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“No single thing abides, but all things flow.
Fragment to fragment clings — the things thus grow
Until we know and name them. By degrees

They melt, and are no more the things we know.

Globed from the atoms falling slow or swift
[ see the suns, I see the systems lift
Their forms; and even the systems and the suns

Shall go back slowly to the eternal drift.”

William Hurrel Mallock, Lucretius on Life and Death, 1900;

“Coisa alguma perdura, mas todas as coisas fluem.
Fragmento se agarra a fragmento, as coisas crescem assim,
Até que ficamos conhecendo-as e lhes damos nomes. Aos poucos

Elas se dissolvem e ja ndo sdo mais as coisas que conhecemos.

Englobados por atomos, caindo devagar ou depressa,
Vejo os sois, vejo os sistemas erguerem
Suas formas, e até os sistemas e seus sOis

Irao voltar lentamente a eterna deriva.”

Tradugdo para o portugués em: A Historia da Filosofia, de Will Durant: p. 114.

Editora Nova Cultural Ltda. 2000
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RESUMO

Estrelas de bario sdo gigantes vermelhas de tipo espectral G e K que apresentam em
suas atmosferas excessos de abundancia dos elementos do processo-s de captura de
néutrons. Tais excessos sdo esperados se a estrela esta atravessando a fase de pulsos
térmicos do AGB (TP-AGB). As estrelas de bario sdo, no entanto, menos massivas €
menos luminosas que as estrelas do AGB e ndo se espera, portanto, que elas tenham se
auto-enriquecido. A hipOtese mais aceita para explicar tais anomalias quimicas invoca a
participagdo de uma estrela companheira inicialmente mais massiva. Esta companheira
evoluiria pela fase TP-AGB e se auto-enriqueceria com os elementos do processo-s €
entdo, por processos de perda de massa, perderia material contaminado para a atmosfera
da atual estrela de bario. A companheira evolui entdo para anad branca. As estrelas de
bario sdo, portanto, tteis como testes observacionais para teorias de nucleossintese pelo
processo-s, convecgdo e perda de massa. Analises detalhadas de abundancia com dados
de alta qualidade na literatura sdo ainda escassas para estes objetos. Neste trabalho
construimos modelos de atmosferas e, por meio de uma analise diferencial,
determinamos parametros atmosféricos de uma amostra de dez gigantes de bario e
quatro gigantes normais. Caracterizamos em detalhe seus padrdes de abundancia para os
elementos Na, Mg, Al, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co. Ni, Cu, Zn, Sr, Y, Zr, Ba, La,
Ce, Nd, Sm. Fu e Gd e determinamos em detalhe as fontes de erro nestes resultados
para sua melhor caracterizagdo. Concluimos assim que alguns objetos classificados na
literatura como estrelas de bario sdo na verdade gigantes normais. Posicionamos as
estrelas no diagrama HR obtendo suas massas ¢ idades. Construimos dois padrdes
médios de abundancias, para estrelas com excessos de abundincia moderados e com
grandes excessos. Comparamos esses resultados com previsoes teoricas ¢ determinamos
os melhores parametros de exposi¢do de néutrons que os ajustam. Concluimos que os
mesmos valores de exposi¢do de néutrons podem reproduzir os excessos observados nos
dois grupos de estrelas. Discutimos ainda efeitos nucleossintéticos, ligados ao processo-

s. sugeridos na literatura para elementos como Cu, Mn, V ¢ Sc.

PALAVRAS CHAVES: Estrelas; abundancias — Estrelas: atmosferas — Estrelas:

quimicamente peculiares — Estrelas: tipo tardio.



ABSTRACT

Barium giants are late-type G-K red giants which present overabundances of the
heavy elements produced by the neutron capture s-process in their atmospheres. Such
are expected while the star is passing through the thermal pulses of the AGB (TP-AGB).
However barium stars are less massive and less luminous than the AGB stars, therefore
they cannot be self-enriched. The most accepted hypothesis to explain such anomalies
invoke the participation of an initially more massive companion. The companion
evolves through the TP-AGB, becomes self-enriched with the s-process heavy elements
and then, by mass loss mechanisms, the enriched material is transferred onto the
atmosphere of the current barium star. The companion then evolves to a white dwarf.
Barium stars are thereibre useful as observational tests of s-process nucleosynthesis,
convection and mass loss theoretical models. Detailed abundance analyses of these
objects with high quality data in the literature are yet scarce. In this work we determine
atmospherical parameters of a sample of ten barium stars and four normal giants,
through a model atmospheres differential analysis. We determine in detail the
abundance patterns for the elements Na, Mg, Al, Si. Ca, Sc, Ti. V, Cr. Mn, Fe, Co, Ni,
Cu, Zn, Sr, Y. Zr. Ba, La, Ce, Nd, Sm, Eu e Gd and discuss in detail the error sources,
leading to a better characterization of the abundances. So we concluded that some of the
quoted barium stars are actually normal giants. We have placed the stars at the HR
diagram and obtained masses and ages. We have constructed two mean abundance
patterns. one for the stars with mild overabundances and other for the stars with the
strongest overabundances. They are compared with theoretical predictions of s-process
enhancements to determine the best neutron exposure parameters that can reproduce the
observed enhancements. We conclude that the same neutron exposure may be
responsible for the enhancements of the two groups of stars. Finally we discuss possible
nucleosynthetic effects related to the s-process. that have been suggested in the

literature. for elements like Cu. Mn. V and Sc.

KEY WORDS: Stars: abundances — Stars: atmospheres — Stars: — chemically

peculiar — Stars: late-type
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INTRODUCAO

Estrelas de bario sao gigantes vermelhas, quimicamente peculiares, de tipo espectral
G e K, que apresentam em suas atmosferas excessos de abundancia de C e dos
elementos pesados do processo-s de captura de néutrons. As estrelas de bario foram
identificadas como uma classe unica de objetos peculiares por Bidelman e Keenan
(1951) com base na andlise de espectros de baixa resolucdo. Tais estrelas se destacavam
das demais principalmente por apresentarem um pronunciado alargamento da linha de
ressonancia do Ba II A4554. Outras estruturas pronunciadas em seus espectros sao a
banda G, devida ao CH, e as linhas do Sr II A4077 e A4215. Trabalhos posteriores
(Burbidge & Burbidge 1957, Warner 1965) mostraram que estas caracteristicas das
estrelas de bario se devem a excessos atmosféricos reais de carbono e dos elementos do
processo-s, ndo apenas de Ba e Sr. Tampouco eram efeitos de luminosidade, ou seja,
ndo se tratavam de estrelas supergigantes onde as linhas do Ba estariam naturalmente
mais fortes. Seus excessos atmosféricos representam um desafio fundamental para as
teorias de evolugdo estelar pés seqiiéncia principal e para as teorias de nucleossintese
estelar. Isso porque a producdo de elementos pelo processo-s € prevista teoricamente
apenas em estrelas gigantes do ramo assintético que estejam sofrendo, ou que ja tenham
sofrido, pulsos térmicos.

Nesta fase da evolugiio da estrela podem ocorrer reagoes nucleares que resultam em
liberagdo de néutrons para o interior estelar. Existem duas reagoes citadas na literatura
como fontes de néutrons neste ambiente astrofisico, 22I\1<:(f:)c.11)35Mg & 13C((:\t,n)“jO. No
entanto, as condi¢des em que elas se tornam importantes sao diferentes. A reagao do
“’Ne seria ativada em estrelas de massa intermedidria (entre 3 e 9 M® ) enquanto a
reacio do *C atuaria apenas em estrelas de baixa massa (entre 1 e 3 Mg ) com baixa
metalicidade. Diversos trabalhos (Tomkin & Lambert 1979, Tomkin & Lambert 1983,
Malaney 1987a) mostraram que a reagao do *’Ne produz resultados incompativeis com
as observacdes e que a provavel fonte de néutrons é a reacio do C em todos os casos.
Os néutrons assim liberados sao capturados por nucleos-semente do grupo do ferro (Sc,
Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu e Zn) e pelos elementos resultantes de capturas anteriores,
formando novos nticleos e, apds o decaimento, novos elementos. No chamado processo-

s, s do inglés slow, as sucessivas capturas de néutrons ocorrem em uma escala de tempo



lenta comparada com a escala de tempo de decaimento beta dos nicleos formados.
Fendmenos de dragagem profunda, apos o pico do pulso, levam parte do material recém
processado para atmosfera da estrela, onde este se torna acessivel a observacao. O
proprio processo-s foi descoberto gracas a identificagdo do Tc na atmosfera de estrelas
S (Merril 1952). O isétopo mais estivel do Tc tem meia-vida de 4,2:10° anos e sua
observagdao em estrelas foi um forte indicio de que sua produgdo deveria ter origem
local recente. As estrelas de bario sao, no entanto, menos massivas € menos luminosas
que as estrelas do AGB, assim, ndo ¢ esperado que elas tenham passado por estes
estagios e, portanto, nao poderiam ter se auto-enriquecido.

Apesar disso acreditava-se que os excessos observados eram, de alguma maneira nao
prevista nos modelos, produzidos no interior da prépria estrela de birio, e que, durante a
ascensdo ao ramo das gigantes, eventos de dragagem transportassem o material
enriquecido para a atmosfera estelar. Um importante passo para a resolugdo do
problema foi dado no inicio da década de oitenta. Nessa época descobriu-se que todas as
gigantes de bario sao provaveis membros de sistemas bindrios (McClure, Fletcher and
Nemec 1980, McClure 1983, 1984) gracas ao acompanhamento da variacdo da
velocidade radial de um grupo de estrelas de bdrio e de gigantes normais. Uma ana
branca companheira foi, em alguns casos, detectada no ultravioleta com observagdes do
satélite [International Ultraviolet Explorer (IUE) (Bohm-Vitense 1980, Domini &
Lambert 1983, Bohm-Vitense & Johnson 1985). Trabalhos mais recentes de
monitoramento de velocidade radial (Udry et al. 1998a, 1998b) e observacdes no
ultravioleta com o Hubble (Bohm-Vitense et al. 2000) refor¢am esta idéia. No entanto, é
importante salientar que a detec¢ao da binaricidade parece ser indiscutivel apenas nas
estrelas de bdrio cldssicas, aquelas que apresentam excessos atmosféricos marcantes.
Para as chamadas mild barium stars, estrelas de bario onde o excesso de bario nao € tao
pronunciado, ainda ndo se pode concluir que todas sejam bindrias. Tal fato é de extrema
importancia pois a explicagao que hoje € aceita invoca a participa¢do da bindria, como
serd explicado mais adiante, mas se for comprovado que existem estrelas de bario que
ndo sdao bindrias uma outra explica¢ao deve ser encontrada. Ja foi sugerido que algumas
gigantes normais podem ter sido, erroneamente, classificadas como estrelas de birio,
pois a classificagao era feita de forma um tanto subjetiva por comparagao de espectros
de baixa resolucao. No entanto ndo parece ter ocorrido nenhum esfor¢o observacional
para confirmar a natureza peculiar destas estrelas. Neste trabalho chegamos a algumas

conclusoes interessantes sobre a natureza de algumas destas supostas estrelas de bario.



A explicag@o para as anomalias observadas surge facilmente no cendrio de um
sistema bindrio e €, hoje em dia, a hipotese aceita para explicar as estrelas de bario. A
companheira da estrela de bdrio € inicialmente mais massiva, evolul para 0 ramo
assintético, atravessa a fase de pulsos térmicos e se auto enriquece com elementos do
processo-s e entdo, por mecanismos de perda de massa, transfere parte do material
enriquecido para a atmosfera da atual estrela de bario. A estrela mais massiva evolui
para o estagio de and branca e deixa de ser observada diretamente. Assim 0S €Xcessos
observados ndo sdo intrinsecos a estrela de bdrio mas podem ser usados como testes
observacionais para as teorias de nucleossintese estelar, convecgio e perda de massa em
estrelas frias, além da sua importincia para o estudo da evolu¢ao quimica da Galaxia.
Tal hipotese nio foi a tnica a ser cogitada e portanto nao deixou de ser criticada. Luck
& Bond (1991) argumentam que se um cendrio tdo simples realmente ocorre
deveriamos observar andlogos as estrelas de bdrio na seqiiéncia principal € no ramo das
subgigantes. Em uma extensa andlise, de diversas estrelas anas do disco da Galdaxia,
Edvardsson et al.(1993) identificaram um pequeno nimero de ands com excessos dos
elementos do processo-s. Em um esfor¢o para esclarecer a natureza de um grupo de
estrelas classificadas antes como “F str A4077'”, North et al. (1994) também
identificaram algumas estrelas anas de bario. Apesar de algumas identificacOes positivas
a quantidade de ands de bdrio conhecidas ainda é pequena em relacdo ao nimero de
gigantes conhecidas, e isto ainda representa um problema, mas nio € o que se pretende
abordar neste trabalho.

Com relacao aos detalhes da nucleossintese pelo processo-s, existem evidéncias
recentes de que este operaria com deplecao preferencial de certos elementos do grupo
do Fe. Estrelas do Grupo cinematico Ursa Maior, enriquecidas em elementos do
processo-s, mostram forte deple¢do de Mn e Cu em relagao ao Fe (Castro et al. 1999).
QOutros trabalhos com objetos enriquecidos em bdrio também mostram este
comportamento (Pereira e Porto de Mello 1997, Pereira et al. 1998). Em especial, o
padrao de abundancias da estrela HR6094, pertencente ao Grupo Ursa Maior, obtido por
Porto de Mello (1996), com uma precisao elevada, sugere a deplecao preferencial de
Mn e Cu e ainda que nicleos mais leves, como V e Sc, poderiam ser preservados em
relacdo ao Fe. Tais resultados podem representar importantes vinculos para os modelos

de captura de néutrons no ambiente astrofisico das gigantes do ramo assintético, dados

' F str A4077 sdo estrelas que se assemelham as estrelas Am. mas mostram a linha 24077 do estréncio
anormalmente forte.



bastante escassos na literatura. E particularmente notdvel a auséncia de andlises
espectroscopicas detalhadas para estrelas gigantes de bario com dados de alta qualidade,
que se tornaram possiveis com o instrumental moderno. A alta qualidade ¢é
imprescindivel pois 0s excessos e deficiéncias que podem estar sendo observados nos
elementos do grupo de Fe sdo de pequena magnitude e poderiam estar mascarados pelo
nivel de erro encontrado nas andlises disponiveis na literatura.

Muitas analises espectroscOpicas de estrelas de bdrio estdo disponiveis na literatura, a
maior parte delas, no entanto, ¢ bascada em espectros obtidos com placas fotogrificas
(Pilachowski 1977 e Zacs 1994), discutem menos elementos € usam técnicas de analise
menos robustas que as usadas neste trabalho. Foram feitas também tentativas de se
vincular as abundancias observadas a resultados tedricos de captura de néutrons
(Cowley & Downs 1980, Tomkin & Lambert 1983, Smith 1984, Malaney 1987a). Os
resultados nem sempre sdo animadores. As andlises de Tomkin & Lambert (1983) e
Smith (1984), por exemplo, encontram diferentes ajustes para a mesma estrela, HR774.

Neste trabalho, realizamos a andlise detalhada de composi¢ao quimica e obtemos
parametros atmosféricos e estado evolutivo de uma amostra composta por dez estrelas,
classificadas na literatura como gigantes de bdrio, e quatro gigantes normais para
comparagao. O padrao de abundancias foi caracterizado em detalhe para os elementos,
Na, Mg, Al, Si, Ca, que sdo elementos leves; Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, que sdo
elementos do grupo do ferro; Cu, Zn, que sido elementos de transigio por mostrarem
comportamento misto de elementos do grupo do ferro e de elementos do processo-s; Sr,
Y, Zr, Ba, La, Ce, Nd, que sdo elementos do processo-s; e Sm, Eu e Gd, elementos do
processo-r de captura de néutrons. Discutimos em detalhe as possiveis fontes de erro
associadas aos nossos resultados para a sua melhor caracterizacio. Com essas
abundancias utilizamos modelos tedricos de captura de néutrons (Malaney 1987a,
1987b), obtendo resultados sobre os pardmetros de exposi¢do de néutrons que melhor
ajustam os excessos observados. Discutimos entdo os efeitos nucleossintéticos
sugeridos nos trabalhos citados acima. Encontramos ainda que alguns objetos citados
como estrelas de bario com baixos excessos atmosféricos sdo na realidade gigantes
normais, o que reforga a necessidade de andlises baseadas em dados de alta qualidade

para estes objetos.



CAPITULO 1

OBSERVACOES E REDUCOES

1.1 - Selecio da amostra e observacgoes

As estrelas de bdrio observadas para este trabalho foram selecionadas por Gustavo
Porto de Mello com base em resultados colhidos da literatura. A amostra foi selecionada
para ser observada a partir do hemisfério sul, sendo composta de estrelas nao muito
frias, para possibilitar uma andlise de abundéncias mais confidvel, e brilhantes, para
permitir a obteng¢dao de espectros com alta relagdo sinal-ruido (S/R). Foi construida,
também, de modo a conter estrelas com diferentes intensidades de excessos dos
elementos de captura de néutrons, desde as chamadas mild barium stars, estrelas com
fracos excessos, até estrelas de bario cldssicas com excessos superiores a 1,0 dex. A
selecdo foi feita a partir de analises anteriores disponiveis na literatura. Cobrir esta
variedade de gigantes de bdrio ¢ importante para verificar provéaveis correlagoes dos
excessos observados com os pardmetros atmosféricos e evolutivos. E importante
também para verificar se diferentes parametros de exposi¢io de néutrons podem ser
responsaveis pelo fendmeno das estrelas de bario com diferentes intensidades, ou se a
explicacao deve ser encontrada em outro lugar. A tabela 1.1 apresenta os dados
encontrados na literatura para os objetos selecionados. Todas as estrelas, com excec¢do
de HR 1016 (Pilachowski 1977) e HR5058 (Luck & Bond 1991), foram usadas por Zacs
(1994), que realizou uma andlise detalhada de uma grande amostra de estrelas de bdrio
mas com dados e métodos de qualidade inferior aos nossos.

Das estrelas normais HR440 ¢ HR1326 foram escolhidas no Bright Star Catalogue
(Hoffleit 1982), por ndo apresentarem peculiaridades quimicas, a julgar por seus tipos
espectrais, e temperaturas semelhantes as das estrelas de bdrio, por terem indices de cor
semelhantes a estas. HR4932 ¢ Epsilon Virginis (¢ Vir), a mesma estrela padrao usada

por Zacs (1994) e uma das gigantes mais bem estudadas da literatura (Cayrel de Strobel

o



et al 1985). Neste trabalho ela também serd usada como estrela padrdo para uma andlise

diferencial.

Tabela 1.1 — Identificagdo HR ¢ HD, magnitude V, tipo espectral, classe de luminosidade, parametros
atmosféricos e abundéncia de bdrio para os objetos selecionados. Todos os dados foram obtidos na

literatura .

HR HD V | Tipo | Classe| Te | logg | [Fe/HF [[Ba/Fe]
espec. | Lumin.

440 | 9362 | 40 | KO n-Iv | 4850 | 2,7 : =LY
649 | 13611 | 44 | G6 Il | 5050 | 23 | -0,3 | +0,44
1016 | 20894 | 55 | G6.5 b |5100| 36 | -0,2 |-0,20
1326 | 26967 | 3,9 | Ki Il | 4600 | 2,6 : "
2392 | 46407 | 6,2 | KO Il | 5000 | 2,1 | +0,1 | +1,34
| 4608 | 104979 | 4,1 G8 i 5000 | 2,2 | <0,1 |+0,93
4932 | 113226 | 28 | G8 lllab | 4970 | 2,8 0,0 0,0
5058 | 116713 | 51 | K05 | il | 5000 30 | %02 | -
5802 | 139195 | 5,3 | KO I 5140 | 2,7 | +0.3 | +0,52
7321 | 181053 | 6,4 KO llla | 4885 | 2.1 -0.2 | +0.34
8115 | 202109 | 3,2 | G85 T 5050 | 2,8 | +0,1 | +0,41
8204 | 204075 | 3,7 | G4 I 5230 | 1,56 | +0,2 |+1,31

- | 205011 [ 64| G9 | Ila | 4950 | 24 | +0,1 |+0,88
8678 | 220000 | 51 | K2 T 4575 | 26 | -0,1 |+0,42

Nossos espectros foram obtidos com o espectrografo FEROS (Fiber-fed Extended
Range Optical Spectrograph) acoplado ao telescopio de 1,52m do ESO (European
Southern Observatory), em 1999 e 2000, por Licio da Silva (MCT/Observatério
Nacional). O FEROS € um espectrografo echelle alimentado por fibra 6tica que distribui
a cobertura espectral AA3560-9200 A em 39 ordens mantendo um poder resolutor

aproximadamente constante de R = 48000. O CCD disponivel para uso com o FEROS

* A notagio [elemento/H] € definida da maneira usual: [elemento/H] = [0g(Neien/Niw) , ~ 10g(Nejen/Nu) -
Onde (Nuen/Ny), representa a razio entre o nuimero populacional do elemento em questio e o hidrogénio

na estrela e (Ndu,";‘N”)@ ¢ o mesmo no Sol. Jd a notagdo [elemento/Fe| tem o mesmo significado apenas

substituindo o H pelo Fe.



possﬁi 2048x4096 pixels de 15 um. Os ‘espectros FEROS sdo processados
automaticamente on-line de modo a serem disponibilizados calibrados em comprimento
de onda e com as diversas ordens compostas em um unico espectro linearizado de
grande cobertura. Este mesmo processamento on-line executa as corre¢des de bias e
flat-field automaticamente. O software de reducdo on-line € baseado no pacote MIDAS
(Munich Image Data Analysis System). Nossos espectros tem relagdo sinal ruido tipica
de S/R ~ 500-600, valores estes estimados por nés em janelas de continuo com uso do

IRAF (Image Reduction and Analysis Facility).
1.2 - Correcao de velocidade radial

Neste trabalho escolhemos por usar a pré redugdo on-line do FEROS. Com isso s
resta realizar a corre¢io do deslocamento em comprimento de onda causado no espectro
pela velocidade radial da estrela e efetuar o processo de normalizagdo para, entdo,
iniciar a medida de larguras equivalentes. Além dos espectros das estrelas do projeto
temos um espectro integrado do Sol (do satélite galileano Ganimedes). Este espectro foi
posto em escala de comprimento de onda de repouso através da comparacdo de
comprimentos de onda com os valores tabelados em Moore et al. (1966).

Os espectros das estrelas foram entdao comparados ao espectro do Sol para que fosse
determinado o deslocamento aparente das linhas e, a partir deste deslocamento, foi
determinada a velocidade radial dos objetos. Este processo e os demais descritos neste
trabalho foram realizados utilizando rotinas do pacote IRAF. Para cada espectro foram
escolhidas trés regides diferentes, com linhas espectrais nao muito intensas,
relativamente isoladas e com os perfis bem definidos, onde o processo de determinagao
de velocidade foi aplicado. Com a rotina specplot podemos visualizar os cspéclms em
uma mesma tela. Procedemos entdo o deslocamento, em coordenada de comprimento de
onda, do espectro da estrela cuja velocidade se quer determinar até que a regiao
escolhida esteja, visualmente, superposta a mesma regiao no espectro em repouso de
maneira satisfatoria. Com este deslocamento a rotina fornece o valor de velocidade
radial associado. Repetimos o processo em cada regido escolhida obtendo assim trés
determinacoes. Tomou-se entdo a média aritmética das trés determinagdes para se

efetuar a corre¢ao. Com o valor de velocidade radial assim determinado os espectros



foram corrigidos para garantir que todos estivessem em uma escala de comprimento de
onda de repouso. Este método, apesar de simples, garante 6tima precisao interna, mais
do que suficiente para uma analise de abundancias de alta qualidade. Os resultados sdo

apresentados na tabela 1.2.

Tabela 1.2 — Média dos valores de velocidade radial obtidos com o método descrito no texto para cada

espectro com o respectivo desvio padrio.

Imagem Velocidade o Imagem Velocidade o
(Km/s) (Km/s)
EpsVir_a 13425 0,06 HR5802_a +2,78 0,01
EpsVir_b -13,23 0,07 HR5802_b +2,79 0,04
EpsVir_c -14,04 0,03 HR649 +1,93 0,07
HR1016 +4,00 0,05 HR7321_a -23,06 0,07
HR1326 +21,84 0,12 HR7321_b -23,05 0,10
HR2392 -7,65 0,26 HR7321_c -23,31 0,03
HR440 -3,94 0,16 HR8115 +15.93 0,17
HR4608_a - - HR38204 +3,71 0,24
HR4608_b 29,27 0,25 HR8878 +40,84 0,09
HRS5058 63,91 0,32 HD205011 +11.,86 0,03

Algumas estrelas foram observadas mais de uma vez e, portanto, apresentam mais de
um espectro. Estes espectros receberam o nome identificagao (HR ou HD)_a, b ou _c.
Para essas estrelas a velocidade radial foi calculada separadamente em cada imagem.
Apos a corregao foi feita uma média dos espectros com a qual se trabalhou dai por

diante. O espectro HR4608_a apresentou defeitos e ndo foi mais utilizado.

1.3 - Normalizacio do continuo

Feita a corregao de velocidade radial o proximo passo € a determinagao do continuo
aparente para que o espectro seja colocado em uma escala de fluxo normalizada. A

grande cobertura espectral, AA3560-9200, apresentada pelos espectros do FEROS



impossibilita numericamente uma unica normalizagdo e se fez necessario, entdo, a
subdivisdo dos espectros em partes menores que permitissem normalizacdo individual.
As divisoes no espectro foram feitas seguindo critérios como localizagdao de linhas
espectrais de grande importancia para os objetivos do projeto, contaminag¢ao com linhas
de origem atmosférica ¢ a existéncia de linhas de grande intensidade que rebaixam
naturalmente o continuo, impossibilitando sua normalizagdo satisfatéria. Os cortes tém
cerca de 300 A, a tabela 1.3 mostra os limites de cada se¢do dos espectros e inclui

também exemplos de elementos de interesse presentes na respectiva se¢ao.

Tabela 1.3 — Limites de cada se¢ao normalizada individualmente e .

exemplos de elementos de interesse presentes nas mesmas.

Seg¢do n° A inicial A final Elementos

1 4500 4820 Mn,Y

2 4880 5165 Mn, Y

3 5190 5364 Y

4 5374 5614 Mn, Y

5 5610 5885 Ba, Cu
6 5880 6213 Mn, Ba
4 6193 6510 La, Ba

8 6600 6870 ALY

Para a normalizagcdo sdo escolhidas, em cada seco, regides livres de linhas e que,
por comparacao com um atlas solar de alta resolugao (Kurucz et al. 1984), sao regioes
por onde parece passar o continuo aparente. Em cada uma destas regioes € marcado um
ponto. Pelos pontos escolhidos tenta-se ajustar um polindbmio, com o menor grau
possivel para evitar curvaturas acentuadas. Obviamente nem todos os pontos escolhidos
inicialmente sdo ajustdveis, desta maneira a escolha de pontos ¢é revista até produzir um
ajuste satisfatorio. O polindbmio representa o continuo aparente. O espectro € entao
dividido por este polindomio resultando em um espectro com escala de fluxo
normalizada no continuo. E importante que todo o processo de normalizagio seja
realizado por uma Unica pessoa para que possiveis erros sistemdticos na defini¢do do

continuo possam ser relevados em uma andlise comparativa.
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Figura 1.1 — O espectro da estrela HR 1016 na regido mais azul aproveitada para este trabalho. E ficil

notar a grande quantidade de linhas rebaixando o continuo.
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Figura 1.2 — Espectro da estrela HR 1016 em uma regiao mais vermelha que a anterior. Notamos que a

quantidade de linhas diminui ¢ o continuo pode ser determinado mais facilmente.

10



Nas regides de comprimento de onda menor o espectro ¢ formado por uma grande
quantidade de linhas resultando em poucos pontos de continuo disponiveis. Para estas
regides foram usados em geral cerca de quatro a cinco pontos para tragar 0 continuo
aparente, ou mais quando era possivel. Em direcao ao vermelho a situagao melhora e
gradualmente mais pontos podem ser usados para definir o continuo aparente. Possiveis
erros no posicionamento do continuo podem subestimar ou superestimar as
subsequentes medidas de larguras equivalentes. Tal efeito serd discutido posteriormente
em uma se¢ao dedicada a andlise das incertezas de nossos resultados. As figuras 1.1 e

.2 sao exemplos de regides normalizadas. A primeira delas é um exemplo da sec¢do do
espectro mais azul, onde fica clara a dificuldade na escolha dos pontos. A segunda € um
exemplo de uma se¢do de comprimento de onda maior, onde podemos perceber uma

melhora significativa quanto a escolha do posicionamento do continuo.

