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Resumo

Uma das grandes contribuicoes ao entendimento da evolugao quimica da Galaxia provém
de estudos de distribuicio de abundancias quimicas das estrelas e cileulos dos proces-
sos nucleossintéticos formadores de elementos quimicos. Nos tultimos anos. houve um
aumento no namero de levantamentos espectroscopios que. gracas a novas tecnologias,
possuem uma quantidade crescente de estrelas e elementos quimicos. A maior quantidade
de grupos que trabalham na busca por planetas extrassolares também explica essa maior
profusao de levantamentos espectroscopicos. Problemas classicos de evolu¢ao quimica da
Galaxia, tais quais o problema das anas G e a relagao idade-metalicidade, podem ser rein-
vestigados com maior precisao. Realizamos um levantamento das abundancias quimicas
para 325 anas G do disco fino situadas dentro de 25 pe de distancia do Sol. A partir das
abundancias de Na, Si, Ca, Ni, Fe e Ba, e velocidades espaciais 7, V e W reinvestigamos
vinculos observacionais classicos como a distribui¢ao de metalicidades e padroes quimicos
em um espaco de velocidades. Também desenvolvemos um método que localiza grupos
estelares co-moventes em um espago de N dimensoes usando a estatistica de Kolmogorov-
Smirnov e simulacoes de distribuicoes aleatorias. Utilizando os valores das abundancias
dos 6 elementos quimicos pesquisados e as velocidades U e V., construimos um espaco
octodimensional e fomos capazes de identificar um provavel novo grupo co-movente: LHS
1982.

Palavras-chave: Galaxia: evolucao quimica — Galaxia: abundancias — Galaxia: vizi-

nhanga Solar.
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Abstract

One of the major contribution to the understanding of the chemical evolution of the
(Galaxy is played by studies of stellar chemical abundance distributions and calculations
of nucleosynthetic processes that form chemical elements. In the last years, there has been
an increase in the number of spectroscopic studies that, owing to new technologies, surveys
a larger and larger number of stars and chemical elements. The large number of groups
searching for extra-solar planets also explains this increasing interest in spectroscopic
surveys. Classical problems on the chemical evolution of the Galaxy, such as the G dwarf
problem and the age-metallicity relation. can be reinvestigated with better accuracy. We
did a chemical abundance survey of 325 thin disk G dwarfs situated within 25 pc from the
Sun. Using the abundances of Na, Si, Ca, Ni, Fe and Ba, and spatial velocities U/, V', W,
we reinvestigated some classical observational constraints such as abundance distributions
and chemical patterns inside the velocity phase space. We also developed a method to
find stellar moving groups inside an N-dimensional space using the Kolmogorov-Smirnov
statistics and simulations of random groups. Using the abundances of the 6 chemical
elements and the spatial velocities [7 and V', we built an eight-dimensional space and were
able to identify a probably new co-moving group: LHS 1982.

Kevwords: Galaxy: chemical evolution — Galaxy: abundances — Galaxy: solar neigh-

bourhood
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Capitulo 1

Introducao

“There once was a lady named Bright,
Who traveled much faster than light.
She departed one day, in a relative way,
And returned on the previous night.”

Anonimo

1.1 Evolucao quimica da Galaxia

Sabemos que os elementos quimicos sao sintetizados no interior das estrelas e, na fase
final da vida destas. sdo ejetados no meio interestelar (MIE)! através dos ventos ou das
explosoes de supernova. Esses elementos quimicos sao absorvidos por novas estrelas que
se formam a partir do gas do MIE.

Estudos de evolugao quimica tém como objetivo descrever como a distribuicao dos
elementos quimicos ¢ modificada tanto em funcao da posicao na Galaxia quanto da idade.
Para isso, modelos tedricos sao construidos e comparados aos dados observacionais.

Conceitos e equacoes importantes para o entendimento desses modelos sao descritos a

seguir.

'Glossdrio com simbolos e siglas pode ser encontrado no Apéndice B,



1.1.1 Fungao de massa inicial e taxa de formacao estelar

O nimero de estrelas formadas no intervalo de massa (m,m + dm) e no intervalo de

tempo (i, 1+ dt) & dado por

&’n*(m. t) = o(m)w(t)dmdt, (L.1)

em que ¢(t) ¢ a taxa de formagao estelar (TFE), que é a massa total transformada em
estrelas por unidade de tempo, e ¢(m) ¢ a funcao de massa inicial (FMI). A FMI é
uma distribuicao relacionada a quantidade de estrelas de massa m que se formam a cada

geragao estelar. A FMI é uma func¢ao normalizada, ou seja:

/ mao(m)dm = 1. (1.2)

J0

E usual aproximar a FMI por uma lei de poténcia:

o(m) x m™*, (1.3)

em que a ¢ a inclinagao da FMI.

O trabalho pioneiro de Salpeter (1955) inferiu uma FMI com « = 2.35 para o intervalo
de massa 0.4 < m/m., < 10. Durante os anos, diversos grupos trabalharam na tentativa
de inferir uma FMI mais precisa e para um intervalo de massa maior. Um passo importante
foi dado por Miller & Scalo (1979) que utilizaram uma amostra de estrelas proximas para

calcular a FMI:

25

m~=" para 1l m. < m < 10 mg, _
o(m) ) (1.4)

m =% para m > 10 mg

Parte da importancia do trabalho de Miller & Scallo (1979) foi a cuidadosa andlise de

erros observacionais e o efeito de sua propagacao sobre a FMI empiricamente inferida.
Posteriormente, Scalo (1986) utilizou um levantamento maior e mais profundo de es-

trelas, composto de estrelas do campo Galactico e de associagoes OB. Ele inferiu um indice

a = 2.7 param < 2 m, porém com muita incerteza na regiao m 2 10 m,. O trabalho de



Scalo (1986), até hoje, é a analise mais profunda e abrangente sobre a FMI. Os trabalhos
de Kroupa et al. (1990, 1991, 1993) forneceram uma maior compreensao sobre a forma
da funcao de luminosidade estelar em termos fisicos, e as diferencas nos resultados para
o regime de baixas massas obtidas por Miller & Scalo (1979) e Scalo (1986) puderam ser
resolvidas.

Massey (1998) inferiu um indice a ignal ao de Salpeter para estrelas com massa m =
10 m... Para tal, sua amostra era composta de associagoes OB e aglomerados densos com
populagoes variando em metalicidade desde mma proxima a solar até a nm décimo desta.
Mais recentemente, Kroupa (2007a.b) afirmou que o indice de Salpeter/Massey o = 2.35
pode ser considerado uma FMI estelar universal, sendo assim, invariante para o intervalo
de massa m < 0.5 m.,.

Diversos outros trabalhos discutem sobre o formato da FMI, e resenhar todos eles nao
¢ 0 objetivo deste trabalho. Para uma abordagem mais completa. sugerimos a leitura de
Scalo (2005), Kroupa (2007a.b) e referéncias nestes incluidas.

Entretanto, uma simples lei de poténcias mostra-se incapaz de descrever o compor-
tamento da FMI para todo o intervalo de massas. Assim, ¢ comum ajustar diferentes
parametrizacoes para a FMI em diferentes intervalos de massa.

Kroupa (2007b) propoe os seguintes indices da FMT universal para o espectro de massa:

m 30T para 0.01 < m/m. < 0.08
¢(m) o< ¢ m~ 13405 para 0.08 < m/ms < 0.5 (1.5)
m 23207 para 0.5 < m/m < 150.

A FMI pode ser obtida através da funcao de luminosidade ®(M), em que M ¢é a
magnitude da estrela. A funcao de luminosidade deve ser determinada para estrelas da
sequéncia principal de aglomerados ou da vizinhanga solar e corrigida devido a evolugao
estelar. De acordo com Binney & Merrifield (1998), se as estrelas estudadas foram for-
madas em uma mesma época, nao ¢ necessario realizar nenhuma correcao na funcao de
luminosidade, porém, se a TFE é aproximadamente constante, como se espera que seja

na vizinhanga solar, a fun¢ao de luminosidade deve ser corrigida. Eles propoem que uma



estimativa da fungao de luminosidade inicial ®,(A/) seja:

7/1sp(M) , para 7sp(M) < 7
Do(NM) = (M) x (1.6)
1 . caso contrario,
em que 7 € o tempo desde que a populacao comecou a ser formada e 7sp(M) é 0 tempo
de vida na sequéncia principal de uma estrela de magnitude M. O fator t/7sp(M) corrige

o fato de s6 observarmos estrelas com magnitude M nascidas ha menos de 7gp(A) anos.

A FMI pode ser inferida utilizando a fun¢ao de luminosidade inicial ®y(M):

IN
o(m) = ';—IE{I)[,[;'U(m)]‘ (1.7)

Agora, o problema ¢é determinar a funcao M(m). De acordo com Binney & Merri-
field (1998). M (m) pode ser encontrada teoricamente ou empiricamente. Teoricamente,
procura-se o valor de M (m) ajustando modelos de atmosfera estelar a modelos de estrelas
da sequéncia principal, variando a massa e a metalicidade. Porém essa técnica torna-se
ineficiente para estrelas de massa m < 0.5 m.. Estrelas frias e de baixa massa possuem
espectros que nao se ajustam muito bem a curva de corpo negro. Assim, modelos atmos-
féricos sao mais dificeis de serem ajustados. Empiricamente, utiliza-se estrelas binarias
para obter M (m). A massa de binaria é obtida através da determinagao de sua érbita.
Porém, a obtenc¢ao desses dados ¢ sujeita a varias incertezas observacionais.

Um outro método para obter a FMI da vizinhanga solar ou local ¢ a partir da con-
tagem de estrelas, utilizando principios semelhantes aos de Salpeter (1955). O objetivo ¢
obter uma funcao de distribuicao de massa representativa das estrelas da vizinhanca so-
lar ¢uua(m). a qual chamaremos funcao de massa atual. Assim, G (m)dm representa
a quantidade atual de estrelas da sequéncia principal presentes no intervalo de massa
(m.m +dm).

Supomos que 7, seja a idade de uma estrela de massa m, e T¢; seja a idade da Galaxia.
As relagoes a seguir consideram que a vida da estrela dependa apenas da massa inicial,
desconsiderando efeitos tais como a metalicidade. Estrelas com tempos de vida maiores

que a idade da Galaxia tém-se acumulado desde sua formacao (¢ = 0); assim:



{e
@Htll?li{r”) - / O{?N)L"U)df T > rr,'- (18]

0
descreve a quantidade total dessas estrelas.

Se considerarmos a TFE como uma TFE meédia passada, a Eq. 1.8 se resume a:

Gatual (M) = (MY T, ™ 2 Tg, (1.9)

onde ¢ é taxa média de formagao estelar. A massa para a qual 7,, = Ti; ¢ a massa de
desligamento da sequéncia principal.

A quantidade atual de estrelas com tempo de vida menor que a idade da Galixia é
dada apenas pelas estrelas formadas a um tempo 7, atras, ja que estrelas formadas a um

tempo malor ja morreram. Assim:

ol
Qaruat(m) = / o(m)(t)dt, para T < To. (1.10)

I —Tm
Mesmo que a FMI seja constante, a funcao de massa atual ainda depende da TFE
passada. Para tempos de vida pequenos em relacao a idade da Galaxia, podemos reescrever

a Eq. 1.10 como:

(_'«"l"«ltJla.l(?'r'J) = m(”’)*-’”l T para 7, < Tg, (111)

em que ¥, é a TFE atual.

Fica evidente que a FMI e a TFE nao podem ser obtidas de forma independente, pois
estao ligadas pelas Equacoes 1.8 e 1.10. S6 apds a obtencao da funcao de massa atual
atraves da observacao de estrelas da vizinhanga solar, e propondo uma forma para a TFE,
pode-se obter a FMI.

A TFE é um dos parametros mais importante para o entendimento da evoluc¢ao quimica

da Galaxia. Sua obtenc¢ao pode ser feita de diversas formas, entre elas:

1. contagem de estrelas em regioes HII, que estao associadas a regioes de formagao

estelar:



2. funcao de massa atual;
3. distribuicao de idades estelares.

A maioria dos métodos se reduz a obten¢ao de uma taxa de formacao estelar relativa
b = ¢ /¢. Alguns autores demonstraram que b provavelmente variou em determinadas
épocas (Barry 1988, Majewski 1993, Rocha-Pinto et al. 2000, Hernandez et al. 2000.
Cignoni et al. 2006). Essa variacao provém de surtos de formacao estelar na Galaxia. Por
exemplo, Rocha-Pinto et al. (2000) encontrou trés surtos distintos A, B e C (nomenclatura
original de Majewski 1993) ocorrendo. respectivamente, ha 0-1 Ga, 2-5 Ga e 7-9.5 Ga. O

surto B, de maior intensidade, possui um valor de b entre 1.25 e 2.5.

1.1.2 Equacgoes basicas

Nossa Galaxia ¢ formada por trés componentes principais: o halo, o bojo e o disco.

O halo ¢ composto por estrelas de populacao LI (estrelas predominantemente de baixa
metalicidade e velhas), situadas principalmente em aglomerados globulares. O halo possui
quase nenhum gas, o que sugere nao haver mais formacao estelar; possui uma velocidade
de rotacao sistémica quase nula. Searle & Zinn (1978) mediram a metalicidade em uma
amostra de aglomerados globulares do halo e concluiram que nao hda um gradiente de
metalicidade em func¢ao da distancia galactocéntrica. Eles formularam a hipotese que o
halo foi formado durante um longo periodo através da aglomeracao de muitos fragmentos
subgalacticos. Devido a descoberta de galaxias anas que estao em processo de colisao com
a Via Lactea (e.g.. Sagittarius, Ibata et al. 1994), hoje se sabe que a formacao do halo é
um processo continuo.

O bojo situa-se na parte central da Galaxia. Matteucci & Brocato (1990) previram que
a abundancia de elementos a no bojo seria maior que a da vizinhanca solar devido a alta
TFE, o que foi comprovado posteriormente por McWilliam & Rich (1994). Acredita-se
que a razao disso seja que a formacao estelar no bojo. em épocas passadas, foi bastante
intensa, levando a um rapido crescimento na metalicidade dessa regiao.

O halo foi formado pela aglomerac¢ao de um grande niimero de objetos com massa

m ~ me. O gas ejetado por esses objetos. que esfria até uma temperatura < 10* K.

(]



assenta-se devido a for¢a gravitacional da Galixia até que forma um disco estavel devido
a forca centrifuga (Binney & Merrifield 1998). O disco é composto majoritariamente por
estrelas de populacao T (estrelas jovens e ricas). Ao analisar-se o perfil de densidade das
estrelas v(z), em funcao da altura z em relacao plano galictico, espera-se que este tenha
uma forma exponencial v o ¢ */*. Como demonstrado em Binney & Merrifield (1998).
observacionalmente, o perfil de densidade aparenta ser bimodal. As explicacoes plausiveis
para tal comportamento sao: 1) o perfil de densidade nao é uma exponencial: 2) o disco
possui duas populacoes estelares distintas. Medidas de idades e abundancias corroboram
a segunda opgao. Assim, separa-se o disco galactico em duas componentes: o disco fino e
o disco espesso. O disco espesso constitui-se de estrelas com idade superior a 10 Ga e com
[Fe/H| = —0.3. e o disco fino constitui-se de estrelas com idade inferior a 10 Ga e mais
ricas, [Fe/H| = —0.5. As escalas de altura z, também sio diferentes: Ojha et al. (1996)
aponta valores zp = 260 4 50 pc para o disco fino e zy = 760 £ 50 pc para o disco espesso.

As equacoes a seguir descrevem, de forma simplificada, como ocorreu o enriquecimento
quimico da vizinhanga solar. No método, divide-se o disco em regices e aplica-se o conjunto
de equacoes para cada regiao utilizando parametros especificos locais.

A massa total da Galaxia (M) é a massa total do sistema:

Mea = Myss + My, (1.12)

em que My, € My sao respectivamente a massa em gas e a massa em estrelas. A variagao
da massa M, total pode ser descrita como:
d , .
SM(t) = [(1) - O(), (1.13)
(LL
em que f(t) e O(t) sao respectivamente o acréscimo (infall) e a perda (outflow) de gas
pelo sistema.

A variacao da massa de gas no sistema ¢ dada por

d

W.Mgsm = f(t) — O(t) + E(t) — ¢(1), (1.14)
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Figura 1.1: Esquema ilustrativo das trocas de massa realizada por uma regido do disco galatico.

em que E(t) é a taxa de eje¢do de massa pelas estrelas e () ¢ TFE. A Figura 1.1 ilustra
as trocas de massa que ocorrem no sistema. Assim, torna-se trivial a dedugao da variagao

de massa em estrelas:

2 My = $(t) — E(2) (1.15)
dt .

A taxa de ejecao pode ser obtida se adotarmos a aprozimagao de perda de massa subita
(APMS). Nesta aproximacao, a estrela perde toda a massa que deveria ter perdido durante
sua vida em um (nico evento final. Se considerarmos que as estrelas passam 90% de sua
vida na sequéncia principal e, durante esse estagio, a perda de massa ¢ irrisoria, a APMS
torna-se uma boa aproximacao. Assim, consideramos que a estrela morre tao logo deixa
a sequéncia principal. De acordo com Tinsley (1980), a APMS s6 se torna ineficiente em
escalas de vida de 10° anos.

Adotando a APMS e tomando 7, como o tempo de vida de uma estrela de massa
m, podemos estipular que a quantidade de estrelas com massa (m,m + dm) a morrer no

intervalo de tempo (¢, ¢ + dt), d’n', deve ser a mesma quantidade de estrelas que nascem

em (t — T, t — T + dt). Assim, pela equagéo 1.1:

d*n'(m, t) = d*n*(m,t — ) = Y(t — Tm)d(m)dmadt (1.16)



Sendo w,, a massa da remanescente de uma estrela de massa m, a massa ejetada na
fase final de sna vida é (m — w,,). A taxa de ejecao pode ser descrita pela integral de

(m — wy)d?n! /dt em um intervalo de massa:

E(t) = / o (m — W)Y (t — T )O(m)dm, (1.17)

Tiviin (E)
enm que My, ¢ a massa maxima que uma estrela possa atingir, e m,,;, ¢ a menor massa
de uma estrela que morre no tempo . Associa-se essa massa minima i massa das estrelas
do ponto de desligamento da sequéncia principal no tempo ¢ considerado (turnoff point).
Definimos a grandeza R(1). que é a fracao de retorno de massa a cada geracao assim:
E(l) 1 i

= —— m — Wy )WL — T )o(m)dm 1.18
f&(’) L'(” 4 Mminlt) ( ) ) ( ) ( )

R(t) =

() nosso interesse ¢ saber como ocorre o enriquecimento da Galaxia. Chamamos de 7
a metalicidade média do gas, em que metais sao todos os elementos mais pesados que o
hidrogenio e hélio. A variagao de metais no gas ¢é
i

7 (Z(O)Mgss(t) = =Z(O9(0) + Bz (1) + Z4(1) = Z(1)O(1) (1.19)

em que Iy ¢ a taxa de ejecao de metais pelas estrelas que morrem em £, e Z; é a metali-
cidade meédia do material que é acrescentado ao gas pelo infall.

A taxa de ejecao de metais considera todo o tipo de metal que foi ejetado pela estrela,
ou seja, tanto os sintetizados quanto os que foram absorvidos na criacao das estrelas e
reejetados para o MIE. Suponha que temos uma grandeza p.,, que constitui a fracao de

massa que foi convertida em metal na estrela e ejetada para o MIE; assim,

Mmax
/ mp-m i (t — T, )(m)dm (1.20)

Mimin (t)
¢ a taxa de ejecao de massa convertida em metais pelas estrelas do disco em um tempo .
Em sua morte, uma estrela ejeta uma massa nao processada correspondente a (m —
Wy, — MPoy ). A abundancia desse material é a mesma da época do nascimento da estrela.

Z(t —7,,) Assim. a taxa de ejecao dos metais que foram absorvidos pela estrela, no sen



nascimento, e retornados ao MIE. na sua morte, ¢

/ (M — wWm — MP2m ) Z(t — T )Y(t — Tin)P(m)dm (1.21)

Mumin ()
A taxa de ejecao de metais, tanto os recém-sintetizados quanto os ja existentes, ¢ dada

pela soma das Equacgoes 1.20 e 1.21:

Ez(t) = / ) [("m — Wiy = MPam) Z(t — Tim) + ?'”-}'ng]lﬂ{ﬂ — Tm)@(m)dm (1.22)

Mnin (1)

Porém, a Equagao 1.22 80 pode ser resolvida por métodos numeéricos, devido ao fato de
¢ nao depender apenas do tempo, mas também de 7, que por sua vez depende da massa
da estrela e, possivelmente, de sua composicao quimica. Para contornar este problema
e tornar a Equacao 1.22 analiticamente soliivel, adotamos a aproximacaio de reciclagem
instantanea (ARI). A ARI considera que estrelas com m > my;. tém um tempo de vida
muito curto em relacao a idade da Galaxia, ou seja, 7, — 0, enquanto estrelas com
M < My, “vivem para sempre”. Se considerarmos as estrelas de alta massa, a ARI pode
ser julgada razoavel. Estrelas de alta massa. progenitoras de supernovas. tém um tempo
de vida bem menor que a idade da Galaxia. Entretanto, a ARI falha quando consideramos
estrelas de baixa massa e intermediaria. Essas estrelas sao progenitoras de supernovas tipo
[; assim, a ARI tende a subestimar metais sintetizados nesse tipo de supernova.

Assim. a Equacao 1.18 se reduz a

R(l) — R = / : (m — wm)olm)dm, (1.23)

S i (1)

em que a taxa de ejecao se resume a

E(t) = Ru(t). (1.24)

Fica facil deduzir as equacoes basicas de variacao de massa:



—Mgss = —(1 = R)Y(t) + f(t) — O(t). (1.25)

(.\

i-’VI* = (1= R)y(t), (1.26)
dt

em que a Equacao 1.22 assume a seguinte forma:

Ez(t) = RZ()y(t) + y(1 — R)[1 — Z(1)]W(t). (1.27)

A grandeza y. conhecida como yield (rendimento, ganho), é a massa dos novos metais
(que foram sintetizados) ejetados pelas as estrelas em unidade de massa presa nas estrelas
¢ 1105 remanescentes:

] "TManazr
§y=-— / Mp=mO(m)dm (1.28)
]' - j{ SMygin ()

Algumas vezes, p.,, ¢ chamado de yield estelar, e y, de yield liquido.

Considerando que Z < 1, reescrevemos a equacao de evolucao quimica 1.19 como

d

T(Z(OMa(0) = =Z(OIL = RIG() +ylL = R + Z,(0) - Z(00(1)  (1.29)

1.1.3 Modelo simples e o Problema das Anas G

O modelo simples baseia-se em principios basicos que, aplicados as equagoes acima,

tentam descrever a evolucao quimica da vizinhanga solar. Os principios sao:

1. E um modelo de caixa fechada: nao ha troca de gas entre o sistema e 0 meio externo,

ie, f=0e O =0

| B

. A FMI é constante:

Lo

. A Aproximagao de Reciclagem Instantanea ¢ valida;

. No inicio havia apenas gas cuja metalicidade era nula [Z(t = 0) = 0 e Mg = Mgl

1=
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5. O gas é eficientemente misturado, evitando a existéncia de regioes com uma grande

ou pequena concentracao de metais.

Essas suposicoes foram feitas por Schmide (1963), e as equacoes que descrevem o

sistema foram derivadas por Talbot & Arnett (1971).

As equacoes basicas para o modelo simples podem ser derivadas a partir de 1.25, 1.26

e 1.29:

— My (t) = —(1 = R)y(0),

%ZU)Mgéﬁ(tJ = —Z(O)[1 - RJw(t) + y[l — Ry(1).

Utilizando a regra da cadeia. reduzimos a Equacao 1.32:

—Z(t) = y[1 — RJY(t)

Dividindo-a pela 1.30, obtemos:

d

Mgss(B)———
;,a.{ )(LMg;'lﬁ(")

Z(t) = —y.

Sendo y constante,

dZ(t) = —ydln Mgs(t).

(1.30)

(1.31)

(1.32)

(1.33)

(1.34)

(1.35)

A Equacao 1.35 descreve a variacao da metalicidade em funcao da massa de gas e do

tempo. No modelo simples, a massa inicial de gas ¢ igual a massa total [Mgys(f = 0) =

Mg, e a metalicidade inicial é nula [Z(t = 0) = 0]. Chamando p = M(t)/ Mg de

razao de massa de gas, integramos a 1.3 para obter:

12



Z(t) =ylnu! (1.36)

Este resultado é vilido para sistemas em que 7 < 1. A Equacao 1.36 descreve uma rela¢ao
simples da metalicidade do gis em um sistema fechado, tal qual a vizinhanca solar. Sendo
y constante, a metalicidade varia apenas com a razao de massa de gas. Assim, quando
o — 0, teremos Z — oo. Este resultado nao é realista devido a desconsiderar os efeitos
da metalicidade na nucleossintese estelar (Tinsley 1980).

Utilizando estas equagoes podemos ainda deduzir a fracao de massa de estrelas que
possuam metalicidade abaixo de um valor de Z dado. Utilizando a Equacao 1.35, a massa

de estrelas que possui metalicidade menor que Z(t) é

= Mg(1 — e 20/, (1.37)

Usando esta equagao, deduzimos a fracao de estrelas com Z < aZ(1):

M*[( fIZ(.f)] B ] = (J"'CIZ[I'};'U
Mg[< Z(t)] — 1—e 20/
1_ l,(\ |
- TT;;T (1.38)

Um valor razoavel para a fracao de massa de gas na vizinhanga solar ¢ de j = 0.1. Para
uma dada metalicidade Z. a fracao de massa que esta presa nas estrelas. com metalicidade
igual ou menor a Z/3, corresponde a:

|

Ou seja, se a vizinhanca solar fosse um sistema fechado, um pouco mais da metade

das estrelas teria uma metalicidade menor que um terco da metalicidade atual.
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Entretanto, dados observacionais nao corroboram o modelo teorico. Levantamentos
observacionais de anas G mostram uma deficiéncia de estrelas com baixa metalicidade
quando comparados ao modelo simples. Este fato foi primeiro descoberto por van den
Bergh (1962) e Schmidt (1963) e ficou conhecido como o Problema das Ands G. Esta mesma
deficiéncia também ¢ encontrada em anas K (Rocha-Pinto & Maciel 1998, Kotoneva et al.
2002) e M (Mould 1978).

A primeira vista, a solucao mais plausivel é alterar a TFE, fazendo com que a producao
de metais ocorra mais rapidamente no inicio. Entretanto, como o gas primordial possui
metalicidade nula e a FMI ¢ constante, uma parcela de anas G pobres deve-se formar
juntamente com as estrelas de alta massa que produzem metais, nao importa quao rapido
0 Processo seja.

Diversos autores buscam uma solugao para o Problema das Anas G criando modelos
alternativos ao modelo simples. Estas solucoes residem em alterar os principios propostos
para o modelo simples. Por exemplo, a idéia de que a vizinhanga solar deva ser tratada
como um sistema fechado provavelmente ¢ falsa (Tinsley 1980), assim como a idéia de que
o gas primordial possuisse Z = 0 (Truran & Cameron 1971).

Uma outra solucao seria considerar uma FMI variavel, ja que o modelo simples é
derivado usando uma FMI constante. Schmidt (1963) foi o primeiro a sugerir uma FMI
variavel. Sua sugestao ¢ uma FMI rica em estrelas de grande massa no inicio da formacao
da vizinhanca solar. Apos um certo valor de metalicidade ser atingido, a FMI mudaria para
a forma atual. Assim. a criacao de estrelas velhas. pobres e de baixa massa seria reduzida.
Larson (2005) aponta que a FMI em baixas massas possa depender da metalicidade e de
radiacao externa (e.g.. radiacao cosmica de fundo). Esses dois fatores contribuiriam para
as condi¢oes fisicas iniciais da nuvem em colapso.

