77 49,3
5701,104 Si I 4,930 -1,95 40,5
5793,073 Si I 4,929 -1,96 44,0
6125,021 Si I 5,614 -1,50 32,1
6145,015 Si I 5,616 -1,41 39,1
6243,823 Si I 5,616 -1,27 44,6
6244,476 Si I 5,616 -1,32 45,8
6721,848 Si I 5,862 -1,12 44,8
6741,63 Si I 5,984 -1,65 16,4
6046,000 S I 7,868 -0,15 20,0
6052,656 S I 7,870 -0,4 12,3
6743,54 S I 7,866 -0,6 8,5
6757,153 S I 7,870 -0,15 19,5
8693,93 S I 7,870 -0,44 12,7

(Continua)
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Tabela B.1 - Continuação

λ (Å) Identificação χ (eV) log gf
EW (Sol)
(mÅ)

8694,62 S I 7,870 0,1 28,6
5260,387 Ca I 2,521 -1,719 34,0
5512,980 Ca I 2,933 -0,464 85,7
5581,965 Ca I 2,5229 -0,555 94,8
5590,114 Ca I 2,521 -0,571 92,4
5867,562 Ca I 2,933 -1,57 24,0
6166,439 Ca I 2,521 -1,142 70,2
6169,042 Ca I 2,523 -0,797 92,7
6455,598 Ca I 2,523 -1,34 56,8
6471,662 Ca I 2,525 -0,686 93,3
6499,650 Ca I 2,523 -0,818 86,5
4743,821 Sc I 1,4478 0,35 9,1
5081,57 Sc I 1,4478 0,30 9,1
5520,497 Sc I 1,8649 0,55 7,4
5671,821 Sc I 1,4478 0,55 15,2
5526,820 Sc II 1,770 0,140 76,6
5657,87 Sc II 1,507 -0,30 68,6
5684,19 Sc II 1,507 -0,95 38,6
6245,63 Sc II 1,507 -1,030 35,3
6279,76 Sc II 1,500 -1,2 30,3
6320,843 Sc II 1,500 -1,85 9,0
6604,578 Sc II 1,3569 -1,15 37,1
4465,802 Ti I 1,7393 -0,163 40,4
4555,485 Ti I 0,8484 -0,488 66,1
4758,120 Ti I 2,2492 0,425 45,2
4759,272 Ti I 2,2555 0,514 46,9
4820,410 Ti I 1,5024 -0,439 44,3
4913,616 Ti I 1,8731 0,161 52,1
5022,871 Ti I 0,8258 -0,434 72,6
5113,448 Ti I 1,443 -0,783 27,5
5147,479 Ti I 0,0000 -2,012 37,5
5219,700 Ti I 0,021 -2,292 29,1
5295,774 Ti I 1,0665 -1,633 13,3
5490,150 Ti I 1,460 -0,933 22,1
5739,464 Ti I 2,249 -0,60 8,5

(Continua)
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Tabela B.1 - Continuação

λ (Å) Identificação χ (eV) log gf
EW (Sol)
(mÅ)

5866,452 Ti I 1,066 -0,840 48,0
6091,174 Ti I 2,2673 -0,423 15,8
6126,217 Ti I 1,066 -1,424 22,8
6258,104 Ti I 1,443 -0,355 52,3
6261,101 Ti I 1,429 -0,479 49,1
4470,857 Ti II 1,1649 -2,06 64,0
4544,028 Ti II 1,2429 -2,53 41,5
4583,408 Ti II 1,165 -2,87 32,2
4636,33 Ti II 1,16 -3,152 20,3
4657,212 Ti II 1,243 -2,47 46,4
4779,985 Ti II 2,0477 -1,26 64,9
4865,611 Ti II 1,116 -2,81 40,3
4874,014 Ti II 3,095 -0,9 36,7
4911,193 Ti II 3,123 -0,537 52,7
5211,54 Ti II 2,59 -1,49 33,5
5336,778 Ti II 1,582 -1,630 72,2
5381,015 Ti II 1,565 -1,97 60,1
5418,767 Ti II 1,582 -2,11 49,1
4875,486 V I 0,040 -0,81 46,6
5670,85 V I 1,080 -0,42 19,7
5727,046 V I 1,081 -0,011 40,1
6039,73 V I 1,063 -0,65 13,0
6081,44 V I 1,051 -0,578 14,4
6090,21 V I 1,080 -0,062 34,6
6119,528 V I 1,064 -0,320 21,8
6199,20 V I 0,286 -1,28 13,8
6251,82 V I 0,286 -1,34 14,9
4801,047 Cr I 3,1216 -0,130 49,3
4936,335 Cr I 3,1128 -0,25 45,4
5214,140 Cr I 3,3694 -0,74 17,6
5238,964 Cr I 2,709 -1,27 16,5
5247,566 Cr I 0,960 -1,59 82,4
5272,007 Cr I 3,449 -0,42 24,9
5287,20 Cr I 3,438 -0,87 10,8
5296,691 Cr I 0,983 -1,36 93,6