1.4 - Medidas de larguras equivalentes®

A radiacao que emerge do interior estelar em dire¢do a sua fotosfera € continua,
muito semelhante a emissao de um corpo negro, com diferencas devidas a efeitos de
opacidade no interior estelar que levam a uma certa redistribui¢io da radiacio em
comprimento de onda. Ao atravessar a fotosfera os fétons interagem com a matéria e
nesta interacao alguns fotons sdo retirados do feixe de radiagao. Uma das possibilidades
de interacao acontece quando os fotons t€m energia exata para provocar a excitacao de
um elétron ligado. Eles sdo entdo absorvidos fazendo com que o elétron se transfira de
um nivel de energia para outro com energia maior dentro do mesmo dtomo.
Eventualmente o elétron ird se desexcitar para um nivel de menor energia, emitindo um
féton com energia igual a diferenca entre os niveis. O féton emitido nao ird viajar
necessariamente na mesma dire¢do daquele que foi inicialmente absorvido. Desta
maneira temos a remogao de fotons do feixe de radiag@o inicial. Os niveis de energia
dos elétrons de um dtomo dependem do seu niimero atdmico e da quantidade de elétrons

que ele possui. Desta maneira, em geral, as diferencas entre o0s niveis e

* A discussio qualitativa sobre formacdo de linhas espectrais nesta se¢io é baseada nas discussdes
encontradas em Novotny (1973) ¢ Gray (1992). Para maiores detalhes, qualitativos e quantitativos, o

leitor deve procurar tais trabalhos ou outros textos especializados.



consequentemente os fétons que podem ser retirados do feixe, serdo de diferentes
energias para diferentes dtomos e para diferentes estados de ionizacao de um mesmo
atomo. Assim, analisando a radiacdo que recebemos de uma estrela identificamos falhas
no continuo, devidas aos fotons retirados do feixe, tais falhas sdo as chamadas linhas
espectrais. Como elas sdo caracteristicas da espécie quimica responsdvel por sua
formagdo podemos, a partir de sua observacdo na radiacdao oriunda de uma estrela,
inferir quais elementos estdo presentes em sua fotosfera. O perfil de uma linha espectral
formada com o cendrio descrito acima, chamado de perfil natural, sera extremamente
fino, cerca de 0,000118 A de largura a meia altura (Novotny 1973). As linhas
observadas nos espectros estelares sdo, no entanto, bem mais largas. Existem alguns
efeitos importantes que levam ao alargamento das linhas que devem ser considerados.
Um destes efeitos € o alargamento Doppler. Este alargamento acontece devido ao
conhecido efeito Doppler, causado aqui pelo movimento térmico dos atomos. Este
movimento faz com que os dtomos percebam os fotons do campo de radiagao com
freqiiéncias ligeiramente diferentes, superiores ou inferiores se o dtomo estiver se
aproximando ou se afastando, respectivamente. Dessa maneira tais fétons também
poderdo causar a excitagdo dos elétrons. Este efeito faz com que a linha assuma um
perfil gaussiano. Por exemplo para a linha HP no Sol a largura a meia altura € de cerca
de 0,264 A (Novotny 1973), cerca de 2000 vezes maior que o alargamento natural.
Outro efeito de alargamento importante é o chamado alargamento colisional ou
alargamento por pressao. Este efeito € causado pela presenca de outros dtomos € fons na
regido ao redor do dtomo. Por meio de interagdes eletromagnéticas os niveis de energia
do dtomo sofrem perturbagdes. As perturba¢des combinadas das particulas préximas,
em um dado instante, fazem com que fétons de outras energias, proximas a energia que
causa o perfil natural, também possam causar a excita¢do de elétrons ligados ao dtomo.
Desta maneira outros fotons poderdo ser retirados do feixe de radia¢ao. De acordo com
a natureza da espécie perturbadora e da espécie perturbada a dependéncia da
perturbagao na energia € diferente e os efeitos recebem nomes diferentes. Por exemplo,
quando a espécie perturbada e a perturbadora s@o dtomos neutros da mesma espécie o
efeito recebe o nome de efeito de ressonancia; este efeito tem magnitude importante
apenas para o hidrogénio, que ¢ a espécie mais abundante. Quando sdo dtomos neutros
de espécies diferentes o efeito recebe o nome de efeito van der Waals; novamente s6 é
importante quando a espécie perturbadora ¢ o hidrogénio. Estes, e outros, efeitos de

alargamento colisional produzem uma linha com perfil lorentziano.



O perfil real da linha espectral serd dado por uma convolugio® entre o perfil natural,
o gaussiano e o lorentziano. Como o perfil natural € praticamente uma fun¢do delta de
Dirac, o perfil real €, na verdade, uma convolugio entre a gaussiana e a lorentziana. O
resultado desta convolugao € chamado perfil de Voigt. Quando observamos um espectro
estamos introduzindo ainda um perfil instrumental. O perfil instrumental pode em geral
ser aproximado por uma gaussiana. Entdo, por fim, o perfil realmente observado sera a
convolugdo entre o perfil real e a gaussiana instrumental. Como, em geral e também no
nosso caso, o perfil instrumental € mais largo que o real temos que, para linhas de
intensidade fraca a moderada o perfil observado sera gaussiano. No entanto, para linhas
de maior intensidade, o perfil observado terad contribui¢des da asa lorentziana, que nao
sao despreziveis, e observaremos entao um perfil de Voigt.

Podemos usar a informacdo da drea da linha espectral, ou seja, da quantidade de
radiagdo retirada do feixe inicial, para derivarmos caracteristicas da fotosfera estelar
como a abundéncia dos elementos, a temperatura efetiva, a gravidade superficial e a
velocidade de microturbuléncia. A area da linha € chamada de largura equivalente. Isso
porque, se consideramos que o continuo do espectro € unitario e se representamos a
linha por um retingulo com base em zero, o valor numérico de sua drea pode ser
identificado com o valor de sua largura. Ja os parametros atmosféricos citados acima
podem ser entendidos da seguinte maneira; a temperatura efetiva € a temperatura que
teria um corpo negro capaz de produzir o mesmo fluxo integrado em freqiiéncia que €
recebido da estrela. A gravidade superficial € comumente dada em logaritmo, e
representa a aceleragao da gravidade na superficie da estrela. Por fim a velocidade de
microturbuléncia € um campo de velocidade, cuja origem ¢ um tanto incerta, que deve
ser usado em conjunto com a velocidade Doppler térmica para que o formalismo
matematico seja capaz de reproduzir o perfil observado da linha.

Nossos resultados sobre os pardmetros atmosféricos e abundancias, apresentados nas
proximas sec¢oes, sdo baseados em medidas de larguras equivalentes de linhas
espectrais. A lista de linhas usadas neste trabalho pode ser encontrada no apéndice 1. Tal
lista é baseada nas linhas usadas por Porto de Mello (1996) e foi estendida pelo mesmo,

para este projeto, por meio da identificacdo de linhas no nosso espectro de Ganimedes,

? Para aqueles que nio estio familiarizados com a operacio matemitica da convolugio recomendamos

que consultem Gray (1992) ou textos matematicos especializados.



também obtido com o FEROS, baseando-se nos comprimentos de onda tabelados em
Moore et al. (1966).

Para medir as larguras equivalentes utilizamos a tarefa splot do IRAF. Com esta
tarefa podemos ajustar numericamente um perfil gaussiano ao perfil observado
escolhendo os limites em comprimento de onda do perfil. Obtemos assim o valor da
largura equivalente. A escolha destes limites, e consequente determina¢do das larguras
equivalentes, ¢ uma das fontes que podem introduzir incertezas nos nossos resultados e
ela também serd discutida mais adiante em uma secao dedicada as fontes de incertezas.
Mas, como foi discutido acima, a linha sé apresenta um perfil gaussiano se tiver
intensidade fraca ou moderada, sendo que a gaussiana deixa de representar bem o perfil
da linha quando ela tem grande intensidade. Precisamos entdo determinar qual o limite
entre linhas de intensidade moderada e forte.

Sabemos que, mantendo as outras caracteristicas que influenciam na formagao das
linhas, como temperatura etc., constantes e, aumentando gradativamente a abundancia
da espécie quimica em questdo, mas de maneira que sua quantidade permaneca pequena
em relacao ao numero de fotons que podem ser absorvidos, a largura equivalente ira
aumentar de maneira linear. Durante esta fase o perfil da linha é ditado pelo
alargamento Doppler. Uma segunda fase comeca quando a quantidade de absorvedores
aumenta o suficiente para estar usando todos os fétons que podem ser absorvidos devido
ao alargamento Doppler. Neste momento ocorre a saturagao da linha. Nesta fase a
largura responde de maneira fraca ao aumento da quantidade de absorvedores e €
também agora que o perfil da linha come¢a a se afastar de um perfil puramente
gaussiano e as asas lorentzianas comec¢am a ficar importantes. Continuando o aumento
do numero de absorvedores entramos na fase de amortecimento onde as asas
lorentzianas se desenvolvem com maior intensidade devido ao aumento do nimero de
particulas perturbadas. Um grafico onde estes comportamentos de uma linha sao
mostrados ¢ chamado de curva de crescimento. Para determinar o limite até onde o
ajuste puramente gaussiano € satisfatorio precisamos construir um grafico deste tipo.

Podemos produzir um grafico semelhante a uma curva de crescimento, de maneira
empirica, usando linhas diferentes de uma mesma espécie quimica. Para isso
construimos um grifico da profundidade da linha contra sua largura equivalente.
Quando a linha atinge o estdgio de saturacio sua profundidade deixa de aumentar. Por
este motivo um grafico como sugerido pode nos fornecer informacao sobre a largura

equivalente onde o efeito de saturacao comeca a ficar importante e, portanto, onde o
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Figura 1.3 — Grifico da profundidade contra largura equivalente para as linhas do Fe I em € Vir. Com este
grifico determinamos onde se inicia o processo de saturagdo, e portanto até onde podemos aproximar o

perfil da linha por uma gaussiana. O limite foi estabelecido em 150 mA.

ajuste gaussiano deve ser abandonado pois a linha passa a ser observada com o perfil de
Voigt. Criamos este grafico, figura 1.3, com base na medida de larguras equivalentes de
linhas do Fe I na estrela € Vir em todas as se¢oes do espectro citadas na tabela 1.3. Com
base neste grifico adotamos o limite de 150 mA como o limite superior de largura
equivalente onde o ajuste puramente gaussiano seria usado. Qualquer linha que
apresentasse largura maior que este limite, na tentativa de se ajustar um perfil
gaussiano, recebeu um tratamento diferenciado. Para estas linhas, em alguns casos,
procedemos a medida de largura equivalente por meio do ajuste de um perfil de Voigt.
Este recurso também € disponibilizado pela rotina splot do IRAF. Os detalhes deste
ajuste serdo discutidos mais adiante nesta mesma se¢ao. Faremos antes uma discussao
sobre o método que usamos para fazer as medidas das linhas ajustavéis por gaussianas.
Como pode ser facilmente notado a quantidade de linhas espectrais que nos
propomos a analisar para a realizacao deste trabalho € extensa (ver Apéndice I).
Proceder 2 medida da largura equivalente de cada linha individualmente demandaria um

tempo excessivo. Buscando otimizar o tempo gasto nessas medidas decidimos por testar



a possibilidade de implementar um procedimento de medida automadtico e adotéd-lo caso
o resultado obtido fosse satisfatorio.

Tal procedimento estd disponivel no IRAF através da rotina bplot. A rotina bplot usa
um script e implementa os comandos descritos neste. O IRAF atribui a tal script o nome
de “cursor”. Esta mesma rotina (bplot) pode ser usada para outros fins além da medida
de larguras equivalentes, bastando para tanto montar o cursor da maneira adequada.

Para o nosso caso, a medida de larguras equivalentes por ajuste de perfis tedricos
gaussianos ou de Voigt, o cursor deve apresentar 65 limites do ajuste em comprimento
de onda para cada linha ¢ os comandos que criam o ajuste na rotina splot. Para ilustrar
segue um exemplo real, uma parte do cursor construido para a se¢ao | de comprimento

de onda dos espectros normalizados.

4523.28 1.000 1 k
4523.49 1.000 1 k
4524.55 1.000 1 d
4524 .97 1.000 1 4
4524.69 1.000 1 g
4524.93 1,000 1 g
001g

001a

001 a

001n

OB A

0 01

Neste exemplo, as duas primeiras linhas marcam os limites da linha espectral, com
coordenadas x, o comprimento de onda, e y, o fluxo normalizado, exatamente na
posi¢do onde estaria o marcador grafico se estivéssemos usando a rotina splot. Para um
ajuste gaussiano usamos os comandos “k k™ nos limites. Poderiamos usar “k v para
ajustar um perfil de Voigt, por exemplo. Podemos ter um caso onde duas linhas se
interceptem parcialmente e seja necessario um ajuste que separe a contribuicao de cada
uma (0 que se chama em inglés de deblending). As linhas terminadas por “d” marcam
os limites do ajuste para deblending, as linhas terminadas por “g” marcam 0s centros
das duas gaussianas que serdo ajustadas, e os outros comandos se referem a opgoes
sobre 0 ajuste, exatamente como seria necessdario usando a rotina splot. A rotina bplot

procede a leitura do arquivo cursor € executa os comados nele descritos em uma lista de



imagens especificada, medindo as larguras equivalentes automaticamente. O arquivo de
saida desta rotina (mostrado abaixo) contém informac¢des como: lambda central da
linha, largura equivalente em angstrons, profundidade da linha e largura a meia altura da

gaussiana, entre outros.

Oct 26 15:08 [EpsVir_norm 1.fits]: hdl13225Ba

4502.208 1. -0.104734 0.1047 -0.56986 R B 0.
4518.018 1; =D;:125567 0.1256 -0.6806 Dl 733 0.
4523.394 0.99599999 -0.083393 0.08339 -0.485775 0.1613 0.

center cont flux eqw core gfwhm 1 fwhm-
4524 .683 1. =0.071527 0.07153 -0.413963 0.1623 0.
4524 .942 1. -0.118695 0.1187 -0.490129 B Z275 0.

Os limites do ajuste de cada linha precisam ser determinados em um espectro de
referéncia. Como nos propomos a fazer uma andlise diferencial onde a estrela padrao é €
Vir, a escolha mais 6bvia € usar esta estrela para determinar os limites do ajuste. Com
isso foi feita a medida manual de € Vir em todas as se¢des do espectro usadas e os
arquivos cursores foram baseados nas suas linhas.

Com este procedimento adotamos os mesmos limites para as mesmas linhas em
estrelas diferentes. Tal procedimento parece ser questiondvel jd que as linhas podem ter
intensidades diferentes em estrelas diferentes. No entanto a literatura mostra que nossas
estrelas tém metalicidades e parametros atmosféricos semelhantes entre si, 0 que nos
leva a esperar que a intensidade das linhas ndo sofra grande variacdo. Exce¢ao a isso sao
as linhas relativas aos elementos pesados do processo-s, as quais sao esperadas mais
intensas nas estrelas de bdrio do que em nossa estrela padrao € Vir. Por necessitarem de
uma ateng¢do especial as linhas dos elementos Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce e Nd ndo foram
incluidas na rotina automatica e sim medidas manualmente em todas as estrelas. Para
evitar que possiveis erros na medida automdtica eliminassem as poucas linhas
disponiveis de elementos como Na, Mg, Al, Cu e Zn, eles também foram deixados de
fora da rotina automatica, o0 mesmo acontecendo com os elementos do processo-r: Sm,
Eu e Gd. Desta maneira apenas os elementos, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co e Ni
foram medidos pela rotina automatica.

Obviamente precisdvamos testar se os valores fornecidos pela rotina automatica eram
realmente consistentes. Para isto fizemos alguns testes. Primeiro procuramos por erros

sistematicos da rotina automatica comparando o resultado de suas medidas de largura



equivalente com medidas manuais. € Vir foi medida manualmente em todas as regides;
as demais estrelas tiveram as larguras equivalentes da se¢ao 1 medidas manualmente
para a comparac¢do. A secdo 1 foi escolhida por ser a regido mais azul do espectro, onde
se concentra um maior niimero de linhas, portanto onde a determinagdo do continuo e as
medidas de larguras equivalentes estdo sujeitas a maior dificuldade. Apresentamos a
seguir alguns grdficos que ilustram a comparagdo para algumas estrelas. O primeiro
grafico mostrado na figura 1.4 diz respeito a € Vir. Como os limites foram baseados
nesta mesma .estrcla esperdvamos que, se a rotina funcionasse perfeitamente, nao
haveria diferenca entre as medidas feitas pela rotina automdtica e feitas manualmente.

Realmente observamos que o acordo ¢é perfeito.
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Figura 1.5 - Comparagdo entre larguras equivalentes medidas pela rotina automatica e medidas

manualmente para HD 205011.

Na figura 1.5 temos 0 mesmo grafico para HD205011, uma de nossas estrelas de bario.
Nesta figura a linha sélida representa a bissetriz € a linha pontilhada representa um

ajuste linear aos pontos. O ajuste € dado pela seguinte equagao:

LE auto. = ( -0,09106 £ 1,07476) + (1,01401 £ 0.01106)LE manual  (1.1)

Analisando este ajuste podemos verificar que o coeficiente linear ndao tem significado
estatistico e que, dentro de um critério 26, o coeficiente angular ¢ igual a unidade.
Assim consideramos o ajuste satisfatorio. Mostramos a seguir mais alguns exemplos,
incluindo os piores casos. Todas foram consideradas aceitiaveis dentro de critérios

estatisticos.
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Figura 1.6 — O mesmo para HR 1326, uma gigante normal.
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Figura 1.8 — O mesmo para HR 5058, também uma estrela de bario classica.
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Figura 1.9 — O mesmo para HR 8204, também uma estrela de bdrio classica.



Apesar dos resultados sugerirem, para algumas estrelas, um erro em largura
equivalente maior do que o que serd adotado adiante, ¢ preciso lembrar que estes
graficos dizem respeito a se¢do mais azul do espectro, que nao foi encontrado nenhum
erro sistematico e que, em nenhum caso, os coeficientes angulares tém significado
estatistico. Veremos ainda, nas proximas se¢oes, que o erro em largura equivalente tem
pouca influéncia nos erros finais, frente a isso e a agilidade do procedimento optamos
por usar 0 método automatico.

Usamos também, como teste, graficos de largura equivalente contra largura a meia
altura do ajuste gaussiano (FWHM), e de largura equivalente contra a profundidade do
perfil. Estes graficos foram construidos para todas as estrelas e todas as secoes. Para os
graficos de largura equivalente contra profundidade, esperamos uma relagdo linear bem
comportada até o limite onde se inicia a saturagdo; para os graficos de largura
equivalente contra FWHM, esperamos que as linhas se distribuam entre valores
proximos do esperado para o poder resolutor do espectro. Esperamos também que o0s
valores de FWHM aumentem lentamente com as larguras equivalentes, pois a linha
comega a se afastar de um perfil puramente gaussiano, ao se tornar mais intensa,
tendendo a um perfil de Voigt. As linhas com valores muito baixos de FWHM
provavelmente tem o perfil destruido ou com algum defeito, tais como raios cosmicos;
linhas com valores muito altos podem estar contaminadas ou sofrendo de erros de ajuste
do continuo.

Qualquer ponto que se apresentasse fora dos limites considerados normais foi
eliminado sem segunda andlise, pois, como as linhas incluidas na rotina automatica sao
de espécies quimicas que apresentam um grande nimero de linhas, a andlise ndo seria
prejudicada do ponto de vista quantitativo. A combinag¢ado de todos estes testes tornou o
procedimento automdtico totalmente satisfatério e ele foi, portanto, aprovado. Na
verdade a rotina automdtica foi testada antes que o limite de 150 mA fosse estabelecido.
Quando chegamos a este limite as linhas mais intensas que por ventura haviam sido
medidas pela rotina automdtica foram também desconsideradas. Este procedimento é
adotado por nio prejudicar a andlise do ponto de vista quantitativo e por que linhas que
se encontram no regime saturado da curva de crescimento prejudicam a qualidade da
analise, pois para estas as incertezas na determinacao da largura equivalente provocam

uma grande incerteza no valor de abundéncia, sendo desse modo vantajoso despreza-las.
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Figura 1.10 — Grafico de FWHM, largura a meia altura, contra a largura equivalente para a estrela € Vir
na se¢io 1 do espectro. Ambos resultados foram obtidos com a rotina automatica. Este tipo de grafico foi

utilizado como critério para eliminagao de linhas. Para maiores detalhes ver o texto.
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Figura 1.11 — Grifico de FWHM contra LE para HR 5058 na se¢do 2. Neste grafico temos o exemplo da
linha A4935 do Ni | cujo comportamento se afasta daquilo que seria considerado normal. Tal linha ¢ um

excmplo das linhas que foram eliminadas da andlise com base neste tipo de tesie grafico,
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Figura 1.12 — Grifico de FWHM contra LE para HR8204 na segdo 3. As linhas A5212 e A5359 do Co 1

foram excluidas da anilise.

Eps Vir - secao 1

0.8
0,7 | =
0,6 | .

05 | f.l

0.4 — fr

0,3 |

Profundidade

02 F -

0,1

i 1 i | i | i 1 L 1 L 1 1 | L |
0 20 40 60 80 100 120 140 160

LE automatica (mA)

Figura 1.13 — Grafico da profundidade da linha contra sua largura equivalente; ambos medidos pela rotina
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Figura 1.14 — Grifico de profundidade contra LE para HR 2392 na se¢ao 2. A linha A4935 Ni I ¢ um

exemplo de linha que foi eliminada com base neste critério grifico.
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Ficura 1.15 — Grafico de profundidade contra LE para HR 7321 na se¢do 4. As linhas AS381 Ti Il e

A5537 Mn I foram eliminadas por este critério grifico.



Para os elementos com poucas linhas e os elementos pesados, que, como ja foi dito;
foram medidos de maneira exclusivamente manual, usamos o mesmo limite, mas neste
caso, quando a largura equivalente do ajuste gaussiano era maior que 150 mA a linha
passava a ser ajustada por um perfil de Voigt.
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Figura 1.16 — Comparagio entre medidas de largura equivalente para linhas acima do limite de 150 mA,
feitas com ajustes puramente gaussiano e com perfil de Voigl. A linha sélida representa a bissetriz e a

linha pontilhada ¢ um ajuste linear aos pontos.

O perfil de Voigt surge quando ocorre a saturagdo do nicleo Doppler, que domina o
centro da linha, e se inicia o desenvolvimento de asas caracteristicas da lorentziana.
Através de um processo numérico a rotina usada para o ajuste escolhe uma gaussiana e
uma lorentziana, onde a convolugao das duas ¢ capaz de reproduzir o perfil observado.
Nos dados de saida temos o valor do GFWHM, a largura a meia altura da gaussiana, e o
valor da largura gama da lorentziana, que a rotina chama de LFWHM, que sdo valores
que caracterizam as duas curvas respectivamente. Fisicamente esperamos que o nucleo
Doppler, e portanto a gaussiana, nio sofra grande alteracio durante o regime saturado
mas sim que a contribui¢do da lorentziana aumente com o aumento da largura

equivalente. Com isso em mente fizemos estimativas do valor esperado de FWHM para



a gaussiana que seria esperado em cada se¢do para cada estrela, através das medidas de
linhas um pouco abaixo do limite de 150 mA. Procedemos entdo aos ajustes dos perfis
de Voigt procurando manter a realidade fisica, i.e, mantendo o GFWHM préximo do
limite preestabelecido. Tal preocupacio € de grande importancia pois observamos que o
procedimento numérico usado pela rotina do IRAF pode levar a ajustes sem realidade
fisica, onde, em alguns casos, a rotina ajusta o perfil observado com uma lorentziana
larga e uma gaussiana muito menos larga em relag¢@o ao que seria esperado. Quando isso
acontece observamos também que o valor de largura equivalente era sistematicamente
superestimado. Em geral foi possivel manter o GFWHM préoximo do limite, sendo que
em poucos casos o melhor valor obtido foi um pouco abaixo do limite esperado. A titulo
de comparagdo, e também para testar o comportamento do ajuste com perfil de Voigt,
procedemos também a medida destas linhas ajustando um perfil puramente gaussiano.
Na figura 1.16 mostramos a comparacao entre as larguras equivalentes medidas.
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Figura 1.17 — Grafico da largura a meia altura contra largura equivalente para o ajuste puramente

gaussiano das linhas maiores que o limite de 150 mA.

Podemos notar que a largura equivalente medida com o ajuste Voigt € maior que a
medida com o ajuste puramente gaussiano. Isso acontece porque o ajuste Voigt

consegue representar melhor as asas caracteristicas da lorentziana que se desenvolvem



nestas linhas, ajustando com melhor qualidade a largura equivalente da linha. Notamos
ainda, com o auxilio do ajuste linear mostrado na figura 1.16, que com o aumento da
largura equivalente o ajuste gaussiano puro se afasta cada vez mais do perfil real da
linha. Além disso, quando ajustamos um perfil puramente gaussiano a rotina tenta
numericamente alargar a gaussiana para conseguir reproduzir o perfil da linha. Com isso
temos um aumento da sua largura a meia altura com o aumento da largura equivalente.
Mostramos tal comportamento na figura 1.17.

Na figura 1.17 notamos que o FWHM cresce significativamente com a largura
equivalente. Tal comportamento se afasta do que seria esperado. Para estas linhas, que
se encontram no regime saturado e algumas talvez no regime amortecido da curva de
crescimento, ¢ esperado que o nicleo Doppler gaussiano ndo cres¢a com a largura
equivalente, pois o aumento desta deve estar refletido no aumento da contribui¢do das
asas lorentzianas. O aumento do FWHM se deve a tentativa da rotina de numericamente
alargar a gaussiana para ajustar o perfil observado da linha. Este grafico refor¢a que um
ajuste gaussiano puro ndo representa bem o comportamento destas linhas. A seguir

mostramos graficos resultantes dos ajustes Voigt.
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Figura 1.18 — Grafico da largura a meia altura da gaussiana componente do ajuste Voigl contra a largura
equivalente medida com este ajuste. Claramente a tendéncia com largura equivalente presente na figura

1.17 for eliminada.
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Figura 1.19 — Grafico da largura a meia altura da lorentziana componente do ajuste Voigl contra a largura
equivalente medida com este ajuste. A tendéncia de crescimento com largura equivalente é bem mais

acentuada do que a tendéncia do GFWHM.

Na figura 1.18 temos o grifico do GFWHM contra a largura equivalente do ajuste
Voigt. Comparando com o anterior, figura 1.17, onde mostramos o comportamento
equivalente para o ajuste puramente gaussiano, podemos notar que a tendéncia de
crescimento com largura equivalente, presente na figura 1.17, € eliminada na figura
1.18. Tal comportamento era esperado pois o ntcleo gaussiano da linha deve
permanecer praticamente inalterado. Podemos ainda notar que o comportamento de
crescimento com largura equivalente ¢ transferido para a componente lorentziana,
conforme esperado. A largura a meia altura da lorentziana aumenta de praticamente
desprezivel para valores considerdaveis muito mais rapidamente que o pequeno aumento
notado no GFWHM. Tal comportamento se deve ao crescimento da contribui¢ao das

asas lorentzianas na formagao do perfil observado das linhas.
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Figura 1.20 — Este grafico mostra o comportamento de uma medida percentual do aumento da largura
equivalente do ajuste Voigt em relagdo a medida puramente gaussiana, (LEGauss — LE Voigt) / LE Voigt,
contra 0 LFWHM que, por sua vez. retrata o aumento da contribuicao da lorentziana na formacao da
linha. O ajuste aos pontos € dado por um polinémio de segundo grau com todos coeficientes significativos

a excecio do termo independente.

Por fim na figura 1.20 mostramos o comportamento de um indice percentual da
diferenga entre a largura equivalente medida com o ajuste puramente gaussiano e a
medida com o ajuste Voigt contra LFWHM. Podemos facilmente notar que com o
aumento do LFWHM, e consequentemente o aumento da importancia da lorentziana na
formacao da linha, aumenta também a diferenca entre as duas larguras equivalentes,
sendo a largura da gaussiana sempre menor, conforme o esperado. O aumento segue
uma curva de segundo grau sem termo independente. Apesar de terem sido mostrados
como exemplos apenas grificos da estrela HR2392, grificos semelhantes foram criados
para todas as estrelas. Todos grdficos mostram comportamento semelhante. Com todas
estas verificacoes fica claro que o ajuste do perfil observado da linha com um perfil
Voigt se comporta fisicamente bem, como seria esperado teoricamente. Desta maneira
as medidas feitas com perfil de Voigt foram usadas para determinagdes de abundéncias.