A idéia de que a vizinhanga solar e o disco sejam sistemas fechados ¢ amplamente
discutida. Devido a efeitos externos a vizinhanca solar, é bastante provavel que haja troca
de material entre a vizinhanca solar e o meio externo. Assim, pode ter ocorrido queda

e/ou ejecao de material processado e/ou nao processado na vizinhanca solar.
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Larson (1972) sugere que o Problema das Anas G possa ser resolvido se for levado
em conta a queda de gas. Sua teoria parte das seguintes idéias: a quantidade de estrelas
formadas ¢ proporcional & quantidade de gés: se no infcio da formacgao da vizinhanca solar
houvesse uma pequena quantidade de gas, e essa quantidade fosse aumentando devido a
uma queda gradual de gas, a quantidade de estrelas formadas no inicio da formacao da
vizinhang¢a solar seria menor do que em tempos posteriores.

Ha evidéncias observacionais de que a queda e a ejecao de gas ocorrem. A galaxia ana
Sagittarius estd em presente juncao com a nossa. Ela esta cruzando o disco e suas caudas
mareais estao em queda gravitacional no disco galdatico (Law et al. 2005). Caudas mareais
sao estruturas, que como o proprio nome define, em forma de canda que se entendem
radialmente da galaxia quando esta é sujeita a forcas mareias, como por exemplo. durante
a juncao de galaxias. Outros fatores também contribuem para a troca de material entre
regioes do disco, tais quais explosoes de supernovas e 0s bracos espirais.

Uma outra solucao ¢ fornecida por Havwood (2006). Ele aponta que o Problema das
Anas G ¢é causado devido a contaminacao das amostras por estrelas do disco espesso. Ele
faz uma corre¢ao de escala de altura baseada em oy x [Fe/H]. em que oy é a dispersao de
velocidades na diregao perpendicular ao plano galactico. Assim, Haywood conclui que o
modelo simples fechado ¢ mais condizente com a vizinhanga solar que o modelo de queda
de gas. Entretanto, Holmberg et al. (2007) realiza uma corre¢ao de escala de altura
para seus dados e acha uma subabundancia de estrelas pobres. Holmberg et al. (2007)
aponta que, como Haywood (2006) nao descreve o modelo fechado aplicado, nao é possivel
comentar sobre como ele encontrou um bom ajuste a distribuicao de abundancias com o
modelo fechado usado.

A deficiencia de estrelas pobres pode ser interpretada de diversas maneiras, porém
ainda nao ha uma solugao concreta para este problema. As amostras utilizadas até o mo-
mento sdao, em sua maioria, fotométricas. Recentemente, levantamentos espectroscopicos
comecaram a ser realizados (eg. Allende-Prieto et al. 2004), impulsionados pricipalmente
pelos programas destinados a localizagao de planetas extrasolares (Haywood 2006). Nossa

amostra é espectroscopica em sua origem e composta de valores de abundancias para seis
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elementos quimicos: Na, Si, Ca, Ni , Fe ¢ Ba.

1.2 Nucleossintese

A nucleossintese tem como objetivo estudar e quantificar os diversos processos que levam
a formacao dos elementos quimicos. Os elementos quimicos sao formados através da fusio

nuclear de elementos mais leves on pelo decaimento de elementos mais pesados.

1.2.1 Nucleossintese primordial

Durante os primeiros minutos apos o Big Bang, as condicoes fisicas existentes permiti-
ram que fossem criados os primeiros elementos quimicos. Foram sintetizados 'H (proton),
‘D (deutério - um préoton e um néutron), *He (hélio-3), *He (hélio-4), "Li (litio-7) e "Be
(berilio-7). Com excecao do Li e do Be, o grosso desses isotopos foram formados durante
0s eventos seguintes ao Big Bang, ainda que *He continue sendo produzido atualmente
através de outros mecanismos e uma pequena quantidade de H seja produzido por reagoes
de decaimento. As fracoes de abundancia por massa primordial sao X ~ 0.76, Y ~ 0.24
e Z ~ 0.00, em que X. Y, e Z representam, respectivamente, as fracoes de massa de
hidrogénio, hélio e metais?.

A teoria de um Big Bang quente foi formulada por G. Gamow, R. A. Alpher, H. A.
Bethe e R. C. Herman no final dos anos 40 (Gamow, 1946, 1948; Alpher et al., 1948a,
1948b). Anos depois, C. Hayashi forneceu um embasamento fisico para a teoria (Hayashi
1950). Em 1964, foi descoberto a Radiacao Cosmica de Fundo, por Penzias & Wilson
(1965), mostrando que a radiacao do BB tem uma temperatura de corpo negro de 2.73 K,
como Gamow e colaboradores previram.

Antes de o Universo atingir uma energia térmica de k7 = 0.8, em que k é a constante
de Boltzmann, e T, a temperatura, neutrons e protons se encontram em uma situagao de

equilibrio em que ocorrem as seguintes reagoes mutuas:

2 - . . . T
=Astronomos consideram metais todos os elementos mais pesados que o hélio.
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n+et o p+7v,
p+e —n+i,

n«<p+e +10,

em que n representa néutrons, prepresenta protons, ¢! representa poOsitrons, e~ representa
eletrons, v, representa neutrinos e v, representa antineutrinos.

Quando kT = 0.8, a taxa em que essas interacoes ocorrem cai em relacao a taxa de ex-
pansao do universo, congelando a razao n/p ~ 0.2. Uma fracao dos néutrons sobreviventes

participa da formacao de *He. As reacoes de formacao de *He sao:

p+ne D4y
D+D«~*He+n*H+p
‘He + D « *He + p

SH+ D « *He +n

Em AT = 0.1. as reacoes nucleares passam a ser mais eficientes. Além das reacoes

anteriores, as seguintes reagoes 0Corren:

H+a« Li+y
He + o «» Be +n,*He + p
Be+ne Li+p

Li+p o *“He+ ‘He



em que particulas « sao nicleos de hélio.

Assim, forma-se todo *He até a fracao de massa Y ~ 0.24.

1.2.2 Nucleossintese estelar

Apds o BB, a sintese de elementos quimicos passa a ocorrer apenas no interior de
estrelas ou em estagios finais da vida das estrelas. Os processos nucleares foram pela
primeira vez apresentados, em grande detalhe, por E. M. Burbidge, G. R. Burbidge, W.
A. Fowler e F. Hoyle (1957, em um artigo que ficou conhecido como B*FH).

As reacoes nucleares nao ocorrem no meio interestelar ou intergalactico porque estes
nao proveem temperatura e densidade suficientes para que as reacoes ocorram. As reagoes
que ocorrem no interior das estrelas fornecem energia necessaria para que a estrela se

mantenha estavel, evitando sen colapso devido a forca gravitacional.

Queima de hidrogénio

A primeira reacao nuclear que ocorre no interior estelar ¢ a queima de hidrogenio. Uma
estrela da sequéncia principal queima hidrogénio em seu nicleo. A sequéncia principal é
uma regiao do diagrama cor-magnitude (DCM) que é povoada por estrelas que queimam
H no niacleo. O DCM vai ser explicado com mais detalhe na secao 1.3.

As reacoes ocorrem quando a temperatura do nicleo da estrela alcanga 107 K. Nessa
temperatura, os protons possuem energia cinética suficiente para ultrapassar a barreira de
Coulomb através de tunelamento quantico. A queima de hidrogénio pode ocorrer através

de dois processos: cadeia pp ou ciclo CNO.
e Cadeia pp

Em estrelas de baixa massa. a cadeia pp é a mais importante das reagoes de queima

de H. As reacoes fundamentais sao:



‘He(*He,2p)*He 3He(a,v)"Be  *He(a, ) Be

pp-1 (86%)  "Be(e ,1.)7Li Be(p.v)*B
Li(p.a)*He ®B(et + v,.)*Be*

pp-2 (14%) *Be*(a)'He

pp-3 (0.02%)

Tabela 1.1: Possiveis ramificacdes da cadeia pp com taxa de eficiéncia no Sol.

H+H—-=D+e"+v.+7

D+ H — %He + v

Em seguida, ha uma ramificacao em 3 possibilidades, que estao exemplificadas na

Tabela 1.1. A notagao A(B,C')D tem o mesmo significado que A+ B — C + D.
e Ciclo CNO

O ciclo CNO passa a ser o processo mais eficiente de queima de H em estrelas com
temperatura superior a ~ 107 K em seu interior. Este ciclo utiliza os elementos C (car-
bono), N (nitrogénio) e O (oxigénio) como catalisadores. Assim, esses elementos devem
estar presentes no interior estelar. Isso significa que o ciclo CNO nao ocorreu em estrelas

de primeira geracao. As principais reacoes sao:

2C+H — "N +1

BN — BC 4 et +u,
BC+H—MN+9
4N + H — 150 4+

B0 - BN+ et + v,

BN + H — 12C + “He,

em que o carbono produzido na tltima reacao é reaproveitado para reiniciar o ciclo.
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Ainda ha um ramo do ciclo CNO com uma taxa de ocorréncia no Sol de apenas
0.04%. O fluor (F) produzido neste ciclo também age apenas como catalisador, nao

necessariamente se acumulando no interior estelar.

15N + H — 180 + Y
b F - ¥ by

6 - SN OB, SRS
70 + H — N + *He
UN +H — 80 + 4

15() . 150 =i (_'.'|' + 1

Em estrelas de maior massa e mais quentes, ha ainda uma ramificacao. Esta ocorre
quando a quarta reacio acima resulta em F ao invés de "N e “*He. Este ciclo é chamado

de ciclo OF:

70 4+ H — BF + 4

BE 180 Lot oy,
80 4+ H — F + 4
90 + H — °N + *He
60+ H— P +4

Bp VB tet 4 ny

O ciclo CNO tem como resultado liquido a seguinte reacao:

4dp — *He + 2¢* + 2u, + ~
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Queima de hélio

Quando ~10% de todo H da estrela ¢ consumido, as reacoes nucleares no interior da
estrela nao sao mais suficientes para manté-la. Ela se contrai devido a forca gravitacional,
0 que ocasiona um aumento na temperatura e na luminosidade. Esse aumento da tempe-
ratura cria as condi¢oes necessarias para iniciar a queima de H em uma concha ao redor
do nuicleo, principalmente através do ciclo CNO. Nesta etapa, a estrela desloca-se para
fora da sequéncia principal.

O inicio da queima de H em concha faz com que a estrela se expanda. ao mesmo tempo
que mantém sua luminosidade constante. Coom isso, a temperatura diminui. Estrelas com
magnitude absoluta > 1 deslocam-se rapidamente para a direita no DCM em uma regiao
conhecida como Falha de Hertzprung.

Com o decréscimo da temperatura na superficie, a regiao convectiva aumenta. Isso
proporciona uma aceleracao na producao de energia devido ao aumento da concha de
queima de H. A estrela continua sua expansao, mas agora com acréscimo na luminosidade.

Simultaneamente, o nicleo de He aumenta em massa e em temperatura.

Para estrelas de massa 2 2 m,. a queima de He no nicleo ocorre de forma tranquila
gquando este alcan¢a uma temperatura { =~ 10°% K. Para estrelas de baixa massa, a fusao
do He ocorre de forma violenta. As condigoes fisicas no nicleo atingem o regime de de-
generescéncia. Quando isso ocorre. a pressao nao depende mais da temperatura. Quando
a fusao se inicia, a temperatura aumenta mas o nicleo nao se expande. I[sso faz com que
a queima do He ocorra rapidamente. Eventualmente, a temperatura sera tao alta que
a degenerescencia sera removida. A estrela se reogarniza através de uma expansao que
reduz a temperatura. No final deste processo, a estrela se localiza no ramo horizontal no
DCM.

O processo de queima de He é conhecido como processo alfa triplo. A reacao é:

3*He — *C + 4.

A queima do He ocorre através de duas reagoes intermediarias. A primeira ¢ uma



reacao endotérmica, ou seja, necessita de energia para ocorrer:

‘He 4+ a «— ®Be.

16 5 em interiores

Embora, o "Be seja instavel e possua uma meia-vida de ~ 10~
estelares a concentragao desse elemento é grande, o que resulta no equilibrio entre suas
taxas de destruicao e criagao.

A segunda reacao intermediaria é

8Be + v > 12C**,

O "C esté4 em um estado excitado e maior parte decai em 3a, mas ha uma pequena
porcentagem que alcanca o estado fundamental. E como o nimero de reagoes e a escala

de tempo sao enormes, a quantidade de C torna-se significativa.

Estagios avangados

Quando a fusao de He no naceleo termina, forma-se um ntcleo de CO. A estrela volta
a se contrair. Em certo ponto, a base da concha de He fica quente o suficiente para que
a queima de He em concha ocorra. Simultaneamente, acima da concha de He, também
ocorre a queima de H em concha. Com a energia produzida na queima de He e H, a
estrela consegue se manter em equilibrio hidrostatico. Ela volta a se expandir e aumentar
a luminosidade. Nessa etapa, a estrela se localiza no ramo assintotico das gigantes.

No comeco da fase assintotica, a queima de He em concha ocorre de forma instavel
e turbulenta. A concha de He se apaga e acende de forma periodica. Cada vez que a
concha de He se acende, esta se expande e empurra a concha de H que se apaga. Quando
a concha de He se apaga, a concha de H se acende.

Presume-se que a perda de massa de gigantes no ramo assintotico de CO termina
quando o envoltorio de hidrogénio é totalmente expelido. A velocidade dos ventos dessas
estrelas ¢ cerca de 10 vezes superior a dos ventos de estrelas carbonadas. Esses ventos

sao chamados de superventos. Para estrelas com massa inferior a 8 ., o nucleo de CO é



degenerado.

Em estrelas de maior massa, inicia-se a queima de C no nucleo nao degenerado. Com
a formacgao de um nicleo com as cinzas da queima de C, este pode acender-se ocorrendo,
simultaneamente, a queima de C em concha. Este processo de queima no nicleo das
cinzas da producao anterior pode continuar, dependendo da massa da estrela. A estrela
fica dividida em camadas, em que em cada camada ocorre a queima de um elemento. As
cinzas de cada camada sao consumidas na camada seguinte mais interna. As principais

reacoes , temperatura T que as reacoes ocorrem e sua escala de tempo (¢ sao:

e Queima de C (T =~ 10 K, t ~ 600 anos)

20 4 190 s WNp oty
— 2Na + i

— BMg+n

ApoOs uma estrela de grande massa ter queimado todo sen C, ela contrai e se aquece.
Em seguida, inicia-se a queima de O, Ne e Mg.

e Queima de O (T =~ 2.10° K, t =~ 0.5 anos)

A queima de O no nicleo ocorre com queima em concha de C.

%0 + %0 — *#S8i+ v
—3IP 1y
—%S+n
— BSi+a

— Mg + 20



e Queima de Ne

Ne+v— %0 +a
WNe + o —» “Mg + a

HRIg + a — QKSi iU v

e Queima de Mg

Mg + a — BSi
e Queima de Si (7'~ 3.10° K, ¢ = 1 ano)
O préximo colapso da estrela eleva sua temperatura a T ~ 2.7 — 3.5 x 10 K. Essa
temperatura ¢ propicia para iniciar a queima do Si. A queima ocorre através da captura
de nicleos de He para criar elementos mais pesados. Este processo ¢ conhecido como

processo o

BB+ o — BS 4y
BG dogp s Bhr 4 Y
BAr+a — PCa+~
V0a + o — ¥Ti + v
WS 4 o — ¥Cr +
¥Cr +a — "Fe + 14

2Fe + a — %Ni 4+~

Toda essa cadeia de queima de Si tem uma duragao de aproximadamente 1 dia. O

produto final das reacoes, “5Ni, é instavel e decai em *°Fe, passando por *°Co. O ferro-56
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¢ 0 elemento com maior energia de ligacao dentre os elementos quimicos. A proxima etapa
seria a fusao de um elemento alfa com o ferro-56 para gerar o zinco-60. Porém, o zinco-60
possui uma maior razao massa/nuclideo que o ferro-56, tornando essa reacao endotérmica.
Como nao ha mais producgao de energia no nicleo estelar, este colapsa rapidamente em
fragoes de segundo. O resultado ¢ uma supernova tipo II, uma explosao que expele as
camadas externas, deixando apenas uma estrela de néutrons. Se a massa do remanescente
for superior a 1.5 — 3M. (limite de Tolman-Oppenheimer-Volkoff), um buraco negro se

formara.

Nucleossintese explosiva

Durante a contracao da estrela no periodo anterior a supernova, o ferro-56 ¢é dissociado:

%Fe — 13%He + 4n.

Simultaneamente,

pt+e —ndt ..

Devido a reducao na pressao eletronica, o nicleo de Fe colapsa quase em queda livre.
Quando a pressao no nicleo atinge a pressao de degenerescéncia do néutron, o colapso
termina. A brusca parada do colapso gera ondas de choque, que varrem as camadas
externas. A onda de choque acende as camadas externas de Si e O que se fundem até
gerar clementos do pico do ferro.

O pico do ferro ¢ um méaximo local na vizinhanca do ferro (V, Cr, Mn, Fe, Co e Ni)
no grafico de abundancias versus namero atomico. Nessa vizinhanca, o ferro é o elemento
com maior abundancia. A razao, como foi explicado anteriormente, ¢ que para fundir o
ferro é necessario ceder energia a reagao.

Porém a maior contribui¢ao na abundancia dos elementos do pico do ferro provém de
supernovas tipo la. Este tipo de supernova ocorre quando uma ana branca recebe material

de nma gigante que atingiu o 1l6bulo de Roche do sistema. O novo material permite que



a ana branca se reacenda e, em seguida, exploda.

Processos de captura de néutrons

Elementos mais pesados que o Fe nao sao sintetizados a partir da fusao em interiores
estelares. Eles resultam de uma sucessao de capturas de néutrons em um nicleo semente
em sua maioria o ferro-56.

Esses processos sao de dois tipos:

e Processo-s (slow - lento), em que néutrons sao capturados em uma escala de tempo

maior que a do decaimento- /3.

e Processo-r (rapid - rapido), nuclideos instaveis ricos em néutrons sao sintetizados

rapidamente em extremas condic¢oes, seguidos por uma série de decaimentos- 7.

O processo-s ocorre em gigantes [rias, especialmente durante a fase de gigante do
ramo assintotico. O processo-r é caracterizado por ocorrer durante a supernova tipo 11 e,

possivelmente, em outros eventos de altas energias relacionadas as estrelas de néutrons.

1.3 Grupos cineméticos

Um grupo cinematico de estrelas ¢ um conjunto de estrelas que possuem movimento
comum. Embora possam haver estrelas que apresentem velocidades semelhantes no espaco
de fase, acredita-se que um grupo cinematico possui movimento coerente devido a alguma
causa especifica. A idéia original é que as estrelas que compoem um grupo cinematico
possuern ma origemn comum, ol seja, nascerar juntas.

A formagao estelar ocorre a partir do colapso de nuvens moleculares. Uma nuvem
molecular, como o proprio nome sugere, ¢ uma nuvem de gas interestelar cuja densidade
e temperatura permite a formacao de moléculas. As principais moléculas que compoem
as nuvens sao H.. CO, H,O, NO, CH,; e NH;. Apesar de as nuvens serem compostas
principalmente de hidrogénio molecular, essa molécula nao é uma boa tracadora para

localizar nuvens. A razao é que as transicoes associadas ao Hs liberam fétons muito
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energéticos, com comprimentos de onda no ultravioleta. Fétons no ultravioleta sofrem
uma maior extingao no gas interestelar do que fotons de comprimentos de onda maiores.
Ja. as transicoes de CO ocorrem a energias menores, com fotons de comprimentos de onda
de milimetros (infravermelho longinquo), o que torna o CO um melhor tracador de nuvens
moleculares. Além disso, diferentemente do Ho, o CO possui uma estrutura polar que
permite que o CO irradie quando gira.

A maior concentracao de nuvens situa-se em um toro de gas no disco fino da Galaxia
entre 3.5 e 7.5 kpe do centro galactico (o Sol esta a uma distancia de ~ 8.0 kpe). Nuvens
Jﬁ

que chegam a 10 — 10° vezes a massa do Sol (m.) sao chamadas de Nuvens Moleculares

Gigantes (NMG): elas possuem dezenas de parsecs de didmetro e sua densidade chega
102 — 10* particulas por em?.

Nuvens moleculares encontram-se em um estado de equilibrio virial — a energia cinética
do gas de particulas esta sendo equilibrada pela energia gravitacional. O colapso da nuvem
ocorre devido a perturbagoes causadas por forgas externas. Estas forcas podem ser de
diferentes origens, tais como uma supernova, bracos espirais ou vento estelar. O gas é
comprimido, aumentando a densidade de tal forma que a for¢a gravitacional passa a ser
eficiente.

Porém a nuvem nao ¢ homogénea em densidade. Ela ¢ composta por subestruturas
fractais com escalas de tamanho distintas. As estrelas formadas a partir do colapso
aglomeram-se de forma hierarquica similar aquela da nuvem progenitora (Elmegreen &
Efremov 1996; Elmegreen & Elmegreen 2001).

Entretanto, a nuvem s6 colapsa quando sofre uma perturbacao externa ou sua massa
¢ superior a massa de Jeans. O raio, ou comprimento, de Jeans é o raio maximo a que
uma nuvem pode alcangar sem colapsar devido a forca gravitacional. Seu nome vem do
fisico britanico Sir James Jeans que o derivou. O comprimento de Jeans é:

15RT

Ay = —oi, 1.40
! ArGp ( )

em que x ¢ a constante de Boltzmann, 7" é a temperatura da nuvem, G ¢ a constante

gravitacional, ¢t ¢ a massa média por particula e p é a densidade de massa. Um valor de



= 3.9x 10*g & considerado tipico de uma nuvem com hélio a 20% da densidade numérica
total. A massa de Jeans, que é a massa total que uma nuvem com o comprimento de Jeans

pode possuir, é simplesmente a massa de uma esfera cujo raio é o comprimento de Jeans:

47 3 4
M= ( - ),{;(,\J) (1.41)

Independentemente da forma de colapso da nuvem, esta formara estrelas. Cada nuvem
forma uma pléiade de estrelas; o namero total de estrelas formadas dependera da massa da
nuvem e da FMI. Enquanto a gravidade forca o colapso da nuvem, a energia magnética e
de turbuléncia do gas resiste eficientemente ao colapso. Nas partes mais densas da nuvem,
a quantidade de material ionizado é reduzida devido a diminuicao do fluxo de radiagao
e raios cosmicos, ocasionando o enfraquecimento da energia magnética, até certo ponto
em que nao ¢ mais capaz de sustentar o colapso. Assim, a nuvem torna-se mais densa, a
quantidade de material ionizado diminui ainda mais, e a energia magnética se esvai mais
rapidamente. Uma protoestrela nasce.

Neste estagio, nao ha forcas para resistir a gravidade: logo, o material protostrelar
esta em queda livre. Durante seu colapso. sua energia gravitacional precisa ser irradiada.
Como o material colapsante ¢ transparente no infravermelho, a perda de energia radiativa
¢ eficiente. A luminosidade das estrelas aumenta rapidamente, porém a temperatura
continua baixa (10 - 20 K). Finalmente, a protoestrela torna-se opaca em um nucleo denso
e, assim, armazena radiacao que aumenta a temperatura. O aumento da temperatura faz
com que a pressao também aumente: o colapso da protoestrela sofre resisténcia devido a
pressao. A temperatura aumenta até alcancar 2000 K, em que a molécula de hidrogénio
¢ quebrada em atomos. Isto aciona uma nova queda livre do material protoestrelar até
0 estagio em que o dtomo de hidrogénio ioniza-se. Os elétrons, agora livres, aprisionam
eficientemente a radiagao. A pressdo torna-se eficiente novamente e para o colapso. Neste
ponto. a luminosidade é alta o suficiente para que a protoestrela se torne convectiva. A
protoestrela encontra-se na linha de Hayashi (Hayashi 1961).

A linha de Hayashi é uma trajetoria no DCM que a protoestrela convectiva percorre.

A temperatura torna-se praticamente independente da luminosidade. Durante a fase em
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Figura 1.2: Trajetorias evolutivas de protoestrelas na linha de Hayashi. Curvas sdo trajetérias para
protoestrelas com massas distintas. As massas sdo apresentadas em unidade de massa
solar. No comeco, as protoestrelas descem pela linha de Hayashi quase verticalmente. As
estrelas com massa m 2 0.3 m., deixam de ser totalmente convectivas, o que ocasiona
um aumento de temperatura com luminosidade constante. A protoestrela torna-se capaz
de queimar H em He e alcanca a SPIZ. Figura retirada de Binney & Merrifield (1998).

que a protoestrela encontra-se na linha de Hayashi. ela aumenta de tamanho e luminosi-
dade, mas a temperatura permanece aproximadamente constante. No DCM, essa é uma
trajetoria vertical (temperatura constante) com dire¢ao para baixo ( luminosidade cres-
cente). Durante esse percurso. ocorre a queima de isétopos leves, tais quais o deutério e o
litio. Nesse estagio, a protoestrela sofre uma diminuicao na velocidade de colapso, causada
pela pressao de radiacao. Estrelas de massa superior a 0.3m. deixam de ser totalmente
convectivas. O nicleo radiativo dessas estrelas de maior massa aumenta. Isso faz com
que a protoestrela diminua em raio, com sua luminosidade aproximadamente constante e
sua temperatura crescente. Em certo ponto, a temperatura do nucleo aumenta até que é
possivel a fusao de H em He. A estrela entra na regiao conhecida com Sequéncia Principal
de Idade Zero (SPIZ), considerada como o nascimento da estrela. Um esquema evolutivo
dessas trajetorias protoestrelares pode ser visto na Figura 1.2.

Apos o término da formacao estelar, ha um aglomerado de estrelas que pode conter ou
nao gas da nuvem em seu meio, porém, apos certo tempo. esse gas dissipa-se no meio in-
terestelar. Com o decorrer do tempo, esse aglomerado serd gravitacionalmente destrog¢ado

devido ao encontro com objetos de maior massa (talvez até uma NMG). lancando estrelas



ao campo. Porém, essas estrelas ainda tenderao a ter velocidades e direcao semelhantes
entre si, o que forma um grupo cinematico estelar (GCE, daqui em diante).

Como foi dito anteriormente, de acordo com a FMI apresentada na secao 1.1.1, a
condensa¢ao da nuvem prioriza a formacao de estrelas de baixa massa. As estrelas com
massas semelhantes terao trajetorias evolutivas semelhantes, idades semelhantes e. como
todas originaram-se de uma mesma nuvem. os valores das abundancias quimicas nao serao
tao distintos. Assim, além do movimento, essas estrelas possuem outras propriedades
em semelhanca, caso tenham a mesma origem. Essas outras propriedades auxiliam o
estudo da pertinéncia das estrelas a um grupo. Sir Arthur Eddington (apud De Zeeuw
2001) ja aventava existéncia de propriedades semelhantes das estrelas de um GCE desde
o infcio do século XX ao afirmar: “como alguns milhares de movimentos proprios estao
disponiveis, deve ser possivel, se pegarmos qualquer estrela, selecionar um namero de
outras que concorde aproximadamente com seu movimento... Obviamente a concordancia
dos movimentos nao ¢ prova da associagdo, a nao ser que haja outra condicao a indicar
que a coincidéncia seja de alguma forma extraordinaria”.