(Continua)
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Tabela B.1 - Continuação

λ (Å) Identificação χ (eV) log gf
EW (Sol)
(mÅ)

5300,744 Cr I 0,982 -2,13 60,4
5345,801 Cr I 1,0036 -0,95 113,3
5348,312 Cr I 1,0036 -1,21 100,4
5783,08 Cr I 3,3230 -0,43 32,1
5783,87 Cr I 3,3223 -0,295 44,9
6661,08 Cr I 4,1926 -0,19 13,4
4588,199 Cr II 4,071 -0,594 69,3
4592,049 Cr II 4,073 -1,252 46,6
5237,328 Cr II 4,073 -1,087 52,7
5246,767 Cr II 3,714 -2,436 15,4
5305,870 Cr II 3,827 -1,97 25,6
5308,41 Cr II 4,0712 -1,846 26,8
5502,067 Cr II 4,168 -2,049 18,3
5004,891 Mg I 2,9197 -1,63 13,9
5399,470 Mg I 3,85 -0,104 39,3
6013,49 Mg I 3,073 -0,251 86,0
6016,64 Mg I 3,073 -0,084 96,3
6021,79 Mg I 3,076 +0,034 89,6
5212,691 Co I 3,5144 -0,11 20,9
5247,911 Co I 1,785 -2,08 18,2
5301,039 Co I 1,710 -1,99 20,4
5342,695 Co I 4,021 0,54 33,7
5483,352 Co I 1,7104 -1,49 51,5
5530,774 Co I 1,710 -2,23 20,4
5647,23 Co I 2,280 -1,56 14,3
6189,00 Co I 1,710 -2,46 11,1
6454,995 Co I 3,6320 -0,25 14,4
4953,208 Ni I 3,7397 -0,66 57,2
5010,938 Ni I 3,635 -0,87 50,1
5176,560 Ni I 3,8982 -0,44 59,0
5589,358 Ni I 3,898 -1,14 27,9
5643,078 Ni I 4,164 -1,25 15,1
5805,217 Ni I 4,1672 -0,64 42,6
6086,282 Ni I 4,266 -0,51 44,0
6108,116 Ni I 1,676 -2,44 65,3

(Continua)
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Tabela B.1 - Continuação

λ (Å) Identificação χ (eV) log gf
EW (Sol)
(mÅ)

6130,135 Ni I 4,266 -0,96 22,7
6176,811 Ni I 4,088 -0,26 64,4
6177,242 Ni I 1,826 -3,51 15,4
6204,604 Ni I 4,088 -1,14 22,5
6223,984 Ni I 4,105 -0,98 27,9
6378,25 Ni I 4,1535 -0,90 32,1
6643,630 Ni I 1,676 -2,1 93,9
6767,772 Ni I 1,826 -2,17 79,7
6772,315 Ni I 3,657 -0,99 51,2
7727,624 Ni I 3,678 -0,4 93,2
7797,586 Ni I 3,89 -0,34 78,6
5105,541 Cu I 1,39 -1,516 94,1
5218,197 Cu I 3,816 0,476 48,4
5220,066 Cu I 3,816 -0,448 17,0
7933,13 Cu I 3,79 -0,368 28,1
4722,159 Zn I 4,03 -0,38 70,0
4810,534 Zn I 4,08 -0,16 74,2
6362,35 Zn I 5,79 0,14 23,0

Fonte: Modificada de Meléndez et al. (2014).
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