Estas determinagoes serao discutidas no capitulo 3.



CAPITULO 2

ANALISE ESPECTROSCOPICA

2.1 — Modelos de atmosferas estelares

Os modelos de atmosferas estelares utilizados nesta andlise sdo os dé Gustafsson et
al. (1975). Tais modelos s@o validos para estrelas com temperatura efetiva entre 3750K
e 6000K, logaritmo da gravidade superficial entre 0,75 e 3,00 e metalicidade entre -3,0
dex e 0,0 dex. Os modelos consistem em tabelas T(t) baseadas na aproximagdo plano-
paralela com equilibrio termodindmico local (ETL) e equilibrio radiativo.

Os modelos de atmosferas sdo calculados por um programa fornecido pela Dra.
Monique Spite (Observatério de Meudon, Paris). Este programa interpola a lei T(1)
tabelada por Gustafsson et al. (1975) gerando um modelo de atmosfera para uma estrela
se seus parametros atmosféricos sdo conhecidos. Para gerar estes modelos a abundancia
adotada por nimero do He ¢ a solar, (Ny/Ny) =0,10. Os detalhes de como obter os

valores dos pardmetros atmosféricos sdao dados a seguir.

2.2 — & Vir como estrela padrao

Como estrela padrdo para uma andlise deste tipo a escolha mais 6bvia seria o Sol, ja
que esta ¢ a estrela que conhecemos em maior detalhe. Porém as estrelas de nossa
amostra siao gigantes vermelhas enquanto o Sol é uma estrela and. Suas atmosferas
possuem diferencas intrinsecas que, em uma andlise diferencial, levariam a erros e
prejudicariam sua qualidade. E necessério usar como padrdo uma estrela semelhante
aquelas que se pretende analisar para, desta maneira, determinar os parametros das
estrelas com maior precisio. A estrela Epsilon Virginis (HR4932) é uma das gigantes

mais bem estudadas da literatura (Cayrel de Strobel 1985) e é a mesma estrela padrio
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utilizada por Zacs (1994). Ela foi escolhida para servir de padrdo na nossa andlise:
Quando dizemos que a estrela servird como padrao queremos dizer que os dados das
outras estrelas serdo referenciados a ela e que usaremos a estrela padrao para gerar os

dados necessarios referentes as linhas atomicas (ver adiante).

2.2.1 - Os parametros atmosféricos de € Vir

Para determinar os pardmetros atmosféricos de € Vir procedemos da seguinte
maneira. O primeiro passo foi gerar a temperatura efetiva a partir de cores fotométricas
encontradas na literatura. Utilizamos as cores do infravermelho (R-I) (Hoffleit et al.
1982) e (V-K) (Johnson et al. 1966) cuja calibra¢do ¢ independente de metalicidade.
Usamos a calibracao de McWilliam (1990) para as cores (R-I) e (V-K) e usamos uma
segunda calibracao para (V-K) de Blackwell et al. (1998). Calculamos o valor médio
entre as duas temperaturas (V-K) e fizemos uma nova média aritmética com este valor e
a temperatura (R-I). A temperatura assim obtida ¢ T = 5082 K. Esta ¢ a temperatura
efetiva adotada para € Vir. Lembramos que o valor exato desta temperatura ndo tem
conseqiiéncia importante para o método diferencial de obtencdao de abundancias, uma
vez que esse se baseia apenas nas diferengas dos parametros atmosféricos entre a estrela
estudada e a estrela padrao.

Com o valor de magnitude aparente Tycho dado pelo Hipparcos (ESA 1997) e
corre¢ao bolométrica de Landolt & Bornstein (1982), calculamos a luminosidade de €
Vir, log (L/L ) = 1,83. Neste sistema a magnitude bolométrica do Sol € My, = 4,81.
Com os valores de temperatura e luminosidade construimos diagramas HR com os
diagramas evolutivos tedricos de Schaerer et al. (1993) para metalicidade
aproximadamente solar ([Fe/H] = +0,03) e para estrelas de baixa metalicidade ([Fe/H] =
-0,37). Nestes diagramas interpolamos o valor de massa adotando para € Vir
metalicidade solar ([Fe/H] = 0,0 por defini¢ao). Com isso encontramos uma primeira
estimativa para a massa, M = 2,81 M. Usando entéo a conhecida equagio (2.1) temos

uma primeira estimativa para o log g de € Vir, log g = 2,83.



log g =log g, + log(M/M,) + 4log(Tef/Tef ) — log (L/L) 2.1)

Mantendo os valores de temperatura e log g fixos procuramos o melhor valor de
microturbuléncia (§) de maneira espectroscopica. Para isso precisamos gerar valores de
abundincia para o ferro pois a microturbuléncia € obtida fazendo com que as
abundancias fornecidas pelas linhas do Fe I sejam independentes de largura equivalente.
Ou seja, em um grafico de [Fe/H] contra LE o valor 6timo de & € encontrado quando um

ajuste linear aos pontos tém coeficiente angular sem significado estatistico.

Tabela 2.1 — A tabela abaixo apresenta as linhas do Fe I e Fe II cujo log gf medido em laboratério foi

usado para derivar a metalicidade e microturbuléncia para € Vir.,

3.(/?\) elemento X(eV) log gf 7&(;-"\) elemento y(eV) log gf
5247,049 FEI 0.09 -4946 6240,645 FEI 2,22 -3,230
5412,791 FElI 443 -1,716 6271,283 FEI 3,33  -2,703
5491,845 FEI 4,19 -2,188 6297,792 FEI 222 -2,727
5661,348 FEI 4,28 -1,756 4993358 FE2 281 -3,545
5701,551 FEI 2,56  -2,173 5197,576 © FE2 323 <2233
5705,473 FEI 4,30 -1,355 5234,630 FE2 3,22 -2,250
5778,463 FEI 2,59  -3.440 5264,812 FE2 3,33 -3,260
5784,666 FEI 3,40 -2,530 5325,560 FE2 3,22 -3,282
5849.681 FEI 3,69 -2,935 5414,075 FE2 3,22 -3,540
5855,086 FEI 4,61 -1.478 5425,257 FE2 3,20 -3,432
6012,212 FEI 222 -4,038 6149.,249 FE2 3.80 -2.784
6137,002 FEI 2,20 -2,950 6247,562 FE2 3,89 -2,389
6151,616 FEI 2,18 -3,282 6369,463 FE2 289 -4313
6173,340 FEI 2 -2,880 6416928 FE2 3,89 -2,800
6200,321 FEI 1 -2437

rJ
2

a

(§]
)]

Para gerar nossas primeiras abundéancias para € Vir utilizamos listas de gfs de
laboratorio (Blackwell et al 1995 ¢ Holweger et al. 1995) para linhas de Fe I e Fe II,

tabela 2.1. Os gfs sao parametros intrinsecos ao atomo que estao relacionados a
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formacao das linhas na fotosfera estelar; g ¢ o peso estatistico e f a probabilidade de
transicao entre os niveis de energia que formam a linha em questio.

Desta maneira obtemos o seguinte valor para microturbuléncia: & = 1,86 Km/s. Fixar
os valores de temperatura, log g e microturbuléncia determina de maneira univoca a
metalicidade da estrela. Neste caso obtemos para € Vir [Fe/H] = 0,120+0,076. O valor
de metalicidade obtido difere do valor solar que foi usado para o cdlculo da massa de €
Vir. Assim calculamos um novo valor de massa para a estrela, desta vez usando o valor
de metalicidade que obtemos acima. Recalculamos as massas em cada um dos diagrama
tedricos citados acima e extrapolamos uma relagdo linear para o valor de metalicidade
de € Vir. A nova massa de € Vir passa a ser M = 2,89 M,. Com essa nova massa 0 novo
valor para a gravidade usando a equagdo (2.1) passa a ser log g = 2.85. Este novo valor
para a gravidade ndo altera o valor otimo para microturbuléncia encontrado
anteriormente. Também ndo ha mudanca significativa na abundancia do ferro, assim o
valor adotado para € Vir é [Fe/H] = 0,12 + 0,08. A tabela 2.2 relaciona os valores

adotados para € Vir. As incertezas associadas a estes valores serdo discutidas adiante.

Tabela 2.2 — Parametros finais adotados para € Vir.

HR T.(K) E(Km/s) [Fe/H] log(L/L) | Massa(M

&)

v 5
co| 049
FJ‘ f]'Q

4932 5082 1,86 +0,12 1,83 2,89

2.2.2 - Calculo dos gfs

Para determinar os parametros atmosféricos de € Vir usamos uma pequena
quantidade de linhas do ferro. A cobertura espectral do FEROS nos oferece acesso a
uma quantidade muito maior de linhas. Infelizmente a grande maioria ndo possui
medidas de laboratdrio de seu gf. Apesar disso podemos gerar valores de gf para estas
linhas se soubermos qual o valor de abundancia que suas larguras equivalentes devem
fornecer, ¢ se sabemos os pardmetros atmosféricos da estrela em questdo. Para € Vir
estes valores ja foram estabelecidos (tabela 2.2). Os valores de gfs sdo gerados

utilizando um pacote (RAIIT) adaptado de um programa de sintese espectral de autoria
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da Dra. Monique Spite. Neste procedimento o fator de corregao das constantes classicas
do alargamento van der Waals foi adotado igual a 2,00. Na se¢do 3.1 procuramos
determinar a influéncia que desvios neste valor teriam em nossas abundancias. Os gfs
assim gerados foram adotados para calcular os parametros das outras estrelas da
amostra. As linhas do ferro utilizadas, suas larguras equivalentes e os gfs gerados se

encontram no apéndice .

2.3 — Os parametros atmosféricos das estrelas do programa

Para as outras estrelas da amostra os parametros atmosféricos foram encontrados
utilizando um método diferente em relagdo ao usado em € Vir. Ja obtemos os valores de
gfs para as linhas do ferro e podemos entdao utilizd-los para obter as temperaturas
efetivas e log g, além de microturbuléncia e metalicidade, de maneira espectroscopica.
Para isso precisamos adotar valores iniciais para os parametros atmosféricos e, com
eles, gerar valores de abundancias para as linhas do ferro medidas em uma determinada
estrela.

Podemos julgar a realidade da estimativa de temperatura efetiva testando o equilibrio
de excitagcao do Fe I. Isso € feito por meio de um grifico do valor de abundancia [Fe/H]
contra o potencial de excitagdo (x) de cada linha. Caso a estimativa de temperatura
usada seja maior que o valor correto estaremos favorecendo a formagdo das linhas com
maior ¥. Desta maneira uma populacdo menor de dtomos nestes estados mais excitados
serd necessaria para fornecer o valor medido de largura equivalente. Assim o valor da
abundancia de ferro fornecida por estas linhas sera sistematicamente menor que o
fornecido pelas outras linhas. No grifico em questao um ajuste linear aos pontos
fornecera um coeficiente angular negativo. Se a estimativa de temperatura ¢ menor que
o valor correto ocorre a situagao oposta; a abundancia fornecida pelas linhas de maior
serd sistematicamente maior que a fornecida pelas outras linhas e o coeficiente angular
do grafico sera positivo. Encontraremos a temperatura efetiva correta quando o
equilibrio de excitagdo for satisfeito, ou seja, quando ndao houver tendéncia no grafico
[Fe/H] contra . A figura 2.1 exemplifica uma situa¢do onde o equilibrio de excitacao

foi satisfeito.
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Figura 2.1 — O equilibrio de excitagao para as linhas do Fe I na estrela HR 5058. A linha solida € o ajuste

linear aos pontos indicando a correta escolha para o valor de temperatura.

O valor da gravidade superficial, log g, pode ser determinado de maneira similar. Sua
escolha ¢ feita por meio do equilibrio de ionizagdo do ferro, ou seja, obtemos o valor
correto de log g fazendo com que as linhas da espécie neutra, Fe I, forne¢am a mesma
abundincia média que as linhas da espécie ionizada, Fe II. A gravidade superficial se
relaciona ao gradiente de pressao do gas pelo equilibrio hidrostatico na estrela. Por sua
vez a pressdo do gas se relaciona a pressio eletronica. Um valor alto para a gravidade
aumenta a pressdo eletronica do meio, desfavorecendo a ionizacio e logo serd
necessario um valor alto para a abundancia da espécie 10onizada, Fe 11, de modo a ajustar
as larguras equivalentes medidas. Um valor baixo de gravidade superficial favorece a
1onizagao permitindo que uma abundancia menor de Fe II explique as larguras
equivalentes. O valor 6timo para a gravidade ¢ obtido ao atingirmos o equilibrio de
ionizacao, quando nenhuma populagao € favorecida. Isto ocorre quando Fe I e Fe 11

fornecem o mesmo valor de abundéncia. A figura 2.2 ilustra o equilibrio de ionizagao.
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Figura 2.2 — Equilibrio de ionizag¢do para as linhas do Fe 1, circulos fechados, e Fe II, circulos abertos,
para a estrela HR 5058. E fécil notar que os valores médios para a abundéncia entre Fe I e Fe II estao em

otimo acordo.

Por fim é preciso determinar o valor da microturbuléncia. O valor de § é obtido
fazendo com que a abundéncia fornecida pelas linhas do ferro sejam independentes do
valor de largura equivalente, exatamente como foi feito para € Vir. Como foi dito
anteriormente a microturbuléncia é um pardmetro introduzido para ajustar o
alargamento térmico pois o alargamento Doppler, sozinho, € incapaz de ajustar a largura
da linha. Um valor alto de microturbuléncia causa um alargamento significativo em
linhas com alta largura equivalente, fazendo com que uma menor abundincia de ferro
seja necessdria para explicar a largura equivalente da linha. Tal fato se reflete em um
grafico [Fe/H] contra LE fazendo com que o coeficiente angular seja negativo. Quando
a estimativa de £ ¢ menor que o valor real acontece a situa¢do contrdria, uma maior
abundancia serd necessdria para explicar as linhas com maior largura equivalente.
Teremos assim um coeficiente angular positivo. Quando o coeficiente € estatisticamente

nulo o valor 6timo de & é encontrado. A figura 2.3 ilustra tal fato.
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Figura 2.3 — Grifico de [Fe/H] conta LE para HR 5058. Este tipo de grifico ¢ usado para determinar o

valor correto de microturbuléncia onde procuramos o valor de & que faz com que a abundéncia seja

independente de LE.

Tendo encontrado os melhores valores para cs trés parametros, T, log g e &,
determinamos um unico valor de abundancia para o ferro [Fe/H]. Usamos o ferro para
este tipo de andlise por ser este o elemento com o maior numero de linhas disponiveis
no espectro.

Estes trés valores sio calculados por um programa (GETSTAR) desenvolvido por
Porto de Mello e da Silva (da Silva 2000). Este programa gerencia o funcionamento do
programa ECTOR, que gera um modelo de atmosfera para a estrela, ¢ RAIIT, que
calcula as abundancias de cada linha. A partir de dados de entrada iniciais o préprio
programa realiza os testes julgando se os valores para Tgp, log g ¢ § obedecem as
condigoes expostas acima e, caso contrario, os altera usando passos pré-estabelecidos.
Por fim ele fornece os parametros atmosféricos, a abundancia dada pelas linhas de Fe I,
pelas linhas de Fe II e o respectivo desvio padrdo destas abundancias. Os passos usados

sdo dados a seguir e, como serd visto adiante, sio menores que as estimativas de



incerteza de nossos resultados. Por fim a tabela 2.3 lista os valores para os pardmetros
atmosféricos obtidos para as outras estrelas da amostra. Os valores sdo acompanhados
de suas respectivas incertezas. Apresentamos na se¢io 2.5 o método de determinagao
destas incertezas. Incluimos também a média dada pelas linhas do Fe I, e sua incerteza,
para ilustrar o acordo do equilibrio de ionizagcdo. Abaixo listamos o0s passos do
programa.

Tef: 10K [Fe/H]: 0,01 dex

log g:0,02dex ¢&:0,02 Km/s 2.3)

Tabela 2.3 — Parametros atmosféricos finais para as estrelas da amostra ¢ suas respectivas incertezas. A
incerteza na metalicidade é o préprio desvio padrio das abundiancias do ferro. Para os outros trés

pardmetros o método de obtencdo das incertezas ¢ discutido na se¢do 2.5.

HR Tef (K) log g € (Km/s) [Fe/H] [Fe I/H]
+50 K +0.35dex | +0,06 Km/s
440 4780 2,43 1,71 -0,34+£0,07 | -0,33 £ 0,07
649 5120 2,49 1,96 -0,14 £ 0,06 | -0,15 £ 0,07
1016 5080 2,60 1,80 -0,11+£0,06 | -0,11 £0,09
1326 4650 2,51 1,52 0,00 £0,07 | 0,01 £0,16
2392 4940 2,65 1,87 -0,09+£0,12 | -0,08 £0,15
4608 4920 2,58 1,71 -0,35+£ 0,05 | -0,34 £ 0,06
4932 (g Vir) 5082 2,85 1,86 +0,12 0,12
5058 4790 2,67 1,97 -0,12+0,13 | -0,13+0,22
5802 5010 2,89 1,67 -0,02 £ 0,06 | -0,03 £ 0,06
7321 4810 2,48 1,70 -0,19+£ 0,06 | -0,17 £ 0,07
8115 4910 2,41 1.85 -0.04 +£ 0,07 | -0,03 £ 0,09
8204 5250 1,93 2,49 -0,09+0,12 | -0,13+0,11
HD 205011 4780 241 1,70 -0,14 £0,09 | -0,13+0,10
8878 4370 1,91 1,61 -0,67 £ 0,07 | -0,63 £0,10
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2.4 — Temperaturas fotométricas

Nesta secao iremos derivar temperaturas para as estrelas da amostra, usando cores
fotométricas disponiveis na literatura, e compara-las com as temperaturas de excitagao
obtidas na se¢do anterior. Andlises detalhadas, como a nossa, onde temperaturas de
excitacdo podem ser obtidas com um grande numero de linhas ndo estdo disponiveis
para muitas estrelas. Cores fotométricas, no entanto, podem ser obtidas mais facilmente
e estdo disponivels para uma gama maior de estrelas. Logo se torna importante fazer a
comparag¢do entre estas duas formas de se derivar temperaturas para verificar a eficacia
dos métodos.

Para derivar a teniperatura iremos usar indices de cor no infravermelho, (R-I) de
Hoffleit (1982) e (V-K) de Johnson (1966), cujas calibragoes sdao independentes de
metalicidade. Usamos a calibra¢ao de McWilliam (1990) para as cores (R-1) e (V-K) ¢
usamos uma segunda calibra¢ao para (V-K) de Blackwell et al. (1998). Usamos apenas
cores no infravermelho por terem calibragoes independentes de metalicidade e pelo fato
das estrelas de bdrio mostrarem forte absorcio de linhas, que influencia as magnitudes B
e U de Johnson (Bond & Neff 1969). Por esse motivo a cor (B-V) das estrelas de bario é
mais vermelha que a de estrelas normais de mesma temperatura.

Adotamos como temperatura o valor médio entre as trés derivagoes, podendo obter
assim um © devido a dispersdo entre os valores. A tabela 2.4 lista os valores obtidos
com cada calibragao, o valor médio e a respectiva incerteza. Nem todas as estrelas
possuem determinagcoes de suas cores no infravermelho. Por isso para as estrelas
HR440, HR1016, HR5058, HR7321, HD205011 ¢ HR8878 nao foi possivel derivar
qualquer estimativa de temperatura fotométrica.

Uma estimativa média para o desvio padrao devido a dispersdao entre os valores de
temperatura fotométrica € de o = 33K. Pela andlise da tabela 2.4 notamos que existe um
acordo excelente entre a determinagdo espectroscépica e fotométrica, considerando os
respectivos erros. Tal resultado sugere fortemente a auséncia de erros sistemdticos nas
duas escalas de temperatura e que existe um alto grau de confiabilidade nos parametros

atmosféricos por nos calculados.
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Tabela 2.4 — Temperaturas fotométricas para as estrelas que possuem cores no infravermelho e a

temperatura de excita¢ao para comparacdo. Todas temperaturas sdo dadas em Kelvin.

Estrela Tee(R-1) Te(V-K) | Tex(V-K) Tgr o Ter
McWilliam | McWilliam | Blackwell Média Excitacio

HR649 5048 5039 5044 5044 S 5120
HR1326 4481 4622 4649 4584 90 4650
HR2392 4948 4885 4909 4914 32 4940
HR4608 4901 4875 4901 4892 15 4920
HR5802 5098 _ _ 5098 _ 5010
HRE8115 4948 4993 4993 4978 26 4910
HR8204 5202 5260 5228 5230 29 5250

2.5 - Incertezas nos parametros atmosféricos

Para estimar a incerteza de nossos resultados escolhemos uma estrela com
parametros atmosféricos proximos a média da amostra, e que portanto possa ser
considerada representativa. A estrela selecionada foi HR2392. Iremos derivar as
incertezas para esta estrela e assumir que os valores encontrados podem ser estendidos
para todas as estrelas. A influéncia destas incertezas, e de outras, nos resultados de
abundancias serdo discutidos em uma se¢ao pertinente no proximo capitulo.

Tratemos primeiramente da temperatura efetiva espectroscopica. Como foi explicado
acima seu melhor valor € aquele que torna os valores das abundincias do Fe 1
independentes do potencial de excitagdao. Tal independéncia é encontrada respeitando
critérios estatisticos. Ou seja, procuramos um ajuste linear onde o coeficiente angular é
estatisticamente nulo. Obviamente este coeficiente tem uma incerteza associada. Para
encontrar qual o erro em | ¢ de temperatura fazemos o coeficiente angular ser
numericamente igual ao valor de sua incerteza. Assim encontraremos um intervalo de
temperatura onde o coeficiente permanece nulo, pelo critério estatistico, e portanto
determinamos o intervalo de | ¢ de temperatura. Procedendo desta maneira para a

estrela HR2392 encontramos uma incerteza para a temperatura de £ 50 K.
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Para encontrar a incerteza em microturbuléncia o procedimento é semelhante. Neste
caso fazemos o coeficiente angular de um ajuste linear das abundéncias contra largura
equivalente ser numericamente igual a sua incerteza. Desta maneira encontramos uma
incerteza de £+ 0,06 Km/s.

Para encontrar a incerteza a 1 ¢ da determinacido de log g devemos proceder de
maneira um pouco diferente. A abundéncia dada pelas linhas de Fe I tém incerteza
diferente da abundancia fornecida pelas linhas de Fe II. A incerteza a 1 ¢ de log g sera
dada quando tivermos um acordo marginal de 1 ¢ entre as duas determinagdes. Ou seja
quando a diferenca entre os valores fornecidos por Fe I e Fe II for igual ao maior erro.
Procedendo desta maneira para HR2392 encontramos o valor de £ 0,35 dex. No entanto
com uma olhada rdpida na tabela 2.3 percebemos que a incerteza no Fe II para HR2392
¢ uma das maiores da amostra e portanto nao ¢ representativa. Mas apesar de ser uma

incerteza superestimada ela foi adotada como o valor correto para toda a amostra.
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Figura 2.4 — Comparacao entre as larguras equivalentes de Fe I e Fe Il medidas nas estrelas HR649 e

HR1016. A linha sélida representa a bissetriz e a linha pontilhada um ajuste linear aos pontos.



Vamos ainda nesta sec¢ao discutir como podemos estimar a incerteza nas nossas
medidas de largura equivalente. Tal discussio foi postergada para esta se¢ao porque era
necessdrio o conhecimento dos valores dos pardmetros atmosféricos. Para esta
determinacdo escolhemos duas estrelas com pardmetros atmosféricos proximos. As
selecionadas foram HR1016 e HR649. Faremos a hipétese que as duas deveriam ter
pardmetros iguais e qualquer diferen¢a entre os valores de larguras equivalentes
encontrados para suas linhas se devem, apenas, a erros nas medidas de largura
equivalente. Obviamente tal hipotese nos levard a superestimar, ainda que ligeiramente,
os erros cometidos, pelo fato de, provavelmente, existirem diferencas reais, ainda que
pequenas, em suas larguras equivalentes. A figura 2.4 mostra a relacdo entre as larguras
equivalentes de Fe I e Fe II medidas nas duas estrelas linha a linha.

O ajuste linear aos pontos fornece um valor de desvio padrao, SD = 3,81 mA. Tal
valor considera que éxiste incerteza em apenas uma das varidveis. Para encontrar a
incerteza real faremos a hipdtese que este valor € uma combinagdo quadrdtica entre
incertezas nos valores das duas estrelas, ou seja que os dois se combinam de maneira

independente.

SD_, =Oror ‘= G; * ¥ 0_| ¢ (2.4)

Supondo que os dois sigmas sdo iguais O; = O0; = Opg teremos:

Oix = (CGror 12 23 mA (2.5)

A provavel superestimativa do erro em largura equivalente pode compensar, ao
menos em parte, o possivel erro nas medidas feitas com o procedimento automatico
descrito na se¢iao 1.4. O que torna nossa estimativa da incerteza em largura equivalente
provavelmente bastante realista. Este valor de incerteza € vilido apenas para as medidas
de largura equivalente feitas com ajuste puramente gaussiano. Para as linhas medidas
com perfil Voigt adotamos um outro procedimento. Como foi dito anteriormente
procuramos fazer o ajuste mantendo o valor do GFWHM préximo a um limite. Com
este limite em mente foram feitas varias tentativas de medida de largura equivalente,
mantendo o critério, mas mudando ligeiramente os limites do ajuste, ¢ anotando assim
as variagoes nos resultados obtidos. Estas variacoes encontradas nos valores de largura

equivalente foram adotados como as incertezas das larguras equivalentes, sob a hipotese
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de que elas sdo representativas da incerteza intrinseca deste método de medida. As

variagoes se dividem em dois intervalos:

O = 10 mA para 150 < LE < 400

Ot =20 mA para LE > 400 (2.6)

A tabela 2.5 resume os resultados obtidos nesta secdo. No capitulo 3 iremos

investigar a influéncia destas incertezas nos valores de abundincia dos varios elementos

utilizados neste trabalho.

Tabela 2.5 — Incertezas estimadas para os parametros atmosféricos ¢ para larguras equivalentes seguindo

os métodos explicitados no texto.

Tef (K) | log g (dex) | & (Km/s) | LE<150mA | 150mA<LE<400mA |LE >400 mA

+ 50 +0.35 + 0,06 +3 mA +10 mA +20 mA
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CAPITULO 3

ABUNDANCIAS E PARAMETROS EVOLUTIVOS

3.1 - Determinacao das abundancias

Para os outros elementos que nos propomos a analisar neste trabalho o procedimento
adotado ¢ semelhante ao usado para calcular as abundéncias de Fe. Para estes elementos
nao usamos valores tabelados de gf. Nestes casos simplesmente forgamos que
abundincia dos elementos em € Vir seguisse um padrao solar, i.e. que [elemento/Fe] =
0.00 em relacdo ao Sol. Os gfs sao gerados da mesma maneira que os gfs para o ferro.
Com este conjunto de gfs podemos gerar valores de abundéncias para as outras estrelas,
depois que seus parimetros atmosféricos ji tenham sido encontrados. E possivel que o
padrao de abundéncias de € Vir ndo siga o padrdo solar, o que ndo alteraria nossos
resultados para as outras estrelas. Isso porque nossa andlise € diferencial em relagio a €
Vir. Qualquer mudanga na abundancia de um certo elemento em € Vir geraria apenas
uma mudanca de ponto zero. O valor que obtemos para as outras estrelas em relagao a €
Vir permaneceria inalterado. No entanto, sabemos da literatura que € Vir € uma gigante
de primeira ascensao com padrao de abundincia proximo ao solar, com a possivel
excegdo das abundancias e das razoes isotopicas de C, N e O que ndo interessam a este
trabalho.