De acordo com Soderblom & Mayor (1993), para um GCE ser confirmado. as estre-
las devem estar em uma mesma regiao on sequéncia do diagrama cor-magnitude, o que
determina que as estrelas tenham idade e composicao quimica semelhantes, e as estrelas
devem ter diregoes semelhantes e pequenas variagoes na velocidade, o que reflete a falta
de coesao espacial.

O estudo dos GCEs é essencial para a compreensao das forcas que causam a dissolugao
de aglomerados, por ser este o 1ltimo passo de uma estrela antes de tornar se uma estrela
de campo. Além disso, tem interesse para a astronomia galactica, porque auxilia os estudos
de formacao estelar e evolugao cinematica estelar.

Ha mais de um século estuda-se grupos cinematicos (e.g. Proctor 1869), porém a maior
parte do avanco em sua compreensao e identificagao deve-se a O. J. Eggen, que catalogou

a maior parte dos grupos existentes. Ele define em Eggen (1994) a separacao de GCE em:

1. superaglomerados (SA), que sdo estrelas gravitacionalmente desligadas que possuem

velocidades semelhantes e se estendem por toda a Galaxia; e
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2. grupos co-moventes (GruMo) como uma parte de um SA que se encontra na vizin-

hanca solar.

Como ja foi dito anteriormente, as estrelas formadas no aglomerado acabam desligando-
se totalmente, espalhando-se, assim, no campo estelar. Em um estudo estatistico, Wielen
(1971) afirma que aproximadamente 50% dos aglomerados abertos se dissolvem com 0.2
Ga de idade e que apenas 10% sobrevivem mais que 0.5 Ga. Wielen (1991) prova essa
afirmacao mediante calculos tedricos de aglomerados estelares que empregam argumentos
de relaxacao interna, efeitos de maré do campo galictico estacionario e encontros com
objetos de grande massa.

Ha uma discussao mais recente sobre a validade da idéia de que um GCE seja formado
pela dissociacao de um aglomerado. A soluc¢ao alternativa é que mecanismos dinamicos
ressonantes causados pelo potencial gravitacional nao simétrico e nao estaciondario da
Galaxia produziria coeréncia no espaco de fase, i.e. um GCE. Por exemplo, sabe-se que
uma barra girante no centro da Galixia poderia ser capaz de criar o grupo cinematico
Hércules (Zeta Herculis, na Tabela 1.2) se o Sol estiver localizado proximo ao raio externo
da Ressonancia de Lindblad (Dehnen 2000, Fux 2001). Assim, os GCEs nao seriam mais
remanescentes de aglomerados, mas correntes dindmicas. Bragos espirais sao uma das
causas primarias do aquecimento do disco, aumentando gradualmente a excentricidade
das orbitas estelares (Jenkins & Binney 1990). Selwood & Binney (2002) afirmam que
se 1ma estrela estiver na ressonancia de co-rotagao de um brago espiral transiente, ela
pode se mover radialmente para dentro ou para fora do disco e manter sua orbita circular.
Com esses argumentos e uma simulagao de N corpos, Roskar et al. (2008) mostram que
aproximadamente 50% das estrelas da vizinhanca solar podem ter vindo de outra parte
da Galaxia, principalmente do interior do disco. Ja antes dessa conclusao, Famaey et al.
(2005) havia utilizado um método de maxima verosimilhanca e identificado trés grupos
(Hercules, Sirius e Hiades-Pléiades) como correntes dinamicas. Recentemente, Famaey
et al. (2008) reutilizou seus dados em Famaey et al. (2005) e, utilizando transformada
de wavelets, reafirma que esses grupos se originam de uma dinamica ressonante. Que a

metalicidade das Hiades seja mais rica que a solar é coerente com essa idéia, ja que estrelas
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Figura 1.3: Representagdo das velocidades espaciais. CG representa Centro Galactico. Em destaque,
a Galaxia vista de topo.

pertencentes a regiao mais central da Galaxia apresentam uma metalicidade maior.

A despeito disso, chamo a atencao para que este trabalho foi elaborado sobre o argu-
mento que grupos cinematicos sejam frutos da evaporagao de aglomerados estelares.

Para as velocidades das estrelas, utilizam-se as velocidades U, V e W. A velocidade U
& a componente do vetor velocidade apontando para o Centro Galactico (CG), a velocidade
V' corresponde a componente da velocidade na direcao de rotacdo da Galaxia, e o eixo
W & a componente da velocidade na dire¢cao do polo norte galactico. Para um melhor
entendimento, ver Figura 1.3. As forcas galacticas que levam a dissolugao do aglomerado
levam a difusao das estrelas nas trés direcoes.

Movimentos em U e W sao considerados oscilagoes em torno do movimento médio
do grupo (Binney & Tremaine 1987), mas a difusao em V separa permanentemente as
estrelas do grupo do movimento comum (Wooley & Candy, 1968; Innanen & House,
1970). Assim, a dispersao em V' de grupos na vizinhanga solar deve ser relativamente
menor do que aquela em U e W. A Tabela 1.2 mostra os GruMos encontrados até hoje,
suas velocidades e respectivas referéncias.

Estrelas integrantes de um mesmo aglomerado possuem movimentos paralelos entre si.

A velocidade espacial das estrelas pode ser separada nas componentes radial e transver-
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Grupos Co-moventes U(km/s) V(km/s) Referéncia

Ursa Maior (Sirius) +13 1 Roman (1949) ; Eggen (1960)
Gamma Leonis +75 +4 Eggen (1959a) ;: Eggen (1959b)
Hiades —40 —18 Eggen (1958a) : Eggen (1958¢)
Associacao Local (Pleiades) -7 —25 Eggen (1957)

Wolf 630 26 -33 Eggen (1965) : Eggen (1969)
Epsilon Indi —79 -39 Eggen (1958Db) ; Eggen (1971)
Zeta Herculis —54 47 Eggen (1958b) ; Eggen (1971)
61 Cygni —80 -53 Eggen (1958b) : Eggen (1971)
HR 1614 -5 —60 Eggen (1978)

Sigma Puppis —70 —80 Eggen (1971)

Eta Cephei -35 —97 Eggen (1971)

Arcturus +25 +116 Eggen (1971)

IC 2391 —23 —18 Eggen (1991)

TW Hydrae —11 —18 Zuckerman (2004)
Tucana/Horologium —11 —21 Zuckerman (2004)

Beta Pictoris -11 —16 Zuckerman (2004)

AB Doradus -8 —27 Zuckerman (2004)

Eta Chamaleontis —12 -19 Zuckerman (2004)

Chamaleon Proximo ~11 —-16 Zuckerman (2004)

Tabela 1.2: Grupos co-moventes encontrados na literatura

sal (figura 1.4). Se projetarmos a velocidade transversal dessas estrelas na esfera celeste,
obteremos o movimento préprio de cada uma. Assim, na esfera celeste, as estrelas con-
vergirao para um ponto em comum (figura 1.5). Esse ¢ o chamado “método do ponto
convergente”, o qual foi muito utilizado no inicio do século XX para a determinacao de
estrelas integrantes de aglomerados. Devido a erros de calibragao e/ou calculo, o ponto
convergente acaba tornando-se uma regiao de convergéncia. Eggen (1965) afirma que
esse método apenas é valido se as trés componentes da velocidade forem precisamente
iguais para as estrelas do grupo. Porém, as estrelas de um GruMo nao devem ter neces-
sariamente as trés velocidade iguais, apenas a V' assim, o método do ponto convergente
torna-se ineficaz para a determinacao de estrelas do GruMo.

Uma das ferramentas mais usadas na astronomia é o diagrama H-R. Recebe este nome
em homenagem aos dois astronomos que o desenvolveram: Ejnar Hertzsprung e Henry
N. Russel. O diagrama H-R tradicional grafica a luminosidade das estrelas em funcao
do tipo espectral. Porém, é mais comum utilizar a cor da estrela ou sua temperatura

em vez do tipo espectral. A cor da estrela ¢ definida como a diferenca entre magnitudes
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Figura 1.4: Componentes de velocidade de uma estrela

Ponto Convergente Aparente

Figura 1.5: Convergéncia de um aglomerado na esfera celeste.
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em dois diferentes filtros, sendo sempre a magnitude correspondente ao filtro de menor
comprimento de onda menos aquela correspondente ao filtro de maior comprimento de
onda. Cores costumam ser um bom indicador da temperatura da estrela. No diagrama
também se pode substituir a luminosidade da estrela pela magnitude absoluta ou aparente.
Assim, o diagrama H-R também pode ser chamado de diagrama cor-magnitude (DCM).

O DCM tem importante papel no entendimento da evolucao estelar. Ele apresenta, de
forma bem definida, os diversos estagios da vida da estrela, desde seu nascimento até a
morte. Como as estrelas de um mesmo GruMo devem ter nascido em uma mesma nuvem
molecular, espera-se que elas tenham a mesma idade. Podemos tracar, no DCM, linhas
de mesma idade chamadas isocronas. As isocronas atravessam todo o DCM. passando
por todos os estagios evolutivos. Assim, como método de confirmacao da existéncia do
GruMo, as estrelas devem ajustar-se a uma dada isdcrona.

O método de cilenlo de idade por iséeronas nao é completamente acurado. As in-
certezas sao grandes, especialmente entre as estrelas a direita do ponto de desligamento,
ou seja, estrelas ainda na sequéncia principal. A razdo desse problema é que as isocronas
se sobrepoem nessa regiao. Isoéeronas com idades proximas a do disco galactico terao o
ponto de desligamento na regiao espectral das estrelas G iniciais: assim, é impossivel in-
ferir a idade isocronal das estrelas de classe espectral G finais, K e M. Porém, h& outras
formas de inferir a idade dessas estrelas.

A rotacao diferencial e a convecgao nas estrelas de tipo solar geram campos magnéticos
através do efeito dinamo. Levando em consideracao o vento estelar, o campo magnético vai
gerar uma forca contraria na dire¢ao de rotacao, fazendo com que a estrela perca momento
angular. Logo, a rotacao estelar decaira ao longo de sua vida, tornando o efeito dinamo
menos eficiente e o campo magnético mais fraco. Essa intera¢ao efeito dinamo-campo
magnético-vento estelar é observada no Sol e parece ser caracteristica de estrelas de baixa
massa que possuam envoltorios convectivos. Embora esta teoria ainda nao tenha sido
provada, nada ha que a refute (Soderblom & Mayor 1993). A atividade cromosférica da
estrela esta diretamente relacionada a seu campo magnético; assim, ao medir a intensidade

da atividade cromosférica pode-se inferir a idade da estrela. A atividade cromosférica pode
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ser medida, por exemplo, através das observacoes das linhas H e K do Ca 11, Ha, e a linha

A 304 A do Hell ou do tripleto infravermelho do Call.
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Capitulo 2

Metodologia

“One day man will connect his appara-
tus to the very wheelwork of the uni-
verse [...[ and the very forces that mo-
tivate the planets in their orbits and
cause them to rotate will rotate his own
machinery.”

Nikola Tesla

2.1 Calculo das abundancias

A nossa amostra foi construida utilizando estrelas do catalogo Hipparcos (ESA 1997)
que também possuissem indices uvby medidos por Olsen (1983, 1993, 1994) ou compilados
por Hauck & Mermilliod (1998) e as quais pudessem ser observadas no hemisfério sul (a
maior parte das estrelas possui declinagao < 420°). Consideramos um limite de 25 pe na
distancia heliocéntrica. Nossa amostra final ¢ composta de 325 estrelas.

As observacoes foram realizadas pelos professores Helio J. Rocha-Pinto e Gustavo Porto
de Mello em diversas missoes observacionais no Observatorio do Pico dos Dias (OPD) entre
os anos de 1999 a 2001. A regiio espectral observada foi centrada em A\6145 A cobrindo
desde ~ 6010 A a ~ 6210 A, em 1024 pixeis. Eles realizaram todo o procedimento de

redugao dos dados, corre¢oes dos erros em hias e flat-field. Toda a reducao foi feita usando
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Tabela 2.1: Linhas observadas em nosso levantamento.

Comprimento de onda (A) elemento Comprimento de onda (A) elemento

6078.499 Fe I 6149.249 Fe I1
6079.016 Fel 6151.623 e 1
6084.105 Fe Il 6154.230 Nal
6086.288 Nil 6157.733 Fe I
6089.574 Fe | 6160.753 Nal
6096.671 Fe 1 6165.363 Fe
6102.183 Fe 1 6166.440 Cal
6108.125 Nil 6169.044 Cal
6111.078 Nil 6169.564 Cal
6125.025 Sil 6176.816 Nil
6141.727 Ba Il 6186.717 Ni I
6142.494 Sil 6187.995 Fe I

6145.020 Si | _ 6200.321 Fe 1

o pacote IRAF. As linhas cujas larguras equivalentes foram medidas sao apresentadas na
Tabela 2.1. A Figura 2.1 mostra os espectros de 4 estrelas tipicas de nossa amostra.

O cilculo dos valores das abundancias quimicas [X/H|' foi realizado usando um pro-
grama compilado em Fortran. Essa etapa foi realizada com o auxilio do aluno Rafael
H. O. Rangel, que também foi orientado pelo Prof. Helio J. Rocha-Pinto entre 2005 e
2007. Separamos as estrelas em dois conjuntos e cada um de nés calculou os valores das
abundancias de um conjunto. Alguns resultados parciais da analise desses dados foram
publicados em Rocha-Pinto et al. (2006).

O programa que calcula as abundancias foi criado pelo professor Gustavo Porto de

Mello em 2005. E um programa iterativo que utiliza valores de log ¢, “indice” de tem-

5040

Toe o microturbuléncia e metalicidade solares como valores iniciais para a

])(‘-I‘Z‘lt'!ll'i—l H =
iteracao. Os dados de entrada sao as larguras equivalentes (1)) das linhas de cada estrela
e as cores (3 — V), (b—y)e (By — Vy). As cores (B — V') das estrelas foram obtidas no
catalogo Hipparcos (ESA, 1997) e as cores ( By — V) obtidas no catalogo Tycho-2 (Hog et
al. 2000). As cores (b—y) das estrelas foram obtidas em Olsen (1983), Olsen (1993). Olsen
(1994) e Hauck & Mermilliod (1998). Utilizamos primeiramente os dados de Olsen (1993,

1994) e. no caso da auséncia de aleuma estrela nestes catalogos, utilizamos a conversao
2

dada pela formula abaixo. retirada de Olsen (1993), para transformar os dados de Olsen

l'rXfH] = l‘)g(x,';li)esl.rela = 1‘)3(:\1{)
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Figura 2.1: Espectros de 4 estrelas tipicas de nossa amostra. As observacdes foram realizadas no

Observatério do Pico dos Dias (OPD) entre os anos de 1999 a 2001. A regido espec-
tral observada foi centrada em AAG145 A cobrindo desde ~ 6010 A a ~ 6210 A, em
1024 pixeis. Algumas linhas espectrais da Tabela 2.1 sdo apontadas. Os trés espectros
inferiores foram deslocados para um%meihor visualizac3o.



(1983) para os padroes de Olsen (1993):

(b — y)otsen93 = 0.8858(b — y)oisen,s3 + 0.0532 (2.1)

Caso nao houvesse a cor (b— y) em nenhum dos catalogos citados acima, utilizamos o
catdlogo de Hauck & Mermilliod (1998). A razdo ¢ por este ser uma coletanea de diversas
fontes.

A grandeza g (nao confundir com a gravidade superficial g) ¢ um peso estatistico
referente aos diversos subestados quanticos que correspondem a um tnico valor de energia.
ou seja, sua degenerescéncia . A forca de oscilador f é a probabilidade de que uma transi¢ao
entre dois niveis subatomicos ocorra. Estas grandezas estao diretamente ligadas ao valor

da abundancia quimica de um elemento X através da relacao:

o]
]
e

log(Wy) o [X/H] + log(gf) (2.

Os valores de log(gf) foram calculados por nos com o intuito de otimizar os dados
observados. Para tal, utilizamos o reflexo do Sol na Lua; assim, o espectro solar é observado
em condigoes semelhantes a dos espectros estelares.

O programa funciona da seguinte forma: primeiramente, o programa calcula o modelo
atmosférico a partir dos log(gf). Em seguida, calcula a abundancia de [Fe/H| para cada
linha de Fe I. A metalicidade média e a dispersao em |Fe /H| é calculada a partir dos valores
individuais |Fe/H|; das linhas. O programa calcula a velocidade de microturbuléncia

utilizando a equacao (Porto de Mello 1996):

€ = 0.000615T ¢ — 0.5039 log g + 0.336[Fe/H| (2.3)

Os primeiros testes de convergéncia sao realizados. Primeiro, testa-se a convergéncia
de £ Se o valor do modulo da diferenca entre o valor calculado e o inicial for igual ou
inferior a 0.02, o programa converge; em caso negativo, o programa atribui Ecaiculado @
Einicial © itera. O proximo teste de convergéncia ¢ do [Fe/H|. Se o modulo da diferenca

entre [Fe/H|yedio € 0 [Fe/Hliniciar for menor ou ignal a 0.004, o programa converge; em caso
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negativo, o programa faz |Fe/H|edic = [Fe/H]inicia € itera. Em seguida, calcula-se a Ty
fotométrica a partir das cores. Realiza-se o teste de convergéncia da T.4: se o modulo da

diferenca entre T12' e o Tifa! for menor on igual a 0.001, o programa converge: em caso

negativo, o programa atribui o valor de TIg' a Tii“! o jtera.

Calcula-se, agora, a abundancia de |Fe 11/H|. Além das W) das linhas de Fe II, usa-
se também o valor de logg. Assim, apos o caleulo da metalicidade de Fe 11, seu valor
médio e dispersao, realiza-se a calibracao do valor de log g. Se o valor da diferenca entre
[Fe/H]medio ¢ [Fe II/H]medio for superior a 0.01, o programa adiciona 0.02 ao valor inicial
de log g ¢ itera. Se esta diferenca for inferior a —0.01. o programa subtrai 0.02 ao valor
inicial ao valor de log ¢ e itera. Caso esta diferenca esteja dentro do intervalo de —0.01 e
0.01. ou seja, |[Fe/H]megio — [Fe II/H]meqaio] < 0.01, o programa convergiu e segue para o
Proximo passo.

Nos passos finais, o programa recalcula o modelo atmosférico, [Fe/Hl, a0 © dispersao
o ) € as abundancias |[X/H| e dispersoes ox i dos demais elementos. Um esquema do

algoritmo desse programa ¢ apresentado na Figura 2.2

2.2 Estimativa dos erros

Os valores opx /i sao as dispersoes dos valores das abundancias calculados para cada
linha do elemento quimico X numa dada estrela. Apenas estrelas que possuam duas ou
mais linhas medidas para um dado elemento podem ter suas dispersoes calculadas. As
dispersoes que encontramos nao apresentam dependéncia com a metalicidade, como pode
ser visto na Figura 2.4 através de um diagrama de caixas. O diagrama de caixas representa
uma distribui¢ao de valores numéricos mediante uma caixa com barras de erro, na qual 6
importantes regioes sao indicadas: o menor valor observado, o primeiro quartil, a mediana,
0 terceiro quartil, o maior valor observado e a média. Um exemplo ¢ dado na Figura 2.3.
Realizamos a contagem dos valores das dispersoes dos elementos em intervalos de 0.2 dex
em |Fe/H|. Intervalos inferiores a —0.6 e superiores a +0.4 em [Fe/H| foram rejeitados
por apresentarem poucas estrelas (ha apenas duas estrelas com [Fe/H| > 0.4 dex e 11

com [Fe/H] < —0.6 dex). Usamos apenas as estrelas que possuissem no minimo 3 linhas
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Figura 2.2: Algoritmo do método iterativo para o calculo das abundéncias
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Figura 2.3: Representagdo dos componentes de um diagrama de caixas.

medidas para o elemento, com excecao do Na — que possui no maximo duas linhas - para
o qual consideramos apenas as estrelas com essas duas linhas. O Ba nao foi utilizado
por s6 possuir uma linha. Apenas o Fe apresenta uma leve dependéncia em relagdo a
metalicidade, o que pode ser explicado por haver poucos pontos nas regioes [—0.6, —0.4]
e [+0.2,40.4] que resultam um valor superior na média das dispersoes.

Erros nos parametros de entrada causam erros sistemdticos nas abundéancias. Um
erro em uma das cores pode ocasionar um célculo erréneo na 7,g da estrela e, assim, uma
construcao equivocada para o modelo atmosférico. Sendo assim, foi necessario realizar uma
estimativa teorica dos erros. Escolhemos quatro estrelas de forma que seu conjunto fosse
bem representativo para toda a amostra. Utilizamos como critério de representatividade a
temperatura e a metalicidade. Escolhemos ao acaso uma estrela quente e rica (HD 75289),
uma quente e pobre (HD 128020), uma fria e rica (HD 29231) e uma fria e pobre (HD
14412). Seus parametros fundamentais estao apresentados na Tabela 2.2 e seus espectros

podem ser vistos na Figura 2.1.

HD Ter  |Fe/H] logg
14412 54375 —-0.46 4.50
29231 5446.0 +0.13 4.58
75289 6075.0 +0.20 4.31
128020 6171.0 —0.26 4.40

Tabela 2.2: Estrelas utilizadas para o célculo de erros.

Os erros foram estimados variando os parametros de entrada no programa descrito na

Tabela 2.1. Os parametros sao T, log g, [Fe/H], microturbuléncia e largura equivalente,

13
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Parametro  Variacao

Tost +50 K
log g +0.2 dex
[Fe/H] +0.1 dex
'S +0.12 kim/s
Wy +3.6 mA

Tabela 2.3: Valores alterados dos parametros de entrada para o calculo dos erros.

[X/H] | ors | Oiogg OfFe/H] O¢ ow, | o[X/H]
Fe I F0.03 | =0.02 | +0.01 | =0.02 | +0.07 | £0.11
Fe IT | —0.01 | +0.09 | —0.03 | —0.01 | +0.11 | + 0.18
Nal +0.03 | —0.01 0.00 | —0.01 £0.06 | £+ 0.09
Sil £0.01 | +0.02 0.00 0.00 | +0.09 | +0.13
Cal | +0.04 | =0.06 | +0.02 | —0.03 | +0.05 | + 0.11
Nil +0.03 0.00 | -0.01 | =0.01 | +0.09 | £0.13
Ball | +0.02 | —0.01 | ~0.05 | —=0.05 | +0.04 | £+ 0.09

Tabela 2.4: Estrela fria e pobre: HD 14412

|.\H| OT.« U]ng_q U[|.‘l.l_.-'|.[] Cfg TW,, O'[L\EH]
Fel +0.03 | —0.02 | +0.01 | —0.02 [ +0.07 | £+ 0.11
Fell | —0.01 | +0.09 | +0.03 | =0.01 | +0.11 | £ 0.18
Na I (0.03 | —0.01 0.00 | —0.01 | +0.06 | £ 0.09
o1l +0.01 | +0.02 | +0.01 0.00 | +0.09 | £ 0.13
Cal +0.04 | —0.06 | +0.02 | —0.03 | +0.05 | + 0.11
Nil | +0.03 0.00 | +0.01 | —0.01 | +0.09 | £ 0.13
Ba Il £0.02 | —0.01 | +0.05 | —=0.05 | +0.04 | + 0.09

Tabela 2.5: Estrela fria e rica: HD 29231

X/H] | ong | Tomg | Oe) | 0e | ow, | o[X/H]
Fel | +0.04 | —0.01 0.00 | —0.01 | +0.08 | £ 0.12
Fe Il | —0.01 | +0.07 | +0.01 | —0.01 | +0.08 | £ 0.13
Nal | 40.03| =001 [ +0.01 | —0.01 | +0.07 | % 0.10
Sil +0.01 | —0.01 | +0.01 | —0.01 | +0.07 | £ 0.10
Cal | +0.03 | —0.04 0.00 | =0.02 | +0.06 | £ 0.10

Nil | +0.03 | —0.01 0.00 | =0.01 | +0.07 | + 0.10

Tabela 2.6: Estrela quente e pobre: HD 128020

IX/H|] | o1 | Ologg | Opem) | o ow, | o[X/H]
Fe I +0.03 | —0.02 0.00 | —=0.02 | +0.06 | + 0.09
Fell | —0.01 | +0.09 | +0.01 | —0.02 | +0.07 | £ 0.14
Nal | +0.03 | —0.01 0.00 | =0.01 | +0.06 | + 0.09
Sil | +0.01 0.00 0.00 | —=0.01 | +0.05 | £ 0.07
Cal £0.04 | —0.04 0.00 | =0.04 | +0.06 | 4+ 0.11
Nil | +0.03 0.00 | +0.01 | —0.02 | +0.07 | £+ 0.11
Ba Il | +0.03 | +0.01 | +0.04 [ —=0.06 | +0.05 | &+ 0.11

Tabela 2.7: Estrela quente e rica: HD 75289
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e as variacoes aplicadas podem ser vistas na Tabela 2.3. Variamos um parametro por vez,
mantendo os demais fixos. O erro estimado para um parametro ¢ o valor recalculado das
abundancias menos o valor real. Cito, como exemplo, a formula do erro em [X/H| devido

a Teg

{O—[X]:{])I?" = ([x_-'!:H]l::il.illliﬂiU - [X.-'J;H]r(ri;.l) Ilugg,l_l""u_.' H|,£.W=Constante (2]}

Os valores calculados para as 4 estrelas podem ser vistos nas tabelas 2.4, 2.5, 2.6 e 2.7.
A estrela HD 128020 nao possui nenhuma linha de Ba II medida; assim. as medidas dos
erros nao puderam ser estimadas. O erro final para o elemento |X/H] ¢ obtido através da

raiz da soma quadratica dos erros:

a[X/H| = \ (o[X/H])F.  + (G[X_.r"'H]]'ﬁm + (G[X__.fH]]ﬁ,ﬂ},m + (o‘[}xH])f + 2 % (a[\H])fi\
(2.5)

O fator 2 que multiplica a contribuicao de W) advém do erro do log(g /), que é apro-
ximadamente igual ao erro em W)y, resultando em giu(gf) = ow,.

Os erros das abundancias para as quatro estrelas sao bem proximos. Tomamos a média
dos erros de cada elemento como representativa para toda a amostra. No caso do Ba. a
média so foi realizada com trés das quatro estrelas. Os valores adotados podem ser visto
na Tabela 2.8.

Note que realizamos separadamente o calculo para Fe [ e Fe II. Para obtermos o erro
em |X/Fe|, subtraimos os erros de [X/H]| pelos erros de [Fe/H|. que foram previamente
calculados (equacao 2.5). Porém, devido a configuracao atomica dos elementos, essa sub-
tragao so pode ser realizada para elementos com o mesmo grau de ioniza¢ao. Assim, erros
de Na I, Ni I, Ca I e Si I foram subtraidos pelos erros do Fe I, e os erros do Ba Il foram

subtraidos pelos erros de Fe 1. Os valores finais calculados estao na Tabela 2.8,



Elemento | o|X/H| | o|X/Fe]
Fe I =011
Fe 11 + (.16
Nal + 0.09 | + 0.02
Sil + 0.11 [ £+ 0.04
Cal + 0.11 | £ 0.04
Nil +0.12 | =003
Ba I1 4+ 0.10 | + 0.06

Tabela 2.8: Erros externos estimados para [X/H] e [X/Fe].
2.3 Meétodo iterativo para o calculo do log g

Como ja foi citado anteriormente, nossa amostra ¢ composta principalmente de estrelas
anas de classe espectral G. Estrelas desse tipo possuem 4.2 < log g < 4.6. Encontramos
entre as estrelas da amostra valores de log ¢ superiores e inferiores a faixa de valores tipicos
para tais estrelas. Estrelas com log g < 4.2 podem corresponder a estrelas subgigantes.
Assim, ¢ possivel que nossa amostra possua algumas subgigantes, apesar de ser bem
improvavel. A Figura 2.5 apresenta nossa amostra no grafico dos indices ¢ x (b—1y). O
indice ¢, é definido como ¢; = (U=V)—(B-Y). A linha continua em vermelho representa
a sequéncia principal do aglomerado aberto Hiades (Olsen 1984). A linha preta tracejada
¢ um limite no qual as estrelas acima desta linha sao mais provavelmente subgigantes.
Como pode ser visto. a quantidade de possiveis subgigantes ¢ muito inferior a de anas.

O maior problema esta nas estrelas que possuem logg > 4.6. Valores altos sao ca-
racteristicos de anas brancas, e como ¢ praticamente impossivel que nossa amostra esteja
contaminada por anas brancas, devido a baixa luminosidade, os valores para a gravidade
superficial foram revistos.

Para as estrelas que tiveram log g > 4.6, usamos um método iterativo que calcula
a gravidade superficial através da idade isocronal da estrela. Is6eronas sao curvas no
diagrama HR para estrelas de mesma idade. Atraves da Tog ¢ magnitude absoluta (My)
interpolamos diversas isocronas a partir dos modelos de Bressan et al. (1993). Utilizando
a metalicidade da estrela ([Fe/H|), inferimos a idade a partir dessas isocronas. Foram

utilizados os valores de 7,5 e [Fe/H| calculados por nos e My foi obtido a partir de V
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Figura 2.5: Gréfico dos indices ¢; x (b — y) das estrelas de nossa amostra. A linha continua em
vermelho & a sequéncia principal do aglomerado aberto Hiades. A linha preta tracejada é
um limite no qual as estrelas acima desta linha s3o mais provaveis de serem subgigantes.
Como pode ser visto, a quantidade de possiveis subgigantes é muito inferior a de ands.

a gravidade superficial através da idade isocronal da estrela. Is6cronas sao curvas no
diagrama HR para estrelas de mesma idade. Através da T.r e magnitude absoluta (My)
interpolamos diversas is6cronas a partir dos modelos de Bressan et al. (1993). Utilizando
a metalicidade da estrela ([Fe/H]|), inferimos a idade a partir dessas is6cronas. Foram
utilizados os valores de Tq e |[Fe/H] calculados por nés e My foi obtido a a partir de V
e paralaxe no Simbad?. Com a idade e a metalicidade [Fe/H], simulamos um diagrama
logg x (B — V) usando as mesmas is6cronas de Bressan et al. (1993). Conhecendo
a cor (B — V) da estrela, obtivemos o valor da gravidade para uma ana G de dada
idade e [Fe/H]. Utilizando a T, logg e |[Fe/H], executamos o programa de célculo das
abundéancias (descrito na secao 2.1, modificado de modo a nao calcular a gravidade). Se
0s :ralores de saida estiverem de acordo com os valores de entrada, termina-se a iteracao;
em caso negativo, iteramos.

Para testar a funcionalidade do método iterativo, aplicamo-lo a um conjunto de 5

estrelas que nao apresentavam problemas com o valor do logg. A diferenga entre os

2http://simbad.u-strasbg.fr /simbad /sim-fid
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HD | (log ¢)iniciat | (108 9)caicutado | |[Diogg| | [Fe/Hlinicial | [Fe/Hlana | |Ape/n]
8262 458 4.45 0.13 —0.183 —0.180 0.003
30278 4.53 4.55 0.02 —(.111 —0.076 0.035
114853 4.30 4,41 0.11 —0.135 —0.133 0.002
134330 4.44 4.46 0.01 +0.081 +0.081 0.000
217014 4.36 4.26 0.10 +0.184 +0.183 0.001

Tabela 2.9: Resultado do teste de funcionalidade do método iterativo. Aplicamos o método iterativo
em cinco estrelas que n3o apresentavam problemas no valor de logg. Os resultados

mostram a funcionalidade do método iterativo.
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Figura 2.6: Diagramas de log g contra T.¢ e cor (B — V). Tridngulos pretos representam os novos
valores de log g das estrelas que possuiam log g > 4.6, e circulos azuis mostram os valores
antigos de logg. Os circulos brancos representam as estrelas que ndo apresentaram
problema. Linhas no segundo diagrama sao isécronas de 1 Ga e 12 Ga.
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Figura 2.7: Espectro da estrela HD 35850. Este é um exemplo de um espectro ruim. Esta e mais 12
estrelas foram rejeitadas da amostra inicial por serem binarias espectroscépicas ou por
possuirem um espectro mal resolvido. Esse espectro, em particular, possui linhas fracas
e muito alargadas.

tos sao0 essas mesmas estrelas, porém corrigidas. O segundo diagrama também apresenta
isocronas de 1 Ga e 12 Ga.

As estrelas que possuiam um valor de gravidade alto totalizavam 16 estrelas. Uma
tabela com os valores de T, |Fe/H| e log g, tanto os iniciais quanto os calculados, pode
ser encontrada no Apéndice A (Tabela A.4). O método iterativo convergiu para todas
essas estrelas. O calculo de log g para essas estrelas deve ser mais preciso do que aquele
feito para as demais estrelas. O calculo do erro deveria ser refeito para essas estrelas
com um oy,, , Mmenor mas, para efeitos de simplificacao, usaremos os mesmos valores para
os erros. Essas estrelas foram devolvidas a amostra, nao havendo diferenciamento no

tratamento de sua analise quimiocinematica.

2.4 Amostra final

Apos a reducao dos dados, estrelas que tinham mais de uma observacao tiveram os va-
lores de suas abundancias calculados por média ponderada entre as diferentes observacoes,
utilizando como peso as dispersoes das abundancias calculadas para cada linha. Para o

calenlo dessas dispersoes, de log g e Top utilizamos média aritmética.



A amostra contém 296 estrelas, além das 16 que foram submetidas ao método iterativo.
Assim, nossa amostra total é de 312 estrelas. Treze estrelas foram rejeitadas da amostra
inicial de 325 anas por serem bindrias espectroscopicas ou por possuirem um espectro mal
resolvido (e.g. HD 35850, Figura 2.7). Porém, dentre essas treze estrelas, uma teve um
resultado um tanto peculiar: a HD 47127 apresentou uma metalicidade anormalmente alta
nas duas observagoes realizadas para esta estrela (|Fe/H]-0.91 e 1.1). Desconhecemos a
razao disso. Os dados para as estrelas da amostra final podem ser encontradas no Apéndice

A.

2.5 Comparacao com dados da literatura

Para verificar se os valores das abundancias quimicas de nossa amostra foram calculadas
corretamente, cruzamos os nossos dados com os da literatura. Usamos trés artigos como

base de comparacao:

1. Um levantamento espectroscopico de 189 anas G e I é realizado por Edvardsson et
al. (1993). Sao anas proximas pertencentes ao disco galactico, cobrindo um intervalo

de metalicidade de [—1.0,40.3]. Ha 26 estrelas em comum entre nossos trabalhos:

2. Chen et al. (2000) realiza um levantamento espectroscopico de 90 anas F ¢ G do
disco, cobrindo o intervalo de metalicidade —1.0 < [Fe/H] < +0.1. Seu objetivo foi
revisitar os resultados de Edvardsson et al. (1993). Ha 15 estrelas em comum entre

nossos levantamentos;

3. O trabalho de Reddy et al. (2003) consiste de um levantamento espectroscopico
de 181 anas F e G. Também se utilizam das velocidades espacias (U, V e W) e
de um potencial galactico para estimar os parametros orbitais estelares, o que leva
a conclusao que a maior parte de suas estrelas sejam do disco fino. Ha apenas 6

estrelas em comum entre nossos trabalhos.

A Figura 2.8 apresenta os valores de [X/H| para as estrelas em comum entre esses
trabalhos e 0 nosso. Os quadrados verdes sao de Edvardsson et al. (1993), circulos

vermelhos de Reddy et al. (2003) e triangulos azuis sao de Chen et al. (2000).
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Figura 2.8: Comparagdo das abundéncias [X/H] com dados da literatura; quadrados verdes sdo de
Edvardsson et al. (1993); circulos vermelhos, de Reddy et al. (2003); e tridngulos azuis,

de Chen et al. (2000).
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Para compararmos os dados, utilizamos um ajuste linear através do método dos mi-
nimos quadrados. O ajuste linear foi feito em separado para cada trabalho ¢ para cada
elemento, utilizando apenas estrelas em comum entre os trabalhos. Neste caso, o coefi-
ciente angular A do ajuste linear y = Az + B deve ser A ~ 1 para que os dados estejam
em bom acordo. Os valores do coeficiente de inclinacao e seu erro podem ser vistos na
Tabela 2.10. Esta tabela também apresenta o nimero de pontos utilizados e o coeficiente
de determinacao R?. Em um ajuste linear, /% é o quadrado do coeficiente de correlacao da
amostra entre os valores obtidos e os ajustados. ou seja, R? é um indicador da dispersio
dos pontos. O valor R? varia entre (0 e 1, em que um valor igual a 1 representa um ajuste
perfeito e um valor igual a 0 representa que nao ha um ajuste linear.

O ajuste para os dados de Edvardsson et al. (1993) apresentou, respectivamente,
valores superiores a (.82 e 0.89 para os coeficientes A e R, Isto representa que os nossos
dados e os de Edvardsson estao em bom acordo. Para os dados de Reddy et al. (2003) e
Chen et al. (2000), os ajustes apresentaram valores baixos para alguns dos coeficientes.
e. g.. o coeficiente angular de [Na/H| para os dados de Reddy et al. (1993) é igual a 0.6.
Entretanto, além de poucas estrelas em comum entre nosso trabalho e os de Reddy et al. e
Chen et al., as estrelas em comum entre nosso trabalho e o de Reddy et al. ocupam apenas
uma pequena faixa de |[Fe/H|, o que prejudica o ajuste. Assim, calculamos o intervalo de
confianca usando o teste t de Student. Os valores inferior e superior do intervalo de

confianca sao obtidos através de

‘4' o f‘f.t f2n—2

em que A é o coeficiente angular ajustado, ¢ é o percentil da distribuicao-t que é obtida
em uma tabela, a define a confianca 100(1 — a)% adotada (usamos a = 0.05), n é o valor

2

de graus de liberdade, ou seja, o niimero de pontos usados no ajuste, o= ¢ a variancia

obtida através da equacao




e S« € a soma quadratica dos residuos em x, ou seja.

S = > (o =5 (2.8)

Os valores de minimo e maximo do intervalo de confianca de cada elemento quimico
e para cada trabalho comparado podem ser vistos na Tabela 2.11. Verificamos que os
coeficientes angulares obtidos sao estatisticamente compativeis com um coeficiente angular

A =1, e assim. concluimos que nossa amostra esta de bom acordo com a literatura.



Edvardsson et al. (1993) Reddy et al. (2003) Chen et al. (2000)
A o4 | N°pontos| R* | A oA N° pontos | R* A o4 N° pontos | R?
IFG_-"I‘I) 0.89 | + 0.04 28 0.95 | 0.70 | £ 0.22 6 0.72 1 0.83 | £ 0.05 15 0.95
[Na/H| | 0.85 | + 0.04 28 0.93 | 0.60 | +0.18 6 0.74 | 0.67 | £ 0.12 15 0.72
| lC‘d-’Hl 0.82 | + 0.06 28 0.89 | 0.60 | £+ 0.14 6 0.82 | 0.77 | £ 0.10 14 0.84
& Si/H| | 0.88 | + 0.06 28 0.90 | 0.87 | £+ 0.32 6 0.64 | 0.92 | £ 0.07 14 0.93
[Ni/H| | 0.90 | £ 0.04 28 094 1097 | £ 0.12 6 094 | 0.71 | £ 0.17 15 0.56
[Ba/H| | 0.95 | + 0.06 28 0.92 094 | +0.20 6 0.85 ] 0.65 | + 0.11 12 0.79

Tabela 2.10: Parametros do ajuste linear realizado para os seis elementos quimicos pesquisados e para os trés trabalhos comparados. Apresentamos o
coeficiente angular A e seu erro 7 4, 0 nimero de pontos ajustados e o coeficente de determinacdo R? que representa a dispersio em torno
da reta ajustada.



[Na/H
[Si/H]
[Ca/H]
- [Ni/H]
[Fe/H]|
[Ba/H|

Edvardsson et al. (1993) Reddy et al. (2003) Chen et al. (2000)

Valor Inferior | Valor Superior | Valor Inferior | Valor Superior | Valor Inferior | Valor Superior
+0.75 +0.95 ~0.11 +1.09 +0.42 +0.92
+0.75 +~1.06 0.03 +1.77 +0.76 +1.08
~0.71 +0.93 +0.20 ~1.00 +0.56 +0.98
+0.81 +0.99 +0.62 +1.32 +0.34 +1.08
+0.80 +0.97 +0.10 +1.30 +0.71 +0.95
+0.82 +1.08 +0.39 +1.49 +0.41 +0.88

Tabela 2.11: Valores de

minimo e maximo do intervalo de confianca de cada elemento quimico e para cada trabalho comparado. Verificamos que os

coeficientes angulares obtidos sdo estatisticamente compativeis com um coeficiente angular A = 1, e assim, concluimos que nossa amostra
estd de bom acordo com a literatura.



Capitulo 3

Resultado e discussoes

“A diseovery ts said to be an accident
meeting a prepared mind.”

Albert Szent-Gyorgyi

3.1 Analise quimica

3.1.1 Razoes de abundancias

Como ja foi citado. os elementos quimicos pesquisados foram sodio, silicio, calcio, niquel,
ferro e bario. Os elementos Si e Cla estao entre os elementos conhecidos como elementos- v,
por serem criados a partir do acréscimo de particulas o (nicleo de hélio). Acredita-se que
os elementos-av sejam eriados principalmente em estrelas de grande massa (m > 8m.- ).
Os elementos sintetizados sao lancados ao meio interestelar através dos ventos estelares e
da explosao em supernova tipo II (SNII) que essas estrelas sofrem no estagio final de sua
evolucao. O Na esta entre o grupo dos elementos Z-impar, por possuir 23 protons em seu
niicleo. O Na também ¢ produzido em estrelas de grande massa. O niquel e o ferro sao
elementos do pico do ferro, e o principal sitio astrofisico para a formagao desses elementos
sao supernovas tipo la (SNIa). O bario é um elemento formado quase totalmente pelo
processo-s (ver se¢ao 1.2.2), O principal sitio astrofisico dessas rea¢oes sao estrelas gigantes

do ramo assintotico, principalmente as de baixa massa, ou seja, de maior vida. O processo-
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s ocorre dentro das conchas de queima de hidrogénio dessas estrelas. Os elementos criados
por processo-s retornam ao meio interestelar pelos ventos dessas estrelas e os superventos
que ejetam o material para o meio interestelar na forma de nebulosa planetaria.

Assim., espera-se que, durante a evolucao quimica da Galaxia. primeiro sejam sinteti-
zados o Na, Si e Ca, ja que as estrelas progenitoras de SNII sao estrelas de alta massa,
e assim, curta vida. Com o aumento do ntimero de anas brancas e estrelas de néutrons
na Galaxia, aumenta-se também o niimero de colisoes entre essas estrelas, originando um
aumento na ocorréncia de SNIa e, portanto, um acréscimo de Ni e Fe no meio inter-
estelar. Também se espera que as progenitoras dessas anas brancas tenham ejetado seus
envoltorios em forma de nebulosa planetaria, aumentando a concentracao de Ba no meio.

As Figuras 3.1 e 3.2 apresentam, respectivamente, os graficos de espalhamento de
[X/H] vs. |[Fe/H] e as razoes de abundancias dos elementos em comparacio ao ferro. Nas
duas figuras, as barras de erro correspondem as dispersoes nas medidas das abundancias
entre as linhas de um mesmo elemento no espectro da estrela. O Ba s6 possui uma linha
medida: assim, a dispersao em sua abundancia nao pode ser calculada. As linhas solidas
vertical e horizontal em todos os graficos demarcam a posicao do Sol. o qual, que por
definigao, possui [X/H]=0.0 para qualquer X.

Nos graficos [X/H| vs. [Fe/H] da Figura 3.1, vemos que nao ha enriquecimento indepen-
dente entre os elementos; os processos nucleossintéticos ocorrem para todos os elementos.
Porém este enrigquecimento pode ocorrer em escalas de tempo distintas para cada ele-
mento. As razoes de abundancias da Figura 3.2 explicitam como ocorre o crescimento de
um dado elemento quimico em relacao ao Fe. Para uma melhor visualizacao dos padroes
de cada elemento, as Figuras 3.3 e 3.4 apresentam diagramas de caixas de |X/Fe| para
cada intervalo de 0.2 dex em [Fe/H|. O diagrama de caixas ja foi explicado na sec¢ao 2.2.
S6 foram consideradas as estrelas dentro do intervalo —0.6 < [Fe/H] < +0.4 (s6 foram
desconsideradas b estrelas).

A producao de Na ocorre durante o processo de queima de carbono e neonio em estrelas
de grande massa, e sua ejecao ocorre em SNIL Tsujimoto et al. (1995) afirma que também

ha producao de Na em SNIa, porém em menor quantidade. Shi et al. (2004) anotam que
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Figura 3.1: Grafico de espalhamento [X/H] vs. [Fe/H]. As barras de erro correspondem as dispersdes
nas medidas das abundancias entre as linhas de um mesmo elemento no espectro da es-
trela. Pela figura fica ébvio que ndo ha enriquecimento independente entre os elementos;
0s processos nucleossintéticos ocorrem para todos os elementos.
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Figura 3.2: RazBes de abundéancias [X/Fe] vs. [Fe/H]. As barras de erro correspondem as dispersées
nas medidas das abundéncias entre as linhas de um mesmo elemento no espectro da
estrela. Um gréfico de dispersdo de [X/Fe] vs. [Fe/H] informa como a quantidade do
elemento X varia em relacdo 3 quantidade de Fe na vizinhanga solar.
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Figura 3.3: Diagrama de caixa para as abundéancias [Na/Fe], [Si/Fe] e [Ca/Fe] a cada 0.2 dex em
[Fe/H]. Os valores nas abcissas representam os valores médios do intervalo.
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62



o Na pode ser sintetizado como elemento primario ou secundario. Como priméario, o Na é
produzido diretamente pela queima de carbono e a taxa de producao seria independente
da metalicidade das estrelas. Como secundario, o Na é produzido devido ao excesso de
néutrons, que ¢ determinado pela metalicidade da estrela. No grafico de [Na/Fe| vs.
[Fe/H] fica claro que ha um decréscimo em [Na/Fe| para [Fe/H| crescente até o valor de
|Fe/H|= 0. Para |Fe/H|> 0, |Na,/Fe] passa a ser crescente. A “virada” no valor de |[Na/Fe)
também ¢ encontrada por Shi et al. (2004) e Edvardsson et al. (1993).

O Si e o Ca apresentam um decréscimo para valores de |[Fe/H| crescente, que é o
esperado para os elementos-a. Este fato pode ser explicado por haver um atraso na
producao de SNIa em relagao as SNII. Porém o Ca apresenta um decréscimo maior para
[Fe/H| < —0.2 dex, e para valores maiores que este, o decréscimo ¢ quase imperceptivel.

O Ni apresenta um comportamento tipico de elemento do pico do ferro, o que era
de se esperar por serem produzidos no mesmo sitio astrofisico. O crescimento de Ni é
proporcional ao de Fe nas estrelas do disco.

A abundancia de Ba apresenta uma grande dispersao que parece ser independente
do Fe, o que confirma trabalhos anteriores sobre a evolucao do processo-s no disco. Ha
a possibilidade de que o comportamento real possa estar obscurecido pelo fato de nao
termos as dispersoes nas medidas. Entretanto, nosso resultado esta de bom acordo com o

de Edvardsson et al. (1993).

3.1.2 Distribuicao das abundéancias

Apresentamos aqui a distribuicao dos valores das abundancias através de histogramas
individuais para cada elemento quimico, com o intuito de analisarmos o Problema das
Anas G em nossa amostra. O Problema das Anas G é uma paucidade de estrelas pobres
em metais na vizinhanga solar em comparacao as previsoes do modelo simples de evolugao
da Galaxia. Ao invés de usarmos histogramas simples para estudar a distribuicao de
abundancias, utilizamos um estimador kernel gaussiano para que a funcao densidade de
probabilidade (fdp) para as dispersoes nas medidas de abundancias e os erros teoricos

pudessem ser considerados. Para uma leitura introdutoria sobre o assunto, sugerimos
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Tarter & Lock (1993). Para a construcao dos histogramas generalizados, supomos que
cada medida de abundancia possa ser representada por uma distribuicao gaussiana (eq.
3.1) que representa a incerteza intrinseca dessa medida individual. Uma distribuicao
gaussiana utiliza dois parametros: a média da distribui¢ao (i) e o desvio padrao (o), e é
parametrizada por
e 2
Kiz) = s exp g , (3.1)

oV 2 207
Par; iliz: s 0 valor medido das abundancias de cada estrela, e par: lesvi
Para My urillzamos o valor medido das abundancias de cada estrela, e para o desvio

padrao, utilizamos a seguinte relacao:

— 2 2 3
o= O T Tnterno? (5‘2)

xterno

em qUe Opgome € 0 erro teorico (Tabela 2.8), e opyeme € a dispersao entre os valores de
abundancia entre as linhas de cada elemento. Para as estrelas que nao possuiam erro

interno por ter somente uma linha medida, usamos

Olnterno = (U{)bscrwwiuuul) T O{o0bservacional) (33)

em que (Oopservacional)s definido para cada elemento quimico, ¢ a média das dispersoes
individuais de todas as estrelas da amostra, e o4, ... é o desvio padrao da média
anteriormente citada. Para o Ba, que nao possul gpservacionals USAIOS, para Oipgernoy O
maior valor calculado entre os demais elementos mediante a Equacao 3.3.

Em seguida, os histogramas generalizados sao construidos somando-se os kernels gaus-

sianos de cada estrela:

l <'\"u wal
o) = K(z). (3.4)

N total 1

Construimos histogramas generalizados para os valores das abundancias em relacao ao
hidrogénio ([X/H], Figura 3.6) e ao ferro (|X/Fe|, Figura 3.5). Os parametros estatisticos

da amostra em |[X/H| e [X/Fe

sao apresentados nas Tabelas 3.1 e 3.2, respectivamente.

A porcentagem de estrelas que possuem valores de abundancias no intervalo —1.2 <
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Figura 3.5: Histograma generalizado de [X/Fe] para 5 dos 6 elementos quimicos pesquisados. Os
histogramas foram construidos utilizando um estimador kernel gaussiano, o que nos
permite considerar os erros nas medidas das abundéancias.
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Figura 3.6: Histograma generalizado de [X/H] para os 6 elementos quimicos pesquisados. Os his-
togramas foram construidos utilizando um estimador kernel gaussiano, o que nos permite
considerar os erros nas medidas das abundéncias.
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Elemento Meédia a
Fe —0.11+0.01 | 0.22
Na —0.14 £0.01 | 0.24
Si —0.07 +0.01 | 0.20
Ca —0.05 +£0.01 | 0.12
Ni —0.16 £ 0.01 | 0.24
Ba 0.12+0.02 | 0.29

Tabela 3.1: Valores da média e desvio padrao de [X/H]

Elemento Média a
Na 0.03 +0.01 | 0.11
Si +0.04 +£0.01 | 0.09
Ca +0.06 +0.01 | 0.08
Ni —0.05+0.01 | 0.08
Ba —0.01 +0.01 | 0.15

Tabela 3.2: Valores da média e desvio padrdo de [X/Fe]

[X/H] € —0.8 ¢ ~1% para |Fe/H|, ~1% para |[Na/H|, menor que 1% para |Si/H|, 0%
para o |Ca/H|. ~2% para |[Ni/H| e também ~2% para [Ba/H|. O Ba ¢ o tnico elemento
que possui uma estrela (HD 120559) com uma medida inferior a —1.2 ([Ba/H| ——1.58).
Valores de abundancia inferiores a —1.2 siao caracteristicos de estrelas do halo. O pequeno
nimero de estrelas nessa faixa de valores confirma qualitativamente o Problema das Anas
(. Fica claro que o Problema das Anas G nao é apenas caracteristico do Fe, mas que
também estd presente nas abundancias dos outros elementos quimicos.

Através da tabela 3.1, vemos que o Sol (|X/H]=[X/Fe]=0) ¢ uma estrela mais rica
que a média da vizinhanga solar entre os elementos estudados. Edvardsson et al. (1993) e
Allende-Prieto et al. (2004) também calculam que a média em metalicidade da vizinhanga
solar é inferior ao valor solar.

Na Figura 3.7, apresentamos a comparacao entre as distribui¢oes de abundancias de
diversos trabalhos. A curva solida em vermelho é deste trabalho, a verde tracejada cor-
responde aos dados de Takeda (2007), preto pontilhada, de Shi et al. (2004) e azul
ponto-traco, de Allende-Prieto et al. (2004). Todas as curvas sao histogramas general-
izados contruidos usando o método de kernels gaussiano explicado nesta secao. Takeda
(2007) calcula massa. idade, cinematica e abundancias de 160 estrelas F, G e K obtidas a

partir do banco de dados do Observatorio Astrofisico de Okayama. Allende-Prieto et al.



(2004) realizam um levantamento espectroscopico de 118 estrelas F, G e K a menos de 15
pe de distancia. Shi et al. (2004) realizam um estudo da abundancia de Na em 90 anas
F. G e K do disco.

A amostra de Takeda et al. (2007) apresenta uma distribuicao de abundancias mais
rica que nosso trabalho para os quatro elemento em comum. assim como a de Shi et al.
(2004) para o Na. Note que a amostra de Takeda privilegia estrelas mais brilhantes, e
assiin, mais jovens e mais ricas, o que explicaria a tendéncia nos histogramas.

Ha uma concordancia para o pico das distribuicoes entre este trabalho e o de Allende-
Prieto et al. (2004), exceto para o Ba. Porém, o levantamento de Allende-Prieto apresenta
uma quantidade maior de estrelas para valores de abundancia maiores que 0.2-0.3 e uma
menor quantidade de estrelas para valores menores que a média. Uma possivel causa para
esta discrepancia seria as diferencas entre os levantamentos: o nosso ¢ composto de 312
estrelas a até 25 pe de distancia do Sol, enquanto Allende-Prieto et al. (2004) é composto
de bem menos estrelas (118) a uma distancia de apenas 15 pe. Além disso. nossas medidas
de abundancias do Ba foram realizadas em apenas uma linha espectral (/\61--'11.?27'.5\). 0
que nos impede de calcular a dispersao para esses valores e torna nosso valores de |Ba/H]

poucos confiaveis.

3.2 Analise quimiocinematica

Analisamos a correlacao entre os valores das abundancias quimicas e as velocidades
galacticas das estrelas. As velocidade galacticas sao: [/ (km/s), apontando na direcao
do centro da Galaxia, V (km/s), apontando na direcao da rotacao da Galaxia, e W
(km/s), na dire¢cao do polo norte da Galaxia (ver Figura 1.3). Velocidades obtidas na
literatura que estejam em outro sistema de coordenadas foram convertidas para o nosso
antes da analise. Utilizando nossos dados, obtivemos valores das velocidades para 297
estrelas. As Figuras 3.8, 3.9 e 3.10 apresentam a distribui¢ao espacial das velocidades U,
Ve W. A escala de cor representa a média das abundancias correspondentes as estrelas
encontradas naquelas velocidades especificas: areas em vermelho representam um valor

Illilif)r na II]("(HH-. e Areas em fl"ﬂll] representaim um \-':11('][‘ menor; outras cores representarm
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Figura 3.8: Média das abundancias em fun¢io das velocidades U e V. Cores representam valores
meédios para [X/H] > —0.3. Curva de contorno representa um limite na média para
valores igual a —0.5 dex. Fica claro a heterogeneidade das distribui¢Ges de abundéncias
no espaco de fase.

valores intermediarios. A escala de cor s6 considera valores com média superior a —0.3
dex. A curva de contorno representa um limite na média para valores iguais a —0.5 dex.
Pode-se ver que a distribuigao espacial das estrelas nao ¢ homogénea, apontando para
subgrupos de velocidades e distribuigoes de abundancias distintas. Esta ¢ uma indicagao

sugestiva da existéncia de GruMos em nossa amostra.