Para os elementos Mg, Sc, V, Mn, Co e Cu consideramos o desdobramento hiperfino
de suas linhas. Nestes elementos o momento magnético de spin do nicleo é nao nulo,
devido a presenca de um namero impar de nucledns. Este momento de spin interage
com 0 momento magnético orbital do elétron causando ligeiras mudangas no nivel de
energia que ele ocupa no dtomo. Diferentes acoplamentos entre os momentos causam
diferentes mudangas na energia. Esse efeito leva a um alargamento extra na linha.
Temos que cada nivel hiperfino gera, na verdade, sua prépria linha. Colhemos valores
de gfs para cada nivel hiperfino na literatura e os ajustamos para que € Vir apresentasse

abundancias solares. O procedimento foi feito com o pacote RAIITH. Os valores de gf



para estas linhas se encontram no apéndice II. Os dados de estrutura hiperfina sio os
mesmos usados por Porto de Mello (1996) com a inclusdo de algumas novas linhas. Os
dados destas linhas sao de Steffen (1985). A estrutura hiperfina (EHF) pode ser
importante em alguns outros elementos pesados, mas, devido & escassez de dados na
literatura, nao usamos dados de EHF para estes elementos. A provavel influéncia deste
fato nos nossos resultados pode ser estimada, o que serd feito adiante.

Para encontrar a incerteza tedrica da determina¢ao das abundancias [Elemento/Fe],
que ¢ determinada pela influéncia dos parametros atmosféricos e da largura equivalente
nas abundincias, basta mudar o valor de um destes parimetros, mantendo o0s outros
constantes, e recalcular as abundancias, medindo entdo as variagdes. Novamente estas
estimativas foram feitas apenas para a estrela HR2392. A tabela 3.1 relaciona os valores
destas estimativas e as figuras 3.1, 3.2, 3.3, 3.4 e 3.5 mostram de maneira mais clara a
influéncia de cada incerteza em cada elemento. Nestas figuras a linha sélida em zero

representa a abundancia obtida com todos os parametros sem alteragdo.

Temperatura
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Figura 3.1 — Efeito da incerteza em temperatura nos valores de abundincia [Elemento/Fe]. Circulos
abertos indicam acréscimo na temperatura, € fechados, decréscimo. A linha solida representa a

abundincia com todos os parametros inalterados. Os valores podem ser encontrados na tabela 3.1.
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Tabela 3.1 — As alteragdes causadas nos valores de abundincia [Elemento/Fe] devidas as incertezas nos.

pardmetros atmosféricos e na largura equivalente.

Elem.| +Orer | =Oret | +Oiogg |~Otoge | +0¢ | -OF | +O1e  |+Orem| —Oprem

Na | +0,03] -0,04] 0,02 +0,01| -0, 02| +0, 01| +0, 04] +0, 00| +0, 00
Mg | +0,04| -0,05| -0, 05| +0, 03| -0, 02| +0, 02| +0, 04| +0, 00| -0, 01
al |+0,03|-0,04| -0,01| +0,00| -0, 01| +0, 00| +0, 08| -0, 01| -0, 01
si | +0,00|+0,01| +0,086| -0, 05| -0, 01| +0, 01| +0, 05| +0,01| -0, 01
ca |+0,04|-0,06|-0,03|+0,02| -0,03| +0, 02| +0, 05| -0, 01| +0, 00
Sc -0,01| +0,00] +0, 15| -0,15| -0,01| +0, 00| +0, 04} +0, 03] -0,03
Ti | +0,05| -0,06| +0,02| -0,03| -0, 03] +0, 02| +0, 05| +0, 00| -0, 01
V1 +0,07} -0,08] -0,01| +0,01| -0,01y +0, 01} +0, 04| +0, 00| +0, 00
cr | +0,04| -0,03| +0,03| -0, 03| -0, 02| 0, 03| +0, 06| +0, 07| +0, 06
Mn | +0,05| -0, 06| +0, 00| +0, 00| -0, 02| +0, 02| +0, 04| +0, 00| +0, 00
Fe |+0,03|-0,04|+0,02| -0, 02| -0, 02| +0, 02| +0, 05| +0, 00| -0, 01
Fe -0,04| +0,04( +0,17} -0,17| -0,03| +0,02| +0,06] +0,03| -0, 03
co |+0,03| -0,03|+0, 04| -0, 03| +0, 00| +0, 00| +0, 04| +0, 01| -0, 01
Ni +0,05| +0,00] +0,07| -0, 02| +0, 00| +0, 04| +0, 07| +0,03| +0,01
cu |+0,04| -0, 04| +0,05| -0, 04| -0, 03| +0, 03] +0, 11| +0, 01| +0, 00
zn | -0,01] +0,02| +0,11| -0, 20| -0, 03| +0, 04| +0, 07| +0, 03| -0, 01
sr | +0,08]-0,07| -0,08| +0, 08| -0, 04| +0,05| +0, 14| +0, 02| +0, 00
b4 +0,01] -0,01] +0,09( -0,10| -0,03| +0,03| +0,07| +0,04| -0,03
zr | +0,03| -0, 04| +0, 08| -0, 09| -0, 06| +0, 05| +0, 06| +0, 01| -0, 02
Ba |+0,01|-0,02|+0,01| -0, 04| -0, 01| +0, 00| +0, 03| +0, 05| -0, 05
La | +0,02|-0,03|+0,12| -0,13| -0, 06| +0, 06| +0, 12| +0, 03| -0, 02
ce |+0,01]-0,02|+0,09| -0,11| -0, 04| +0, 03] +0, 07| +0, 03| -0, 04
Nd | +0,02| -0, 02| +0,15| -0, 14| -0, 04| +0, 05| +0, 07| +0, 03| -0, 02
Sm +0,02| -0,01| +0, 15| -0,14| -0, 04| +0, 05| +0,08} +0,03| -0,02
Eu +0,00] +0,00| +0, 15| -0, 15| -0,02] +0,02| +0, 05| +0,03| -0, 03
cd |+0,00]+0,00| +0,15| -0, 16| -0, 01| +0, 00| +0, 09| +0, 02| -0, 03
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Diferenca na abundancia (dex)
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Figura 3.2 — Efeito da incerteza em gravidade superficial nos valores de abundancia [Elemento/Fe].
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Quadrados abertos indicam acréscimo em log

e fechados, decréscimo. A linha sélida representa a

abundincia com todos o0s pardmetros inalterados. Os valores podem ser encontrados na tabela 3.1.
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Figura 3.3 — Efeito da incerteza em microturbuléncia nos valores de abundincia [Elemento/Fe].
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Triangulos abertos indicam acréscimo em &

e, fechados, decréscimo. A linha sélida representa a

abundincia com todos os parimetros inalterados. Os valores podem ser encontrados na tabela 3.1.
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Largura Equivalente
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Figura 3.4 — Efeito da incerteza em largura equivalente nos valores de abundincia [Elemento/Fe].
Lembramos que para LE < 150 mA o valor adotado de incerteza é de 3mA, para 150<LLE<400 é de 10mA
¢ para LE > 400 ¢ de 20 mA. A linha sélida representa a abunddncia com todos os parametros inalterados.

Os valores podem ser encontrados na tabela 3.1,
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Figura 3.5 — Efeito da incerteza em metalicidade nos valores de abundéncia [Elemento/Fe]. Diamantes
abertos indicam acréscimo em [Fe/H], ¢ fechados, decréscimo. O valor usado de incerteza foi o da estrela
HR2392. A linha sélida representa a abundancia com todos os parimetros inalterados. Os valores podem

ser encontrados na tabela 3.1.

49



Como podemos notar, pelos graficos, as fontes de erro, em geral, influenciam os
valores de abundancias em magnitudes menores que 0,1 dex. Exce¢do a isso € a
incerteza em gravidade superficial que, principalmente para os elementos pesados do
processo-s cujas poucas linhas sdo de espécies ionizadas, provoca valores maiores de
incerteza, mas, como foi comentado, sua incerteza pode estar um pouco superestimada.

Para encontrar a incerteza tedrica a qual esta sujeito cada elemento partiremos da
hipétese de que as incertezas produzidas pelos parametros atmosféricos sao
independentes entre si. Podemos assim fazer a composi¢do quadratica dos erros.
Obviamente os parametros se relacionam e uma mudanga em um deles se refletird nos
outros. Apesar disso a hipotese de independéncia ¢ uma boa aproximagao ao valor da

incerteza teorica.

Gueorico = [(+07er )* + (0105 ¢ )* + (+0)° + (+016 ) + (+oprem)’]” (3.1)

Tabela 3.2 — Incerteza tedrica em cada elemento. Esta incerteza ¢ calculada através da composigio

quadratica dos erros, por meio da equagao 3.1, introduzidos pelos pardmetros atmosféricos.

Elemento o Elemento O esrico Elemento G eorico Elemento "
Na 0,06 A% 0,08 Cu 0,13 Ce 0,12
Mg 0,08 Cr 0,11 Zn 0,14 Nd 0,17
Al 0,09 Mn 0,07 Sr 0,19 Sm 0,18
Si 0,08 Fe I 0,06 Y 0,12 Eu 0,16
Ca 0.08 Fe 11 0,19 Zr 0,12 Gd 0,18
Sc 0,16 Co 0,06 Ba 0,06 ' .
Ti 0,08 Ni 0,11 La 0,18 - -

Podemos notar que a incerteza média estd em torno de 0,12 dex. Confirmando que a
incerteza em gravidade ¢ dominante podemos notar que os elementos mais leves, cujas
linhas sdao da espécie neutra, tém incerteza menor ¢ que os elementos pesados e o Fe I,
cujas linhas sao apenas de espécies ionizadas, tém os maiores valores de incerteza.

Além dos parametros atmosféricos testamos a provavel influéncia de outras fontes de
erro em nossas abundancias. Provaveis falhas no posicionamento do continuo podem
levar a erros sistematicos nas medidas de larguras equivalentes. Estes erros se

refletiriam nas abundancias fazendo com que secoes diferentes do espectro
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apresentassem valores diferentes de abundincia, para um mesmo elemento. Valores
estes sistematicamente maiores ou menores, estando o posicionamento do continuo
superestimando ou subestimando as larguras equivalentes, respectivamente. Para testar
este efeito em nossos resultados construimos graficos, para linhas do Fe I, de
abundancia contra comprimento de onda, para todas as estrelas. O Fe I fol novamente
escolhido por ser a espécie quimica com o maior nimero de linhas disponiveis. Em
geral, para a maioria das estrelas, nao encontramos qualquer tendéncia significativa. O
caso mais significativo € o de HR440, onde encontramos uma tendéncia,
estatisticamente significativa, do valor de abundincia com o comprimento de onda. Se
consideramos apenas a se¢ao mais azul do espectro o valor médio de abundancia ¢ de
[Fe/H] = -0,41 dex. Se consideramos apenas a se¢ao mais vermelha o valor médio passa
a ser [Fe/H] = -0,48 dex. Estes valores fornecem uma incerteza de ¢ = 0,04 dex, cerca
da metade da dispersdao média encontrada para o Fe I nas estrelas.. Como este fator é
pequeno e praticamente ndo influenciaria o cdlculo do erro tedrico resolvemos despreza-

lo.
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Figura 3.6 — A abundancia fornecida por cada linha de Fe I contra comprimento de onda na estrela

HR440. A tendéncia € significativa, mas o efeito sobre a abundéincia é minimo.



Podemos julgar ainda se o valor adotado para a corre¢@o das constantes classicas do
alargamento do van der Waals tem alguma influéncia significativa em nossos
resultados. Como foi dito anteriormente, no cdlculo dos gfs, o valor adotado foi de 2,00.
Para testar a influéncia desta constante procedemos da seguinte maneira. Por
consisténcia escolhemos usar a estrela HR2392 ja que a mesma que foi usada nos outros
testes. Geramos novos conjuntos de gfs usando a corre¢ao a constante classica de van
der Waals com valores de 1,00 e de 3,00, mas apenas para as linhas intensas que tém
largura equivalente maior que 150mA. Isso por que o efeito do alargamento colisional
passa a ser importante apenas nessas linhas. Com estes novos gfs, e o modelo de
atmosfera gerado anteriormente, recalculamos os valores de abundéncia para cada uma
das linhas para, assim, verificarmos qual o seu efeito. Podemos conferir os resultados

obtidos na tabela 3.3.

Tabela 3.3 — O efeito de diferentes valores da correcdo i classica constante de van der Waals na
abundéncia fornecida por linhas com grande largura equivalente. A tabela mostra o comprimento de onda,
o elemento, a largura equivalente, a abundéincia fornecida com a correc¢io igual a 2,00, igual a 1,00 ¢ igual

a 3,00. O valor normal, adotado, ¢ o calculado com 2,00.

MA) elemento LE(mA) [elem./Fe] [elem./Fe] [elem./Fe]

2,00 1,00 3,00
4883,690 Y 1l 242.6 1,01 1,57 1.49
4900,124 Y II 2222 L:57 1,62 1,53
5087,426 Y Il 178.3 1,27 1,32 1,25
5853,0688 Ba Il 3314 1,54 1:59 1,50
6141,727 Ball 631,0 1,03 1,05 1,03
6496,908 Ba Il 453.,5 0,66 0,66 0,65

Como pode ser verificado o efeito médio € minimo, com maximo de 0,06 dex para uma
grande varia¢do da constante. Novamente consideramos que esta nao ¢ uma fonte de
erro importante, ja que nio € esperado tamanho erro no valor da corre¢dio. Desta

maneira sua influéncia foi desprezada no cdlculo da incerteza tedrica.




Uma terceira possivel fonte de erro que pode ser importante para os elementos
pesados € a falta de dados sobre estrutura hiperfina (EHF). Como foi dito anteriormente
o desdobramento hiperfino causa um alargamento extra nas linhas espectrais. Tal
alargamento atua no nucleo Doppler atrasando a saturagdo, ou seja, com um novo
mecanismo capaz de alargar a linha a saturacao ocorrerd em um valor maior de largura
equivalente. Desconsiderar este efeito de alargamento nos leva a superestimar a
abundancia fornecida pela linha. Neste sentido o efeito da EHF é semelhante ao efeito
da microturbuléncia. Nao temos uma maneira confidavel de estimar a intensidade do
efeito causado pela falta de EHF mas, considerando sua semelhanga com a
microturbuléncia, podemos estimar em qual intervalo de larguras equivalentes devemos
esperar algum efeito. Para fazer esta estimativa adotamos o seguinte procedimento.
Como o objetivo era testar o efeito nos elementos pesados escolhemos testar os efeitos
na linha A6141,727 de Ba 1II, por esta ter potencial de excitagdo proximo a média dos
elementos pesados. Novamente a estrela usada foi HR2392. Usamos esta linha com
vérias larguras equivalentes ficticias, no intervalo de 20 a 600 mA, variando a largura
equivalente em passos de 20 mA. Para cada uma destas larguras investigamos qual o
efeito na abundancia de uma variacdo de 0,2 Km/s na microturbuléncia. O resultado

pode ser visto na figura 3.7.
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Figura 3.7 — Efeito na abundéancia causado em linhas de diferentes larguras equivalentes por mudangas no

valor da microturbuléncia.



Na figura 3.7 podemos observar que um erro de 0,2 Km/s na microturbuléncia, mais de
trés vezes maior que a nossa incerteza em &, causa os maiores efeitos em larguras
equivalentes entre 80 e 220 mA. Considerando que o efeito da EHF seja semelhante
podemos concluir que ele atuard com maior intensidade neste mesmo intervalo de
larguras equivalentes. Podemos concluir entdo que, se este efeito for importante, as
linhas neste intervalo serdo as que fornecerdo os resultados mais incertos, porém sempre
no sentido de uma superestimativa das abundéncias. Infelizmente ndo temos como testar
a intensidade do efeito, muito menos como corrigi-lo, devido a falta de dados sobre
EHF para estes elementos na literatura.

Finalmente, tendo testado diversas fontes de erro e caracterizado em detalhe qual a
incerteza que elas impdem em nossos resultados, passaremos as abundancias
propriamcnlc ditas. Apfcsentamos, na tabela 3.4, os valores de abundéncia para cada
elemento em cada estrela, a incerteza observacional, Guhs, que € a dispersdo do valor
médio fornecido pelas linhas e, também, a quantidade de linhas em que a estimativa €
baseada. Os valores apresentados sao as médias da abundancia fornecida por cada linha.
Apenas linhas que forneciam valor de abundancia dentro de um critério 26 do valor
médio foram efetivamente usadas. Apenas estas linhas tiveram suas larguras
equivalentes listadas no apéndice I. Apds a tabela 3.4 apresentamos figuras com os
padroes de abundancia onde é mais direta a visualizacio das possiveis anomalias
quimicas, quando existentes. Para ndo subestimarmos o erro em nossas determinagdes a
barra de erro nas figuras se refere sempre ao maior valor entre o erro tedrico (dado na

tabela 3.2) e o observado (dado na tabela 3.4), para cada elemento em cada estrela.



Tabela 3.4 — Abundancia dos elementos, na nota¢do [elemento/Fe], acompanhada de sua incerteza, G, €

do nimero de linhas usadas. No caso do ferro temos o nimero de linhas de Fel/Fell.

HR 440 HR 649 HR 1016

Na -0,28 2 -0,09 P 0,17 2
Mg +0,02+£0,07 3 -0,054+0,08 4 -0,07£0,05 4
Al +0,04 2 -0,09 2 -0,12 2
Si +0,01+0,07 15 -0,10+0,08 15 -0,1240,07 14
Ca -0,0940,08 12 -0,06+0,08 11 -0,07£0,03 9
5 -0,0340,09 7 -0,08+0,09 v -0,13+0,08 7
Ti +0,00+0,06 30 -0,02+0,07 34 -0,08+£0,07 35
Vv -0,0840,06 11 -0,06+0,09 11 -0,1640,05 11
Cr . -0,10£0,05 25 -0,07+0,08 27 -0,09+0,07 24
Mn -0,18%0,05 6 -0,20£0,07 6 -0,20+0,06 6
[Fe/H] | -0,34+0,07 129/13 -0,14 £0,06  117/13 -0,11£0,06 119/13
Co +0,02+0,06 9 -0,02+0,06 9 -0,09+40,10 10
Ni -0,09£0,06 26 -0,1610,06 28 -0,1610,07 27
Cu -0,06+0,17 3 -0,17+0,26 3 -0,09 2
Zn +0,09 1 +0,05 I +0,05 1
Sr -0,16 I +0,16 1 +0,12 1
4 -0,2340,09 5 +0,01+0,09 6 -0,11£0,04 6
Zr -0,21140,06 3 -0,04+0,25 3 -0,08+0,09 3
Ba -0,2840,13 3 +0,08+0,17 3 +0,00+£0,12 3
La -0,1410,16 4 +0,05+0,20 3 -0,06+0,14 -
Ce -0,1020,06 5 +0,09+0,10 5 +0.05+0,10 3
Nd -0,08 2 +0.06 2 +0,02 2
Sm -0,19 I -0,13 1 -0,12 1
Eu 0 - 0 0,01 1
Gd -0,32 1 - -0,29 I
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Tabela 3.4 — Continuagio.

HR 1326 HR 2392 HR 4608
Na -0,31 2 -0,15 2 -0,26 2
Mg -0,0740,01 3 +0,1520,19 4 -0,041+0,05 4
Al +0,02 2 +0,03 2 +0.01 2
Si -0,0940,09 10 0,00+0,12 8 -0,07+0,04 10
Ca -0,15+0,08 11 -0,07+0,08 10 -0,03+0,06 11
Sc -0,184+0,08 7 -0,031+0,08 ¥ -0,0240,04 7
Ti -0,024+0,08 34 -0,02+0,14 30 +0,01+0,08 36
\% -0,05+0,18 10 -0,03+0,07 10 -0,1140,05 9
Cr -0,11+0.08 22 -0,09+0,17 16 -0,1080,06 22
Mn -0,1240,09 4 -0,09+0,12 5 -0,2440,13 6
[Fe/H] 0,00£0,07 119/13 -0,0040,12 115712 -0,35+0,05 117713
Co -0,12£0,07 10 -0,01£0,09 8 +0,00£0,06 9
Ni -0,061+0,10 25 -0,131+0,13 24 -0,11+0,05 24
Cu -0,03+0,10 3 -0,04 2 -0,01+0.42 3
Zn -0,10 I -0,07 1 +0,04 I
Sr +0,03 I +1,24 1 +0,60 1
Y -0,0610,09 6 +1,23+0,36 6 +0,4410,10 6
Zr -0,07+0,11 3 +1,0420,46 3 +0,60 2
Ba -0,2740,16 3 +1,17+0.44 3 +0,54+0,31 3
La -0,0940,20 4 +1,5210,34 4 +0.57£0,08 4
Ce +0,0610,15 5 +1,48+0,55 5 +0,68%+0,25 5
Nd +0,06 2 +0,91 2 +0,58 2
Sm -0,06 I +0,78 l +0,20 |
Eu +0,04 | +0,53 1 +0.24 1
Gd -0,17 1 +0,06 I - 0




Tabela 3.4 = Continuagdo.

HR 5058 HR 5802 HR 7321

Na -0,10 2 D7 2] 028 3
Mg -0,0140.16 4 -0,03+0,07 4 -005t006 4
Al +0,05 2 -0,03 2 -0,07 2
Si +0,0340,13 10 -0,0740,05 1] -0,024008 15
Ca -0,1040,14 8 10,09+0,03 o[ -0,10£006 12
Sc -0,02+0,08 7 -0,07+0,05 7| -0,1320,07 7
Ti -0,0240,13 32 -0,060,07 35 -0,064006 34
Y +0,0820,11 10 -0,06:0,04 10| -0,15£002 11
Cr +0,0440,28 21 -0,03+0,09 25 -0,0610,11 26
Mn “0,1340,09 4 -0,1740,08 6| -018t004 5
[Fe/H]| -0,1240,13 109/11 | -0,024006 129/13 | -0,1940,06 125/13
Co 0,0040,05 8 -0,08+0,06 0| 007004 9
Ni -0,08+0,14 23 -0,1340,03 o1 -0.124005 26
Cu +0,55 2 -0,03+0,05 3| +0,06£0,09 3
Zn 0,21 1 -0,04 1 0,00 1
Sr +1,38 1 +0,70 1] 40,51 1
Y +0,99+0,33 6 +0,5040,11 6| +029+0,12 6
Zr +0,8340,36 3 +0,4820,04 3|  +027+0,04 3
Ba +0,93+0,36 3 +0,160,17 3| 40314039 3
La +1,28+0,43 4 +0,2740,10 4| +023t0,14 4
Ce +1,0540,53 5 +0,2040,10 4| +03240,17 5
Nd +0,78 2 +0,12 2| +0.15 2
Sm +0.56 | 0,00 | +0.01 1
Eu +0,49 ! 0,00 ! % 0
Gd -0,09 1 - o -0.24 1
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Tabela 3.4 — Continuacao.

HR 8115 HR 8204 HR 8878
Na -0,05 2 -0,21 2 -0,21 2
Mg -0,10£0,04 4 +0,04+0,21 4 +0,194+0,09 3
Al -0,07 2 +0,33 1 +0,29 1
Si -0,0510,09 14 -0,02+0,15 11 +0,16+0,04 12
Ca -0,0840,06 11 -0,0510,11 7 +0,100,05 11
Sc -0,184+0,09 Vs -0,33+0,08 5 +0,0510,06 7
Ti -0,1240,07 36 0,00+0,18 29 +0,3440,13 30
A% -0,214+0,05 11 -0,131+0,12 9 +0,2310,17 11
Cr +0,1740,12 27 -0,11+0,18 18 -0,05+0,08 23
Mn -0,2340,08 6 -0,16+0,32 7 -0,2440,05 6

[Fe/H] | -0,04£0,09 125/13 -0,0910,12 105/ 10 -0,67+0,07 117/13

Co -0,1240,08 10 -0,0310,22 8 +0,0710,07 10
Ni -0,1620,05 22 -0,2040,10 22 -0,061+0.07 24
Cu +0,1240,13 3 -0,03 2 +0,19 2
Zn -0,03 +0,18 +0,14 |
Sr +0.49 +2,21 +0.,08 1
3 +0,37£0,10 +1,66+0,45 5 -0,0240,13 5
Zr +0,22+0,04 +1,0020,60 3 -0,07+0,15 3
Ba +0,3140,26 +1,08+0,39 3 -0,38+0,14 3
La +0,1940,18 +1,3240,57 4 -0,12+0,07 4
Ce +0,2340,16 +1,4840,71 S -0,08+0,20 5
Nd +0,11 +1,01 2 +0,10 2
Sm -0,11 +0,16 -0,07 1
Eu -0,03 +0,02 +0,24 I
Gd -0,23 2 -0,29 1




Tabela 3.4 — Continuacio.

HD 205011

Na 0,21 2
Mg -0,08+0,04 3
Al +0,01 2
Si +0,05£0,09 11
Ca -0,1240.06 11
Sc -0,15%0,10 7
Ti -0,12+0,09 33
\' -0,1840,04 11
Cr -0,03+0,20 25
Mn -0,21+0.09 7
Fe/H] -0,14£0,09 131/13
Co -0,12+0,09 10
Ni -0,1 SiO,IOS 25
Cu +0,12+0,14 3
Zn -0.02 1
Sr +0,89 I
2 +0,90£0,32 5
Zr +0,5740,16 3
Ba +0,66+0,34 3
La +0,6210,20 4
Ce +0,63+0,33 5
Nd +0,34 2
Sm +0,09 1
Eu +0,13 1
Gd -0,13 1
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HR 440 (HD 9362 ou & Phe)
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Figura 3.8 — O padrao de abundancias da estrela HR440).

HR 440 € uma das gigantes normais incluidas em nossa amostra. E uma estrela
relativamente pobre em metais, [Fe/H] = -0,34. Podemos notar em seu padrao de
abundincias que os elementos seguem um padrao aproximadamente solar. Entre os
elementos leves temos a excecdo do sodio, e entre os elementos do grupo do ferro a
exce¢do € o manganés. Os dois elementos sio deficientes em uma margem de 26 o que
significa uma certeza estatistica de 95%. Entre os elementos pesados, Y, Zr, Ba ¢ Gd
sdo deficientes dentro de lo. Mas se consideramos uma margem de 26 temos que

considerar suas abundancias normais.
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HR 649 (HD 13611 ou £ Cet)

HR 649 ¢ classificada na literatura como mild barium star. Esta estrela ¢ um sistema
bindrio. Sua companheira ana branca foi identificada com o IUE (Bohm-Vitense &
Johnson 1985). E portanto uma das estrelas que dariam suporte ao cendrio hoje aceito
para explicar as anomalias nas estrelas de bario e nas mild barium star. As abundéncias
de alguns elementos foram previamente determinada por Zacs (1994), com dados e
métodos de pior qualidade que os nossos. Ele reporta Y, Ba e La enriquecidos, mas com
base em uma ou duas linhas de cada elemento. Ele também encontra Zr normal baseado
em quatro linhas. Em nosso trabalho encontramos estes e outros elementos pesados
seguindo um padrao normal. Com exce¢ao do Zr nossos resultados sdo baseados em
uma quantidade maior de linhas. Além disso nossos espectros siao de alta sinal ruido e
usamos métodos de medida de largura equivalente muito mais sofisticados. Baseado
nestes fatos somos levados a concluir que a estrela HR649 ndo ¢ uma estrela de bdrio,
mas sim uma gigante normal. Sendo suas peculiaridades uma deficiéncia a 26 de

manganés ¢ a 1o de sodio e niquel.

HR 649
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Figura 3.9 — O padrao de abundancias de HR 649.
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HR 1016 (HD 20894)
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Figura 3.10 — O padrao de abundancias de HR1016,

A estrela HR1016 foi analisada por Pilachowski (1977). Ndo encontramos registros
na literatura de deteccao de ana branca ou de variacdo de velocidade radial.
Quimicamente podemos notar que esta estrela é um caso semelhante a HR649.
Anteriormente classificada como mild barium star, seu padrao de abundéncia revela que
se trata de uma gigante normal. Nesta estrela apenas sodio, vanadio e manganés

parecem ser deficientes dentro de um critério 26.

HR 1326 (HD 26967 ou o. Hor)

A terceira gigante normal incluida em nossa amostra além de HR440 e ¢ Vir. O
padrao de abundidncias mostra um comportamento solar. A excec¢do € novamente 0
sodio, cuja deficiéncia € significativa em 26. Em 16 apenas o célcio e o bario mostram-

se deficientes. Dentre as estrelas de nossa amostra é¢ a que tém metalicidade mais

proxima da solar.



HR 1326

2,0

18

1.2

0,8 -

[X/Fe]

-0,4 |

00 Eﬁigiiiiiififffifﬁii?ﬁi

Tabela 3.11 — O padrao de abundancias de HR1326.