Como vimos na secao 1.3, estrelas de um GruMo podem ser provenientes de uma
mesma nuvem molecular, tendo herdado as velocidades dessa nuvem progenitora. Além da
velocidade, as estrelas também herdam as abundancias da nuvem. Assim, as abundancias
devem ser similares entre as estrelas formadas de uma mesma nuvem. Utilizamos esse

argumento para procurar GruMos dentro de nossa amostra.
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3.2.1 O algoritmo N-dimensional

Desenvolvemos um algoritmo que identifica GruMos em um espago N-dimensional.
Essas dimensoes podem ser quaisquer grandezas desde que seja possivel, com elas, estab-
elecer uma coesao entre as estrelas.

Neste trabalho, usamos um espaco octodimensional composto das duas velocidades [V
e V' e abundancias |X/H]| dos seis elementos quimicos pesquisados: Na, Si, Ca, Ni, Fe,
Ba. A velocidade W nao foi utilizada por ser uma componente da velocidade que indica
a oscilacao da estrela em torno do plano do disco da galaxia; assim, desvios em W nao
destroem a coesao das estrelas de um GruMo.

Como os valores das abundancias quimicas de estrelas co-moventes devem ser similares,
a dispersao em seus valores de abundancia devem ser baixos. Logo, usamos a dispersao
como parametro para identificar os grupos. Mais especificamente, usamos a soma das
dispersoes nos valores de cada elemento como parametro (Opox. Equacao 3.5). O 0peox
¢ calculado para cada estrela e suas n vizinhas no espaco bidimensional de velocidades

{7 x V como:
Oprox = Z O[X/H] = O[Fe/H] T ONa/H] + F[si/H] + O[ca/H] + ONi/H] + O(Ba/H]- (3.5)

O algoritmo foi eserito em pascal estruturado,/orientado a objetos usando a plataforma
Borland Delphi 7.0. Este programa nos permite criar uma GUI ( Graphical User Inter-
face) utilizando a propriedade de orienta¢ao a objeto do pascal. A GUI facilita o uso do
programa pelo usuério, permitindo que o programador forneca comandos suficientes para
que o usuario nao precise modificar o codigo fonte.

O usuario deve fornecer ao programa o niimero n de vizinhas e o arquivo de entrada
contendo: o numero HD da estrela (on qualquer outra identificacao). as velocidades U e
V', e os valores das abundancias quimicas.

O algoritmo do programa é apresentando a seguir textualmente, bem como também

na Figura 3.11:

1. O programa transposta os dados do arquivo de entrada para uma matriz e taz a



contagem do namero N, de estrelas:

2. Cria-se um contador i que ird permitir que o programa percorra a matriz, estrela i

estrela. Inicialmente, { = 1;

3. Calcula-se a distancia entre a estrela i em questao e as demais estrelas na matriz. A

métrica usada para determinar essa distancia é D = /(U; — U;)? + (Vi — V;)?, em
que j representa uma estrela diferente de i. O valor das distancias sao guardadas

em um vetor:
4. O vetor com o valor das distancias ¢ ordenado crescentemente:;

5. As n vizinhas da estrela i sao registradas em um arquivo de texto para consulta

posterior do usuario;

6. Calcula-se a dispersao o(x, ) dos valores das abundancias quimicas entre a estrela i

e suas n vizinhas.

. Soma-se as dispersdes para obter opy;
8. Registra-se a identificacao da estrela i, as dispersoes opx ) € sua soma g0

9. Realiza-se o teste para verificar se a matriz esta no fim. Se ¢ = N 1. 0 programa
finaliza. Em caso negativo, soma-se 1 ao valor de 1, e repete-se o procedimento a

partir do passo 3.

Construimos também uma amostra de agrupamentos aleatorios utilizando os valores
de abundancias reais com o intuito de certificar que os agrupamentos existentes sejam
estatisticamente significantes. Para tal, também usamos a rotina computacional supraci-
tada, mas com algumas modificacoes. A amostra aleatoria é construida usando valores
aleatOrios para as distancias entre as estrelas, i.e., nao consideramos as n vizinhas no
espaco U x V. mas sim n estrelas quaisquer da amostra. Para o calculo das dispersoes,
0s nossos valores das abundancias quimicas foram usados. O programa ¢ executado 100

vezes, € a amostra aleatéria final é composta da média das dispersoes dessas 100 execugoes:
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Figura 3.11: Algoritmo do método N-dimensional para a procura de GruMos.

100

1 i
mz T alea

1

(3.6)

Talea =

Verificamos que a fdp de op0 nao ¢ similar a fdp de o0,.,. Para tal, utilizamos o
teste estatistico de Kolmogorov-Smirnov (KS). O teste KS é um estimador de distancia
minima usado como um teste nao paramétrico para comparar uma ou duas amostras
de distribuicoes de probabilidade unidimensionais. A hipdtese nula ¢ que as duas fdps
sejam iguais (ou seja, que os valores amostrais de opx € Oyeq Sejam provenientes da
mesma populacao estatistica). Apoés aplicar o teste, rejeitamos a hipotese nula com uma
confianga superior a 99,999%. Com isso, provamos que os agrupamentos de estrelas com
abundancias e velocidades similares dentro do espaco de fase [V x V' sdo reais, e nao
resultado de construgoes aleatorias.

O valor de n nao pode ser muito pequeno e nem grande demais. Um valor pequeno
restlta em um maior niimero de estrelas com oy, pequenos, causando a identificagao de

diversos pequenos grupos irreais dentro de grupos verdadeiros. Um valor muito grande
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Figura 3.12: Comparagdo da distribuicdo dos agrupamentos reais e aleatérios e faixa do intervalo de
confianca 20. Estrelas dentro do intervalo 0.6 < oy < 0.7 possuem uma probabili-
dade maior de serem integrantes de GruMos que outras estrelas.

resulta em uma situacao exatamente contraria: um maior nimero de estrelas tem oprox

grande, ocasionando o surgimento de grupos maiores que seriam a jungao de grupos reais.

Assim um valor ideal para n foi inferido. Através de uma anélise visual e subjetiva para

diversos n, chegamos ao valor n = 7. Nosso método encontra-se, portanto, otimizado para

localizar GruMos compostos de aproximadamente 7 estrelas.

3.2.2 Analise paramétrica

Para identificar as regioes paramétricas mais provaveis de encontrarmos GruMos, com-
paramos as fdps de o0 (correspondente a agrupamentos reais) ¢ gaea (correspondente
a agrupamentos aleatorios) dentro de um intervalo de confianca de 20. Esta comparagao
pode ser vista na figura 3.12.

A coluna representando o intervalo 0.6 < o0 < 0.7 possui uma frequéncia maior
que o valor do intervalo de confianca da fdp de oaea. Estrelas com um valor de oprox
dentro desse intervalo possuem uma probabilidade maior de serem integrantes de GruMos

que outras estrelas. Realcamos na Figura 3.13 as regioes em que o centroide aproximado

75



‘::." .
0 a5 -;'.. 0?:- °g .
LT R ’ . "
& 3 ) J
‘&2 - L ] LY
§ - SPA
= .

<
e

e e
-150 -100 -50 o] 50 100 150
U (kmis)

Figura 3.13: Demarcagdo das estrelas com maior probabilidade de pertencerem a GruMos. Essas
estrelas possuem um valor de op0x dentro do intervalo [0.6,0.7]. Juntamente com
suas n vizinhas mais préximas, essas estrelas formam provaveis GruMos.

desses grupos se encontra no espago de velocidades U x V| para que uma identificagao

visual possa ser feita.

Realizamos ainda uma altima etapa antes que fossemos capazes de identificar grupos.

Através de uma identificacao visual, separamos as estrelas em 7 possiveis grupos. Para

testar a pertinéncia das estrelas em cada grupo utilizamos um método nao paramétrico

de pontuagao (Figura 3.14):
1. Calculamos o percentil de 5% e 95% para a distribui¢ao de abundancias de cada
elemento quimico dentro de um dos possiveis grupos;

2. Para uma dada estrela desse grupo, se o seu valor da abundancia do elemento X
estiver dentro desses percentis, a estrela recebe uma pontuagao de 1, caso contrario,

pontuagao 0;

3. Repetimos o passo anterior para os 6 elementos quimicos, e somamos as pontuagoes.

A pontuagao maxima que uma estrela pode receber é 6;

4, Caso a estrela tenha uma pontuagao < 4, ela ¢ eliminada;
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LHS 1982 A Hiades B Pléiades C Ursa Maior
(U) +08.10 —18.88 —41.53 —-20.8 9.32 +1.25 14.16
o) 4.05 5.17 3.39 1.78 3.07 1.71 3.79
(V) —12.20 —-19.04 -20.78 —-27.95 —28.04 —29.58 +2.51
o) 3.60 1.59 11.29 3.65 3.34 1.96 4.45
([Fc’/H]) —0.19 +0.01 —0.05 —0.05 —0.02 —0.22 -0.03
T ([Fe/H)) 0.09 0.07 0.11 0.14 0.15 0.14 0.08
([l\'a/l-l]}- —0.19 —0.05 —0.09 —-0.11 —0.06 —0.27 -0.14
O ([Na/H]) 0.11 0.12 0.15 0.14 0.19 0.08 0.08
([Si/H]) —0.18 0.00 —0.03 —0.03 —0.03 —0.08 -0.03
(|[Ca/H]) —0.10 +0.05 —0.01 £0.02 0.00 —0.16 0.01
([Ni/H]) —0.27 —0.05 —0.10 —0.14 —0.07 —0.26 -0.13
O ([Ni/H]) 0.08 0.08 0.13 0.16 0.18 0.09 0.11
([Ba/H]) —0.25 F0.11 0.0 —0.10 —0.03 —0.08 0.11
T ([Ba/H]) 0.10 0.14 0.14 0.28 0.18 0.13 0.15

Tabela 3.3: Valores médios e dispersdes em velocidades e abundancias quimicas dos sete grupos
encontrados. Resultados apresentandos sdo finais, i.e., apés método de pontuacio.

5. Repetimos a partir do passo 2 para cada estrela do grupo:
6. Repetimos a partir do passo 1 para outro possivel grupo.

Apos este procedimento obtivemos os grupos apresentados na Figura 3.15.

Através das velocidades médias (ver Tabela 1.2), identificamos os grupos de Ursa Maior
(Soderblom & Mayor 1993), Hiades (Eggen 1958a) e Pléiades (Eggen 1975), apresentados
na Figura 3.15. Membros do grupo Ursa Maior presentes em nossa amostra coincidem com
estrelas identificadas por Soderblom & Mayor (1993) como possiveis membros. Os grupos
B e C possivelmente estao associados as Pléiades, assim como o grupo A provavelmente
esta associado a 1C 2391 (Eggen 1991). Para um dos grupos nao encontramos referéncias
bibliograficas. Destarte, nomeamo-lo LHS 1982, a partir do nome da estrela mais brilhante.
As médias e dispersoes em velocidades e abundancias quimicas dos grupos podem ser

encontradas na Tabela 3.3.

3.2.3 O grupo LHS 1982

Nao ha nenhum grupo na literatura que possua valores de velocidade semelhantes ao

de LHS 1982. O grupo que mais se aproxima, no espago de velocidades, ¢ Gamma Leonis
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Figura 3.14: Fluxograma representando o algoritmo do método de pontuacdo. Usamos esse método

para testar a pertinéncia das estrelas em cada um dos 7 grupos. O algoritmo é executado
para cada um dos grupos.
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Figura 3.15: Grupos co-moventes encontrados neste trabalho. Fomos capazes de identificar os gru-
pos de Ursa Maior, Pléiades e Hiades. Trés grupos podem ser ramificaces de grupos
existentes na literatura. O provavel GruMo LHS 1982 (descoberto por este trabalho)
possui 5 estrelas identificadas na amostra.

(Eggen 1959a, 1959b), que tem velocidades meédias (U) = +75 km/s e (V) = +4 km/s.

Ainda assim, as velocidades sao bem distintas do grupo LHS 1982, que sao (U) = +58.10

km/s e (V) = —12.2 km/s.

O grupo LHS 1082 & composto inicialmente de 5 estrelas de nossa amostra. Seus
valores em velocidades, dados fotométricos e a metalicidade podem ser encontrados na
Tabela 3.4 (estrelas sem asterisco). Os valores das abundancias e dispersoes dos de-
mais elementos podem ser encontradas na Tabela 3.5. Realizamos uma selecao de can-
didatas adicionais no catalogo Geneva-Copenhagen (GCS; Nordstrom et al. 2004). Se-
lecionamos, como possiveis candidatas, as estrelas do catalogo GCS que se situavam,
em um espaco de velocidades, dentro dos intervalos [U(km/s)] = [(U) — 20, (U) + 20] e
V(km/s)] = (V) —20,(V) +20], em que (U) e (V) sao as velocidades médias e o ¢ a
dispersao das estrelas do grupo LHS 1982. Os intervalos de velocidade considerados foram
U(km/s), V(km/s)] = [+53.6... + 62.6, —15.8... 4+ 8.6]. Dentre ~ 16000 estrelas que com-
poem o catalogo GCS, ha um total de 15 possiveis candidatas no intervalo de sele¢ao. O
catalogo GCS também contém as metalicidades fotométricas das estrelas. Mediante uma

analise preliminar, excluimos oito estrelas candidatas adicionais que tinham valores em
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HD [ U(km/s) [ V(km/s) vV My |(B-V)| MK | |Fe/H|
28946 +57.2 —12.3 | +793 | +5.79 | +0.79 | K0 | —0.14
42618 -64.6 —106 | +6.86 | +5.04| +063 | G4 | —0.15
67458 +60.2 —7.5 £6.79 | +4.75 {0.60 G4 | =0.17
190067 £52.7 173 | 4735 | 4871 H0.71 a7 | —031
216054 +55.8 —13.6 FT.78 | +5.55 +0.74 2 —0.18

- 6250F +£56.0 —12.0 | +683 | +2.86| +0.48 | GO | —0.36
137294* £55.0 ~13.0 +7.18 | +3.03 +0.39 F2 | —0.24
161515* - 58.0 -11.0 | +8.18| +262| +062 | G3 | —0.23
161728% |  +61.0 ~14.0 | +8.04 | +4.04 | +0.57 | GO 0.10
165054* -54.0 —11.0 | +8.49 | +5.04 | +0.61 G4 | —0.25
209653* |  +54.0 —~14.0 -6.99 | +3.75 | +0.60 [ GO | —0.25
222396* £56.0 —15.0 +7.63 | +2.49 F0.42 Fb L 0.00

Tabela 3.4: Relagdo de possiveis membros do grupo LHS 1982. Estrelas marcadas com asterisco
foram selecionadas no catalogo Geneva-Copenhagen.

HD [ 28046 | 42618 [ 67458 [ 190067 | 216054
[Na/H] [ —0.07 | —0.07 [ =0.23 | —0.31 | —0.25
ONam | 0.03 | 0.06 | 017 | 0.00 | 0.00
[Si/H] | —0.17 | —0.18 | —0.13 | —0.27 | —0.14
o | 015 | 0.05 | 0.09 | 0.07 | 0.08
[Ca/H] | —=0.05 | +0.02 | —0.12 | —0.20 | —0.16
Tcamy | 010 | 014 | 0.08 | 0.07 | 0.08
[Ni/H] | —0.31 | —0.20 | —0.26 | —0.40 | —0.21
onim | 009 | 018 | 0.14 | 0.07 | 0.04
[Ba/H] [ —0.09 | —0.28 | —0.36 | —0.3 | —0.23

Tabela 3.5: Valores das abundéncias quimicas das 5 estrelas de nossa amostra integrantes do grupo
LHS 1982.

metalicidades muito distintos da média do grupo LHS 1982, Assim. o nfimero de possiveis
membros do grupo aumentou para 12. A Tabela 3.4 apresenta os dados das integrantes
do grupo: identificacao HD, velocidades [/ e V', magnitude aparente no filtro V' e absoluta
My, indice de cor (B =V), classe espectral MK e os valores em metalicidade. As estrelas
marcadas com asterisco sao as candidatas selecionadas do catalogo GCS.

Como fol dito na secao 1.3, podemos inferir a idade de uma estrela através de isdcronas
no diagrama HR. A Figura 3.16 mostra o diagrama HR com as isocronas de Girardi et al.
(2000), interpoladas para 2 e 8 Ga, na metalicidade [Fe/H| = —0.2. A magnitude absoluta
e seu erro foram calculados a partir da paralaxe dada pelo Simbad. A cor (/3—V) também
foi retirada do Simbad, porém seu erro nao foi calenlado por nao estar disponivel. Devido

a nossa amostra ser composta de estrelas da sequéncia principal e, assim, situarem-se
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Figura 3.16: Diagrama HR das estrelas do grupo LHS 1982. Estdo representadas tanto as estrelas
da nossa amostra quanto candidatas selecionadas no catalogo Geneva-Copenhagen.
Is6cronas de 2 e 8 Ga também s3o representadas.

antes do ponto de desligamento, a idade nao pode ser definida com precisao. As estrelas
de nossa amostra aparentam ter aproximadamente 2 Ga, o que se mostra incoerente com
a metalicidade. As estrelas candidatas seguem as duas isocronas distintas em padroes
diferenciados. Sem as abundéncias das estrelas candidatas é prematuro afirmar se estas
estrelas compoem de fato um GruMo.

O fato de termos encontrado poucas candidatas possiveis no catalogo GCS possivel-
mente indica que o grupo LHS 1982 é pequeno em quantidade de estrelas. Entretanto, por
utilizarmos a metalicidade fotométrica como teste de pertinéncia, podemos ter rejeitado
estrelas passiveis de serem membros do grupo, ou adicionado estrelas nao membros por
engano. Pretendemos realizar uma nova busca de possiveis candidatas em outros catalo-
gos na literatura. Também pretendemos realizar novos testes para verificar a pertinéncia

das estrelas do grupo.

81



Capitulo 4

Conclusoes

“If T have seen further it is by standing
on the shoulders of giants.”

Isaac Newton

Realizamos um levantamento espectroscopico de 325 anas G da vizinhanca solar, lo-
calizadas a nao mais que 25 pc do Sol. Nosso objetivo neste trabalho foi reinvestigar a
distribuicao de metalicidades e velocidades dessas estrelas.

Os valores das abundancias quimicas estao em bom acordo com resultados anteriores.
As razoes de abundancia quando comparadas ao |[Fe/H| apresentam resultados caracteris-
ticos de seus sitios nucleossintéticos: o Na, produzido principalmente em estrelas de grande
massa, possui um comportamento igual ao de trabalhos anteriores (Shi et al. 2004, Ed-
vardsson et al. 1993); os elementos-alfa (Si e Ca) apresentam um decréscimo com |Fe/H]
crescente; o Ni possui um comportamento tipico de elemento do pico do Fe, mantendo-se
estavel com |Fe/H] crescente; e o Ba, mesmo com sua abundéncia calenlada a partir de
uma tnica linha, demonstra uma grande dispersao com [Fe/H| que ja foi inferida por
outros autores (e.g. Edvardsson et al. 1993).

Utilizando as distribui¢oes de abundancias, concluimos que o problema das anas G nao
¢ apenas caracteristico do Fe, mas que também pode ser inferido por outros elementos.
Também concluimos que, na média, a vizinhanca solar possui uma menor metalicidade

que o Sol, confirmando trabalhos anterioes (Edvardsson et al. 1993, Allende-Prieto et al.

82



2004).

A partir do conceito de que estrelas de um mesmo grupo co-movente compartilham
nao apenas as velocidades espaciais da nuvem progenitora, mas também sua metalicidade,
fomos capazes de encontrar, em nossa amostra, grupos co-moventes classicos como Ursa
Maior e Pléiades. Também encontramos um grupo que nao possuia referéncias na litera-
tura. ¢ o nomeamos LHS 1982, de acordo com a estrela mais brilhante do grupo. Com
velocidades médias (V) = 58.10 km/s e (V) = —12.2 kin/s, descartamos a possibilidade
de que LHS 1982 faga parte do grupo Gamma Leonis.

Procuramos por possiveis candidatas no catalogo Geneva-Copenhagen (Nordstrom et
al. 2004), utilizando como critério as velocidades espaciais [/ e V' e a abundancia de [Fe /H].
Encontramos 7 possiveis candidatas, totalizando 12 estrelas como possiveis integrantes do
grupo LHS 1982. Tentamos inferir idades para essas estrelas utilizando isocronas, porém
determinar idades para anas G utilizando esse método é extremamente dificil. Para uma
melhor determinacao da pertinéncia dessas estrelas ¢ necessario realizar observacoes para

obter o valor das abundancias das candidatas.
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Apéndice A

Amostra

Neste apéndice apresentamos as estrelas pesquisadas neste trabalho.

Na Tabela A.1 encontra-se os dados atmosféricos das estrelas: identificacao HD, Tig.
log g e cores (b — y) (Olsen 1983, Olsen 1993, Hauck & Mermilliod 1998). (By — Vi)

(catalogo Tycho-2, Hog et al. 2000) e (B — V) (catdlogo Hipparcos, Perrvman et al.

1997).

Tabela A.1: Dados atmosféricos da amostra.

HD Tw |logg | (b—y) | (Br—Vr) | (B-V)
r.‘j(il 5831.0 | 4.48 | 0.397 0.679 0.624
870 | 5414.0 | 4.70 | 0.467 0.889 0.775
1237 | 5536.0 | 4.98 | 0.460 0.858 0.749
1273 | 5625.0 | 4.80 | 0.411 0.694 0.655
1388 | 5901.0 | 4.32 | 0.389 0.660 0.599
1461 | 5766.0 | 4.44 | 0.421 0.764 0.674
1835 | 5846.5 | 4.59 | 0.411 0.758 0.659
2071 | 5698.0 | 4.54 | 0.424 0.744 0.681
2151 | 5872.0 | 4.12 | 0.387 0.688 0.618
3277 | 5541.5 | 4.76 | 0.453 0.805 0.726




| 1D | T |1ogg|0-9) | Br-vn [(B-V)
3795 | 5444.0 | 4.12 | 0.443 0.799 0.718
3821 | 5765.0 | 4.42 | 0.405 0.751 0.620
3823 | 5968.0 | 4.02 | 0.364 0.611 0.564
4676 | 6053.0 | 4.16 | 0.352 0.560 0.502
4747 | 5386.0 | 4.90 | 0.460 0.862 0.769
4813 | 6230.0 | 4.36 | 0.328 0.552 0.514
4915 | 5687.0 | 4.74 | 0.418 0.749 0.663
7661 | 5492.0 | 4.44 | 0.464 0.859 0.753
7727 | 6037.0 | 4.10 | 0.371 0.612 0.563
7895 | 5334.0 | 4.90 | 0.480 0.925 0.780
8129 | 5648.0 | 4.92 | 0.420 0.811 0.702
8262 | 5780.0 | 4.58 | 0.408 0.693 0.627
8828 | 5417.5 | 5.03 | 0.453 0.868 0.738
9540 | 5482.0 | 4.76 | 0.451 0.875 0.766
9562 | 5869.7 | 3.79 | 0.398 0.709 0.639
9986 | 5780.0 | 4.44 | 0.415 0.720 0.648
10008 | 5378.0 | 4.78 | 0.472 0.911 0.797
10647 | 6094.0 | 4.36 | 0.350 0.589 0.551
10700 | 5453.0 | 4.54 | 0.435 0.808 0.727
10800 | 5739.0 | 4.38 | 0.392 0.676 0.620
11131 | 5805.0 | 4.74 | 0.394 0.711 0.654
11262 | 6114.7 | 4.41 | 0.340 0.552 0.523
14214 | 6014.0 | 4.08 | 0.370 0.648 0.588
14412 | 5437.5 | 4.50 | 0.438 0.823 0.724
15814 | 6053.0 | 4.64 | 0.354 0.618 0.572
16417 | 5803.0 | 4.34 | 0.414 0.730 0.653
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HD Teg [logg | (b—y) | (Br—Vr) | (B-V)
16673 | 6177.0 | 4.36 | 0.331 0.554 0.524
17051 | 6065.0 | 4.38 | 0.362 0.625 0.561
18144 | 5509.5 | 4.52 | 0.452 0.853 0.749
18907 | 5121.0 | 3.56 | 0.498 0.918 0.794
19632 | 5668.0 | 4.78 | 0.451 0.765 0.678
20407 | 5833.5 | 4.30 | 0.384 0.646 0.586
20619 | 5717.0 | 4.72 | 0.412 0.721 0.655
20630 | 5749.0 | 4.28 | 0.415 0.756 0.681
20766 | 5760.0 | 4.41 | 0.404 0.708 0.641
20794 | 5527.0 | 4.62 | 0.439 0.794 0.711
20807 | 5890.0 | 4.66 | 0.383 0.644 0.600
22484 | 6030.0 | 4.12 | 0.359 0.620 0.575
22879 | 5910.0 | 4.46 | 0.359 0.581 0.554
23052 | 5761.0 | 4.50 | 0.407 0.723 0.659
24496 | 5557.0 | 4.68 | 0.446 0.828 0.719
25457 | 6191.0 | 3.90 | 0.322 0.559 0.516
25874 | 5755.0 | 4.80 | 0.416 0.747 0.667
26491 | 5807.0 | 4.64 | 0.406 0.697 0.636
26913 | 5640.0 | 3.62 | 0.422 0.751 0.680
26923 | 5998.0 | 4.16 | 0.368 0.641 0.570
28946 | 5358.0 | 4.30 | 0.467 0.908 0.779
29231 | 5446.0 | 4.58 | 0.469 0.914 0.776
30278 | 5487.0 | 4.92 | 0.453 0.835 0.746
30455 | 5780.0 | 4.38 | 0.397 0.693 0.618
30495 | 5843.0 | 4.58 | 0.394 0.710 0.632
31392 | 5413.0 | 4.58 | 0.473 0.910 0.792 J
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HD Teg |logg | (b—y) | (Br—Vy) | (B=V)
32237 | 5342.0 | 4.52 | 0.457 0.860 0.720
32778 | 5719.0 | 4.42 | 0.403 0.673 0.636
33021 | 5805.0 | 4.10 | 0.399 0.682 0.625
33262 | 6155.0 | 3.92 | 0.338 0.556 0.526
33636 | 5923.0 | 4.54 [ 0.378 0.663 0.588
35296 | 6099.0 | 4.18 | 0.345 0.580 0.544
35722 | 6044.0 | 2.94 | 0.334 0.581 0.536
35956 | 5952.0 | 4.46 | 0.376 0.621 0.582
36435 | 5507.0 | 4.86 | 0.454 0.854 0.755
38382 | 6029.0 | 4.42 | 0.359 0.629 0.580
38858 | 5773.0 | 4.80 | 0.402 0.687 0.639
38973 | 5991.0 | 4.30 | 0.376 0.640 0.594
39091 | 5975.3 | 4.33 | 0.370 0.660 0.600
39194 | 5253.0 | 5.06 | 0.462 0.863 0.760
39587 | 5932.0 | 4.30 | 0.377 0.659 0.594
39855 | 5490.0 | 4.61 | 0.434 0.789 0.700
39881 | 5701.0 | 4.02 | 0.415 0.745 0.650
41700 | 6030.5 | 3.35 | 0.346 0.567 0.517
42618 | 5768.0 | 4.20 | 0.409 0.706 0.642
42807 | 5736.0 | 4.62 | 0.418 0.747 0.663
43162 | 5650.0 | 4.45 | 0.428 0.792 0.713
43587 | 5893.0 | 4.50 | 0.384 0.675 0.610
43834 | 5626.0 | 4.84 | 0.442 0.829 0.714
43947 | 5938.0 | 4.22 | 0.377 0.604 0.562
44594 | 5809.0 | 4.44 | 0.408 0.727 0.657
44821 | 5744.0 | 4.72 0.741

0.420

0.663
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HD | T |logg | (b—y) | Br—Vi) | (B-V)
45184 | 5867.0 | 4.46 | 0.394 0.702 0.626
45270 | 5801.0 | 4.44 | 0.393 0.662 0.614
15289 | 5739.0 | 4.34 | 0.419 0.740 0.673
45588 | 6135.0 | 4.10 | 0.339 0.581 0.545
46090 | 5613.0 | 4.04 (0.433 (.782 0.710
47252 | 5294.0 | 4.60 | 0.467 0.881 0.781
48286 | 5976.0 | 4.42 | 0.358 0.602 0.563
48938 | 6011.0 | 4.36 | 0.354 (.H68 0.550
50806 | 5616.0 | 4.22 | 0.437 0.800 0.708
52265 | 6073.0 | 4.28 0.360 0.630 0.572
53143 | 5425.0 | 4.47 | (.482 0.900 0.786
53705 | 5794.0 | 4.24 | 0.396 0.685 0.624
53706 | 5365.5 | 4.73 | 0.470 0.845 0.779
55720 | 5545.0 | 4.72 0.437 0.798 0.705
H8T81 | H623.0 | 4.54 | 0.434 0.812 0.734
59468 | 5654.0 | 4.60 0.433 0.792 0.694
59967 | 5813.0 | 4.54 0.399 0.711 0.641
59984 | 5933.0 | 4.04 | 0.356 0.566 0.540
60532 | 6164.0 | 3.56 | 0.336 0.540 0.521
61033 | 5516.0 | 4.58 | 0.450 0.840 0.724
62644 | 5454.0 | 3.90 | 0.471 0.858 0.765
62848 | 6058.0 | 4.58 0.364 0.599 0.550
63008 | 5914.0 | 3.92 | 0.424 0.557 0.527
63077 | 5796.0 | 4.26 | 0.377 0.598 0.589
63608 | 5401.0 | 5.00 | 0.478 0.883 0.787
65371 | 5273.0 | 4.86 | 0.477 0.924 0.789
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HD Teg |logg | (b—y) | (Br—Vr) | (B-V)
65721 53500 | 474 | 0.453 0.848 0.739
66573 | 5687.0 | 4.86 | 0.401 0.653 0.632
67228 | 5815.0 | 3.84 | 0.411 0.710 0.642
67458 | 5886.0 | 4.18 | 0.385 0.662 0.600
68978 | 5910.0 | 4.36 | 0.384 0.676 0.618
69655 | 5918.0 | 4.14 | 0.380 0.627 0.579
69830 | 5486.0 | 4.38 | 0.457 (.882 0.754
72673 | 5295.0 | 4.12 | 0.473 0.886 0.780
72760 | 5394.0 | 4.61 | 0.483 0.908 0.791
72945 | 6196.0 | 4.26 | 0.329 0.562 0.530
72946 | 5751.0 | 4.47 | 0.398 0.784 0.710
73524 | 5974.0 | 4.32 | 0.385 0.658 0.598
74842 | 5499.5 | 4.45 | 0.454 0.844 0.743
75289 | 6075.0 | 4.31 | 0.360 0.640 0.57
75302 | 5694.0 | 4.28 | 0.431 0.774 0.689
75767 | H804.0 | 4.44 | 0.408 0.696 0.640
76151 | 5802.0 | 4.26 | 0.413 0.752 0.661
76932 | 5922.0 | 4.34 | 0.359 0.556 0.521
79096 | 5426.0 | 4.68 | 0.453 0.855 0.731
82943 | 5917.0 | 4.32 | 0.395 0.695 0.623
84117 | 6134.0 | 4.28 | 0.338 0.581 0.534
88742 | 5932.0 | 4.20 | 0.386 0.661 0.592
89307 | 5910.0 | 4.54 | 0.383 0.636 0.594
89813 | 5398.0 | 4.66 | 0.474 0.894 0.750
90156 | 5684.0 | 4.72 | 0.424 0.735 00.659
91324 | 6156.0 | 3.60 | 0.332 0.511 0.500 |
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HD Tew |logg | (b—y) | (Br—Vr) | (B=V)
91889 | 6080.0 | 4.22 | 0.351 0.562 0.528
92719 | 5801.0 | 4.60 | 0.404 0.698 0.622
96064 | 5422.5 | 4.50 | 0.466 0.967 0.770
96700 | 5819.0 | 4.22 0.398 0.674 0.606
96937 | 5481.0 | 4.52 | 0.467 0.875 0.777
97343 | 5467.0 | 4.36 | 0.459 0.880 0.760
97998 | 5752.0 | 4.68 | 0.403 0.682 0.626
98281 | 5444.0 | 4.56 | 0.457 0.862 0.732
99491 | 5471.0 | 4.48 | 0.484 0.917 0.778
100180 | 5991.0 | 4.28 | 0.373 0.629 0.570
100286 | 6139.0 | 3.96 | 0.337 0.574 0.540
102365 | 5701.0 | 4.82 | 0.418 0.735 0.664
102438 | 5607.0 | 4.60 | 0.433 0.766 0.681
103743 | 5723.0 | 4.34 | 0.416 0.794 0.640
104304 | 5525.0 | 4.54 | 0.464 0.883 0.760
106156 | 5412.0 | 4.80 | 0.420 0.753 0.666
106489 | 5756.0 | 4.68 | 0.415 0.723 0.649
107146 | 5864.0 | 4.26 | 0.395 0.682 0.604
107692 | 5836.0 | 4.44 | 0.403 0.721 0.639
107705 | 6110.0 | 4.54 | 0.352 0.586 0.567
108309 | 5735.0 | 4.24 | 0.428 0.753 0.674
108510 | 5974.0 | 4.22 | 0.374 0.654 0.584
110619 | 5642.0 | 4.90 | 0.409 0.738 0.664
111031 | 5715.0 | 4.34 | 0.426 0.785 0.695
111232 | 5517.0 | 4.14 | 0.436 0.790 0.701
113283 | 5613.0 | 4.82 | 0.422 0.781 0.710
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HD T |logg | (b—y) | (Br—Vg) | (B=V)
114174 | 5720.0 | 4.44 | 0.423 0.757 0667 |
114260 | 5495.0 | 4.36 | 0.452 0.834 0.718
114613 | 5654.0 | 3.92 | 0.441 0.796 0.693
114853 | 5771.0 | 4.30 | 0.407 0.710 0.643
115383 | 6005.0 | 4.28 | 0.373 0.644 0.585
115617 | 5649.0 | 4.46 | 0.433 0.802 0.709
116442 | 5284.0 | 4.44 | 0.467 0.921 0.780
117176 | 5567.0 | 4.10 | 0.451 0.804 0.714
117635 | 5217.0 | 4.96 | 0.474 0.882 0.781
120066 | 5850.0 | 4.36 | 0.401 0.700 0.630
120237 | 6055.0 | 4.40 | 0.357 0.594 0.561
120559 | 5487.0 | 3.10 | 0.427 0.726 0.663
120690 | 5646.0 | 4.44 | 0.433 0.770 0.703
121370 | 6038.0 | 3.72 | 0.374 0.661 0.580
121560 | 6097.0 | 4.10 | 0.335 0.546 0.518
122676 | 5504.0 | 4.40 | 0.458 0.841 0.740
122742 | 5522.0 | 4.36 | 0.452 0.838 0.733
122862 | 5945.0 | 4.18 | 0.376 0.637 0.581
124292 | 5499.0 | 4.64 | 0.448 0.851 0.733
124580 | 5898.0 | 4.52 | 0.384 0.651 0.596
124850 | 6196.0 | 3.86 | 0.334 0.551 0.511
126053 | 5735.0 | 4.64 | 0.406 0.708 0.639
128020 | 6171.0 | 4.40 | 0.328 0.543 0.506
128400 | 5633.0 | 4.56 | 0.438 0.790 0.707
128674 | 5610.0 | 4.58 | 0.423 0.752 0.672
128987 | 5689.0 | 4.30 | 0.439 0.802 0.710




HD Ter [logg | (b—y) | (Br—Vr) | (B-V)
130322 | 5437.0 | 4.47 | 0.475 (.889 0.781
131923 | 5633.0 | 4.24 | 0.443 (.782 0.708
132648 | 5473.0 | 4.72 | 0.445 0.829 0.721
134060 | 5892.0 | 4.26 0.396 0.687 0.623
134330 | 5638.0 | 4.44 | 0.434 0.806 0.720
134331 | 5888.0 | 4.26 | 0.382 0.700 0.619
134987 | 5756.0 | 4.40 | 0.434 0.782 0.691
135101 | 5627.5 | 4.48 | 0.460 0.771 0.680
136202 | 6119.0 | 3.90 0.348 0.583 0.540
136352 | 5709.7 | 4.50 | 0.409 0.702 0.639
136894 | 5542.0 | 4.50 | 0.454 0.817 0.721
137763 | 5493.0 | 4.29 | 0.485 0.936 0.788
138763 | 6008.0 | 4.00 | 0.362 0.632 0.577
139211 | 6236.0 | 3.72 | 0.319 0.529 0.505
139460 | 6191.0 | 4.00 | 0.320 0.559 0.520
139461 | 6245.0 | 4.14 | 0.315 0.521 0.505
140667 | 5929.0 | 4.37 | 0.379 0.633 0.611
141004 | 5917.0 | 4.32 | 0.383 0.672 0.604
142267 | 5874.0 | 4.34 | 0.393 0.645 0.598
143098 | 5716.5 | 4.74 | 0.425 0.764 0.686
144009 | 5588.0 | 4.56 | 0.450 0.817 0.714
144087 | 5541.0 | 4.29 | 0.452 0.834 0.750
144585 | 5839.0 | 4.66 | 0.416 0.730 0.660
146124 | 5572.0 | 4.16 | 0.456 0.858 0.760
146233 | 5796.5 | 4.33 | 0.405 0.736 0.652
146835 | 5911.0 | 3.74 | 0.368 0.629 0.585
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HD | T |logg | (b—y) | (Br—Vi) | (B=V)
147512 | 5575.0 | 4.55 | 0.440 0.813 0.718
147513 | 5857.5 | 4.63 | 0.400 0.703 0.625
147584 | 6057.0 | 4.34 | 0.351 0.605 0.555
149612 | 5734.0 | 4.68 0.402 0.666 0.616
150433 | 5734.0 | 4.85 | 0.410 0.698 0.631
152311 | 5702.0 | 4.12 | 0.434 0.77 0.685
152391 | 5496.0 | 4.60 | 0.456 0.856 0.749
153631 | 5846.0 | 4.26 | 0.395 0.688 0.608
154417 | 6000.0 | 4.44 | 0.368 0.633 0.578
155918 | 5768.0 | 3.86 | 0.391 0.643 0.607
157347 | 5682.0 | 4.44 0.426 0.765 0.680
160691 | 5749.0 | 4.32 0.432 0.767 0.694
161098 | 5653.0 | 4.32 | 0.425 0.734 0.676
161198 | 5320.0 | 4.88 | 0.467 0.861 0.752
161612 | 5550.0 | 4.60 | 0.447 0.852 0.748
165185 | 5882.0 | 4.44 | 0.388 0.666 0.615
165401 | 5794.0 | 4.54 | 0.393 0.652 0.610
165499 | 5956.0 | 4.68 | 0.379 0.654 0.592
167665 | 6129.0 | 3.96 0.343 0.558 0.536
168871 | 5950.0 | 4.24 | 0.381 0.648 0.593
169822 | 5566.0 | 4.70 | 0.437 0.788 0.699
171067 | 5661.0 | 4.66 | 0.424 0.779 0.692
171665 | 5573.0 | 4.90 | 0.425 0.842 0.687
174719 | 5570.0 | 4.62 | 0.426 0.791 0.701
175726 | 5990.0 | 4.66 | 0.363 0.627 0.583
177082 | 5766.0 | 4.22 | 0.403 0.695 0.629
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HD T |logg|(b—y) | (Br—Vg) | (B-V)
177565 | 5651.8 | 4.37 | 0.437 0.803 0.705
178076 | 5356.0 | 4.51 | 0.483 0.903 0.787
179949 | 6140.3 | 4.14 | 0.346 0.592 0.548
180409 | 5975.5 | 4.32 | 0.369 0.612 0.570
181321 | 5811.0 | 4.50 | 0.400 0.694 0.628
182572 | 5593.0 | 4.20 | 0.465 0.857 0.761
183877 | 5616.0 | 4.11 | 0.428 0.764 0.675
184985 | 6255.0 | 4.24 | 0.320 0.532 0.501
186704 | 5817.0 | 4.26 | 0.391 0.664 0.612
186803 | 5676.0 | 4.44 | 0.431 0.761 0.689
188376 | 5509.0 | 3.90 | 0.458 0.832 0.748
189567 | 5736.0 | 4.24 | 0.406 0.718 0.648
189931 | 5876.0 | 4.42 | 0.398 0.676 0.614
190067 | 5464.0 | 4.68 | 0.452 0.819 0.714
190248 | 5580.0 | 4.44 | 0.458 0.860 0.751
190406 | 5916.5 | 4.44 | 0.387 0.673 0.600
190422 | 6120.0 | 4.26 | 0.342 0.569 0.530
194640 | 5570.0 | 4.60 | 0.443 0.817 0.724
196378 | 6021.0 | 3.38 | 0.353 0.579 0.544
196755 | 5665.0 | 4.02 | 0.432 0.765 0.702
196761 | 5494.0 | 4.88 | 0.440 0.828 0.719
197076 | 5840.0 | 4.76 | 0.397 0.697 0.611
197210 | 5586.0 | 4.46 | 0.442 0.803 0.711
197214 | 5638.0 | 4.45 | 0.423 0.748 0.671
199260 | 6194.5 | 4.29 | 0.328 0.541 0.507
199288 | 5774.5 | 4.32 | 0.393 0.638 0.587
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HD Tx |logg | (b—y) | (Br—Vp) | (B-V)
199509 | 5793.0 | 4.64 | 0.396 0.682 0.619
199960 | 5887.0 | 4.36 | 0.397 0.706 0.635
201989 | 5683.0 | 4.55 | 0.430 0.779 0.689
202628 | 5798.0 | 4.68 | 0.404 0.710 0.637
203244 | 5541.0 | 4.70 | 0.444 0.814 0.723
205536 | 5476.0 | 4.38 | 0.462 0.860 0.755
205905 | 5866.0 | 4.46 | 0.397 0.703 0.623
206860 | 5958.0 | 4.66 | 0.376 0.636 0.587
208202 | 5629.0 | 4.36 | 0.326 1.086 0.938
209253 | 6106.0 | 3.94 | 0.348 0.540 0.504
209635 | 6043.0 | 4.18 | 0.357 0.555 0.544
210918 | 5736.0 | 4.84 | 0.415 0.719 0.648
211476 | 5842.0 | 4.38 | 0.398 0.667 0.606
212168 | 5910.0 | 3.84 | 0.397 0.664 0.599
212330 | 5719.0 | 4.08 | 0.424 0.756 0.665
213429 | 6000.0 | 4.20 | 0.361 0.614 0.565
214067 | 5351.0 | 4.98 | 0.454 0.833 0.739
214759 | 5446.0 | 4.72 | 0.476 0.911 0.789
215641 | 5518.0 | 5.02 | 0.450 0.858 0.744
215648 | 6196.0 | 3.94 | 0.311 0.535 0.502
216054 | 5458.0 | 4.82 | 0.454 0.849 0.741
216437 | 5796.0 | 4.16 | 0.422 0.735 0.660
217014 | 5796.0 | 4.36 | 0.416 0.744 0.666
917107 | 5617.0 | 4.28 | 0.455 0.848 0.744
217813 | 5857.0 | 4.41 | 0.407 0.684 0.620
217877 | 5992.0 | 4.44 | 0.369 0.626 0.581
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HD Teg |logg | (b—y) | (Br—Vr) | (B=V)
217924 | 5767.0 | 4.40 | 0.400 0.683 0.631
218261 | 6121.0 | 4.34 | 0.350 0.588 0.544
218687 | 5854.5 | 4.40 | 0.394 0.666 0.607
219077 | 5346.0 | 4.00 [ 0.478 0.883 0.787
219175 | 5976.3 | 4.30 | 0.410 0.597 0.544
219249 | 5555.5 | 4.80 | 0.428 0.778 0.695
219482 | 6155.0 | 4.22 | 0.341 0.550 0.521
220476 | 5681.7 | 4.68 | 0.421 0.772 0.682
221231 | 5919.7 | 4.59 | 0.386 0.658 0.595
221356 | 6066.0 | 4.32 | 0.347 0.583 0.531
222368 | 6183.0 | 4.08 | 0.330 0.551 0.507
222422 | 5525.0 | 4.86 | 0.448 0.813 0.731
223913 | 5950.0 | 4.37 | 0.377 0.645 0.589
224022 | 6041.0 | 4.18 | 0.364 0.641 0.572
224156 | 5484.0 | 4.62 | 0.458 0.844 0.751
224619 | 5465.0 | 4.90 | 0.449 0.819 0.741

Na Tabela A.2 encontra-se os valores das abundancias quimicas |[X/H| do 6 elementos

pesquisados: Na, Si, Ca, Ni, Fe e Ba, e suas respectivas dispersoes.

Tabela A.2: Valores das abundéncias dos 6 elementos quimicos pesquisados e suas respectivas dis-

persdes.

[ “L’T |'}"=’_."TI|J o|Fe /11| J [Na/H] ‘ n[f\'a_.-'l[]J [Si/H| | o[Si/H] ] [Ca/H| Jﬂ(.’.-‘a;fl] \ INi/H] \ o|Ni/H| l {Ha‘.-‘HI—l
361 | —0.14 0.05 —0.32 0.08 ~0.16 | 0.05 ~0.10 0.05 ~0.24 0.07 ~0.10
870 | —0.03 0.05 —0.07 0.01 ~0.04 0.06 0.01 0.08 —0.07 0.04 0.06
1237 0.14 0.08 0.00 0.02 0.12 0.01 0.12 0.06 0.10 0.11 0.24
1273 | —0.62 0.08 —0.62 - -0.37 - -0.53 0.08 —0.70 0.06 ~0.70
1388 | —0.08 0.05 -0.12 0.01 0.08 0.01 0.01 0.03 ~0.14 0.08 -0.13
1461 | 0.18 0.03 0.27 0.08 0.15 0.05 0.20 0.05 0.21 0.02 ~0.06
1835 | 0.39 0.19 0.24 0.36 0.07 0.30 0.11 0.22 0.08 0.33
2071 | —0.06 0.06 ~0.18 0.06 ~0.08 0.04 0.05 0.07 0.16 0.04 -0.10
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| o | eesn) | ofpesmy | Nasmy | aiNa/ny | isivmg | aisizm [ jcamy | ojcazm [ i | opizm | sam |
2151 —0.08 0.11 0.01 0.02 —-0.13 0.13 —~0.06 0.06 —0.06 0.05 -0.11
3277 —0.03 0.13 ~0.11 - —0.06 0.05 —0.01 0.11 0.09 0.05 —0.08
3795 —().46 0.20 —0.55 = —-0.27 0.25 0.04 0.29 —0.35 0.30 —0.62
3821 ~0.14 0.08 ~0.35 0.03 —-0.13 0.08 —0.03 0.09 —0.25 0.11 0.15
3823 -0.32 0.07 —0.41 0.03 —0.30 0.06 -0.16 0.02 —-0.37 0.04 —0.51
1676 | —048 | 014 | —0.19 ~ | —042| 000 | 064 | 020 | 05| 020 | —141
ara7 | -023 | 007 | —041 | o007 | —015| 006 | —020 | 006 | —020 | 017 | —0.16
4813 0.06 0.32 —-0.22 0.00 0.05 0.04 0.09 0.31 —0.07 0.19 0.00
4915 —0.18 0.07 —0.25 0.08 —0.14 0.04 -0.13 0.06 —D.25 0.05 -0.13
7661 | 006 | 013 | 006 | 005 | —007 | o007 | 023 | o007 | —003| 010 | 023
7727 0.02 0.06 0.07 0.01 0.11 0.08 0.05 0.12 —(.04 0.13 0.16
T8O5 -0.08 0.06 —=0.09 0.02 —0.10 0.08 —0.12 0.9 0.01 0.11 —0.08
8129 -0.03 0.09 0.00 0.04 —0.04 0.11 —0.08 0.05 -0.02 0.11 —0.03
8262 —0.18 0.08 —D.28 0.18 —0.06 0.05 -0.17 0.03 —-0.20 017 —0.10
8828 0.26 D.09 —0.28 —0.20 0.05 —-0.35 0.09 —0.20 0.12 —0.32
9540 0.01 0.07 —0.10 0.01 —0.04 0.03 —0.03 .04 —0.08 0.03 0.14
9562 0.11 0.14 0.33 - 0.32 0.156 0.12 0.0%9 0.06 0.13 —0.04
9986 —-0.01 0.13 0.10 0.11 0.17 0.18 0.07 0.10 —0.08 0.17 —0.01
10008 | 000 | o012 | -020 | o006 | -002| 010 | 003 | 002 | -008 | 008 | 022
10647 —0.06 0.09 -0.20 0.13 0.01 0.09 —0.08 0.03 —0.16 0.19 0.03
10700 0.46 0.08 —0.38 0.08 —0.37 0.10 —0.27 0.09 —-0.52 0.08 —0.58
10800 (1.56 0.21 -0.72 - - —0.84 0.10 —0.94
11131 —0.09 0.06 —0.24 0.14 -0.02 0.11 —0.11 0.05 -0.19 0.16 0.18
11262 0.29 0.20 —0.28 0.04 —0.21 0.13 —-0.24 0.08 —0.32 0.15 —0.07
14214 0.10 0.05 0.11 0.01 0.18 0.04 0.18 0.04 0.04 0.03 -0.15
412 | 046 | 011 | —0.40 - 047 | 006 | —039 | 0038 | -053 | 011 | —0.46
15814 | —0.01 | 0.07 | —009 | o011 | 0.03 008 | 011 | -016 | 003 | o022
16417 0.12 0.05 0.02 0.02 0.18 0.03 0.06 0.07 0.09 0.10 0.09
16673 —-0.10 0.06 —-0.15 —0.10 0.04 0.06 0.02 —0.21 0.09 0.10
17051 0.08 0.13 0.08 0.12 0.12 0.01 0.07 0.11 0.08 0.13 0.15
18144 0.00 0.09 0.08 0.04 0.04 0.06 0.13 0.11 0.02 0.10 0.03
L8907 —0.54 .09 —0.59 0.10 —0.43 0.08 -0.21 0.06 —0.57 0.12 —0.65
19632 0.10 0.11 0.00 0.06 0.14 0.04 0.00 0.02 0.09 0.12 0.18
20407 —(0.47 0.12 —0.55 = ~0.29 0.07 —0.47 0.08 —0.48 0.21 —0.52
20619 —-0.21 0.09 —-0.31 0.06 -0.21 0.18 —0.19 0.05 —0.28 0.07 -0.15
20630 0.07 0.05 0.05 0.03 0.06 0.09 0.19 0.05 0.00 0.13 0.16
20766 —0.20 0.11 —0.20 0.04 —0D.25 0.08 -0.15 0.08 —0.22 0.11 —0.23
20794 —0.28 0.11 —0.17 0.08 -0.31 0.17 —0.19 0.13 —0.35 0.08 —0.55
20807 -D.23 0.10 —0.33 0.04 —-0.14 0.01 —0.16 0.06 —0.23 0.05 -0.33
22484 —0.05 0.07 0.08 0.02 0.06 0.07 —0.04 0.10 ~0.03 0.16 —0.09
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| HD I [Fe/H| | o[Fe/H]| | [Na/H] ‘ a[Na/H| ’ [Si/H] , a[Si/H] | [Ca/H] [ slCa/H] | [Ni/H] ’ o[Ni/H] ‘ [Ba/H] ‘

22879 | -0.73 | 0.24 ~0.83 ~0.56 - ~0.55 0.07 ~0.92 - ~0.82
23052 | —0.10 | 0.07 -0.15 004 | —011 | 0.2 | —0.09 0.05 -0.19 | 0.1 ~0.24
24496 | —0.04 | 0.07 -0.13 002 | 003 | 0.04 0.00 0.06 -0.07 | 007 | —0.04
25457 | —0.15 | 0.17 0.37 ~0.02 - ~0.16 ~0.38 | 0.08 0.09
25874 | 0.04 0.09 ~0.03 0.10 0.11 0.05 | —0.10 0.02 0.04 0.10 ~0.03
26491 | —0.07 | 0.08 ~0.05 0.13 | —0.03 | 004 | -0.15 0.05 ~0.10 | 0.20 ~0.15
26913 | —0.24 | 0.15 ~0.31 0.18 | —0.07 | 007 | —0.11 0.07 ~040 | 0.21 ~0.16
26923 | —0.05 | 0.11 0.16 0.11 0.07 0.04 0.03 0.03 021 | 0.5 0.05
28046 | —0.14 | 0.08 ~0.07 0.03 | —017 | 015 | —0.05 0.10 ~0.31 | 0.09 ~0.09
20231 | 0.13 0.07 0.20 0.07 0.11 0.16 0.00 0.01 0.14 0.13 0.14
30278 | —0.11 | 0.15 -0.31 006 | —004 | 019 | -0.13 0.18 0.16 | 0.2 ~0.15
30455 | —0.33 | 0.09 ~0.20 0.01 -0.09 | 008 | —0.21 0.01 -0.12 | 0.14 -0.52
30495 | 0.00 0.06 ~0.10 0.11 004 | 0.1 0.01 0.10 ~0.06 | 0.10 0.21
31392 | 0.0 0.05 0.22 0.08 0.11 0.09 0.11 0.11 0.09 0.14 0.10
32237 | —0.53 | 0.8 ~0.57 —041 | 0.1 ~0.46 0.04 ~0.64 | 013 ~0.66
32778 0.47 .10 —0.51 0.04 0.43 0.09 —0.37 0.13 —0.60 0.25 —0.61
33021 —0.20 0.15 -0.18 0.01 0.01 0.12 —0.08 0.14 —0.11 0.08 —0.24
33262 | —0.12 | 0.14 ~0.33 - ~0.41 - -
33636 | —0.13 | 0.09 -0.17 0.00 | —0.14 | 002 | —0.05 0.03 ~0.16 | 0.06 0.01
35296 | —0.13 | 0.16 ~0.24 - - - - - -0.35 - -
35722 | -0.52 | 0.13 - ~0.49 - 0.32 0.13 -0.68 | 013 | —0.58
35956 | —0.17 | 0.16 ~0.15 0.31 ~0.02 | 010 | -0.06 0.05 -0.17 | 010 | —0.05
36435 | 0.02 0.14 -0.18 0.30 0.09 0.05 | —0.04 0.06 ~0.02 | 0.16 0.25
38382 —0.01 0.10 —0.11 0.11 0.07 0.07 0.04 0.07 —0.04 0.09 0.01
JB8H8 —0.24 0.07 —0.38 (.08 —0.10 0.17 0.23 0.08 —0.20 0.13 —0.16
38973 | 0.07 0.08 0.00 0.06 0.03 0.10 0.06 0.12 —0.07 | 0.10 ~0.05
39091 | 0.03 0.07 0.04 0.06 0.06 0.10 0.14 0.05 0.00 0.06 ~0.07
39194 | —0.64 | 0.06 —0.45 = ~0.26 | 007 | —057 0.10 ~0.56 | 0.23 ~0.60
39587 | —0.09 | 0.18 —0.24 0.11 ~0.13 | 0.24 0.01 0.13 ~0.25 | 0.08 0.17
39855 | —0.45 | 0.06 ~0.58 0.04 ~042 | 000 | —0.37 0.07 ~0.57 | 0.06 ~0.53
39881 | —0.19 | 0.7 ~0.13 0.07 | —0.10 | 0.03 0.05 0.07 0.19 | 0.06 0.38
41700 | —0.56 - ~0.31 - ~0.49 - - —0.39 | 0.8