HR2392 (HD 46407)

HR 2392 é um caso classico de estrela de bério. Faz parte do primeiro grupo
identificado por Bidelman e Keenan (1951). Foi classificada por Warner (1965) quanto
a intensidade de suas anomalias quimicas como Ba3 em uma escala de | a 5, onde |
indica fraca intensidade e 5 a maior intensidade. De acordo com McClure (1983) a
estrela possui velocidade radial varidvel e periodo orbital de 457,7 + 2,7 dias. No
entanto a busca de uma companheira and branca, por meio da detec¢do de excesso de
fluxo no ultravioleta, levou a resultados negativos com o IUE (Dominy & Lambert
1983) e inconclusivos com o Hubble (Bohm-Vitense et al. 2000). Os elementos leves
tém comportamento solar com excecao do soédio. Zacs (1994) também analisou esta
estrela e encontrou excessos dos elementos do processo-s. No nosso caso encontramos
para esta estrela excessos em torno de +1.2 dex para elementos do processo-s. Para os
elementos do processo-r samario ¢ europio parecem estar enriquecidos enquanto o
gadolinio apresenta abundancia normal. Lembramos no entanto que a abundancia dos

dois elementos se baseia em apenas uma linha cada, sendo portanto muito incerta.
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HR 2392
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Figura 3.12 — O padrio de abundancias da estrela HR2392.

HR 4608 (HD 104979 ou 0 Vir)
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Figura 3.13 — O padrio de abundancias de HR4608.
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HR 4608 ¢ classificada como mild barium star. McClure (1983) nao encontrou
indicios de velocidade radial variavel, mas Bohm-Vitense et al. (2000) encontraram
excesso de fluxo no UV, que pode ser atribuido a uma and branca. Notamos que,
novamente, o padrio dos elementos mais leves segue o padrdo solar com excecdo de
sodio e manganés. Os elementos do processo-s se encontram enriquecidos em torno de

+0.7 dex.
HRS5058 (HD116713)

HR 5058

2,0

[X/Fe]

Figura 3.14 — O padrao de abundancias de HR5058.

HR5058 é outro caso classico de estrela de bdrio. Esta estrela também faz parte do
grupo identificado por Bidelman & Keenan (1951). Foi classificada por Warner (1965)
como Ba3. Bohm-Vitense et al. (2000) afirmam terem encontrado excesso de fluxo no
UV, o que pode ser atribuido a uma ana branca. Esta estrela foi analisada por Luck &
Bond (1991), que encontraram excessos semelhantes aos nossos para Y, Zr, Ce e Nd. O

que mais se destaca nesta estrela é o excesso de cobre encontrado.
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HR 5802 (HD139195 ou 16 Ser)
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Figura 3.15 — Padrao de abundéncias da estrela HR5802

HRS5802 ¢ citada na literatura como outra mild barium star. Warner (1965) classifica
esta estrela como Bal. McClure (1983) encontra que a estrela possui velocidade radial
variavel. Os elementos leves seguem o padrio solar, com excec¢ao do soédio e do
manganés, que estao um pouco deficientes. Nesta estrela os elementos mais leves do
processo-s (Sr, Y, Zr) sao apreciavelmente mais abundantes que os mais pesados (Ba.
La, Ce, Nd). Zacs (1994) analisou esta estrela e seus resultados para os elementos do
processo-s concordam com os nossos, dentro dos erros, com duas excegoes. Ele
encontra o zirconio com abundincia solar e uma abundancia muito maior que a nossa

para o bario.

66



HR7321 (HD 181053 ou 24 Aql)

HR 7321
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Figura 3.16 — Padrio de abundincias da estrela HR7321.

A estrela HR7321 € um outro exemplo de mild barium star. A abundincia dos
clementos leves segue um padrao solar com exce¢do do sédio, do vanddio e do
manganés. O acordo entre nossos resultados e os de Zacs (1994) é bom, dentro dos

erros, com excec¢ao do zirconio, para o qual Zacs encontra deficiéncia.

HR 8115 (HD202109 ou £ Cyg)

HR8115 € uma outra mild barium star. Dominy & Lambert (1983) encontraram
excesso de fluxo no UV, o que pode ser atribuido a uma ana branca. Os elementos
vanadio e manganés estao deficientes em 26. Sr, Y e Zr tém um pequeno excesso e Ba,

La e Ce estao marginalmente proximos de uma abundancia solar.
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Figura 3.17 — Padriao de abundéncias da estrela HR8115.

HR8204 (HD204075 ou ¢ Cap)

HR8204 ¢ uma estrela de bdrio cldssica. Também faz parte do primeiro grupo de
estrelas de bario identificado por Bidelman e Keenan (1951) e foi o primeiro sistema
identificado com excesso de fluxo no UV (Bohm-Vitense 1980). E classificado por
Warner (1965) como Ba2. Os elementos leves seguem o padrdo solar com excecio do
sodio e do esciandio, em deficiéncia, e do aluminio, em excesso. Encontramos excesso
de estroncio que ultrapassa 2,0 dex, e todos elementos do processo-s com excessos em
torno de 1,0 dex. Os elementos do processo-r estdo normais. Notar que a escala para o

padrio desta estrela é diferente da escala para as demais.
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Figura 3.18 — Padrao de abundincias da estrela HR8204.

HD205011

Nd

E'u

A estrela HD205011 € mais uma das estrelas de bdrio que foram analisadas por Zacs

(1994). Sua natureza bindria € proposta por McClure (1983), que encontra velocidade

radial variavel para esta estrela. Zacs encontra excessos para os clementos do processo-s

mas com exceg¢do, novamente, do zirconio. Encontramos Na, V e Mn deficientes em 20.

Encontramos ainda alguns elementos, como Ca, Co e Ni, ligeiramente deficientes em

6. Os elementos do processo-s estao em excesso e os elementos do processo-r estio

normais.
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HD 205011
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Figura 3.19 — O padrao de abundincias da estrela HD20501 1.
HRE878 (HD220009 ou 7 Psc)
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Figura 3.20 — O padrao de abundéncias da estrela HR8878.
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A estrela HR8878 merece uma atengdo especial. E a estrela mais deficiente em
metais de nossa amostra, com [Fe/H] = -0,67£0,07. Mostra um padriio de abundéncias
enriquecido em elementos como titinio ¢ deficiente em elementos como manganés e
bério. E um padriio esperado para estrelas de baixa metalicidade, devido & prépria
evolucdo quimica da galdxia. Quanto aos elementos do processo-s nao encontramos
excessos. Na verdade, em grande desacordo com Zacs (1994), que encontra excesso de
bario, nossos resultados mostram deficiéncia deste elemento. Com estas determinag0es
HR 8878 é mais uma estrela que deve ser considerada uma gigante normal.

Por fim devemos fazer ainda alguns comentarios sobre as abundincias. A deficiéncia
de sodio encontrada na maioria das estrelas ¢ um efeito conhecido na literatura. Mesmo
em estrelas de aglomerados globulares encontra-se dispersao entre os resultados para o
sodio de estrela para estrela (Sneden et al. 2000). Este efeito pode refletir efeitos
nucleossintéticos da propria estrela. O manganés por sua vez € um elemento que espera-
se ligerramente deficiente em estrelas de baixa metalicidade, como sio algumas estrelas
de nossa amostra. Portanto a deficiéncia destes dois elementos, encontradas de maneira
quase sistematica em nossa amostra, provavelmente se devem a efeitos conhecidos.
Lembramos ainda que nossos resultados usam a aproximagdao de que o equilibrio
termodindmico local (ETL) representa o ambiente onde as linhas foram formadas. Sabe-
s¢ que nas aumosferas estendidas de gigantes podem ocorrer desvios do ETL, que
afetariam principalmente linhas de espécies neutras com baixo potencial de ionizagao.
Porém. Tomkin & Lambert (1983) mostram que este efeito se cancela quando € feita
uma andlise diferencial em relacdo a outra gigante semelhante.

Uma caracteristica marcante dos nossos resultados sdo as grandes barras de erro
encontradas para alguns elementos, em especial o cério (Ce), ftrio (Y) e lantinio (La),
principalmente nas estrelas HR8204, HR2392 ¢ HRS058. aquelas que parecem
apresentar os maiores excessos de elementos do processo-s. Barras de crro estas que
podem chegar a, desconfortantes, 20,71 dex (Ce em HR8204). Claramente parece haver
algum problema com estes elementos. Como pode ser percebido foi uma preocupagio
constante, neste trabalho, manter as possiveis fontes de erro controladas e bem
determinadas, o que torna este resultado ainda mais intrigante. Para os elementos em
questao encontramos incertezas teoricas proximas de 0,2 dex. Fazendo a hipdtese de que
esta incerteza reflete as principais fontes de erro temos que uma incerteza em 26 de 0,4

dex deve ser considerada minimamente razodvel e explicdvel. Sendo assim a barra de

71



erro em alguns casos deixa de ser uma grande preocupagio. Mesmo assim ainda nos
restam casos de erros de 0.5, 0,6 e 0,7 dex.

Como estes elementos sdo representados por linhas muito intensas, onde a largura
equivalente cresce devido ao desenvolvimento de asas lorentzianas, a primeira hipotese
que surge seria de inconsisténcia no valor da constante de amortecimento. No entanto,
como vimos anteriormente, a mudanga no valor da constante de van der Waals causa
efeitos de pequena intensidade, incapazes de explicar as barras de erro observadas.

Uma segunda hip6tese seria de problemas devido a falta de EHF. Como vimos a falta
de EHF deve fazer com que linhas no intervalo de 80 a 220 mA forne¢am valores de
abundancia maiores que o correto. Com o objetivo de averiguar esta possibilidade
construimos graficos de abundincia contra largura equivalente para os elementos em
questao. O resultado € deveras intrigante e, a principio, nada esclarecedor. Como
podemos verificar na figura 3.21, para o Ce na estrela HR8204, existe uma clara
tendéncia de abundéncia com largura equivalente. Esta tendéncia se repete, em varios
casos, também para o lantinio e o itrio. Este efeito ndo ocorre para todas as estrelas,
mas também acontece em estrelas onde a barra de erro parece estar sobre controle,
como mostra a figura 3.22, para o Y na estrela HR8115. Curiosamente este efeito nunca
ocorre para o bario, que € o elemento com as linhas de maiores larguras equivalentes.
Na verdade o bdrio mostra sistematicamente 0 mesmo comportamento para a todas
estrelas. A figura 3.23 mostra o comportamento do bario nas estrelas HR5058 e
HR2392. O efeito esperado por problemas na EHF deveria, em alguns casos, produzir
resultados inversos a tendéncia observada. Por este motivo, e pelo fato de linhas fora do
intervalo de 80 a 220 mA mostrarem 0 mesmo comportamento, somos levados a
acreditar que o efeito observado ndo se deve a falta de inclusdo da EHF na anilise.
Verificamos ainda que adotar o padrdao de abundéncias apenas a partir de linhas fora do
intervalo de 80 a 220 mA, nio diminui o ¢ observado, nem altera, de maneira
significativa, as abundancias finais adotadas.

Tendo descartado estas possiveis fontes nos resta pouco a especular. Talvez
estejamos observando algum efeito sistemdtico do nosso método de medida de largura
equivalente, que afete larguras medidas com perfil puramente gaussiano e com perfil de
Voigt. Ou talvez algum mecanismo de alargamento que ndo consideramos em nossas
analise. Em todo caso nao nos € possivel determinar qual a fonte dos erros, e, até o
presente momento, o que podemos fazer ¢ aceitar as barras de erro como representagoes

corretas.
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Figura 3.21 — Grafico da abundéancia de cério contra largura equivalente para a estrela HR8204. Podemos

notar claramente a existéncia de tendéncia com largura equivalente.
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Figura 3.22 — Gréfico da abundéncia de itrio contra largura equivalente para a estrela HR8115. Podemos

notar claramente a existéncia de tendéncia com largura equivalente.
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HR2392 e HR5058
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Figura 3.23 — Abundancia contra largura equivalente para o bario nas estrelas HR2392, circulos fechados,
e HR5058, circulo aberto. Podemos notar que o comportamento contra largura equivalente € idéntico.

Este mesmo comportamento se repete para todas as estrelas.

3.2 — Parametros evolutivos

Nesta secdo iremos determinar dois parametros estelares de extrema importancia.
Um deles € a massa da estrela. A massa é um dos pardmetros bdsicos que, em conjunto
com a composi¢ao quimica inicial, determinam a evolugdo de uma estrela, se
desconsideramos complicagdes como rotagdo e campos magnéticos. A massa ¢ um
pardmetro que so pode ser determinado de maneira fundamental em poucos casos. O
segundo parimetro que iremos derivar nesta se¢do ¢ a idade da estrela. E um parametro
que sO pode ser determinado de maneira independente para o Sol. Isso porque podemos
fazer datacoes em rochas da Terra e em meteoritos e supor que sua idade nao € muito
diferente da idade do Sol e do Sistema Solar.

Iremos determinar massas e idades para nossa amostra de maneira indireta, fazendo

uso da temperatura efetiva derivada anteriormente e da luminosidade da estrela, que
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serd determinada adiante. Com essas duas informagdes iremos posicionar os objetos no
diagrama HR. Com a superposi¢ao de isdcronas e trajetorias evolutivas tedricas
(Schaerer et al. 1993), nestes diagramas, podemos inferir as idades e massas,
respectivamente. Mas, como foi dito acima, a composi¢ao quimica € um fator
importante na evolugdo de uma estrela. As isécronas e trajetorias evolutivas sao,
portanto, sensiveis a composi¢ao quimica. Iremos utilizar diagramas tedricos com dois
valores de metalicidade, um valor proximo ao solar ([Fe/H] = +0,03) e um valor de
baixa metalicidade ([Fe/H] = -0,37). Iremos depois i-merpolar linearmente o valor para a
metalicidade da estrela com ajuda dos valores encontrados em cada diagrama tedrico.
Para HR8878 que, € a estrela mais pobre em metais da amostra, usamos ainda
diagramas de [Fe/H] = -0,67.

A luminosidade da estrela, na verdade, a razao entre sua luminosidade ¢ a solar, pode
ser obtida com o seguinte procedimento. Com a paralaxe 1 e a magnitude aparente
Tycho Vi, ambas do Hipparcos (ESA 1997), podemos calcular a magnitude absoluta

My, no sistema Tycho, pela relagao (3.2).
Myr=Vr+5+ 510g T (32)

Com os valores de corre¢io bolométrica de Landolt-Bornstein (1982) podemos

transformar a magnitude absoluta em magnitude bolométrica.
M[;()L = MVT +CB (33)

Finalmente sabendo que neste sistema a magnitude bolométrica do Sol € Mo = 4.81,
podemos encontrar as razoes entre as luminosidades da estrela e do Sol com a equagido

(3.4).
log (L /L) =-0.4 Mgor, - MsoL ) : (3.4)
Na tabela 3.5 listamos os valores da paralaxe m, em milissegundos de arco, da
corre¢do bolométrica CB, da magnitude aparente V¢, a magnitude absoluta My, as

magnitudes bolométricas e as razoes de luminosidade de cada estrela. Sabendo que a

incerteza média associada aos valores de Vr € de cerca de oyt = 0,005, que a incerteza
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associada aos valores de corre¢ao bolométrica € da ordem de ocg = 0,01 e com as

incertezas nas paralaxes, dadas pelo Hipparcos (ESA 1997), podemos estimar a

incerteza na magnitude bolométrica e na luminosidade fazendo a composi¢ao destes

erros. Os valores destas incertezas também estao listados na tabela 3.5.

Tabela 3.5 - Magnitude aparente Vr, paralaxe m, em milissegundos de arco, magnitude absoluta My,

corregdao bolométrica CB, as magnitude bolométrica e a razao de luminosidade de cada estrela.

Estrela Vi | m(mas) | Mvr | CB | MgoL | Omba |10Z(L,/Ly) | GogL, /g
HR 440 4,05 22,15 0,78 -0,34 0,44 0,04 1.73 0,02
HR 649 4.47 9,01 -0,76 | -0,22 | -0,98 0,21 2,32 0,09
HR 1016 5.60 N 0,04 -0,23 | -0,19 0,14 2,00 0,05
HR 1326 3,98 | 27.85 1,21 -0,39 | -0,81 0,03 1,60 0,01
HR 2392 6,39 8,25 0,97 -0,28 0,68 0,16 1,65 0,07
HR 4608 4,22 19,08 0,63 -0,29 0,34 0,06 1,79 0,03

€ Vir 2,95 31,90 0,47 -0,23 0,24 0,04 1,83 0,02
HR 5058 | 5,24 | 15.73 1,23 | 0,34 | 0,89 0,08 1,57 0,03
HR 5802 5,36 13,89 1,07 -0,26 0,82 0,09 1,60 0,04
HR 7321 6,52 6,68 0,64 -0,33 0,31 0,21 1,80 0,08
HR 8115 231 21,62 -0,01 -0,29 | -0,31 0,03 2,05 0,01
HR 8204 | 3,86 8.19 -1,57 | -0,18 | -1,76 | 0,18 2,63 0,07

HD 205011 | 6,54 6,31 0,54 -0,34 0,20 0,15 1,85 0,06
HR 8878 | 5,21 9,56 0,11 -0,52 | -0,41 0,13 2,09 0,05

Com o valor do logaritmo da luminosidade, tabela 3.5, e do logaritmo da temperatura

efetiva, calculado a partir dos valores da tabela 2.3, podemos posicionar nossas estrelas

no diagrama HR As figuras 3.24 e 3.25 mostram os digramas com a superposi¢io de

isocronas e de trajetorias evolutivas respectivamente. Para ilustrar mostramos aqui

apenas figuras com os diagramas tedricos de metalicidade proxima a solar. HR8878 nao

foi incluida em nenhum dos gréficos por ter metalicidade muito baixa.
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Figura 3.24 — Diagrama HR com isécronas (Schaerer et al. 1993) para metalicidade solar. As estrelas da

amostra estdo identificadas na figura.
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Figura 3.25 — Diagrama HR com trajetérias evolutivas (Schaerer et al. 1993) para metalicidade solar. As

estrelas da amostra estdo identificadas na figura.
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Tabela 3.6 — Massas e idades derivadas com os diagramas tedricos. Também listamos a gravidade

superficial astrométrica derivada pela relagao 3.5.

Estrela Massa(M@) Idade(10%anos) log gasir G log gastr

HR440 1,91 8,32 2,64 0.03
HR649 3,59 1,38 . 247 0,10
HR1016 3,04 2,40 2,70 0,07
HR 1326 1,53 13,49 2,65 0.03
HR2392 2,26 4,90 - 5,25 2,87 0,08
HR4608 2,25 4,17 - 6,46 2,72 0,04
€ Vir 2,89 2,82 2,85 0,03
HR5058 1,88 9.12 2,82 0,05
HRS5802 2,395 5,01 2,97 0,05
HR7321 2,17 4,27 - 6,61 2,66 0,10
HRE115 2,98 2,40 - 2,57 2,58 0,03
HR8204 4,19 0,98 -1,12 2,27 0,09
HD205011 2,23 4,57 -6,61 2,61 0,08
HR8878 1,00 61,66 1,87 0,07

A tabela 3.6 lista os valores interpolados de massa e idade para cada estrela.
Algumas estrelas tém duas estimativas de idade, uma inferior e outra superior. Isto
ocorre pelo fato destas estrelas se posicionarem no diagrama HR em pontos que
admitem mais de uma solucdo, devido aos lacos das isocronas. Na mesma tabela
incluimos ainda uma estimativa da gravidade superficial obtida com as massas
calculadas pelos diagramas, o que pode ser feito da seguinte maneira. Por meio de
relacoes astrondmicas bdsicas podemos chegar a seguinte equagao.

log(g,/g,) =log(M /M) + 4 log(Ter, /Teiy) - 0,4 (Mol - Mpor,,) (3.5)

ely

Onde g ¢ a gravidade superficial, M € a massa, T € a temperatura efetiva € My € a

magnitude bolométrica. Adotando os parimetros do modelo candnico para o Sol, Ty =
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STTIK, log g, = 4,44 ¢ a magnitude no sistema Tycho, Moy, = 4,81, podemos estimar a
gravidade para a estrela. Os resultados estdo listados na tabela 3.6. A incerteza em 1o
neste valor de gravidade superficial foi estimada fazendo a temperatura e a magnitude
bolométrica variarem de 16 e entrando com estes valores na relacdo 3.5 e, entao,
recalculando a gravidade. Podemos notar que o acordo entre as duas determinagdes de
gravidade € bom, dentro dos respectivos erros, a exce¢do de HR8204, que, pela analise

espectroscopica, tém gravidade menor que a estimada astrometricamente.
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CAPITULO 4

RESULTADOS E DISCUSSAO

4.1 - O processo-s nas estrelas

A descoberta de Tc na atmosfera de estrelas S (Merril 1952) levou a proposta do
processo-s. Hoje € bem estabelecido na literatura que a regiao mais provavel de
ocorréncia do processo-s ¢ a regido entre a camada de queima de H e a de queima de He
nas estrelas do AGB. Além das estrelas S outras classes de estrelas foram identificadas
com excessos dos elementos do processo-s. Alguns destes objetos exibem a presenca de
Tc, como as estrelas S e MS, evidéncia de que se tratam de estrelas que estejam no
AGB. Outras classes de objetos nao exibem o Tc, como algumas estrelas S, as gigantes
e anas de bario e as gigantes e subgigantes CH. As gigantes e subgigantes CH sao
objetos de populagio II equivalentes as gigantes ¢ andis de bdrio. Como estes objetos sdo
marcados pela auséncia de Tc a hipdtese de transferéncia de material enriquecido por
uma estrela companheira é favorecida.

Também € bem estabelecido na literatura que, na regido entre as camadas de queima
de H e He, devido aos sucessivos fendmenos de dragagem entre os pulsos térmicos, o
material do interior estelar sofre acdo de uma distribui¢iio de exposi¢do exponencial de

néutrons. A exposicao de néutrons T € definida como
7=/ N(n) v dt (4.1)

Onde N(n) ¢ a densidade numérica de néutrons e v € a velocidade média relativa dos
néutrons. A Integral € feita no tempo em que o material permanece exposto ao fluxo de
néutrons. A unidade comum de T é o milibarn'. Devido aos sucessivos fendmenos de
dragagens a fracao do material p(t) que tera atravessado uma exposi¢ao de néutrons T €

dada por:
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p(1) = exp (T/7) (4.2)

Onde T é a exposi¢ao média de néutrons. Além do cendrio das AGBs ja foi proposto
que o processo-s poderia ocorrer em outra situagido. Foi sugerido que ap6s o flash do
hélio poderia haver mistura de material processado no interior com a camada de queima
de H. Este cendrio daria origem a material enriquecido por meio de uma exposi¢ao
unica de néutrons.

Para que ocorra exposi¢ao do material a néutrons € preciso que haja uma fonte
potente de néutrons, capaz de, em tltima instincia, produzir os excessos de abundincias
observados. Esforcos tedricos foram levados a cabo no decorrer dos anos para vincular
modelos de enriquecimento pelo processo-s com as observagdes. E bem conhecido que

a reagao EZNe(a,n)z“'

Mg se torna ativa em algumas AGBs, por isso, foi sugerida como a
provavel fonte de néutrons para os excessos das estrelas de bdrio. Esta reacao precisa de
temperaturas elevadas para se tornar potente, desta forma ela s6 € prevista como
significativa em estrelas de massa intermedidria. Existem diversas evidéncias, as mais
fortes de natureza isotopica, de que a reagdo do *Ne nio é capaz de explicar algumas
caracteristicas observadas em estrelas enriquecidas em elementos do processo-s.
(Tomkin & Lambert 1979, Tomkin & Lambert 1983, Malaney 1987a). Hoje acredita-se
que a reacio “C(o,n)'°O seja a grande responsdvel pelo processo-s. No entanto tal
reagdo € prevista como potente apenas em estrelas AGBs de baixa massa com baixa
metalicidade. Ainda ndo se sabe como ela pode se tornar importante para estrelas de
massa ¢ metalicidade maiores. Devido a esta falta de sustentagdo tedrica trabalhos
recentes, sobre a producgao de elementos pelo processo-s, parametrizam a quantidade de
"*C usada na reaciio (Busso et al. 1995).

Estes dois problemas, da natureza da exposi¢ao (unica ou exponencial) e da natureza
da fonte podem ser testados. A informagdo sobre a natureza da fonte € melhor
determinada por razdes isotopicas de elementos como o Mg. Infelizmente ndo temos
neste trabalho tal informagao. Podemos, no entanto, testar a natureza da exposi¢ao. Até
0 momento as observagdes disponiveis na literatura ndo sdo suficientemente acuradas

para determinar a natureza da exposi¢ao de néutrons, se tinica ou exponencial.
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4.2 — Aplicacio dos modelos teéricos do processo-s

Cowley & Downs (1980) disponibilizaram uma série de previsdes tedricas para
alguns parimetros de exposi¢des Unicas e exponenciais. Neste mesmo trabalho eles
chegam a conclusido de que nao eram capazes de decidir qual o melhor cendrio. Isto foi
devido as incertezas das determinag¢bes de abundincia que estavam disponiveis. As
previsoes analiticas de Cowley & Downs eram baseadas em uma tinica possibilidade de
caminho a ser seguida pelos elementos que estavam sendo construidos pelo processo-s.
Malaney (1987a e 1987b) apresenta novos cdlculos, considerando diferentes
ramificacoes do processo-s, secoes de choque atualizadas e a dependéncia temporal da
fonte de néutrons. Seus resultados s@ao, portanto, mais robustos que os anteriores.
Malaney (1987a) ainda encontra problemas com as incertezas das observagoes.
Ajustando suas previsdes tedricas a observagdes disponiveis na literatura ele encontra
ajustes diferentes para a mesma estrela, HR774, quando usa resultados de autores
diferentes (Smith 1984 ¢ Tomkin & Lambert 1983).

Usando as previsoes disponibilizadas por Malaney, para exposi¢do tunica (1987a) e
exposicdo exponencial (1987b), iremos determinar quais os parametros de exposi¢ao de
néutrons que melhor ajustam nossos resultados. Iremos também verificar se nossas
barras de erro nas abundéncias permitem decidir sobre qual cendrio ajusta melhor os
excessos de abundancia das estrelas de bario.

Os dados de Malaney dizem respeito apenas ao enriquecimento interno da AGB.
Caso a propria estrela de bdrio tenha produzido os elementos eles devem ser levados
para a fotosfera e consequentemente diluidos. Se o cendrio bindrio for correto, além de
uma primeira dilui¢do, na fotosfera da AGB, o material ainda sofrerd dilui¢do ao ser
acretado pela estrela de bario. Em todo caso as abundincias observadas sao
composi¢oes do material produzido pelo processo-s com o material das atmosferas das
estrelas. Para refletirem apenas o enriquecimento original da AGB devem sofrer algum
tratamento e, assim, permitir compara¢do com os modelos disponiveis na literatura.
Usaremos: aqui 0 mesmo tratamento adotado por Tomkin & Lambert (1983). Faremos a
hipétese de que o material enriquecido é misturado com material de composi¢ao solar.
Para transformar as abundéncias observadas no enriquecimento real usamos a equagio

4.3, seguindo Tomkin & Lambert (1983);



Ner® = C (y-1) Ng ® 4.3y

Onde Ng.° é o enriquecimento devido ao processo-s na AGB, portanto o valor que, em
logaritmo, deve ser comparado com as previsdes; y € obtida das abundincias
observadas, onde log y = [elemento/H] — [Fe/H], ou seja € a notagdo comumente
adotada para listar as abundancias; Ng ® é a abundincia solar do elemento em questao.
C ¢ uma constante que engloba o fator de dilui¢do. Tomkin & Lambert (1983) mostram
que ¢ razodvel que C seja 0 mesmo para todos os elementos. Usamos a constante C
como um fator de escala, pois as previsoes sdo dadas normalizadas numa escala onde
log N(Sr) = 20,00. Evitamos assim especular sobre os fatores de dilui¢ao. Vale notar
que nao encontraremos o enriquecimento absoluto de elementos do processo-s, mas sim
um enriquecimento relativo ao estroncio. Determinamos o valor de C ajustando o Sr e
usamos este mesmo valor para transformar os outros elementos. As abundéncias solares
usadas aqui sao de Anders & Grevesse (1989).