42618 —0.15 0.09 —0.07 0.06 —0.18 0.05 0.02 0.14 —0.20 0.18 —0.28
12807 | —0.02 | 0.05 0.15 0.00 005 | 0.03 0.01 0.02 ~0.15 | 0.04 0.13
13162 | 0.04 0.08 ~0.09 0.02 0.00 0.09 0.16 0.10 -0.13 | 0.09 0.27
43587 | —0.08 | 0.10 ~0.14 0.19 | —0.06 | 0.10 | —0.06 0.12 —0.06 | 009 | —0.11
43834 | 0.14 0.09 0.17 ~ 0.19 0.06 | —0.01 0.01 0.20 0.12 0.07
43947 | —0.34 | 0.09 ~0.35 0.08 | —036 | 017 | —0.22 0.04 -0.39 | 0.03 —0.34
44594 [ 0.10 0.07 0.10 - 0.12 0.03 0.16 0.06 0.11 0.05 0.03
44821 | 0.01 0.12 ~0.08 0.03 | —0.01 | 0.3 0.00 0.04 ~0.08 | 0.0 0.15
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DD [ [Fe/H| § ofFe/H) | [Na/H| ' |Na/H| [ Si/H) ! o[Si/H] l [Ca,.-'H]Ta{c:a;'Hl \ [Ni/H] ! o|Ni/H] ] |Ba__-"H|J

45184 0.03 0.06 0.01 0.15 0.03 0.07 0.10 0.03 0.00 0.07 —0.01
45270 —0.35 0.06 - = —0.38 0.02 - - —0.32 0.18

45289 0.00 0.07 —0.04 0.04 0.07 0.04 0.08 0.04 0.01 0.06 —0.12
45588 0.05 0.09 —0.07 0.08 —~0.06 0.04 0.08 0.02 -0.12 0.06 —0.09
46090 —0.09 0.22 0.07 0.41 —0.05 0.09 0.00 0.16 -0.24 0.15 —0.27
47252 —(.38 0.12 -0.43 (.25 —0.54 0.00 —0.27 0.04 —0.44 0.15 —0.46
48286 —0.37 0.10 —0.47 0.08 —0.44 0.03 —0.26 0.01 —0.47 0.04 —0.53
15938 0.42 0.06 —0.51 0.02 —0.37 0.05 -0.32 0.03 —0.44 0.05 —0.46
0806 —0.01 0.04 0.05 0.03 0.09 0.06 0.09 0.05 0.02 0.09 —0.14
52265 0.14 0.06 0.17 0.01 0.23 0.06 0.20 0.03 0.12 0.06 0.03
53143 0.16 0.12 0.11 0.16 0.24 0.08 0.26 0.06 0.15 0.17 0.34
53705 —0.26 0.05 —-0.20 0.04 —0.18 0.02 -0.17 0.03 —0.34 0.03 —0.35
53706 -0.24 0.08 —0.22 0.04 —0.18 0.03 —-0.16 0.08 —-(.27 0.07 ~0.35
55720 —0.26 0.09 —-0.32 0.01 -0.19 0.06 —0.23 0.07 —-0.33 0.04 —0.35
58781 0.09 0.06 0.09 =~ 0.11 0.03 0.08 0.02 0.09 0.06 0.01
50468 0.02 0.05 0.02 0.00 0.02 0.03 0.01 0.03 0.03 0.04 —0.07
50967 —0.04 0.05 —0.16 0.03 —0.05 0.02 0.01 0.01 —0.16 0.04 0.17
59984 -0.77 0.04 —0.90 0.14 —0.64 0.04 —0.63 0.01 0.85 0.08 —0.73
60532 —0.18 0.04 —0.24 0.03 =0.11 0.03 =0.12 0.02 —0.26 0.07 0.04
61033 —0.09 0.05 —0.14 0.07 —0.10 0.03 —0.02 0.04 —0.18 0.06 0.06
62644 0.02 0.06 0.02 0.06 0.03 0.06 0.04 0.04 0.00 0.03 —0.04
62848 —0.04 0.09 —0.15 0.00 0.01 0.04 —0.01 0.01 —0.18 0.11 0.14
63008 —0.26 0.09 —0.39 0.11 —-0.19 0.09 —0.17 0.06 ~0.36 0.13 -0.02
63077 —0.81 0.13 —0.66 0.03 —0.59 0.04 —0.50 0.03 —0.84 0.17 —0.88
63608 0.02 0.10 -0.11 0.11 0.08 0.06 —~0.03 0.09 0.05 0.08 0.09
65371 -0.26 0.06 —0.21 0.05 —0.09 0.04 —0.26 0.08 —0.23 0.07 —0.39
65721 —0.51 0.09 —0.38 0.05 —0.34 0.06 —0.34 0.09 —0.49 0.04 —0.66
66573 —0.68 0.09 —0.56 = -0.41 0.05 —0.60 0.12 —(0.66 0.05 —~0.80
67228 0.05 0.09 0.21 0.06 0.16 0.05 0.06 0.07 0.00 0.10 —0.16
67458 - 17 0.09 -0.23 0.17 =0.13 0.09 —0.12 0.08 —0.26 0.14 —(0.36
68978 0.01 0.06 —0.09 0.01 ~0.03 0.11 0.06 0.02 ~0.03 0.05 —0.03
69655 —0.26 0.06 —0.28 0.08 —0.18 0.01 —0.28 0.02 —0.29 0.20 —0.28
f9830 0.05 0.11 0.08 0.09 0.04 0.06 0.13 0.05 0.02 0.16 0.04
72673 0.31 0.09 —0.27 0.06 0.26 0.04 —0.12 0.04 0.45 0.05 —0.40
72760 0.07 0.13 0.05 0.13 —0.05 0.06 0.07 0.13 0.08 0.15 0.29
72945 —0.01 0.07 —0.04 0.07 —-0.02 0.07 0.05 0.03 —0.08 0.08 0.07
72046 0.10 0.09 0.10 0.04 0.04 0.07 0.19 0.09 0.07 0.10 0.14
73524 0.14 0.06 0.09 0.16 0.24 0.10 0.12 0.10 0.05 0.09 0.03
74842 —0.06 0.09 0.00 0.13 —0.07 0.10 0.13 0.06 —0.19 0.08 —0.01
75289 0.20 0.07 0.06 0.09 0.28 0.10 0.22 0.06 0.15 0.06 0.18
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75302 0.09 0.13 0.01 0.06 0.01 0.00 0.11 0.07 —0.04 0.14 0.09
75767 —0.04 0.08 ~0.06 0.11 0.10 0.03 —0.07 0.08 —0.19 0.09 —0.15
T6151 0.18 0.12 0.24 0.08 0.29 0.10 0.21 0.05 0.19 0.16 0.18
76932 =0.90 0.08 —(1.85 0.14 ~0.61 0.09 —0.62 0.03 —(.88 0.10 —0.79
79096 —0.29 0.04 —0.32 0.00 —0.22 0.07 —0.19 0.07 —0.36 0.05 —0.20
82043 0.18 0.06 .28 0.13 0.30 0.09 0.15 0.08 0.15 0.10 0.00
84117 —-0.09 0.08 —-0.12 0.01 0.00 0.01 —0.13 0.14 —0.16 0.11 ~0.09
88742 0.02 0.12 —0.04 0.06 —0.06 0.13 —0.05 0.13 0.29 0.29 —-0.12
89307 -0.19 0.05 —0.28 0.05 0.13 0.09 —0.11 0.07 —0.23 0.05 -0.21
89813 —0.08 0.06 —0.15 0.09 —0.08 0.11 —=0.05 0.03 —0.08 0.07 —0.12
90156 -0.20 0.09 ~0.36 0.10 0.28 0.01 -0.16 0.08 —0.24 0.10 0.36
91324 0.43 0.11 -0.25 0.05 —0.18 0.13 —(1.36 0.16 —0.45 0.08 —0.28
91889 —=0.27 0.08 —0.20 0.10 —0.23 0.07 —0.19 0.01 —0.30 0.06 —0.19
92719 —0.14 0.05 —0.25 0.01 —0.09 0.06 —0.10 0.03 —-0.22 0.03 ~0.09
96064 0.14 014 0.06 0.00 0.09 016 0.10 0.00 0.19 0.36
96700 —0.25 0.09 —0.28 0.13 —0.24 0.10 —0.25 0.15 —0.30 0.12 —0.35
96937 0.14 0.08 0.11 0.05 0.01 0.03 0.15 0.03 0.08 0.10 0.06
97343 0.01 0.08 0.01 0.09 —0.04 0.11 0.08 0.08 —0.07 0.07 -0.11
97998 —0.37 0.08 —0.42 0.13 —0.34 0.08 —0.44 0.14 ~10.41 0.07 ~0.39
98281 —(.19 0.07 —0.21 0.02 -0.22 0.05 -0.11 0.07 —0.26 0.08 —0.27
99491 0.31 0.07 0.45 0.04 0.36 0.05 0.31 0.02 0.31 0.10 0.24
100180 —0.07 0.08 —0.14 0.05 0.00 0.03 0.01 0.02 -0.13 0.07 -0.03
100286 -0.09 0.07 =0.14 = —0.04 0.15 —0.04 0.12 —0.21 0.14 0.02
102365 —0.16 0.15 —0.32 0.07 -0.13 0.05 —0.21 0.02 —0.31 0.10 —0.29
102438 —0.22 0.07 —0.30 0.10 0.23 0.10 —0.15 0.03 —-0.31 0.21 —0.35
103743 —-0.03 0.17 —0.04 0.10 —0.15 0.01 0.12 0.09 —0.20 0.12 0.24
104304 0.22 0.05 0.35 0.02 0.29 0.02 0.25 0.06 0.29 0.10 0.09
106156 0.12 0.05 0.09 0.04 0.25 0.05 0.09 0.06 0.18 0.06 0.07
106489 —0.08 0.09 —0.26 0.04 0.01 0.05 0.00 0.02 —0.16 0.11 0.13
107146 —0.09 0.09 —-0.15 0.10 —0.13 0.14 0.04 0.05 —-0.17 0.06 0.17
107692 0.08 0.12 0.02 0.01 0.15 0.14 0.25 0.10 0.24 0.20 0.21
107705 0.08 0.10 0.08 o 0.10 0.09 0.16 0.01 0.03 0.16 0.21
108309 0.09 0.11 0.08 0.18 0.09 0.08 0.15 0.07 0.06 0.089 0.05
108510 0.01 0.09 —0.09 0.00 0.01 0.02 0.02 0.10 0.10 0.14 0.07
110619 —0.44 0.10 = - —0.30 0.11 —0.37 0.08 —0.44 0.19 —0.41
111031 0.16 0.13 0.25 0.01 0.29 0.06 0.22 0.03 0.20 0.09 0.07
111232 —0.37 0.07 -0.23 0.10 —0.19 0.06 ~0.13 0.07 —0.41 0.12 —0.60
113283 —0.18 0.06 —0.32 : —0.15 0.06 —-0.20 0.02 —0.21 0.07 —0.05
114174 0.01 0.06 = = -0.02 0.01 0.05 0.09 0.02 0.09 0.08
114260 —0.16 0.10 =0.11 2 —0.14 0.04 —0.02 0.04 —0.18 0.09 —0.21
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114613 0.08 0.06 0.22 0.07 0.16 0.06 0.10 0.10 0.19 0.07 ~0.07
114853 —~0.14 0.08 —0.24 0.12 -0.27 0.04 -0.15 0.08 —0.31 0.05 —0.44
115383 0.08 0.07 0.09 0.01 0.13 0.04 0.15 0.05 0.04 0.07 0.19
116617 0.07 0.10 —0.04 0.01 0.05 0.04 0.14 0.08 —0.02 0.05 —0.06
116442 052 0.07 —0.47 0.21 —0.38 0.05 —0.14 0.11 —0.41 0.19 ~0.35
L7176 | —0.04 0.05 —0.09 0.01 —0.04 0.03 0.01 0.03 —0.10 0.05 —0.10
117635 | —0.55 0.09 —0.48 0.08 —0.30 0.13 —0.47 0.07 —0.59 0.05 —0.68
120066 0.03 0.09 —-0.02 0.09 0.15 0.04 0.18 0.08 0.04 0.09 0.03
120237 | —0.09 0.13 —0.19 0.10 0.04 0.04 -0.03 0.06 ~0.09 0.11 —-0.03
120559 -0.83 0.22 -0.28 - —1.00 —(1.54 0.05 -1.23 = —1.58
120690 0.03 0.07 —0.08 0.06 0.03 0.06 0.05 0.05 -0.12 0.12 —0.15
121370 0.20 0.07 - - = 0.26 0.04 0.28 0.09 0.12
121560 —0.45 0.17 —0.48 0.05 -0.29 0.08 —0.38 0.10 —0.44 0.08 —0.45
122676 | —0.04 0.10 -0.12 0.01 —0.06 0.08 —~0.06 0.05 -0.12 0.10 -0.23
122742 | —0.05 0.07 —-0.02 0.02 0.06 0.08 0.08 0.05 —0.03 0.09 —0.16
122862 —0.16 0.06 —~0.20 0.03 —0.08 0.06 —0.12 0.03 —0.22 0.04 —0.19
124292 —0.11 0.09 —0.12 0.06 ~0.03 0.01 —.14 0.08 ~0.16 0.08 —0.18
124580 | —0.18 0.17 —0.40 0.08 —0.06 0.06 —0.04 0.17 —0.13 0.19 0.07
124850 | —0.05 0.17 02T —0.08 0.01 —0.08 0.16 —0.22 0.17 0.41
126053 —0.30 0.12 —0.40 - —0.20 - —0.26 0.03 —0.39 0.08 —-0.45
128020 0.26 0.08 —0.29 0.06 —0.13 0.07 —=0.19 0.03 0.17 0.10

128400 0.02 0.10 —0.22 0.18 0.01 0.02 0.15 0.04 —0.02 0.06 0.21

[ 28674 —0.35 0.05 —0.40 0.02 —0.32 0.04 —0.24 0.06 ~0.41 0.05 -0.39
128987 0.24 0.20 0.08 0.11 0.12 0.18 0.28 0.11 0.02 0.13 0.28
130322 0.11 0.15 —0.10 0.25 0.08 0.06 0.19 0.07 0.09 0.18 0.03
131923 0.05 0.08 0.05 0.08 0.06 0.03 (.18 0.04 0.07 0.14 ~0.03
132648 —-0.29 0.05 —0.36 0.05 0.30 0.04 —0.25 0.06 —0.38 0.06 —0.31
134060 0.09 0.07 0.03 0.08 0.13 0.11 0.09 0.09 0.06 0.12 —0.07
134330 0.08 0.05 —0.01 0.08 0.05 0.05 0.14 0.10 0.13 0.10 0.08
134331 -0.02 0.10 -0.11 0.08 0.07 0.06 0.06 0.07 0.05 0.15 —0.06
134987 0.32 0.21 0.35 0.13 0.51 0.22 0.23 0.07 0.39 0.12 0.41
135101 0.04 0.08 0.09 0.04 0.13 0.05 0.09 0.07 0.05 0.06 -0.06
136202 ~0.04 0.08 -0.13 0.11 0.02 0.07 —0.06 0.13 —0.21 0.14 —0.04
136352 0.37 0.11 -0.43 = 0.38 0.04 —0.26 0.05 0.29 0.13 0.44
136894 ~0.04 0.08 =0.11 0.01 -0.12 0.09 0.02 0.06 -0.12 0.11 —0.04
137763 0.44 0.15 0.64 0.16 0.09 0.03 0.68 0.05 0.23 0.04 0.37
138763 | —0.09 0.10 —0.11 0.09 —0.14 = —0.02 0.12 —0.20 0.18 0.01
139211 —0.13 0.10 —0.11 0.01 —0.17 0.07 —0.05 0.15 —0.13 0.10 —0.14
139460 | —0.15 0.19 —-0.24 0.01 —0.07 0.09 0.02 0.03 ~0.27 0.24 —0.11
139461 -0.14 0.11 —-0.32 0.01 —0.18 0.08 —0.03 0.04 —0.26 0.15 0.02

106



'V HD 1

[Fe/H] I a|Fe/H]| ‘ [Na/H]| ‘ 7|Na/H]| l

[Si/H] ‘ a[Si/H] ]T('?a,;'lﬂ ‘ a|Ca/H] [ |Ni,’H|J |Ni/H| '

[Ba_."lﬂ

140667
141004
142267
143098
144009
144087
144585
146124
146233
146835
147512
147513
147584
149612
150433
152311
152391
153631
[54417
155918
157347
160691
161098
161198
161612
165185
165401
165499
167665
168871
169822
171067
171665
174719
175726
177082
177565
178076
179949

180409

-0.10
—0.03
—0.18
0.07
0.05
0.04
0.27
0.24
0.04
—0.41
~0.05
0.04
-0.13
—0.53
-0.31
0.11
0.00
—0.13
—0.04
—0.59
~0.04
0.25
-0.23
—0.44
0.07
—0.10
—.43
—0.01
—0.13
—0.03
0.22
—0.06
—0:19
—0.28
0.13
—0.27
0.11
—0.02
0.08

—0.21

0.13
0.04
0.25
0.07
0.06
0.11
0.06
0.12
0.07
0.08
0.10
0.09
0.05
0.13
0.12
0.03
0.10
0.07
0.04
0.12
0.06
0.06
0.14
0.07
0.05
0.08
0.05
0.20
0.12
0.21
0.07
0.05
0.09
0.05
0.07
0.13
0.08
0.14
0.15

0.05

—0.28
—0.04
—0.06
-0.01
0.00
0.04
0.35
0.20
—0.01
~0.45
0.01
-0.13
~0.19
—0.39
—0.29
0.09
—0.05
—0.22
—0.15
—~(.66
0.14
0.35
~0.26
-0.41
0.10
—0.20
-0.42
—0.14
—0.21
—0.12
0.22
~0.09
—0.23
0.30
—-0.30
—-0.26
0.17
—0.31
-0.01

—0.26

0.08
0.00

.03
0.04
0.03
0.16
0.03

0.06
.06

0.01
0.08
0.01
0.01
0.08
0.03
0.02
0.11
0.02
0.00
0.01
0.04
0.03
0.16
0.09
0.04
0.02
0.08
0.04

0.06

0.04
0.17

0.02

—0.08
0.01
0.06
0.03
0.10
0.02
(.35
0.10
0.04

—0.39

0.07
0.05
0.10

—0.41

—0.16
0.18

~0.02

—0.06
0.01

—0.57
0.00
0.29

—0.25

—0.28
0.11

~0.08

—(.31

—0.01

=0.09

—0.07

0.18
0.00
~0.02

0.19

—0.08

—0.04
0.02

—0.06
0.14

—0.16

0.34
0.03
0.17
0.07
0.10
0.19
0.04
0.03
0.06
0.11
0.16
0.13
0.05
0.13
0.07
0.04
0.03
0.05
0.03
0.24
0.04
0.03
0.30
0.04
0.01
0.05
0.05
0.06
0.04
0.08
0.06
0.04
0.09
0.02
0.08
0.08
0.13
0.04
0.15

0.05

—0.04
0.03
—0.27
—0.03
0.07
0.17
0.25
0.40
0.10
—0.34

0.07

—0.05
—0.39
—0.27
0.16
0.06
=0.10
0.03
—0.34
0.00
0.26
—-0.19
—0.38
0.05
~0.03
—0.32
—0.04
—0.06
0.02
~0.16
—0.05
=0.2]
-0.23
—0.13
0.03
0.11
0.05
0.08

—0.17

0.29
0.02
0.02
0.12
0.04
0.05
0.06
0.09
0.04
0.06
0.07
0.07
0.02
0.02
0.06
0.01
0.03
0.03
0.03
0.05
0.03
0.05
0.07
0.09
0.02
0.01
0.04
0.12
0.08
0.08
0.10
0.05
0.01
0.03
0.11
0.10
0.10
0.08
0.10

0.02

—-0.11
—0.04
-0.29
0.01
0.06
0.00
0.32
0.15
—0.02
—0.45
0.06
=0.05
—0.22
—0.54
—0.26
0.11
—0.04
—0.16
—-0.11
-0.63
—0.05
0.29
—-0.03
—0.41
0.10
—0.21
—0.45
—0.05
—0.22
-0.14
—0.25
—0.08
-0.20
-0.39
—0.28
—0.30
—0.02
=0.22
0.08
—0.32

0.35
0.03
0.29
0.04
0.09
0.15
0.07
0.11
0.06
0.10
0.12
0.10
0.06
0.09
0.16
0.04
0.06
0.02
0.04
0.15
0.04
0.02
0.29
0.06
0.04
0.06
0.04
0.10
0.12
0.17
0.06
0.05
0.14
0.04
0.15
0.03
0.11
0.10
0.15
0.03

—0.21
—0.07
—-0.40
0.24
0.07
0.14
0.24
0.24
0.03
—0.30
—0.10
0.28
0.07

en
o

|
o o
v ¢
o

0.00
0.13
—-0.22
0.13
—1.14
~0.06

—0.27
—0.56
—0.04

—0.59
—0.04
—0.27
—0.15
—0.30
=0.02
—0.16
~0.18

—0.26
-0.01
0.15
0.13
—0.23
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181321 -0.12 0.13 -0.23 = -0.17 - —0.07 0.15 —0.26 0.12 0.17
182572 0.37 0.24 0.47 0.06 0.42 0.09 0.32 0.03 0.42 0.04 0.16
183877 | —0.26 0.10 —0.10 = —0.09 0.13 —0.13 0.04 —0.29 0.13 —0.37
184985 —0.03 0.12 = 0.09 0.08 0.06 0.13 —0.06 0.12 0.19
186704 —0.31 0.14 = - —0.12 0.04 = - - -
186803 0.01 0.10 —0.05 0.06 —0.04 0.08 0.09 (.04 —0.14 0.06 0.18
188376 —0.02 0.07 —0.03 0.01 0.00 0.08 0.05 0.03 —~0.06 0.05 0.07
189567 -{.23 0.09 -0.20 = —0.27 0.13 0.16 0.10 0.33 0.07 0.36
189931 -0.01 0.06 —(1.12 0.01 0.04 0.06 0.06 0.03 —0.07 0.07 0.05
190067 | —0.31 0.07 —0.31 0.00 —0.27 0.07 —(1.20 0.07 —0.40 0.07 —0.30
190248 0.27 0.10 0.43 0.07 0.43 0.09 0.22 0.03 0.35 0.10 0.21
190406 0.00 0.08 —0.09 0.03 —0.03 0.11 0.05 0.04 -0.07 0.14 —-0.05
190422 —0.16 0.08 = = : - -0.29 =

194640 | —0.02 0.04 0.03 0.05 —0.06 0.03 —0.04 0.05 -0.02 0.04 —(12
196378 | —0.40 0.17 —0.20 0.21 —-0.24 0.09 —0.38 0.11 —0.59 0.17 —0.42
196755 0.00 0.09 —0.17 0.06 0.01 0.04 0.04 0.02 0.02 0.11 0.12
196761 —0.27 0.07 —-0.27 0.11 -0.19 0.13 —0.30 0.06 -0.28 0.13 —0.34
197076 | —0.12 .08 —0.09 0.11 =0.13 0.13 =0.13 0.01 —0.14 0.13 ~0.02
197210 | —0.06 0.05 —0.12 0.11 —0.07 0.04 0.05 0.04 —0.06 0.02 -0.12
197214 —0.28 0.16 —0.09 0.08 -0.29 = —-0.27 0.13 —0.36 0.17 —0.13
199260 —0.17 0.09 ~0.43 = ~0.24 = —(.18 - —0.26 0.09 0.19
199288 | —0.63 0.08 —0.65 0.16 -0.44 .14 ~0.42 0.08 ~0.56 0.15 —0.78
199509 | —0.30 0.05 —0.37 0.06 —0.29 0.04 —0.29 0.06 —-0.36 0.06 —0.28
199960 0.16 0.03 0.28 0.04 0.27 0.02 0.18 0.02 0.24 0.04 0.03
201989 0.05 0.08 0.02 0.05 0.04 0.05 0.10 0.05 0.00 0.06 0.10
202628 ~0.08 0.05 —0.23 0.04 —0.06 0.04 —0.04 0.06 —0.16 0.08 0.07
203244 —0.13 0.05 —0.24 0.01 -0.18 0.10 —~0.10 0.03 —-0.28 0.06 0.08
205536 0.01 0.08 —-0.01 0.06 0.03 0.07 0.08 0.09 0.01 0.18 —0.13
205905 0.05 0.05 —0.01 0.03 0.08 0.05 0.09 0.02 —0.02 0.06 0.07
206860 —0.10 0.12 —0.15 = —0.04 = —-0.03 0.07 =0.16 0.12 0.18
208202 0.44 0.17 041 0.01 0.18 0.08 0.34 0.07 0.34 0.20 0.57
209253 —-0.35 0.18 = —0.34 = —0.33 0.10

209635 | —0.33 0.16 —0.51 —0.34 0.02 —0.08 0.05 —0.48 0.10 —0.33
210918 0.16 0.13 —-0.27 0.05 —-0.05 .12 —0.16 0.07 —-0.15 0.20 —0.11
211476 —-0.18 0.08 —0.31 0.06 —~0.14 0.02 0.14 0.05 —0.29 0.11 —=0.19
212168 0.01 0.13 0.05 - 0.06 0.04 0.11 0.08 —0.06 0.09 —0.28
212330 —-0.01 0.09 —0.16 0.01 —0.01 0.09 0.06 0.03 ~0.05 0.06 —0.16
213429 | —-0.20 0.14 -0.23 0.06 —0.02 0.15 =0.09 0.06 -0.23 0.15 —0.38
214067 | —0.53 0.06 —0.43 0.01 —0.30 0.07 —0.44 0.11 —0.53 0.05 —0.68
214759 0.19 0.07 0.29 0.07 0.24 0.08 0.13 0.08 0.23 0.11 0.09
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215641 0.00 0.09 0.00 0.11 0.07 —0.09 0.05 0.0 0.19 0.13
215648 —0.38 0.15 —0.44 0.11 —0.24 0.05 =0.23 0.10 —-0.37 0.10 —0.26
216054 0.18 (.06 —0.25 —0.14 (.08 =0.16 .08 -0.21 .04 -0.23
216437 0.18 0.08 0.30 0.03 0.23 0.05 0.25 0.05 0.20 0.02 0.01
217014 0.18 0.14 0.22 0.04 0.19 0.06 0.16 0.03 0.19 0.18 0.05
217107 0.32 0.08 0.48 0.00 0.35 0.02 0.40 0.02 0.37 0.04 0.13
217813 0.04 0.06 -0.12 0.01 0.02 0.08 0.13 0.06 —0.09 0.11 -
217877 —-0.07 0.04 -0.13 0.10 0.07 0.03 0.03 0.05 —-0.19 0.08 —0.15
217924 —0.32 0.16 —0.40 —0.33 0.05 —0.21 0.02 —0.35 0.04 —-0.29
218261 0.04 0.08 0.01 0.03 0.12 0.03 0.07 0.02 ~0.04 0.07 0.10
218687 —~0.20 0.14 -0.30 = —0.13 0.12 —-0.23 : 0.32 0.21 0.05
219077 -0.13 0.10 —0.20 0.04 —0.13 0.06 0.01 0.07 —0.16 0.08 —0.26
219175 0.02 0.17 0.15 = 0.08 0.12 —0.11 0.26 0.11 0.21 —0.15
219249 —0.37 0.07 —0.42 0.06 —0.39 = —0.36 0.06 —0.36 0.06 —0.37
219482 -0.12 0.07 —0.24 - —0.07 0.09 —0.01 0.01 —0.18 0.08 0.14
220476 —~0.06 0.12 —-0.17 a.lo —0.05 0.04 0.02 (.09 —0.10 0.10 0.16
221231 0.06 0.08 —-0.18 0.06 0.08 : 0.03 0.07 —Q.17 0.08 0.12
221356 —-0.29 0.07 —0.39 0.07 —0.29 0.01 —0.09 0.08 -0.35 0.04 —0.21
222368 —0.16 0.09 =0.19 0.06 —0.07 0.03 0.02 0.04 —-0.23 0.05 —0.08
222422 —0.13 0.07 —0.22 .04 —0.16 0.04 —0.11 0.05 —0.14 0.04 —0.03
223913 —-0.07 0.06 -0.21 = —0.08 0.10 0.02 0.05 0.16 0.08 0.09
224022 0.09 0.07 0.06 0.04 0.16 0.04 0.12 0.02 0.04 0.06 —0.05
224156 —0.05 0.07 —0.16 0.06 —0.04 0.11 —0.03 0.05 —0.09 0.10 —0.08
224619 —0.26 0.11 —0.32 0.01 —0.18 - —0.26 0.12 —~0.20 0.09 —0.32

A Tabela A.3 contém os valores das velocidades espaciais U (km/s). V' (km/s) e W

(km/s) das estrelas da amostra, e seus respectivos erros.