Neste trabalho ndo iremos comparar os padrdes de cada estrela individualmente com
as previsoes tedricas. Com respeito & magnitude dos excessos observados dividimos as
estrelas da amostra em trés grupos. Um grupo de estrelas normais, HR440, HR649,
HR1016, HR1326 e HR8878, que ndo apresentam excessos dos elementos do processo-
s. Um grupo de estrelas que apresentam excessos moderados, HR4608, HR5802,
HR7321, HR8115 ¢ HD205011. E, por fim, um grupo com as estrelas que apresentam
grandes excessos de abundancia, HR2392, HR5058 ¢ HR8204. Iremos usar padroes de
abundancia médios, dos dois grupos que apresentam excessos, para fazer a comparagao
com o0s modelos tedricos. Na tabela 4.1 apresentamos os valores médios de abundéncia
dos elementos pesados (log y), um ¢ observacional devido a dispersao dos valores entre
as estrelas e um o tedrico devido a composi¢do das incertezas associadas aos valores
individuais, para as estrelas do grupo com grandes excessos. Listamos também o valor
de Ng.° calculado de acordo com (4.3) e o valor solar de Anders & Grevesse (1989),
numa escala onde para o hidrogénio, log H = 12,00. Na tabela 4.2 listamos 0 mesmo

para o padrao médio para o grupo das estrelas com excessos moderados.
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Tabela 4.1 — Resultados médios para o grupo de estrelas com 0s maiores excessos de abundancias:
Listamos a abundincia média, incertezas observacional e tedrica, a abundincia solar e a abundincia

transformada para o enriquecimento real das estrelas jd na escala onde log N(Sr) = 20,00.

Elemento log y Gt T log Ng; © log Ng; °

Sr 1,61 0,52 0,11 2,90 20,00
Y 1,29 0.34 0,22 2,24 19,01
Zr 0,96 0,11 0,28 2,60 19,01
Ba 1,06 0,12 0,23 213 18,65
La 1.37 0,13 0,28 1:22 18,07
Ce 1,34 0,25 0,35 1455 18,37
Nd 0,87 0,08 0,10 1,50 17,81
Sm 0,50 0,31 0,10 1,00 16,84
Eu 0,35 0,28 0,10 0,51 16,10

Tabela 4.2 — Resultados médios para o grupo de estrelas com os excessos moderados. Listamos a
abundincia média, incertezas observacional e tedrica, a abundincia solar ¢ a abundéncia transformada

para o enriquecimento real das estrelas jd na escala onde log N(Sr) = 20,00.

Elemento log y Oobs. Giebrico log N, © log N, °

Sr 0,64 0,16 0,08 2,90 20,00
Y 0,50 0,24 0,08 2,24 19,15
Zr 0,43 0,17 0,06 2,60 19.40
Ba 0.40 0.20 0,14 2,13 18,88
La 0,39 0,23 0,08 1,22 17,96
Ce 041 0,23 0,10 1,53 18,32
Nd 0,26 0,20 0,08 1,50 17,99
Sm 0,04 0,12 0,08 1,00 16.56
Eu 0,09 0,12 0,07 0,51 16,45
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Os valores da ultima coluna das tabelas 4.1 e 4.2 é que devem ser comparados com
as previsoes. Para julgar a qualidade com que as previsdes ajustam os dados observados
seguiremos o procedimento de Cowley & Downs (1980). Eles adotam o parametro

estatistico D, definido a seguir:
D=1X(0O; +5-T)* (4.4)

Onde O; é a abundéancia observada e T; a prevista para o elemento i. O parametro J é

definido abaixo e é usado para minimizar a quantidade D.
d=(I/N)Z(T;- Op (4.5)

Onde N € o nimero de elementos que se estd ajustando. Estatisticamente qualquer
resultado menor que o valor esperado de D deve ser considerado satisfatorio para o

ajuste. O valor esperado de D, <D>, é definido abaixo.
<D>=(N-1) 6" (4.6)

Onde ¢ € uma incerteza representativa das abundancias. Rigorosamente cada elemento
tem seu proprio o. Para efeito de nossos cdlculos escolhemos um unico ©
representativo. Para cada elemento adotamos o maior valor de 6, observado ou tedrico,
da tabela 4.1. Fizemos, entdo, a média destes valores. Este valor médio foi adotado
como ¢ representativo. Isso significa ¢ = 0,30 dex para o primeiro grupo e ¢ = 0,19 dex
para o segundo. Sendo N = 9, temos, para as estrelas com grandes excessos <D> = 0,72
e para o outro grupo <D> = 0,29.

Malaney (1987a) lista modelos tedricos para diversos valores de T, exposi¢ado unica,
e Malaney (1987b) modelos de exposi¢ao exponencial para diversos valores de T, sob
duas densidades de néutrons, 10%m™ e 10'*cm™. Para todos estes modelos calculamos o
valor da quantidade D e comparamos com seu valor esperado. Para o grupo com
grandes eﬁcessos o valor do ¢ nao permite decidir entre 0s dois cendrios, exposicio
unica ou exponencial. Nas figuras 4.1 ¢ 4.2 mostramos os melhores ajustes para
exposi¢io tnica, com D = 039, e para exposi¢dao exponencial, com D = 0,54,

respectivamente, para o primeiro grupo de estrelas.
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Figura 4.1 — O melhor ajuste de exposi¢io tnica ao padrio médio de abundincias do grupo de estrelas

com grandes excessos. As barras de erro da figura se referem ao maior ¢ entre o observado e o tedrico,

listados na tabela 4.1.
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Figura 4.2 — O melhor ajuste de exposigao exponencial ao padrdo médio de abundincias do grupo de
estrelas com grandes excessos. As barras de erro da figura se referem ao maior ¢ entre o observado e o

teorico, listados na tabela 4.1.
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As figuras 4.1 e 4.2 mostram os melhores ajustes para exposi¢do unica, T = 0,1 mb’', e
para exposi¢ao exponencial, T = 0,2 mb' com N = 10* cm™. Além destes dois casos
apenas mais um passa pelo critério estatistico, o de exposi¢do exponencial com Ty =
0,05 mb' ¢ N = 10* em™, com D = 0.60. Um dado de interesse é que, apesar da
exposicao exponencial ser o cenario favorecido na literatura, o melhor ajuste
conseguido neste caso, o ajuste de menor D, € o de exposigio tnica.

Tratemos agora do segundo grupo de estrelas. Para este grupo o ¢ adotado € de 0,19
dex e o valor esperado de D ¢é 0,29. Neste caso temos um acontecimento curioso. A
incerteza adotada € suficientemente baixa para permitir a exclusao de todos os modelos
tabelados. No caso de exposi¢ao tinica o menor valor de D obtido é D = 0,67, e no caso
de exposi¢do exponencial 0 menor valor obtido € D = 0,58. Os dois casos sao maiores
que o valor esperado de D, 0,29, e portanto devem ser estatisticamente excluidos.
Curiosamente estes dois modelos, com menor D, sao os mesmos dos ajustes para o
grupo de estrelas com grandes excessos, T = 0,1 mb' para exposi¢ao unica e 1y = 0,2

mb"' com N = 10° em™ para exposi¢iao exponencial. As figuras 4.3 e 4.4 mostram os

ajustes.
Padrao Medio
», _HR4608, HR5802, HR7321, HR8115 e HD205011
] best fit exposicao unica
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Figura 4.3 — O melhor ajuste de exposi¢ao tnica ao padrao médio de abundéncias do grupo de estrelas
com excessos moderados, As barras de erro da figura se referem ao maior ¢ entre o observado ¢ o teérico,

listados na tabela 4.2,
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Padrao Médio
HR4608, HR5802, HR7321, HR8115 e HD205011
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Figura 4.4 — O melhor ajuste de exposi¢do exponencial ao padriao médio de abundéncias do grupo de
estrelas com excessos moderados. As barras de erro da figura se referem ao maior ¢ entre o observado e o

teorico, listados na tabela 4.2.

O resultado que obtemos pode ser evidéncia de que o mesmo cendrio € responsdvel
pelos dois grupos de estrelas, indicando que a diferenga na intensidade das abundancias
deve se relacionar a algum outro fator que nao a diferentes parametros de exposicao de
néutrons. A grande difereng¢a com relacdo ao primeiro grupo de estrelas ¢ que o melhor
ajuste neste caso € o de distribuicao exponencial. Podemos concluir que, rigorosamente,
ainda nao € possivel descartar nenhum dos cendrios. O descarte de todos os modelos
disponiveis levanta a necessidade da construcao e publicagao de modelos com
parametros mais especificos. Nossos resultados mostram ainda que, ao menos
considerando as médias das abundincias, uma andlise com dados e métodos de
qualidade superior, em relagdo as andlises cldssicas disponiveis na literatura, alcanca o
objetivo de reduzir as incertezas das abundancias. E provdvel que tais resultados,
quando comparados a modelos tedricos mais especificos, ajudem a derivar novos e
importantes vinculos as teorias de nucleossintese e evolucdo de estrelas AGBs e de

bario. Vale ainda notar que, no padrdo médio das estrelas com excessos moderados, os
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ajustes sao razoaveis para os elementos Sr, Y, Zr, Ba. La, Ce e Nd, que sdo
principalmente construidos pelo processo-s (Cameron 1982). Ji para os elementos Sm e
Eu, cuja principal fonte é o processo-r (Cameron 1982), os ajustes tedricos se afastam
dos valores observados. No entanto estas abundancias se baseiam em apenas uma linha

de cada elemento, ndo sendo, portanto, estatisticamente confidveis.

4.3 - O indicador [hs/Is]

Luck & Bond (1981) propoem um método alternativo de estimar o parametro de
exposi¢ao de néutrons, T. De acordo com eles podemos usar a razao [hs/ls] = [hs/Fe] —
[Is/Fe], onde [h-sfF;] ¢ a média das abundincias dos elementos pesados do processo-s,
Ba, La, Ce e Nd, e [Is/Fe] € a média dos elementos leves do processo-s, Sr, Y e Zr. A
correlagido entre este indice e a exposi¢do de néutrons existe pois, quanto maior for a
exposicao, mais o pico da produgdo de elementos tende a se deslocar para os elementos
mais pesados. A figura 4.5 mostra a relagao entre [Is/Fe] e a razao [Fe/H], a figura 4.6 a
relagao entre [hs/Fe| e [Fe/H] e a figura 4.7 a relacdo entre [hs/ls] e [Fe/H]. Nestas
figuras dividimos novamente as estrelas em dois grupos de acordo com 0s excessos.
Circulos abertos se referem as estrelas com grandes excessos de abundancia e circulos
fechados se referem as estrelas com excessos moderados.

Pelas figuras 4.5 e 4.6 podemos claramente notar que as estrelas com grandes
excessos se destacam tanto nos elementos leves quanto nos pesados. Se a hipdtese
levantada anteriormente, de que os dois grupos se caracterizam pela mesma exposi¢cao
de néutrons, for correta, a diferen¢a nas abundancias se deve a eficiéncias diferentes dos

processos de dilui¢ao e transferéncia de massa.
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Figura 4.5 — Grifico do indice [Is/Fe], a média dos elementos leves do processo-s Sr, Y e Zr, contra
metalicidade. Circulos abertos sao as estrelas do grupo com grandes excessos, circulos fechados sio as

estrelas com excessos moderados.
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Figura 4.6 — Grafico do indice [hs/Fe], a média dos elementos pesados do processo-s Ba, La, Ce e Nd,
contra metalicidade. Circulos abertos sio as estrelas do grupo com grandes excessos, circulos fechados

sao as estrelas com excessos moderados.
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Figura 4.7 — Grafico do indice [hs/Is], definido como [hs/Fe] — [Is/Fe], contra metalicidade. Circulos
abertos sdo as estrelas do grupo com grandes excessos, circulos fechados sao as estrelas com excessos

moderados.

Tabela 4.3 — Os valores de [Is/Fe], [hs/Fe] e [hs/Is], de cada estrela, usados para construir as figuras 4.5,

4.6e4.7.

Estrela [Fe/H] [1s/Fe] [hs/Fe] [hs/ls]
HR2392 -0,09 .17 g 0,10
HR4608 -0,35 0,55 0,59 0,04
HR5058 -0,12 1,07 1,01 -0,06
HR5802 -0,02 0,56 0,19 -0,37
HR7321 -0,19 0,37 0,25 -0,12
HR8115 -0,04 0,36 0,21 -0,15
HR8204 -0,09 1,62 1,22 -0,40

HD205011 -0,14 0,79 0,56 -0,23
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Pela figura 4.7 notamos que a razao [hs/Is] como indicador de exposi¢ao de néutrons
também indica que os dois grupos de estrelas compartilham de pardmetros semelhantes.
A figura 4.7 sugere claramente uma queda de [hs/Is] com o aumento da metalicidade,
conforme encontrado por North et al. (1994) e Pereira e Porto de Mello (1997). Tal
tendéncia ¢ esperada se a fonte de néutrons é a reagio do C'. Isso acontece porque o
che produzido pela prépria estrela, desta maneira a exposic¢io de néutrons por nucleo
semente ¢ maior para baixas metalicidades. Por fim listamos na tabela 4.3 os dados

usados para construir os trés graficos acima.

4.4 - Efeitos nucleossintéticos

Como comentado na introdugdo, um dos objetivos deste trabalho era verificar
possiveis efeitos nucleossintéticos que estariam relacionados ao processo-s. Um dos
efeitos sugeridos ¢ uma deplecio preferencial de Cu em relagdo ao Fe, encontrada em
estrelas do grupo cinematico Ursa Maior, enriquecidas em elementos do processo-s
(Castro et al. 1999) e em outros objetos enriquecidos em elementos do processo-s
(Pereira e Porto de Mello 1997, Pereira et al. 1998). O cobre é um elemento que mostra
duplo comportamento frente ao processo-s, pode ser usado como semente para a
consirugao de nucleos mais pesados, ou pode ser construido pela adi¢dao de néutrons em
elementos mais leves do grupo do Fe. Sua sugerida deple¢ao seria indicio de que ele
estaria sendo destruido de maneira preferencial. Como pode ser conferido na tabela 3.4
e nos padroes de abundéncia, mostrados nas figuras de 3.8 a 3.20, nenhuma das estrelas
analisadas neste trabalho mostra comportamento anomalo do cobre. A excecdo da
estrela HR5058 que parece ter excesso de cobre. Os mesmos trabalhos sugerem possivel
deplecao de Mn. Como comentado anteriormente a maior parte dos nossos objetos
mostra deficiéncia de Mn. No entanto nossas estrelas sdao relativamente pobres em
metais e a deficiéncia de Mn € um efeito esperado nestes objetos devido a prépria
evolugdo quimica da galdxia. Uma andlise mais cuidadosa deve ser feita para determinar
at¢ onde a deficiéncia observada pode ser atribuida a este efeito.

A andlise da estrela HR6094 feita por Porto de Mello (1996) sugere ainda que

nucleos como V e Sc poderiam estar sendo preservados. Encontramos para alguns






CAPITULO 5

CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Com dados e métodos de alta qualidade construimos modelos de atmosferas e
realizamos uma andlise diferencial de uma amostra de dez gigantes de bario e quatro
gigantes normais. Obtemos parametros atmosféricos de maneira espectroscopica e
comparamos com resultados de temperatura efetiva calculada com indices fotométricos
e de gravidade calculada de maneira astrométrica. O acordo é excelente.

Detalhamos o padrdo de abundéncia para os elementos Na, Mg, Al, Si, Ca, Sc, Ti, V,
Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu, Zn, Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce, Nd, Sm, Eu e Gd, caracterizando em
detalhe as incertezas associadas. Concluimos que, em alguns casos, as altas barras de
erro persistem mesmo a uma andlise de alta qualidade. Com nossos resultados
chegamos a conclusao de que algumas estrelas classificadas na literatura como gigantes
de bdrio sdao na verdade gigantes normais. Com isso enfatizamos a necessidade de
analises de alta qualidade para confirmagdo do status peculiar destas estrelas, em
especial das mild barium stars A tabela 5.1 resume os resultados deste trabalho e da
literatura sobre as peculiaridades quimicas dos objetos estudados. Comentérios sobre
cada estrela, individualmente, sdo encontrados no capitulo 3.

A existéncia de estrelas normais contaminando a amostra de supostas mild barium
stars pode explicar o fato da binaricidade nao ter sido confirmada para estes objetos. E
de extrema importancia a confirmacgdo da natureza das mild barium stars para que se
saiba definitivamente se o fenomeno das estrelas de bdrio ¢ sempre acompanhado de
binaricidade. Se tal fato for finalmente confirmado € certo que a explicacdao das
anomalias deve estar relacionada. No entanto ressaltamos que existem casos de sistemas
bindrios, de estrela e provavel ani branca, onde o fendmeno de bdrio ndo € observado. A
estrela HR 649, analisada neste trabalho, ¢ um exemplo. Existe observagio de excesso
de fluxo no UV (Bohm-Vitense & Johnson 1985), mas sua suposta natureza peculiar
nao foi confirmada. Desta maneira, a binaricidade pode ser condicdo necessdria, mas

nao suficiente, para a formagdo de uma estrela de bdrio.
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Tabela 5.1 — Resumo dos resultados, da literatura e deste trabalho, sobre as peculiaridades quimicas dos

objetos estudados. Listamos também se hd evidéncia de binaricidade por velocidade radial variavel (VR)

ou por excesso de fluxo no ultravioleta (UV).

Estrela Literatura Binaricidade Este trabalho
HR 440 Normal ? Normal
HR 649 Mild Barium uv Normal
HR 1016 Mild Barium ? Normal
HR 1326 Normal ? Normal
HR 2392 Ba VR Ba
HR 4608 Mild Barium uv Mild Barium
HR 5058 Ba uv Ba
HR 5802 Mild Barium VR Mild Barium
HR 7321 Mild Barium ? Mild Barium
HR 8115 Mild Barium uv Mild Barium
HR 8204 Ba Uuv Ba
HD 20501 1 Ba VR Ba
HR 8878 Normal ? Normal

Comparando nossos resultados com modelos tedricos de captura de néutrons
concluimos que as abundéncias podem ter chegado ao nivel de incerteza necessario para
derivar novos e importantes vinculos as teorias de nucleossintese. No entanto, os
modelos disponiveis na literatura tém parametros de exposi¢do de néutrons muito
restritos e sao incapazes de ajustar as abundancias perfeitamente. E urgente a
necessidade da construgdo e divulgagao de modelos com parametros mais especificos.
Com os modelos disponiveis, os melhores ajustes ao padrio médio das estrelas com
grandes excesso de abundincia e ao padrio médio das estrelas com excessos moderados
sao os mesmos. Tal resultado sugere que os excessos dos dois grupos de estrelas tenham
origem com as mesmas exposicoes de néutrons, e que a diferenca entre suas
abundincias se devem a eficiéncias diferentes da diluicdao. No entanto, lembramos que
nossa amostra ainda € pequena para uma conclusdo definitiva. Procuramos também
neste trabalho a observagdo de possiveis efeitos nucleossintéticos, relacionados ao

processo-s. Tais efeitos, que ja haviam sido sugeridos na literatura, seriam possiveis
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deplecoes preferenciais de Cu e Mn e possiveis preservagoes de V e Sc. No entanto tais
efeitos ndo foram identificados nesta amostra de estrelas.

Futuramente serd realizada nova andlise, para linhas selecionadas, fazendo uso de
sintese espectral, com o objetivo de reduzir ainda mais as barras de erro das
abundancias. A abundédncia de elementos de grande importincia que ndo foram
analisados neste trabalho também serdo determinadas como, por exemplo, Rb que €
indicador da densidade de néutrons a que o material foi exposto e C, N e O que ajudarao
a caracterizar o estado evolutivo das estrelas. Dados recentes de EHF serdo pesquisados
na literatura e incluidos caso estejam disponiveis. Sera feita também andlise da
cinemdtica destas estrelas.

A publicagdo futura de novos modelos tedricos de nucleossintese pelo processo-s
podem ajudar a confirmar, ou refutar, a sugestdo de que estrelas de bario cldssicas e
mild barium stars compartilhariam dos mesmos parametros de exposi¢ao de néutrons.
Novas observacoes de outras estrelas de bdrio, aumentando a amostra destes objetos
com andlises detalhadas baseadas em dados de alta qualidade, sdo de extrema
importancia para a procura dos efeitos nucleossintéticos e para melhor vincular os

parametros de exposi¢do de néutrons caracteristicos destas estrelas.

96



APENDICE I

Este apéndice se constitui em uma tabela onde listamos o comprimento de onda das
linhas utilizadas neste trabalho bem como a espécie quimica correspondente, 0 potencial
de excitacao, o log gf , criado pelos meios descritos no texto, que foi adotado para a
linha e as larguras equivalentes medidas em cada estrela. Para as linhas de elementos
onde a estrutura hiperfina deve ser considerada ndo apresentamos os valores de gf,
apenas os valores de suas larguras equivalentes em cada estrela. As linhas que ndo
possuem valor de largura equivalente ou nao foram medidas por algum problema no
continuo, como raios césmicos, ou foram eliminadas da analise por estarem fora de um

limite de dois ¢ da média das abundancias.

Tabela A — Linhas espectrais com a identifica¢do do elemento, o respectivo potencial de excitagao, e o
log gf adotado. Acompanham as larguras equivalentes das linhas nas estrelas HR440, HR649, HR1016,
HR 1326, HR2392 ¢ HR4608.

7\.(13&) Elem. y (eV) log gf HR440 HR649 HRI1016 HR1326 HR2392 HR4608

6154.230 Nal 2.10 -1.179 60.4 75.5 773.5 89.1 81l.9 5§55.5
6160.753 Nal 2.10 -0.805 83.8 98.2 92.7 107.1 105.4 76.6
4571.102 Mgl 0.00 - 194.5 R 2 £ ——  258.6 1868
4730.038 Mgl 4.34 - 107 .5 104.8:-108.5 126.2 141.3 105.2
5711.095 Mgl 4.34 -- 135.1 133.7 127.6 148.2 142.8 125.0
5785.285 Mgl 5.11 <1.61% 76.9 78.4 776.5 891.6 87.0 62.9
6696.032 K11 3.14 -1.370 66.7 58.4 58.4 8l:.5 B7.1 56.3
6698.669 All 3.14 -1.659 43.9 38.3 40.0 69.1 65.2 38.4
5517.533 Sil 5.08 -2.240 30.3 33.8 = 9.7 2F.8  20.4
5665.563 811 4.92 =1.590 75.9 79.3 772.1 "713.2 e —

5684.484 S5il 4.95 -1.420 81.8 89.9 84.7 59.9 88.3 75.8
5690.433 85il1 4.93 =1.576 76.9 BS.9 76.2 -— 96.2°  67.3
5701.108 81 4.23 ~1.817 61.5 B5.8 61.7 - 68.3  54.9
5708.405 811 4.95 =1.098 104.0 117.5 108.2 = = ol

£753.622 8i1 5.61 -0.883 E3.3 71.1 68.1 -- -— --
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Tabela A — Cont.

?L(A) Elem. y (eV) log gf HR440 HR649 HR1016 HR1326 HR2392 HR4608
5772.149 sil 5.08 =1.2829 72.9 81.9 B8l1l.0 i s e
5793.080 511 4.93 -1.778 61.3 66.5 61.7 65.2 B1L.5 51.9
6131.577 sil 5.61 -1.505 35.1 38.8 40.8 40.3 42.2 27.0
6131.858 8i1 5.61 -1.5%21 35.8 41.3 41.9 40.8 = s
6142.494 Sil 5.62 -1.304 44.3 50.1 51.7 45.5 - 43 .2
6145.020 &8i1 5.61 =1.272 45.7 B51.0 53.5 49.3 55.1 43.2
6243 .823 8il 5.61 ~-1.067 52.0 57.8 4.5 72.1 - 54,3
€721.844 8il1 5.86 -0.827 b55.5 62.1 61.8 65.6 '83.2 5l.l
5261.708 Cal 2.52 -0.383 134.4 139.0 135.1 -~ 138.2 122.3
5581.979 €al 2.52 -0.539 129.4 126.6 123.4 145.0 = 120.6
5590.126 Cal 2.52 ~0.724 120.9 122.7 115.9 131.6 118.1 110.4
5867.572 Cal 2.93 -1.503 44.2 42.9 45.8 68.2 53.9 37.0
6161..295 Cal 2.52 -1.027 99.4 99.0 100.4 123.7 = 100.8
6163.754 Cal 2.52 -1.290 79.8 87.0 o 86.9 982.7 75.86
6166.440 Csl 2.52 -1.097 98.7 97.8 88.1 115.6 115.1 25.5
6169.044 Cal 2.52 -0.618 118.6 119.3 122.4 141.5 136.6 117.1
6449.820 Cal 2,52 -0.565 128.8 136.0 130.3 138.7 137.2 124.5
6455.605 Cal 2.52 -1.168 87.8 87.3 -- 112.5 109.9 091.1
6499.654 Cal 2.52 =-0.706 120.6 122.1 118.2 138.6 135.1 112.3
6798.467 Cal 2.71 -2.087 20.5 —m i 48.5. 38.8 -
$318.346 Se2 1.36 — 41.2 48.6 45.3 43.0 47.6 38.2
5357.190 Sc2 1.51 oo 224 22.8 18.31 39.8. .20.4 3170
5526.815 Sc¢2 1.77 e 119.2 132.6 125.0 118.9 132.0 3118.2
5657.874 Sc2 1.51 e 122.7 "138.2 119.2 113.3. 130.56.33¢.9
5684.189 S¢2 1.51 i g87.8 37.0 €3.1 B5.3 .97.0. 8L.0
6245.660 Sc2 1.51 - 6.9 B85.4 B7.6 88.9 . 87.1.-79.8
6320.867 Sc2 1.50 i 36.3 42.7 3¥.2 38.8 43.5 .38.2
4518.023 Til 0,83 -0.401 125.3 121.7 114.6 141.5 137.7 115.9
4548.765 Til 0.83 -0.396 122.5 119.6 115.7 144.4 143.4 117.2
4555.485 Til Q.35 =1.067 == A1314.% 3311.5 137.8 ~- S
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Tabela A — Cont.

MA) Elem.x (eV) loggf  HR440 HR649 HRI1016 HR1326 HR2392 HR4608
4562 .625 Til 0.02 -2.638 65.2 45.9 48.3 80.5 70.%: 52.0
4617 .254 Til1l 1.75 0.146 101.4 98.8B -- 118.4 108.3 94.2
4758.120 Til 2.25 0.253 BO0.7 75.8  7}5.9 88.2 l02.4 . 7.1
§758.272 Til 2.25 0.27% 84.7 49.85 78.1 I90.3 i 80.6
R7T18.258 Til 2.24 =0.388 61.9 39,4 44.3 98.9:53DBs&1.7
4926.147 T1i1 0.82 ~2,157 41.4 26.4 36.3 69.4 45.7 30.1
5022.871 Til 0.83 =0.4237 133.3 127.9% 123.9 -- 134.6 119.0
5024.842 Til 0.82 -0.580 123.7 118.6 115.8 144.4 116.3 111.7
5071 .472 Til 1.46 -0.558 i i FO.7 112,86 Bh.5 L 65.8
5113.448 Til 1.44 -0.826 74.6 61.8 64.8 103.8 65.1 66.6
5145.464 Til 1.46 -0.634 87.5 74.6 75.4 109.0 89.4 77.7
5147.479 Til 0.00 -1.827 108.9 B87.5 95.4 135.4 =4 i
5152.185 Til 0.02 -2.1R5 87.1 86.8 84.1 118.1 302.4 ¢ 90.4
5211.206 Til 0.84 -2.146 — 220 2.0 =3 28.6.3 25.2
5219.700 741 .02 ~-2.374¢ 95:.6 7%.5 796 120.5 1064 5 86,1
5295.780 Til 1.07 ~-1.632 55.1 42.4 43.2 BlL.4 53.8.:44.5
5426.236 Tl 0.02 -2.212 51.7 31.2 32.4 $B5.2 (63.%.41.9
£471.197 Til 1.44 -1.347 -= 28.4 43.89 D3 44Dl 35,3
5490.150 Til 1.46 -0.834 72.5 62.3 66.9 989.6 73.B L 63.6
5648.567 Til 2.49% -0.210 42.8B 38.3 28.4 H1L.2:56.53»32.2
5739.464 Til 2.25 -0.703 - i 2.3 53.7 3532 22.0
5866.452 Til 1.07 -0.683 109.1 95.8 94.% 137.7 11B.3 :896.4
6064.629 Til 1:.05 =1.709 i 38.0)- 35.2 F2.0:66.98:38.7
6126.224 Til 1.07 -1.322 B80.5 ©68.0 68.4 105.6 = 74.2
6258.104 Til 1.44 -0.326 i e --  126.1 107.8 96.6
6861.500 Til 2.27 =0.667 30.8 22 15 28.0L 551U 453 ¢ 23.4
4524.691 Ti2 1.23 =2.892 KB9.7 75.9 TO.5 72:5 F 70.8
4568 .345 Ti2 1.22 -2.710 78.0 83.8 82.3 = B0 R T3
4583 .415 Ti2 1.1l& =2.769 8.6 ®BI.7 837 7TB.1L B86. 4 73.1
4657 .208 TiZ 1.24 -2.144 -= 130.4 108. &% 104.7 di6. G & 95.5
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Tabela A — Cont.