Tabela A.3: Valores das velocidades espaciais das estrelas da amostra.

HD | U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | oy

361 2.20 0.1 0.90 0.1 —4.70 0.1
870 8.00 0.2 8.70 0.1 1.30 0.1

1237 | -34.30 |O. -14.70 | 0.2 4.50 0.1

(W]

1388 | —43.00 |1.0| -17.10 [0.5| -=30.50 0.1
1461 | -31.20 | 0.6 | —40.20 | 0.7 1.80 0.2
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HD | U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
1835 —35.50 | 0.7 —15.60 | 0.3 2.70 0.1
2071 —21.10 | 0.5 —17.80 |04 —4.00 0.1
2151 —60.60 | 03| —47.30 |0.1| -30.80 | 0.1
3277 —4.80 0.1 —25.00 0.7 20.10 0.1
3795 —46.50 | 1.0 -90.40 | 1.8 40.00 0.4
3821 3.80 0.2 5.30 0.3 —14.80 0.1
3823 —113.70 | 1.6 -17.50 | 0.3 —31.80 0.5
1747 —44.90 0.9 —15.60 0.3 —10.40 0.1
4813 21.00 0.4 —2.20 0.1 —13.90 0.3
4915 -12.50 | 04| —-30.80 |0.5 13.50 0.2
7661 —15.10 | 04 —9.10 0.3 —6.00 0.1
7727 —~21.70 0.5 —34.50 0.8 —10.60 0.1
7895 —-35.30 | 08| —52.60 | 1.6 —23.70 0.3
8129 0.90 0.4 38.70 | 4.3 4.00 0.2
8262 —55.70 1.1 —-3790 108 5.10 0.2
8828 —13.90 | 0.3 —59.00 1.9 —29.20 0.5
9540 —7.70 0.2 —26.10 0.5 19.10 0.1
9562 -780 03| —26.80 |0.5 14.40 0.1
9986 —-030 |103| -1790 |0.2 20.20 0.2
10008 | —12.80 | 02| —-1830 |05 | -10.20 | 0.1
10647 —1.10 0.1 -27.10 0.2 —18.70 0.2
10700 18.90 0.1 29.50 0.1 13.30 0.1
11131 16.70 1.7 —0.30 0.5 —4.70 07
11262 | —25.60 | 0.5 20.60 0.5 —25.10 | 0.2
14214 | -71.90 | 1.2 11.10 0.1 4.60 0.8
14412 | —11.40 | 0.1 26.60 0.3 —=10.40 | 0.1
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gHD U (km/s) | o7 | V (km/s) ! oy | W (km/s) | ow
15814 —4.70 0.2 6.80 0.2 —1.80 0.2
16417 22.10 0.4 —-23.60 | 0.3 —9.50 0.1
16673 19.70 0.2 3.80 0.1 1.60 0.2
17051 —=31.20 0.3 —17.40 | —8.50 0.1
18144 ~12.80 [ 04| —21.00 |06 8.10 0.3
18907 8.60 0.5 —83.60 1.5 —20.90 0.4
19632 —49.40 | 0.8 —21.40 | 0.2 —17.40 0.5
20407 —6.30 0.1 16.30 0.3 —14.60 0.2
20619 —22.20 | 0.2 —-29.70 | 0.7 —3.20 0.3
20630 —22.30 0.1 4.40 0.0 —5.00 0.1
20766 | —70.10 [0.5 | —47.50 | 0.3 16.60 0.2
20807 —69.90 0.5 —45.00 0.3 19.00 0.2
22879 | —109.20 | 0.5 —86.40 1.5 —43.20 0.8
23052 13.50 0.2 11.80 0.4 —3.30 0.2
24496 —-17.90 | 0.1 —24.80 | 0.6 —3.20 0.1
25874 —26.00 |04 —49.60 | 0.3 —1.10 0.3
26491 -39.00 |05 | —29.50 |0.1 —18.40 0.1
26913 14.20 0.2 —1.20 0.1 —9.00 0.3
26923 14.20 0.2 —0.50 0.1 —9.60 0.3
28946 57.20 1.2 —-1230 |14 —5.90 1.9
29231 33.30 0.6 0.10 0.1 —6.20 0.3
30278 17.40 0.4 -56.70 | 0.2 —32.20 0.2
30455 —40.50 | 0.2 —62.60 1.9 —24.00 0.4
30495 —23.80 | 0.1 —8.60 0.1 —2.50 0.1
31392 | -32.70 | 04| —21.00 |O0.1 —4.00 0.3
32237 | 39.10 |05 —4750 (21| -1290 |09
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HD | U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
32778 | —=75.40 [ 1.0 13.60 0.2 —10.50 0.2
33021 40.20 0.4 -35.10 1 0.9 —19.80 0.6
33636 3.00 0.2 —-29.10 | 1.1 10.10 0.4
35722 —0.60 0.9 —5.50 0.9 —2.50 0.8
35956 1.70 0.2 —31.70 0.8 —7.40 0.2
36435 9.30 0.1 —2.50 0.1 —17.60 0.1
38382 —-26.20 | 0.1 —18.80 | 0.1 —13.90 0.1
38973 19.70 0.3 —1.00 0.1 5.10 0.1
39091 —83.60 | 0.7 —44.90 | 0.3 1.40 0.1
39194 -147.00 | 2.9 -10.80 | 0.1 —49.20 0.8
39587 16.50 0.2 2.40 5.0 -7.20 0.1
39855 | —-23.00 (0.1 —-32.30 |0.2 —6.00 0.2
39881 23.00 0.5 —77.00 | 2.2 11.30 0.3
41700 -37.30 |04 —9.00 0.4 —13.30 0.2
42618 64.60 0.3 —10.60 | 0.7 10.60 0.1
42807 3.40 0.2 | —-26.00 |0.4 —6.60 0.2
43162 | —19.90 | 0.1 —-9.50 |0.1 —6.60 5.0
43834 19.30 01| -31.30 [0.1]| -12.50 | 5.0
43947 3890 (0.1 —11.30 | 0.1 ~2.20 0.1
44594 24.00 0.5 —66.60 | 0.3 —5.50 0.3
44821 -9.20 |[0.1| —-10.90 |0.1 —4.40 0.1
45184 11.60 0.1 8.20 0.1 —17.50 0.3
45270 | -7.30 |0.1 -1.00 |13 —0.70 0.6
45289 | —114.30 | 1.4 —20.60 0.4 —1.30 0.3
45588 2.50 0.4 -2830 |0.1| —41.90 | 0.6
46090 | =56.90 |0.1| -2140 |0.2| -15.00 | 0.3
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HD | U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
48286 —12.00 0.2 —20.20 0.1 —33.50 0.7
48938 | —25.70 | 0.5 23.00 0.3 16.20 0.3
50806 17.60 0.9 —94.70 | 0.6 —6.30 0.2
02265 —52.20 | 0.3 —21.00 0.3 —3.70 0.2
03143 25.60 0.3 16.00 0.2 —14.00 0.1
53705 —52.80 | 0.5 —-74.30 | 0.2 —20.10 0.1
53706 —51.20 | 3.0 —74.80 | 0.7 —20.20 0.7
55720 | —114.00 | 1.6 | —-77.40 | 0.1 13.00 0.6
8781 4.10 0.3 —15.00 | 0.4 12.00 0.1
59468 —12.10 0.2 1.20 0.1 —28.10 0.3
59967 | —11.10 [ 0.1 -3.90 | 0.1 —6.60 0.1
59984 -29.10 |0.3| —-5090 |0.3 —17.70 0.6
61033 | —=38.00 | 0.7| -23.30 |0.1 5.30 0.2
62848 ~26.50 | 04 17.60 | 0.1 —1.70 0.1
63008 —-26.80 | 0.4 —3.30 0.1 —6.40 0.1
63077 | —146.50 | 0.9 —62.30 0.4 40.30 0.4
63608 | —19.20 26| -19.20 | 0.3 —-2.50 0.7
65371 —6.00 1.2 —3250 |04 70.70 2l
65721 | —56.30 | 2.0 -7.00 |07 -—-28.40 | 1.1
66573 65.90 0.7 26.00 0.2 10.70 1.1
67228 32.50 0.1 4.20 0.2 -16.20 | 0.1
67458 60.20 Ll —-7.50 0.5 10.50 0.2
68978 | —55.00 [0.7| -3490 [0.2| -23.00 |04
69655 5.30 0.1 —11.00 | 0.2 —6.40 0.1
69830 28.90 04| —-61.00 (04| -1030 | 0.2
72673 | —=75.30 | 0.6 5.80 0.2 —23.80 0.2
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HD | U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
72760 | —35.50 | 0.3 —-19.70 | 0.1 —1.10 0.3
72945 | —-22.70 (0.2 | -27.70 | 0.5 ~=7.04 0.8
72946 | —22.50 | 0.5 —=27.70 | 1.2 —3.30 1.9
73524 —26.80 | 0.4 7.10 0.1 —28.90 0.5
71842 28.20 2.3 1250 | 0.3 —23.90 1.9
75289 21.00 0.4 —11.90 | 0.1 —21.90 0.4
75302 —23.90 0.5 1.10 0.3 —7.20 0.4
5767 5.90 0.6 | —36.90 |0.7 15.50 0.1
76151 | —40.20 | 04| -—-20.10 |0.1| -1090 |04
76932 —46.20 | 0.1 -89.30 | 0.3 69.70 0.6
79096 | —T75.00 | 0.8 —1.50 {04 1.60 0.6
82943 10.50 0.3 —19.30 0.3 —9.20 0.3
84117 | —40.00 |(04| -26.60 |O0.1 7.10 0.1
88742 —37.00 | 0.6 —47.40 | 0.1 —2.30 0.3
89307 [ —39.30 | 0.9 -22.80 | 0.4 —6.20 0.7
89813 24.60 0.7 —2820 | 1.2 —22.10 0.4
90156 —-9.70 0.2 —24.50 0.1 17.40 0.1
91324 | —41.80 |0.5| -33.50 |[0.2 -=1.60 0.1
91889 68.50 11| -33.20 |0.7 37.30 | 0.5
92719 34.00 0.8 9.80 3.9 —11.10 3.1
96064 —14.40 | 04 —-29.70 | 0.5 2.90 0.5
96700 | —44.80 | 1.1 -37.90 | 0.6 —30.90 0.8
96937 -39.50 | 1.1 -16.20 | 0.3 —1.50 0.4
97343 31.80 0.5 —27.10 ]0.2 26.00 0.1
97998 | —21.00 |(0.8| —42.70 | 0.1 28.30 0.3
98281 79.20 1.8 10.10 0.4 30.30 0.4
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HD U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
99491 —60.80 1.5 —-13.30 | 0.3 —8.80 0.3
100180 —21.10 | 0.6 —29.80 | 0.8 —19.90 0.4
100286 -9.10 0.3 1.00 0.2 17.10 0.4
102365 —H8.90 0.4 —40.60 0.2 6.50 5.0
102438 —7.60 0.2 -29.70 |03 —13.20 0.3
103743 —18.90 4.0 17.50 2.2 —2.20 L2
104304 21.70 0.2 —16.90 | 0.2 —14.10 0.2
106156 52.60 LT —26.00 0.9 —17.40 0.4
106489 | —37.10 | 1.0| -23.00 | 0.7 —17.30 0.4
107146 10.40 | 0.3 —2890 | 0.7 —4.80 0.2
107692 20.50 0.5 10.40 0.2 —16.70 0.3
107705 | —16.00 [0.7| —19.80 | 0.7 0.10 0.2
108309 —52.70 1.3 | —69.60 | 0.8 —-9.20 0.3
108510 | —22.20 | 0.6 | —23.50 | 0.5 1.20 0.2
111031 —44.50 1.1 —6.00 0.5 —11.00 0.2
111232 60.50 0.1 —86.20 | 0.1 4.80 0.4
113283 —28.70 | 2.5 —7.00 3.8 —12.10 2.1
114174 57.80 1.2 —64.80 1.4 —10.10 0.8
114260 25.10 1.2 —10.50 1.2 —39.00 1.5
114613 —-37.40 | 0.5 —11.50 | 0.3 2.60 0.1
114853 25.20 0.2 —55.60 |03 6.40 0.2
115383 —38.70 0.5 1.20 0.1 —17.60 0.1
115617 —-20.30 ] 0.1 —51.00 ] 0.3 —26.60 0.2
116442 3.20 0.2 4.50 0.3 31.70 0.2
117176 13.40 02| —-51.80 |0.7 -3.90 0.2
117635 | —137.90 | 6.3 | —31.00 | 2.6 —4.90 2.2
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L HD | U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
12{](]_66 —59.30 7.2 —53.80 1.5 —17.00 0.3
120237 —47.60 1.4 —57.60 1.5 —3.80 0.2
120690 —-37.10 | 0.6 —46.20 | 0.8 —6.80 0.1
121560 —28.40 | 0.5 —20.10 |04 —0.10 0.2
122676 | —12.40 | 0.1 —4.40 0.1 -15.80 0.1
122742 9.70 0.2 -13.00 | 0.2 —28.50 0.1
122862 —27.30 1.2 —-3.70 1.6 37.60 0.7
124292 25.20 0.1 —44.00 | 0.8 19.00 0.3
124850 23.20 0.3 -35.30 | 0.6 —13.20 0.4
126053 21.00 0.6 15.20 | 0.3 —40.90 0.5
128020 —61.10 1.5 —19.20 1.5 —11.80 0.4
128400 4.20 0.1 10.00 0.1 —5.70 0.1
128674 45.20 1.6 —0.90 1.4 —H7.50 1.6
128987 | —22.60 | 0.2 —6.50 0.3 —14.30 0.1
130322 —8.90 0.2 —26.10 1.2 —10.10 0.2
131923 21.50 0.2 —41.00 | 0.4 = 2TT0 0.7
132648 —9.70 0.2 —2.30 0.2 -7.80 0.2
134060 16.30 0.2 —38.90 | 0.3 7.60 0.2
134330 —4.50 0.1 -4.90 0.3 —14.60 0.5
134331 —4.60 0.1 —4.20 0.2 —13.60 0.4
134987 —20.80 | 0.6 ~39.90 1.0 20.80 0.5
135101 —88.70 | 3.8 —36.20 1.5 17.20 2.7
136202 91.00 L1 -12.90 | 0.3 —10.60 1.0
136352 | —118.40 | 0.7 | —47.60 | 1.0 37.50 0.5
136894 —7.80 0.1 ~1.50 0.2 —8.00 0.2
137763 22.20 0.4 —21.50 | 0.5 —18.30 0.5
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HD | U (km/s) | oy |V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
138763 | —34.70 | 0.3 —6.60 0.2 —16.30 0.2
139211 —41.20 0.5 -10.60 0.6 ~12.50 0.4
139460 —0.20 0.5 —1.80 0.8 —2.40 0.7
139461 3.70 0.4 —1.20 0.6 —1.80 0.6
140667 —14.80 1.7 —18.40 | 0.9 —3.60 1.8
141004 | —49.40 | 5.0 | —24.30 | 0.1 —39.40 0.1
142267 43.20 0.4 —-32.50 | 0.6 13.30 0.2
143098 17.70 0.2 —1.60 0.2 —13.60 0.5
144009 —18.50 124 | —55.00 1.0 —24.30 0.5
144087 —33.30 0.3 -8.40 0.8 —12.30 0.6
146124 9.40 0.1 —-10.20 | 0.2 —1.20 0.1
146233 27.00 0.2 —14.40 | 0.2 —22.90 0.4
146835 —2.50 1.0 5.20 2.7 —3.30 2.3
147512 —-14.00 | 0.2 =-27.70 0.7 —15.90 0.2
147513 13.10 0.1 —0.90 0.1 —1.60 0.1
147584 9.30 0.1 8.30 0.1 —5.00 5.0
150433 —5.30 0.8 —57.40 |14 —43.70 0.8
152391 84.80 0.7 ] —-110.30 | 1.8 8.60 0.2
153631 90.20 0.9 22.40 | 1.8 3.50 1.2
154417 1.40 03| —-3040 |05 -=20.10 | 0.3
155918 7.20 0.7 | —126.50 | 1.7 68.30 1.8
157347 | —28.20 | 0.1 | -17.30 (01| -19.80 | 0.2
161098 0.10 0.5 | ~—40.50 |1.1 —6.80 0.2
161198 71.50 1.2 -26.00 | 1.0 —0.10 0.3
161612 | —-2.30 |0.2| =7530 |23| -—-14.70 | 0.5
165185 13.20 0.1 3.90 0.1 -9.20 Ji].l
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HD | U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
165401 7840 0.5 —90.40 |06 —37.90 0.3
165499 39.00 0.2 —2.40 0.2 1.40 0.2
167665 9.20 0.2 ~9.50 0.3 —27.50 0.8
168871 23.00 0.2 —23.40 0.4 —20.90 0.3
169822 25.40 1.8 | —60.90 |23 —0.80 0.3
174719 —5.00 0.3 —24.60 0.4 —8.30 0.2
175726 11.00 0.2 —3.90 0.2 —4.80 0.1
177082 | —10.50 | 0.5 2.20 0.5 —18.70 1.3
177565 60.40 0.1 —33.50 | 0.5 —17.20 0.1
179949 -24.50 | 0.1 —12.40 | 0.2 —11.60 0.4
180409 | —57.60 [ 02| —-16.80 | 0.2 —7.00 0.4
181321 —11.30 | 0.2 —8.40 0.3 —7.00 0.5
182572 | —116.60 | 0.6 | —31.00 | 0.5 —19.20 0.3
183877 -38.90 | 0.1 -93.10 | 2.4 —21.50 1:1
184985 0.30 03| —28.60 |0.5 8.80 0.2
186704 | —10.30 | 0.3 —2.80 0.2 —8.40 0.3
186803 —11.40 | 0.2 —25.30 ] 0.5 10.80 0.1
188376 —29.60 | 0.3 8.10 0.3 —8.30 0.4
189567 | —72.80 | 0.8 | —-30.50 | 0.5 46.90 | 0.7
189931 —45.50 | 02| —-5040 | 1.2 3.70 0.5
190067 52.70 0.7 —-17.20 | 0.5 —18.00 0.3
190406 42.90 0.5 —19.10 0.3 9.10 0.1
194640 2.30 0.1 —47.50 | 0.8 —7.20 0.2
196378 —65.40 | 0.8 —48.00 1.0 —0.10 0.4
196755 | —57.50 | 0.7 —34.40 | 0.2 —18.00 0.9
196761 ~57.60 | 0.3 21.30 0.4 3.00 0.2
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HD U (km/s) | oy | V (km/s) | oy | W (km/s) | ow
197076 | —42.00 [ 0.5 | —13.40 | 0.3 16.30 0.1
197210 17.90 0.6 —18.90 | 0.8 —4.90 0.2
197214 —9.10 0.1 —25.90 | 04 10.60 0.1
199260 —16.70 0.3 —10.10 0.2 1.40 0.3
199288 23.50 0.5 —101.50 | 1.8 44.80 A
199509 | —=37.20 | 0.3 11.80 0.1 —06.60 0.3
199960 —7.40 0.5 —=24.70 | 0.6 —2.30 0.5
201989 —39.60 0.6 10.90 0.2 —6.80 0.7
205536 38.80 0.3 0.60 0.3 —22.60 0.1
205905 —45.20 | 0.7 18.60 | 0.3 —16.90 0.7
206860 | —14.20 | 0.2 | —-20.40 |0.2 —11.40 0.3
209253 11.40 0.5 6.20 0.2 -12.20 0.7
209635 —16.40 | 0.2 6.60 0.1 2.80 0.2
211476 | —114.00 | 3.2 | -32.70 | 0.5 —47.00 1.7
212168 2.10 0.2 —7.70 0.1 —12.50 0.1
212330 | -820 |0.2| -36.80 |04 —5.60 0.1
213429 | —-1870 | 05| —-29.20 | 0.7 5.70 0.7
214067 70.80 0.9 —5.40 06| —4550 |04
214759 —46.20 | 0.9 —-11.20 | 0.2 —3.50 0.5
215641 —-24.30 | 0.6 —-20.20 | 0.5 —12.90 0.4
215648 3.90 0.1 —30.50 | 0.4 —28.70 0.4
216054 55.80 1.3 —13.60 | 0.4 10.20 0.7
217014 —-14.90 | 0.2 -31.70 | 0.1 17.20 0.1
217107 —1.50 0.1 -9.10 0.1 11.20 0.1
217813 13.30 0.3 3.60 0.1 2.40 0.1
217877 | —4540 | 12| -—-17.70 | 0.3 —4.50 0.5
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HD U (km/s) | op | V (km/s) | oy | W (km/s) | oy
217924 3.70 0.2 9.90 0.2 -14.40 | 0.2
218261 | —33.50 | 08| —1540 |03 | —-12.00 |04
218687 18.20 0.4 12.30 0.1 —13.40 | 0.1
219077 | —65.60 |0.9| -59.70 | 1.3 31.90 0.1
219175 | —84.90 |7.5| —45.30 | 3.6 -2590 | 34
219249 | —38.40 | 1.0 2.40 0.1 —7.50 0.5
219482 | —15.80 | 0.2 -7.10 | 0.1 —2.60 0.1
220476 | —17.10 | 0.5 —-6.20 (02| -10.70 | 0.2
221231 | —19.90 | 04| —-24.40 |05 2.10 0.1
221356 -9.10 0.2 | -34.90 | 0.6 —2.60 0.4
222368 —7.90 0.1 | —28.00 |04 -24.10 | 0.3
222422 —29.40 0.8 —18.10 0.5 —17.70 0.3
223913 10.50 0.1 0.80 02| -20.60 | 0.1
224022 | —4730 |1.0| -16.60 |0.4 0.20 0.3
224156 43.70 1.2 -840 [05| -—-27.10 |04
224619 | —35.60 |1.0| —-5420 |1.6| —3440 |05

A Tabela A.4 mostra as estrelas que apresentaram problema com log g e foram sub-

metidas ao método iterativo explicado na secao 2.3. As colunas sao: identificagao HD, 7oy

inicial e calculado, [Fe/H] inicial e calculado e log ¢ inicial e calculado.

Tabela A.4: Estrelas que apresentaram problemas com log g.

F—HD Tett,iniciar | Tefr caleulado | [Fe/Hliniciar | [Fe/H]catculado | (108 §)inicial | (10g g)catculado
4813 | 6229.00 6230.00 0.05 0.06 4.76 4.36
10647 | 6092.00 6094.00 —0.07 —(.06 4,74 4.36
20407 | 5833.00 5833.50 —0.49 —0.47 4.85 4.30
20766 | 5743.00 5760.00 -0.27 —0.20 2.10 4.41
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HD | Tegiinicial | Tefrcalcutado | [Fe/Hlinicial | [Fe/H]calcutado | (108 9)iniciar | (10& g)calculado
39855 | 5482.50 5490.00 —0.51 —0.45 5.06 4.61
43162 | 5640.00 5650.00 —0.01 0.04 5.10 4.45
47252 | 5263.00 5294.00 —0.48 —0.38 5.20 4.60
083143 | 5392.00 5425.00 0.05 0.16 D.18 4.47
137763 | 5464.00 5493.00 0.35 0.44 5.20 4.29
140667 | 5929.00 5929.00 —0.13 -0.10 5.04 4.37
142267 | 5852.00 5874.00 —0.28 —0.18 5.44 4.34
168871 | 5948.00 5950.00 —0.05 —0.03 1.92 4.24
178076 | 5289.00 5356.00 —0.23 —0.02 H.52 4.51
186803 | 5643.00 5676.00 —0.11 0.01 5.36 4.44
209635 | 6041.00 6043.00 —(.36 —0.33 4.88 4.18
219175 | 5979.33 5976.33 0.03 0.02 4.82 4.30
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Apéndice B
Siglas e Simbolos

Siglas

APMS: aproximacao de perda de massa stubita;
ARI: aproximacao de reciclagem instantanea;
CG: centro Galactico;

GCS: catalogo Geneva-Copenhagen (Nordstrom et al. 2004);
Jdp: Tungao densidade de probabilidade:
DCM: diagrama cor-magnitude:

FMI: Fungao de Massa Inicial;

GCE: grupo cineméatico estelar;

GruMo: grupo co-movente;

MIE: meio interestelar;

NMG: nuvens moleculares gigantes:

SA: superaglomerados;

SPIZ: Sequéncia Principal de Idade Zero:

TFE: Taxa de Formacao Estelar;

Simbolos

d(m): Funcao de Massa Inicial;

(t): Taxa de Formacao Estelar;
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¢(M): Fungao de Luminosidade;

(M) Funcao de Luminosidade Inicial:

Tsp(M): tempo de vida na sequéncia principal de um estrela de magnitude M;
Gatuat(m): funcao de massa atual;

m: idade de uma estrela de massa m;

T¢;: idade da Galaxia;

2o: escala de altura;

M;: massa total da Galaxia;

Mis: massa em gas;

My massa em estrelas;

f(1): acréscimo (infall) de gas;

O(t): perda(outflow) de gas;

E(1): taxa de ejecao de massa pelas estrelas;

w(m): massa da remanescente de uma estrela de massa m;
R(t): fracao de retorno de massa;

Z: metalicidade média do gas;

Ez(1): taxa de ejecao de metais pelas estrelas que morrem:
Zs(t): metalicidade média do gas do infall;

Pom: fracao de massa convertida em metais e retornada ao MIE;
y: yield (rendimento, ganho);

k: constante de Boltzmann;

n: néutron;

p: proton;

¢ : elétron

e': positron;

Ve: neutrino;

V.. antineutrino:

«: nicleo de hélio;

Ay comprimento de Jeans:
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M ;: massa de Jeans;

Wy: largura equivalente de uma linha espectral;
Tug: temperatura efetiva;

log g: logaritmos da gravidade superficial;

& microturbuléncia;

o|X/H]: dispersao no valor da abundancia do elemento X:
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