MA)  Elem.y (eV) loggf HR440 HR649 HRI016 HR1326 HR2392 HR4608

4798.539 Ti2 1.08 -2.785 &88.6 85.1 86.7 88.0 B7.0 - B4d.2
5211.544 Ti2 2.59 -1.481 61.9 ~ 67.8 5B8.7 61.8° B2.6
5336.783 TiZ
5381.020 Ti2
5418.756 Ti2

.58 -1.697 115.0 129.
.57 -1.598 121.3 132.
.58 -2.183 87.4 97.

= L 10 12547110, 8
115.0 i ~=  116.9
88.2 83.4 82.8: 85.3

5212 .00 C¥l
5287.283 €Crl

JA5 -0.301 47. 46 . 49,2 LS E 4.8

2L Al T == =

2

1 5

3 2

1% £}
5657.436 V1 1.06 e 50.2 39.4 30,681 5.1 7581 31.0
5668.362 V1 1.08 e 46.6 35.7 28.5 "4.6 48.2 31.3
5670.851 w1 1.08 —— 81.3 ®%.3 62.4 122.7 89.3: 68.5
3747 :661 V1 -1.05 ~= Fil.6 #9.9 34.3 95,2 B2 35.9
6090.216 V1 1.08 i 80.060 79.3 74.6 113.3 100.86 o
6135.376 ¥1 1.05 = 56.1 40.0 42.2 [T 6.8 - 40.6
6150.154 v1 0.30 i €6.3 A6.1 4B.5 115.9 F3.7F50.3
6199.186 VL 0.29 =it TT &7 48L590- 4.5 1309+ Blah 588
6216.358 vl 0.28 5 103.6 82.5 85.2 = = 791
6274.658 Vi1 0.27 ~ = Hd.3 235.8 35.8 87,00 TL0 54040
6285.165 V1 0.28 e 62.0 43.7 44.0 99.8 4.4 --
4616.120 Crl 0.98 -1.344 135.2 134.8 ric i siomy - AAN B
46256.174 Crl 0.97 ~-1.534 124.9 130.1 -= _ 144.6 140.5 3116.1
4708.018 Crl 3.17 0:191 89.5 97.3% - 96.8 112.0 —= -=
4737 .355 Cxl 3.09 0.270 354.1 108.7 102.0 1314.3 = =
4756.137 €l 3.1¢ 0.159 ©2.2 94.8  94.8 108.4 — 5.3
4801.047 Crl 3.12 -0.124 B81.4 87.8 84.6 85.8 - -
4936.335 £¥1 3.31 -~0.172 78.2 74.82 74.9 958.1 —= 8.0
4864.916 Cxrl 0.94 -2.615 82.7 76.7 7T6.2 102.1 76.2 T2.89
5200.207 Crl 3.38 ~0.;346 51,0 57.3 53.4 74.4 = e
5214.144 Cxrl 3.3V =0.643 336 32.0 3.0 S0.7 -31.5-26.4
5238.964 Crl 2.71 -1.183 44.1 40.7 39.9 i 40.5 = 39.2
5247.566 €rl 0,96 -1.605 135.0 131.9125.58 = 0 823 123,90

3 2 o4

3 9 5

<Ak =0.78F 25, 2l
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Tabela A — Cont.

MA) Elem.y (eV) loggf  HR440 HR649 HRI1016 HR1326 HR2392 HR4608

5300.951 QCrl
5304.183 Crl
5318:810 Crl
5628.621 Crl
5784.976 Crl
2787.865 Cril
8330097 Crl1

.98 =2.044 107.7 101.9 100.2 126.4 113.7 .99.0
.46 -0.613 28.1 28.5 29.9 48B.4 37.0 .23.4
44 =0.5980 30.1 30.3 33:8 5l:8 s 23 :9
.42 -0.534 —— 34.2 Sy e 37:671.33.4
<32 ~0.326 60.0 58.3 57.2. 78.5 69.2..44.4
.54 =0.105 75.4 77,7 72.2 9457, 86.5.63.1
.94 =2.784 = 89.4, 68,6 1023+9 . 9L:9% 569 .7
<07 =0.839 90.3 Lil.0 1TOB:b, 9L — 89.6
07 ~1.135 66.5 79.7 7728.7 T4.6 86.9 .64.8
.83 =-1.B82 39.4 57.1 8l1.6 @dQ:0-:56,5-p40.8
O =ERe 38X BlS - 48:2h MisToableZn 384

4588.203 Cr2
4592 .049 Cr2
5305.855 Cr2
5308.377 Cx2

53138:526 Cr2 4:07] =1.433 48:2 &8:7 ©2:8 48z0 - bl b
5502025 Crd 4.1 =1, 8653 23,8 47¥.L -hdsl s 82390307
4739.113 Mnl 2.94 S 84.8 91.7 93,8 112.0:136.2 ~92.1
5413.684 Mnl 3.86 - 438 376 dR2od, "TTB 1 5BYEL33.5
5420.350 Mnl 2.14 -- 175.9 148.4 156.3 220.5 -= 147.1
5432.548 Mnl 0.00 -= g = == L1827 g 29 .8
5537.765 Mnl 2.19 - 100,89 799 908 == L1217 e

6013.497 Mnl 3.07 e 125.4 122.5 122.9 = RS8O0 TS24
6021.803 Mnl 3.07 - 129.7 13Z2.7 .127.9 #w o140,.8:118.4
4523.400 Fel 3.65 -1.860 71.6 74.6 74.5 B84.3 = 6" . B
4537.676 Fel 3,27 =-2.862 40:86 36.3 4146 63ub = 380
4556.925 Fel 3.25 <2.585 b56.8 53.9 56.9 72.5 = 55.4
4585.343 FPel 4.61 =1.438 34.2 38.0 45.7, 54.5 46.3.; 27.7
4593.8558 Pel 3,94 =1.821 60,8 —— o TS w8 e ——

4598.125 Fel 3.28 -1.422 110.3 113.2 113.4 1206 115.4 101.8
4602.000 Fel 1.61 =3.148 120.0 120.9 120:4.133.5 S s
4741.535 Fel 2.83 -2.084 109.6 m= 108:8 118.:5 g =

4749.961 Fel 4.56 =1.177 56.6 §7.7 58.0, ©88.0 - --

208 -2.487 31.8 28.2 25:.4 46:5 389.9 ——

[ o I " B ' " N % [ 'S S UG [ O S U5 o T o e L e O R o - - T~ T 'S D" - " ~ T o R 'S S V'S [ U0 S VS B ¥ =

4793.961 Fel
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Tabela A — Cont.

AMA)  Elem.y (eV) loggf  HR440 HR649 HRI016 HR1326 HR2392 HR4608

4794 .355 Fel
4798.273 Fel
4798.743 Fel
4808.147 Fel
4907.733 Fel
4908.032 Fel
4911.788 Fel
4961.915 Fel

.42 -3.906 44,
190 =1 442 70,
.01 -4.163 83,
2D —-2.614 61.
43 -1.640 97.
<98 =1.552 69.
83 =X A1Z 67

35 371" 62.5 -44:2°-35."7
TO8> T6:8" 703" 61.3
14,80 942 ‘84 0-~74 .3
60.0 73:2 -57.6 48.2
0653 10959+ 890 “86 .4
70.2- 89.2°7¥d.:1 -

&7 .3 TP “H1L:5 “BE.9
58.2- T4.6 sl -

Tl BF<g=v8l SRl 5

2OL.0 188211457 T 98T

62
AL
60.
99
9.
67.
163 —=B.138 BI; 59
4962 .565 Fel
4969.916 Fel
5023.189 Fel
5025.091 Fel
5025.313 Fel
5054.647 Fel

S8 =1 191, T3S,
22 =0.8675 898,
.28 -1.324 66.

80.
101.
65.
40. 40,9 536 B2 532 3
36. 38.7" 49.4 54.5 32.8

0

2

4

i

1

6

1

9

5

8

9 707 i 66.8 55.0
6
4

66.9 68.1 89.2 88.5 66.9

6
X
1
7
5
7
9
9
7
2
1
8
6
0

.26 =1.836 38.
«28 =«1.849 38.
64 =1.931 69,
5067.162 Fel
5072.677 Fel
5109.649 Fel
5127 .680 Fel
5196.065 Fel
5197.929 Fel
5213.818 Fel
5223.188 Fel
5242 .491 Fel
5243 .773 Fel
5247.049 Fel
5320.040 Fel
5321.109 Fel
5378.574 Fel

22 =0.668 100.
22 =0.882 82,
20 =0582 100

100. 99,0~ 118l “Ile.2r 86 8
g1. 90.4 == LHL 6N 852
104. i == -Egbahii84. 0
L0050 =5.908 94, TS T - B9 35508 9
.26 =D.8U9 96.
30 ~1.417 §7.

294 ~2:508 Bl

99.
60.
19
B3
122

b == 1021 920.0
bl«+8&- TLEoE 68,5V "82 .1
21l 3HTA V2R 18 5
$9.8 T71.4° 54.7 v51i.4
114.7 == =LlgsEesTl&
BYL8- 8@.2 ~BUL2 85,1
L2758 == “142.6-130.3
44,2 358.9 46,8 33.5
68.6 5.1 Siia 579
20:0 98.8 168.5 ~8B2.0
—= 039 1RO .5 A 10PT " P70

.63 -2.215 53.
63 =0.983 118.
.26 -0.915 88.
.09 -4.743 146.
.64 -2.496 45.
.43 -1.237 65.
.69 -1.549 96.
<4l =0.567 103,
vdd =1 .656 36.

93
136.
44,
66 .
Bl
5389.486 Fel

I U T S s = U ¥ N S - T = O = = S S & N L T ~ T~ VS S UV e 'S S VS R VS B . T o
< oy O e N W o U Nw oy Wm0 W w ooy <1 R oy, o bk b

5395.222 Fel =i 36.8 52.1 48.:2" 28.1
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Tabela A — Cont.

MA)  Elem.y (eV) loggf HR440 HR649 HR1016 HR1326 HR2392 HR4608

5412.781 Pel 4.43 ~1,618 38,7 38.4 37:9 53.6 45.:.9.::30.2
5432.946 Fel 4.44 -0.639 B87.1 95.6 9B.0. 59:2 .93.7. . 8L.%

5436.297 Fel 4.39 -1.185 59.3 =i 65.3 o 62,5 e
5473.168 Fel 4.19 -1.846 35.9 43.0 e 59.8 - -
5483.108 Fel 4.15 -1.366 69.1 73.1 s B6.0 B3.0 $£8.5

5491.845 Fel
5494 .474 Fel

3% ~1,938 319 317 80:1, 53.2.0.42:8-:30.1
07 ~1.045 54.7 8§93 B39 78:9 - 60:0:51.4

5508.419 Fel 4.96 =-1.233 32.5 34.0 -= 45.4 = =
5522 .454 Fel -4.21 -1.428 8.3 692.9 o B2:0. 1 74:5n 5843
5560207 Fel 4.43 -1.020 73.8 74.6 74.3 i 7659, 364.5

5577.013 Fel
5587.573 Fel

03 ~1.288% 24.0 21.7 22.5. 28.5..37:6:,17.2
.14 ~-1.538 K5.1 64.3 B2.0 73.9 .68.6, :53.3

5635.824 Fel 4.26 -1.364 63.8 65.9 — 13200 268545.59.9
5636.705 Fel 3.64 -2.260 53.4 53.7 = 63.6 606 »46.9
5638.262 Fel 4.22 -0.606 112.9 ~= 105:8 116.6 1306, 161.1
5641.436 Fel 4.26 -0.619 107.8 110.5 == E1dn8 L1259 3 93,0
5646.697 Fel 4.26 -2.047 o = 2241 s &304 24,1

5650.019 Fel
5652.319 Fel

10 «0.520 BH2.1 65.9 53,6 B8:6 81.%;.50.7
26 -1.541 58.1 59.3 Bl.d B4.3 -85:4-.47.2

5661.348 Fel 4.28 -1.526 57.8 58.1 51.1 66.5 = 46.1
5680.240 Fel. 4.19 =1.958 37.7 37.9 -33.8° ¥48.2 == 358
5701.557 Fel 2.56 -1.943 -~ 136.5 127.7 1489.5 145.6 124.4
5705.473 Fel 4.30 -1.322 64.2 66.8 65.1 75.59 868.7 :57.4
5731.761 Fel 4.26 -1.063 88.9 i 86.4 93.6 103.3 .77.2
5738.240 Fel 4.22 -2.048 == == 27,0 44.9 »34.7 --

#2232 1,047 85:2 88.8 86,7 Bd:8  85:3 -82.0
.88 =3.331 B3.1 2.5 -81.2 T8:2 B4 :00.5
.40 -2.544 63.4 e 58.23. 75.3 —= 46.7
14 =2.262 27.1 26.% 26.5 38.5 31.0 .19.5
28 =1.730 #6.0 ©6.3 44,8 59.8..58.1 ,37.2

B775.069 Fel
5778.463 Fel
5784 .666 Fel
5811.916 Fel
5814.805 Fel

P T N T Y N T G T S N N P T O G . - T - G.N
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Tabela A — Cont.

MA)  Elem.y(eV) loggf HR440 HR649 HRI1016 HRI326 HR2392 HR4608

5835.098 Fel 4.26 -1.911 32.1 32.3 33.5 47.4 47.7 29.1
5849.681 Fel 3.69 -2.776 21.5 19.2 20.1 36.0 32.5 21.5
5852.222 Fel 4.55 -0.968 63.8 -~ 66.0 == 70,2 60.2

5855.086 Fel 4.61 -1.381 35.8 36.9 40.0 52.2 55.7 33.8
5856.096 Fel 4.29 -1.410 54.1 56.5 57.8 70.1 79.9 52.8
5859.596 Fel 4.55 -0.536 92.1 97.8 97.4 103.3 112.2 88.0
6005.551 Fel 2.59 =3.271 == 60.3 -- ' 80i3 98.5 55.1
6007.968 Fel 4.65 -0.602 76.8 88.6 82.3 90.8 94.8 74.9
6012.212 Fel 2.38 -3.692 == BELE/ - ¢ G FLIOFT -

6078.499 Fel 4.79 -0.150 91.0 100.4  -- a2 TS0 -

6079.014 Fel 4.65 -0.847 64.2 70.2  -- 22 tIBEIBTE

6093.666 Fel 4.61 -1.185 52.5 56.6 53.0 61.0 56.6 --

6098.250 Fel 4.56 -1.515 38.8 «= 39.4 4793 == 36.0
6120.249 Fel 0.92 -5.730 42.6 ~-- 31.9 B2:2°49:8029.9
6137.002 Fel 2.20 -2.857 114.8 113.8 112.3 129.4 123.9 106.3
6151.616 Fel 2.18 -3.259 96.2 95.1 92.8 109.2 103.0 91.5
6159.382 Fel 4.61 -1.666 26.5 25.8 28.6 41.1 -- 26.6
61%3.340 Fel 2.29 -2.739 116.6 115.8 113.3 129.7 137.1 112.1
6187.987 Fel 3.94 -1.620 72.7 75.3 72.8 85.8 89.1 69.6
6199.508 Fel 2.56 -4.134 20.4 17.6 18.8 36.4 34.5 16.8
6200.321 Fel 2.61 -2.290 119.0 119.3 115.7 133.7 125.4 108.3
6213 .428 Fel .29 -3.478 136.0 135.7 1332 ~- 143.7°122.3
6226.730 Fel 3.88 -1.940 53.3 54.7 -- 78.8 56.5 49.4
6240.645 Fel 2.22 -3.189 94.1 91.8 -- 116.5 101.9 90.0
6271.283 Fel 3.33 -2.544 59.5 58.3 56.1 76.2 61.2 --

6297.792 Fel 2.22 -2.646 123.6 122.6 117.6 137.5 130.5  --

6315.813 Fel 4.07 -1.319  -- - = i ik -

6322.691 Fel 2.59 -2.227 123.3 124.2 119.9 138.0 125.8 213.6
6380.750 Fel 4.19 -1.129 86.5 90.9 89.7 -- 103.1 74.2
6385.726 Fel 4.73 -1.672  -- a ~e b Ml RBEY 200
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Tabela A — Cont,

MA) Elem. y (eV) log gf HR440 HR649 HRI1016 HR1326 HR2392 HR4608

6392.538 Fel 2.28 -3.804 66.4 i 81.5 BL.T 56.3:..50.3
6498.945 Fel 0.96 -4.507 113.4 104.6 103.7 - - -
6608.044 Fel 2.28 -3.878 56.1 49.6 — == 54.3 46.6

6627.560 Fel
6633.427 Fel
6634.123 Fel
6646.966 Fel
6653.911 Fel
6696.322 Fel
6699.136 Fel

«95 =1..318 48.7 49.9 48.7. 65.8 51.4 47.6
.83 -1.034 46.6 51,8 531.8 66.0 T1:3; 37.7
79 «0:845 66.1 F1.9 4.2 8645 T ==

.61 -3.743 == —= 39.0 64.0. 60.4 32.1
.15 ~2.228 o e 29.7 45.0 e 20.2
B3 =1.380 30.2 29.4 32.7 48.:5.°33.4r224.3
58 ~1.892 20.8% 20.8 22.8 32.8B 32,3 .16.8
T8 =2.99% 79.1% 779 -T85.0 83:3; 85,4 69,1
22 ~2.426 177 18.6 17.4 286.3 i -

.61 =-0D.908 68.7 T70.9 72.4 B3.6 86.1 61L.8
48 -4.650 4.9 54,3 56,7 89.0 89,9 53.4
“78 1300 33.80 352 40.5 B5l1.6 50:0::3L.5
48 2,088 3I5.7 3BLZ 3L 51.8 49538 °33.1
.61 =1.004 64.6 ©66.6 68.3 7B:.6 68.1 .61.3
58 -2.015 e o e 30.3 s s

.64 -1.302 43.9 43.8 46.3 59.3 60.8 40.9
.08 -4.819 54.3 428.5% 44,1 77.3 548 43,0

6703.576 Fel
6704.500 Fel
6705.105 Fel
6710.323 Fel
6713.745 Fel
6725.364 Fel
6726.673 Fel
6732.068 Fel
6733.153 Fel
6739.524 Fel

S S S S S G J - O N T O SO O I < B O

6745.113 Fel 4.58 -1.888 23.0 21.8 24:9 39.6 2 16.4
6746.975 Fel 2.61 -4.157 24.3 s 28,0 @2:1 ~23.2.,:186.5
6750.164 Fel 2.42 -2.493 126.5 124.4 121.9 142.5 131.0 113.8
6752.716 Fel 4.64 -1.011 63.4 64.3 66.8 i 75.5 =i

6786.860 Fel 4.19 -1.710 46.3 46.1 58.8 69.3 58.9 44.8
6806.856 Fel 2.73 -2.923 .77'0 i 831 105.0 92,0 75,1

6810.267 Fel
6820.374 Fel
6828.596 Fel
6837.013 Fel

«B1 ~0.826 68:8 72,2 857 24,0 75.4 69.4
.64 -1.024 64.0 66.6 66.4 81.7 67.9 61.0
.64 -0.648 75.0 i o= == 89470 2755
.99 =~1.588 3L.1 35,1 35.8 +&4;7 37,1 .29.8B

=l e s BN e e W
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Tabela A — Cont.

AMA)  Elem.y (eV) loggf HR440 HR649 HRI1016 HR1326 HR2392 HR4608

6839.835 Fel 2.56 -3.185 75.6 71.0 72.7 92.8 94.6 67.4
6842 .689 Fel 4.64 -1.018 59.2 63.9 €1.2 72.4 71.6 56.2
6843 .655 Fel 4.55 -0.705 80.8 86.2 84.5 91.4 85.2 76.9
6855.166 Fel 4.56 -0.568 91.3 98l8 96.3 106.2 104.1 86.8
6855.723 Fel 4.61 -1.383 44.5 49.7 47.3 B58.7 == 37.2
6857 .251 Fel 4.07 -1.985 43.4 48.3 44.1 58.6 50.4 37.9
6858.155 Fel 4.61 -0.8768 70.0 78.7 77.2 82.9° 95.0 '68B.1
6861.945 Fel 2.42 -3.613 60.4 58.7 59.3 B2.9 80.3 '51.4
6862.496 Fel 4.56 -1.294 48.2 51.8 55.3 65.2 68.4 41.8
4656.281 Fe2 2,89 -3.544 B6.9 75.0 74.5 §6.1 TB.Z2 ‘60.1%
4993 .358 Fe2 2.8B1 -3.694 8B1.0 74.8 T4.4 B9.3 B3.8 59.1
5197.576 Fe2 3.23 -2.2189 3106.2 133.1 119.9 1035.5 126:2 106.7
5234 .630 Fe2 3.22 ~-2.034 108.4 133.8 119.4 987.2 114.3 110.7
5264 .812 Fe2 3.33 -2:917 %®7:.9 88.6 78.90 59.2 68.2 64.2
5325 .560 Fe2 3.22 =3.009 €5.9 84.6 77,7 &0.1L 75.6 ‘806.3
5414 .075 Peé2 3.22 ~3.478 45.8 58.%5 55.1 42.6 58.3 45.86
5425.257 Fe2 3.30 —-3,228 B54.2 75.4 68.4 54.1. 71.9 58,0
6149.249 Fe2 3.89 -2.612 49.3 ©®7.6 64.8 46.9 65.68 '49.9
6247.562 Fel2 3.8% -2.193 64.9 88.5 7%.3 54.7 66.9 68.8
6369 .463 FelZ 2.89 -3.963 38.% 56.1 49.4 37.6 - ad.d
6416.928 FeZ 3.82 -2.456 51.9 '70.6 78.7 ©64.7 65.3 62.4
6456.3%1 Fe2 3.90 <=1.891 74.6 101.7 92.1 7i.9  92:8 “81.5
4792 .862 Col 3.25 = 69.2 61l.4. 61.0 815 75,6 262.0
4813.479 Col 3.21 e 87.2 80.4 80.7 103.2 - 5.3
5212.691 €Epl 3.51 - 52 .4 43.2 45,3 T3:7 35T 4,2
5280.629 C6l 3.63 s 45.4 39.3 39.2 B60.6 44.37 365.4
5342.708 Col 4.02 = 55.86 561.8% 58.2 B7.8 Bl.5 46.2
53558.192 €61 4.15 =% 26.5 20.9. 0.8 J30.B 26.:6 "17.4
5454.572 Col 4.07 —= 32:.2 2B.8 35.3 50.7 4l.2 26.9
5647.234 Col 2.28 e 63.6 54.1 41.5 75.7 7L.8 45.4
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Tabela A = Cont.

AMA) Elem.y (V) loggl  HR440 HR649 HRI016 HR1326 HR2392 HR4608

6455.001 Col 3.63 == mis === 33.3 59.9 - --
6632.472 Col 2.28 e 44.3 37. 3.1 629 B8 LEE 2
4935.831 Nil 3.94 -0.335 82.4 86. 84.1 91.5 Fepe -
4946.029 Nil 3.80 -1.143 45.5 41. 44.1 59.0 62.3 .40.9
4953.200 Nil 3.74 -0.494 88.1 85. 81.7; 104.1 = =

5010.934 Nil
5032.723 Nil

.63 -0.833 76.8 81.
.80 -1.045 48.3 48.

BD.4 86.0.- 80.5 72.8
48.7 71.0 £5.4 44.0
B7.4 T3.6 5.6 BT
48.7 T3.4 51.0 40.3
51.7 63.5 55,9 ' 45%.8
256 B850 tR3.45:19 .5
83.4 106.8 102.6 89.9
8.0 529 0 38,0528 4

5094.406 Nil
5197.157 Nil
5220.300 Ni1l
5392.330 Nil

83 ~0.874 54.4 B2
;90 =0:887 48.4 4%
.74 -1.149 61,1 49,
A =1..1.82 28.2 26u
.99 ~2.37T9 95.4 81.
.84 -1.250 —— 34,

5435.866 Nil
5452.860 Nil
5494.876 Nil

+10 =0.839 42.2 43, 528" 64,3 - 8.0 1390

5587.853 Nil 1.93 -2.342 107.2 104. DT .20 113 T = o
5625.312 Nil 4.09 -0.468 61.0 68. 59.9 -- 86.4 .65:6
5628.354 Nil 4.09 -0.939 ae 35 e e 62,2  37.8
5637.128 Nil 4.09 -0.630 61.4 62. 5490 670 LG ~53.6
5748.346 Nil 1.68 -3.122 78.7 73, 69.0 94.3 s 72.0

58d6.986 Nil l.68 =3.215 0.9 gL, 60.9 87.7 86.6: 64.1

6086.276 Nil 4.26 -0.291 64.2 68. 62.2 68.5 FT.3 =

6176.807 Nil 4.09 -0.096 84.8 88. 9041, 95«6 (875750833
45.0 ®5.7 58,5  46.9
51.3 ©3.9 47.68 43.1

119.3 138.9 128.9 118.5

G5l Ll Podd 158 885

6177.236 Nil
6186.709 Nil
6191.187 Nil
6327.604 Nil

.83 -3.381 50.0 43,
.10 -0.799 48.7 48.
.68 -2.249 127.4 122.
.68 -2.802 93.9 87.
6635.137 Nil
6767.784 Nil

.42 -0.581 44.9 47,
.83 -2.000 136.0 132
.66 -0.804 81.9 81.
66 =1.2089 B5E0.9 5.

463 Sbah | 9% 0331
130.4 -- 136.9 121.6
B8d.1: 856  ¥8.& " T70.1
51.0 62.3 6l.1 44.7

6772.321 Nil
6842.043 Nil

W W oFR D R R RO R R R OB R R R, R WR AW W W W W W W W N W
YW B R W U s RN W OO R W WO U We Bl W,
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Tahcla A - Cont.

MA)  Elem.y (eV) loggf HR440 HR649 HRI1016 HR1326 HR2392 HR4608

5218.209 Cul 3.82 e 80.0 T7.2% 7624 92.6 84.2 73.8
5420.086 Cul 3.82 i 43.8 46.7 42.06 50.1% == 58.4
5782.136 Cul 1:64 —— 168.6 145.4 == 200.4 195.3 143.0
4810.5%37 Znl 4.08 =0.433 87.5 101.6 986.3 €1.0 981.8 84.3
4607.338 8rl1 0.00 D.069 85.5 94.4 91.8 108.1 157.9:106.9
4883.690 ¥2 1.08 0.103 95.8 114.7 108.9 107.5 242.6 124.3
4900.124 ¥2 1.03 -0.131. B83.7 118.1 86.7 100.8 222.2 118.2
8087 .426 ¥2 1.08 ~0.187 85.7 107.6 95.8 91:6 178.3 111.2
5200.415 Y2 0.99 -0.570 77.2 97.5 84.2 89.4 138.9 98.9
5289,820 Y2 1.03 <1.6%88 17.7 30.0 25,85 £5.5 80i4  39.7
5402 .780 %2 1.84 -0.434 23.9 50.1 43.8 45.4 91.4 B5.6
4739.454 zrl 0.65 0.120 38.3 44.8 39.3 66.7 124.4 72.8
4613.921 zr2 0.97 -0.528 67.7 75.8 77.6 84.3 ii3d.4 - 76.3
5112.279 Zx2 1.66 =0.585 32.0 47.4  40.2 41.4 94.0062.6
5853 .688 Ba2 0.60 -0.635 114.7 146,44 131.7 119.4 331.4 173.5
6141.727 Ba2 0.70 0.623 196.2 246.6 230.1 209.4 631.0 310.3
6496.908 Ba2 0.60 0.558 179.0 220.7 211.1 184.3 453.5 260.9
4662 .512 Laz 0.00 -p.268 82.3 ®2.3 B5V.7 61,0 130.7 “ 9.3
4748.737 La2 0.93 -0.369 23.9 e 4.1 2h.@ 810 55.1
6320.429 La2 0.17 -0.984 32.9 46.2 37.9 43.9 147.5 69.4
6390.453 La2 0.32 <1.115 35.9 52.1 39.1 S0.9 122.2 63.2
4523.080 Ce2 0.52 0.470 72.4 88.3 80.0 86.8 186.0 103.7
4562 :367 Ce2 0.48 0.420 65.7 84.% 75.8 74.4 137.3 83.1
4628.160 Ce2 0.52 0.410 7.3 #97.3 81i.9 75:.1 189.8 185.0
4773.959 Ce2 0.92 0.214 34.6 42.7 40.1 53.6¢ 90.0 54.8
5274 .236 Ce2 1.04 0.413 40.0 51.6 46.6 48.1 ©98.0 65.6
5089.831 Nd2 0,20 -=1.023 25.0 31.7 31.3 #46.5 BO0.9 54.1
5319.820 Nd2 0.55% =0.129 58.6 72.8 63.9 64.7 108.7 82.6
4566 .233 sm2 0.33 ~0.170 40.7 47.5 45.3 54.9 91.1  55.3
6645.127 EBu2 1.38 0.444 =i = 31.5. 35.0 €0.0 35.2
5419.880 Gd2 1.31 0.088 7.0 2 g5 3.2 L A7.0 -
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Tabela B — Linhas espectrais com identificagido do elemento e as larguras equivalentes nas estrelas € Vir, -

HRS5058, HR5802, HR7321, HR8115, HR8204 , HD205011 e HR8878.

MA)  Elem. €Vir HRS5058 HRS802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878

6154.230 Nal 94.4 87.1 81L.6 70.7 95.1 €7.7 80:7 .863.5

6160 .753 N4l I13.71 122.6 102.3 9H2.7 1id.7 HL3.4 101.8, 87,1
4571.102 Mgl 204.6 244.0 201.8 213.8 208.9 214.8 225.0 =

4730.038 Mgl 122.9 143.3 125.9 119:2 120.5 133.0 SR i R
5711.095 Mgl 145.0 140.4 139.9 134.2 140.9 132.2 136.4 145.0
5785.285 Mgl 88,2 92.8 81.2 81.3 86.9 75.3 @84.0 71.4
6696.032 Al1l 74.7 77.0 JL.7 473 72.1 o 74.3-  B0.9
6698.669 All 54.5 70.86 54.0 66.5 55.6 69.0 58.4 55.2
5517.533 841 3.8 36.7 298.3 37.2 = 41.3 == 224
5665.563 Sil 88.5 E = 15.9 85.8 i 84.5 64.5
5684.484 sil 97.3 85.0 85.6 82.2 89.1 98.3 5 69.7
5690.433 5i1 88.B 84.2 78.2 75.5 792.B 89.1 =< 64.0
5701.108 8i1 73.5 60.5 66.2 59.0 65.6 64.0 i 9257
5708.405 811 117.9 —— -— 115.4 120:5 -=- 120.4 --

5753.622 il 88.5 — S 77.1 88.4 e 83.6: .57 3
5772.149 8il1 86.5 101.5 Ce F7:0 91,5 - 86.3 -=

5793.080 8i1 76.0 90.12 66.4 65.7 77.0 82.3 70.1 52.2
6131.577 8il 47.9 42.2 41.7 38.4 48.5 44.6 40.1. 27.6
6131.858 Sil 46.8 i 43 .1 41.9 50.0 B5.5 47.5 -

61472 494 811 59.8 61.2 53.7 49.1 6B8.7 78.2 52.:4 .32.7
hld5.020 811 62.B 53.2 55.1 50.2 60.% 6&l1l.4 50.6  37.5
6243.823 £i1 75.7 69.6 73.8 66.2 82.3 10%k.1  F7.6 .BD.5
6721.844 sil 75.0 =i 0.8 63:7 B0:2 T4:5 7970 45,1
5261.708 cal 146.5 146.5 136.7 141.3 150.7 14050139 9
5581.979 Cal 138.9 -- 135.1 138.0 142.7 s ——  138.5
5590.126 Cal 128.3 124.9 115.6 121.3 126.0 133.7 120.3 128.0
5867.8572 Cdl1 58.4 60.1 50.1 45.8 E3.& 37,1 50.8 B5.9
6161:.295 Cal 114.2 100.9 108.1 108.3 117.5 ~= 116.5 116.6
6163.754 Cal 99.2 s = 88.6 88.5 i 90.2 - 96.0
6166.440 Cal 110.3 124.5 105.7 104.3 110.4 115.8 105.9 -
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Tabela B — Cont,

AA) Elem. & Vir HRS5058 HRS5802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878

6169.044 Cal 138.0 -- 130.0 127.4 138.0 133.3 136.1 136.0
6449.820 Cal 143.1 142.7 134.4 133.5 137.4 144.8 134.7 138.0
6455.605 Cal 107.6 126.5 100.7 95.3 106.1 81.0 101.2 110.5
6499.654 Cal 134. ~=- 124.6 128.4 137.7 133.9 132.4 134.1
6798.467 Cal 37. 47.0 s 29,2 i s 34.9 "33.8
5318.346 Sc2 48. 41.8 43.3 39.2 48.8 74.9 40.7 44.2
5357 .190 S22 21.
5526.815 Se2 123,
5657.874 Sc2 129.

206 19.5% 278 21,3 28477192 "23.7
1208 11%.8 121 .8 134.7 -— ~128.9 114.3
122.8 1l6.6 118.2 123.5 = 1316 .2 118.6

87.3 B82.7 B82.8 878 139:7 83.6  H9.3

98.4 88.0 83.3 94.4 129.5 92.2 91.0

5684.189 Sc2 91.
6245.660 Sc2 91.
6320.867 Be2 Bl.
4518.023 Til 125.
4548.765 Til 126.

1

6

9

6

9

4

5

0

3

4

6 47.6 39.3 36.8 42.0 65.0 39.9 47.5

6 1484 120.9 127.2 127.8 145.0 J131.5 -=

5 -- 122.3 324.7 130.9 147.7 131.4 s
4555.485 Til 120.9 - 178:.1 123 .8 12849 i s e
4562.625 Til 61.7 91.7 60.6 65.7 65.8 42.1 70.4 108.8
4617 .254 Til 105.% 113.9 -— 106.0 108.6 106.9 107.2 126.7
4788.12¢ Til B5.1 101.1 B82.9 @85.1 85.4 98.8 87.7 104.1
4759.272 Til 86.2 111.2 84.1 87.6 87.4 96.2 90.3 107.2
4778259 Pil @488 606 45.8 DBd.2 538 w34 BVTST 77:5
4926 247 Til 37.5 5.6 #45.Z2 42.3 36.8 = 43.7 80.3
5022.871 Til 131.5
5024.842 Til 125.0
5071.472 Til 89.2
5113.448 Til 78.1

9

3

1

2

2

4

5145.464 Til 87.

1484 128.5 1354 138:2 144.3 1372 -
132.8 122.3 128,77 L1287 122.2 1260 --
1055 Bhwl == 85.1 68.6 83.6 123.4

BE.4 755 "76.6 751 46,0 ThyZ 118.7
108.3 86.4 88.2 88.0 81.2 92.0 125.0
5147.479 Til 107. == 109.0 3116.Y LL1L7.0 == ~= eie
121.8 e 96.8 ¥5.6 92.2 99.5% 145.2

44.1 30.7 - - 40.2 = 36.4 =

5152.185 Til 93.
5211.206 T1l 2328,
5219.700 Til 94.
5295.780 Til 55.

1292.0 86.8 101.2 1092.2 9.7 101.8 1d6.1
2.9 56.7 56.5 54.9 30.5 58.0-"83.1
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‘Tabela B — Cont.
i K(A) Elem. eVir HR5058 HR5802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878

5426.236 Til 49.8% 85.6 @5.1. 55.4 47.2 22.0 55.5 112.7
5471.197 Til 47. 63.4 38.2 850.7 &7 A0.4 8BV.3 -16.5
5480.150 Til1 7B. 93.6 2.8 79.1 84.7 TH.0 83.6 105.8
5648.567 Til 45. 64.3 42.6 42.3 39.3 22.8 42.6 .66.0
5739.464 Til 32. 41.4 28.0 34.89 32.0 18.5 33.4.:54.,7
5866.452 Til 113.3 141.% 104.2 110.3 113.3 87.4 114.4 148.6
6064.629 Til 54. 87.5 S58.1 59.7 52.4 38.% §I.7 196.5

6126.224 Til 79. =i 81.0 87.8 88.1 s == .118.2
6258.104 Til 112.7 125.3 110.4 = = 89.0 106.5 147.4
6861.500 Til 36. 431,00 29.7 B4d.0 35.7 == 40 - 53.3
4524.691 Ti2 7L, - - 74.5 == 1180 == 78.1

4568.345 Ti2 81.
4583.415 Ti2 82.

g6.0 T78.7. 78.6 ¥7.8 116.3 83.3 31.2
78.0 767 786 88:5 130.1 "81.0. 82.2
109.8 101.3 102.31 109.8 -= 107.1 112.9
g6.5 80.1 87.3 80.9 118.3 B86.4 96,1
59.0 &8.8 B63.7 {4.b 108B.8_ 62:2F 63.8

4657.209 Ti2 108.
4798.539 Ti2 87.
5211.544 Ti2 69.

5336.783 Ti2 116.2 113.5 106.2 114.5 123.3 == . 118205115.2
5381.020 Ti2 122. === 112 .4 == 1280 = = =

F418.756 Ti2 92. 94.3 B81.1 288.5 95.& 145%5.2 88.3 90.4
5657.436 V1 46. 73.8 46.8 46.8 41.7 -- 5058 794

5668.362 V1 43.
5670851 Vi 86.
8727 .661 Vi 55 .
6090.216 V1 100.
5135.370 V1 58.

63.0 46.5 42.8 39.3 18.8 45.8 :80.0
107.5 84.8 B86.2 BO.6 42.2 -82.8:129.9
== e 538 Bl1.4 s 54.2 100.6
116:4 99.5 865.2 92.% B66.9 97.1.121.6
290.3 55.% 58,1 61.0 38.8 63.6 971.7
106.7 4.0 71l.5 0.2 47.0 76.9°126.7
120.8 71.5 81,7 98.7 38.5 85.2°144.5
129.5 101,58 108.8 106.4 72.9 114.6:158.3
98.7 59.2 80.,7. 1.8 333 87.6:114.5

5150354 L 66.
6199.186 V1 76 .
6416.358 V1 104.
6274.658 V1 58.

6285.165 V1 63. 90,7 €1.3 €9.2 £8.9 33.0 75.7.116.7

o o 11 Vo RN & 2 B o BNEESS B 2O B O ¢ « B G N s R« « T Vo T Uo B e N IR S Vo N © B 2 R R O T Vo R V5 B O T N O N &

4616.120 Crl 141. -— 147.8 144.0 149.6 — i =
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Tabela B — Cont.
7\,(/3&) Elem. eVir HR5058 HR5802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878

4626.174 Crl 133.5 14Z.9 134.2 133.7 139. = 1380 L1447
4708.019 Ccrl 103. i -- 105.9 108. <= 120.3° 94.7
4737 .355 Crl 112.2 1435.8 117.6 115.6 119. -= 12477 98.2
4756137 ¥l 106.0 123.3 8F.% 88.5 101, -- 104.1 101.1
4801.047 Crl ©90. s 7.5 954.7 B899, -=- 106.0 87.0

4936 .335 Crl B89.
4964 .916 Crl 88.
5200.207 Crl 64.
5214.144 Crl A47.
5238.964 C¥l 58.

114.3 92.2 85.2 86.
88.1 g 85.3 B85,
10L.8 821 6F.3 Tl
38.1 365.3 40.2 45,
49.4 52.8 49.6 51.

96.5 B9~ BB.S5
65.6. B82.4 105.0

=i TS89 © 56,3
28.1 38,1 3B:1
363 V8T 48 .4

5247 .566 Crl 138.7 144.6 130.3 139.0 141.0 135.1 135.6 =
5272.007 Crl B2. 78.0 56.4 56.8 60. 61l.4 ~59.8 -50:1
5287 .183 Cxl, 36. 59.8 37.0 32.8 .36, e T8 261

S300.751 et 117.
5304.183 Crl 42.
5318.810 Cr1 45,
5628.862]1 €1 5l.
5784.976 €rl 71:
5787.965 Crl #84.
6330.097 Crl 88.
4588.203 Cr2 106.
4592.049 Cr2 82.
5305 .855 Q¥2 5§57.

123 .5 1310.0 110.8 113,
38.9 40.8 34.2 38.

i 43.6 33.8 43.
46.1 44.8 = 38.
82.3 #H3.2 65.7 71,
96.5 76.0 80.0 B3.
114.1 81.3 83.2 BE.
125.3 10%k.2 100.3 115.
92.0 7T8.& 74.5 @85,

=i 5.3 43.8 586.

98.6 110.5 128.4
336 35,2 »33.3
394 A4:15235.7
23 .8 e e, 2§
45.5 68.9 ~861.5
8l.1° 81l.8 - T7.0
69.0 89.5 108.5

-- 111.4 67.6
122.1 B80.5  49.6
B6.5 4¥.9 25.0

5308:377 Cr2 &3. 49.3 48:7 438 B3 70.0 -45.9 =
5313 .526 CrZ2 67 —i= 59,7 'B8.8 BF.5 126.50.61:817836.2
5502 .025 Cs2 B5l1. 66.3 42.7 48.6 &6l. 9.4 80.9 e

4739.113 Mnl 107.9 117.3 106.1 102.2 106.6 117.8-106.3/85.5
0.2 83.1 53.%5 B0
199.9 172.5 182.7 184.4 121.0 181.7-189.4
179.9 e - 160 .4 I0F.8 20731 192.8

== 104.2 i == LTS L3 L2804 e

5413.684 Mnl 66. 55l Blslno35 .3
5420.350 Mnl 192.
5432.548 Mnl 164.

5537.765 Mnl 117.

g U oy 1w O w Ww w -1+ o B+ 0N o u;w oL ;< B o 0 oo ;o 1 o 3
= Pk Wy o0 U W w v DYy O] W NN OO DY Y s 0 W o N



Tabela B — Cont.

K(A) Elem. eVir HR5058 HR5802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878
6013.497 Mnl 147.7 -~ 132.2 135,32 141.5 125.9 138.8 136.2
6021.803 Mnl 149.1 —= 133.0 138.9 142,38 128:3 140,3.128:6
4523.400 Fel 83.3 = 77.1 778.4 84.6 s 873 151
4537.676 Fel 50.9 50.7 44.3 43.9 48.5 o 47,8 . 49,2
45%6.925 Fel 68.5 e 64:3 ©Bd:1 T0.3 = 76.0 - 56.8
4585.343 Fel 49.% 44.8 48.1 43.4 51.2 45.3 50.0 28.0
4593 .555 Fel 69.1 =i e s - - - e
4598.125 Fel 123.5 == Ll Tk 20,3 -« 114.7 110.4
4602.000 Fel 127.9 144.8 - 1289.1 134.9 -= 134.1 131.9
4741.535 Fel 117.0 ain i === | 122 ] s = s
4749.961 Fel 68.7 == 66.3 B4.3 BT.0 S 6BE8 532
4793.961 Fel 31t.3 44.0 33.7 33.8 33,1 27.3 36.8 e
4794 ,355 Fel 458 51.8 46.6 47.1 47.1 32:7 48.4d e
4798.273 Fel 76.2 71.1 €69.3 93.5 77.0 74.1 71.8. 60.4
4798.743 Fel 84.0 81.% 77.3 86.2 88.4 T78B.6 86.6 =
4808.147 Fel 68.4 55.6 60.7 64.9 67.3 48.9 63.2 60.5
4907.733 Fel 108.8 104.9 102.6 102.4 106,0 100.3 102.2. 82.5
4908.032 Fel 85.7 81.7 80.9 75.2 81.1 68.6 78.5 =
4911.788 Fel 77.3 66.1 -- 1.0 #5:4 B5.4 $H8:1° 62.8
4961.915 Fel 72.4 88.6 67.7 64.4 70.0 st B9 BB
4962.565 Fel 90.8 81.1 83.4 79.8 84.7 90.1 78.4 75.7
4969.916 Fel 115.3 115.6 104.8 104.6 110.2 ~=  104.7 101.2
5023 .189 Pel 78.2 74.5 71.8 71.3 79.0 01l  75.5 o
5025.091 Fel 49.7 -- 45.3 44.2 48.3 42:5 °'46.8 '34.7
5025.313 Pel 47.6 63.5 45.1 44.9 51l.2 = 48.6 28.4
5054.647 Fel 83.5 S 803 F6:1 81.5 8848 793 —
5067.162 Fel 116.3 122.4 107.4 104.0 109.4 123.8 105.4 -
5072.677 Fel 104.9 113.4 989.9 98.2 102.0 113.4¢ 97.7 e
5109.649 Fel 116.8 118.1 108.7 108.8 120.8 i e e
5127.680 Fel 89.6 == 84.9 96.4 97.0 -- 102.7 -—
5196.065 Fel 107.5 1186.9 100.7 101.2 105.0 116.2 103.6 --
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Tabela B — Cont.

"MA)  Elem. €Vir HR5058 HR5802 HR7321 HRS8115 HR8204 HD205011 HR8878
5197.929 Fel 72.4 74.8 62.9 64.2 70.8 73.9 65.9 50.3
5213.818 Fel 31.9 30.3 22.8 26.6 32.7 19.0 26.3 26.0
5223.188 Fel 68.9 63.1 57.9 63.1 74.1 61.4 64.4 56.1
5242 .491 el 133.7 ~- 121.5 120.6 127.9 138.4.119.4 111.6
5243.773 Fel 102.2 97.2 88.5 93.3 100.3 100.6 90.6 83.1
5247.049 Fel 142.3 -- 132.1 145.4 149.5 146.6 146.3  --
5320.040 Fel 51.8 52.4 48.8 48.2 55.2 40.8 50.3 45.1
5371.108 el 5.0 == 72:0 TL.4 78.0 Tes COFREI60.9
5379.574 Fel 102.2 117.8 93.0 95.3 104.1 107.1 100.3 85.6
5389.486 Fel 113.0 111.4 106.0 105.7 112.1 125.4 105.9  --
5395.222 Fel 49.7 53.6 43.5 39.6 48.6 -- 47.0 35.1
5412.791 Fel 52.7 48.4 42.1 43.1 47.7 45.2 43.4 37.9
5432.946 Fel 107.6 -- 92.7 93.9 105.3 -- 95.9 80.0
5436.297 Fel 80.7 67.8 65.6 66.4 73.5 63.3 65.8 51.6
5473.168 Fel 54.9 -- 47.2 53.8 63.0 96.6 62.2 34.1
5483.108 Fel 85.5 84.9 74.9 81.4  -- = A8 649
5491.845 Fel 49.3 57.7 43.4 44.1 54.6 -- wairlaiil. B
5494.474 Fel 74.7 67.1 66.3 67.7 176.7 78.1 72.6 53.2
5508.419 Fel 41.9 -- 35.5 -- 44.5 -- e 21 205 B
5522.454 Fel 78.3 81.7 69.6 75.9  -- s 0 LORBSVELLA
5560.207 Fel 87.9 76.6 75.7 76.6 80.8 79.7 74.8 63.4
5577.013 Fel 35.1 31.3 24.8 24.0 30.8 -- 26.5 14.1
5587.573 Fel 76.7 76.8 67.8 69.2 74.2 57.7 70.1 55.1
5635.824 Fel 79.2 68.1 70.0 65.5 -- 53.0 64.5 57.5
5636.705 Fel 67.1 67.3 54.6 54.3 -- 42.9 55.4 49.2
5638.262 Fel 122.9 128.8 111.6 114.2 116.1 126.5 112.0 102.7
5641.436 Fel 120.0 116.4 109.5 107.7 110.1 == 107.3 97.7
5646.697 Fel 39.0 46.8 31.3 30.5 -- S 05 Tl
5650.019 Fel 75.6 87.0 67.5 64.9 67.5 55.7 68.0 54.6
5652.319 Fel 69.2 61.5 61.5 58.0 60.1 43.3 58.6 50.1
5661.348 Fel 68.8 -- 63.1 59.0 64.7 53.7 64.6 50.0
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Tabela B — Cont.
7\.(13\) Elem. &Vir HR5058 HR5802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878

5680.240 Fel 48.5 o 44.7 40.8 43.5 T 467 -« 35.7
5701.557 Fel 148.1 -= 135.6 135.3 143.56 144.3 140.5 141.5
5705.473 Pel 789.5 67.7 72.6 €5.% 73.89 €£0.5 .68.4 61l.4
5%731.761 Fel 96.5 105.5 85.9 i 96.8 101:2 8908 . 78;4
5738.240 Fel 41.6 36.1 32.0 36.3 36.4 24.0 33.5  21.7
2775.069 FPel B9.8 93.8 586.5 87.0 96.6 92.3 90.% -79.8
$778.463 Fel 74.4 76.2 72.6 65.2 70.2 5k0O.5 6€69.5 64.9
5784.666 Fel 66.7 73.3 60.7 65.2 67.2 50.8 65.3 #60.1
5811.916 Fel 324.7 35.7 28.2 30.0 33.1 T 30.9 24.8
5814.805 Fel 656.8 60.0 48.1 51.0 53.1 48.0 51.8 42.4
5835.098 Fel 47.1 = 37.6 3%7.1 42.9 33:.1 3481l 43.7
bedo.681L Fel 33.7 377 27.9 25.8 27.3 141l  25:9 .25.3
0852.222 Fel, B4.3 83.0 72.1 69.7 754 s 72.1 =

5855.086 Fel 56.1 55.5 44.9 42.1 46.7 35.6 44.1, - 35.1
5856.096 Fel 175.5 83:.9 62.7 62.0 69.8 60.4 63.7 -53.1
5859 ,596 Fel X08.6 115.8 97.1 96.7 107.4 112:9 101.0, 82.8
6005.551 Fel 79.1 94.7 66.4 == 73.2 50.0 74.9  67.9
6007.968 Pel 892.5 104.5 84.9 85.6 84.5 24.5 950.9%9. 70.9
6012.212 Fel 79.0 75.1 = ~ i 45.5 = s

6078.499 Fel 117.1 106,77 113.3 100.9 105.4 104527 99.1 B6&.9
6079.014 Fel 85.7 76.6 81.3 70.6 = 6.4  &V.5 , 8l.2
6093.666 Fel 68.6 R 59.3 b58:4 €63.¢4& 49.7 60.3 .41.9
6098.250 Fel 651.9% 77.2 46.7 47.4 50.4 e 5.7 31:3
6120.249 Fel 44.1 €3.7 41.2 46.8 46.5 36.9  48.8 59.9
6137.002 Fel 125.9 132.4 115.9 120.0 125.8 123.8 132.2 125.7
6151 .616 Fel 106.7 111.4 96.4 100.3 106.2 94.8 100.8 107.2
6159.382 Fel 40.0 g 35.7 33.7 #41.8 36:4 38.3 i

6173.340 FPel 130.9 149.1 116.4 122.3 132.2 127.8 126.2 126.0
6187.987 Fel 87.0 99.0 80.5 = 83.8 B84.8 82.6 68.8
6199.508 Fel 29.4 s 23.5 26.6 32.5 21.9 34.89 35.0
6200.321 FPel 131.4 134.3 1lle.8 123.4 130.9 128.6 128.3 125.0



Tahcia B — Conl.
?L{_l&) Elem. &Vir HR5058 HR5802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878

6213.428 Fel 144.4 == 134.4 139.7 == 67.2 148.6 144.5
£226.730 PFel J2.3 B3.2 ¥B7.6 64,3 73,6 110.5 61.8 bH6.6
6240.645 Fel 108.5 110.5 104.2 104.9 116.3 == - 143.1 207.8
6271.283 Fel 73.4 69.4 63.0 64.7 7.7 56.2 B5.8 64.3
6297.792 Fel 136.6 — i s — we L3908 143
6315.813 Fel ©96.4 86.2 -- e - 7543 —- 74.7
6322.691 ¥el 136.8 145.6 125. 127.4 135.2 130.5 129.6 133.86
6380.750 Fel 100.0 o 86.3 i e 97:.9 1024 T74.1
6385.726 Fel 33.0 33.8 31.3 31.8 39.6 e 36.0 19.0
6392.538 Fel 69.8 74.6 63.2 69.4 175.6 e 70.9 69.4
6498.945 Fel 117.5 == 109.4 120.5 126.5 ]111.6 130.8 137.0
6608.044 Fel 65.7 64.4 54.3 63.5 74.9 49.8 71.5 66.6
6627.560 Fel ®6.0 69.1 59.1 53.1 54.9 48B.i1l. 62,5 38.3
6633 .427 Fel 64.4 75.3 52.9 54.5 ©2.8 48,0 -65.8 37.1
6634.123 Fel 90.4 = 6.0 T7.4 96.5 83.9 81.7 ——

6646.966 Fel 50.3 71.4 43.7 - 67.6 42.5  61.0  47.7
6653.911 Pel 37.9 35.4 30.0 it 39.3 29.8 40.2 24.6
6696.322 Pel 45:.4 33.9 39.6 35.5 40.8 30.0 38.2  25.2
6699.136 Fel 30.2 38.1 29.9 26.1 31.2 24.0 - 34.0"'17.4
6703.576 Pel 87.3 80.0 81.3 82.0 88.8 78.8 8B7.B 84.0
6704.500 Fel 24.2 31.0 e 20.4 22.6 o T Ao SN D R
6705.105 FPel 86.8 23.0 79.4 76.2 86.1 76.6 "84.7'56.9
6710.323 Fel 75.7 - 715 T1.8 09,7 49.6 864 ~8§2.1
6713.745 Fel 51.0 50.7 46.9 41.5 48.3 42.3 46.2 30.3
6725.364 Fel 51.5 47.2 43.6 41.0 46.1 36.3 45.4 35.4
6736.673 Pel 81.2 %3.1 3.8 &9.5 7.8 BRI T4.45].5
6732.068 Fel 25.1 30.6 = - o 23.3 = g

6733 .153 Fel #61.0 66.6 54.3 499 60.2 BH.2 56.5-25.3
€7392.524 Fel 58.6 £9.7 B3.9 56.9 860.6 35.3 61.0 68.0
6745 113 Pel 31.0 35.1 Z8.2 24.8 34.3 24.1 “32.7  17.9
6746,975 PFel 26.8 29,0 25.1 27.3 32.0 21.5 31.8.°24.6
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Tabela B — Cont.
1(1?\) Elem. eVir HR5058 HR5802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878

6750.164 Fel 136.
6752.716 Fel 78,
6786.860 Fel ©66.

146.6 123.1 128.5 145.7 138.7 138.
89.6 69.1 70.9 84 67.2  80.
58.3 62.4 55.4 67 B9.5 . Bi.

111..1 90.5  87.2 104 83.4. 97,
79.4 86.5 79.4 895. 89.7  85:

6806.856 Fel 93.
6810.267 Fel 92.
6820.374 Fel 78.

-- -- 69.Y 8ls T30 6k

6828.596 Fel 100. 86.7 84.

6837013 Fel 439,

97.8 92.9 = 91.
37.8 39.0 36.7 44. 31.7 40
6839.835 Fel 90.

6842.689 Fel 78.

109.9 76.2 80.4 91.
72.1 68.5 84.2 73.
101.5 82.4 86.3 99.

7

.5

.0

2

9

3

8
8 s 2 4
4 70.0 65.
6843 .655 Fel 103. 3. 9890.4 .92

6855.166 Fel 110.3 105.7 99.9 98.3 112.9

-- 49.1 50.8 60.5
45.6 48.1 48.8 53.2 42.6 52.
90.7 83.2 8l1.3 90.5 -~ 89,

3

6

6

0

9

3

8

3

6

8

0

5

5

3
4
3
7
P
3
4
0
0
8
9
108.6 10552
2
3
9
91.3 63:1 €8.9 73, B89 T78.0 -63.5
9
7
7
9
6
8
8
6
8
4
5
7
7
2
4

6855.,5723 Pel b, - 58.
6857251 el 58,
£858.155 Fel 89,
6861.945 Fel 73.
6862.496 Fel 67.
4656.981 Fe2 74.
4993 .358 Fe2 71.
5197.576 Feld 122.
5234.630 Fe2 132.

5264.812 Fe2 82.

gl.6 5.4 K7l.2 BE. o9 164,
69.3 T0.F B8.T T5.8 1LiBil. B8«
115.4 &9,
= iy
135.1. 318
e 67

65.3 B8.Y ©3.5 719
= 106.4 109.1 121.
==  LHEFE BEL.d. 2827

5956 J0 4 700 T3,

5325.560 Fe2 79.

5414.075 Fe2 60.

5425.257 Fe2 74.

6149.249 Fe2 67.

6247 .562 Fe2 B9.

6369.463 Fe2 53.

6416.928 Fe2 5.

6456.391 FeZ2 100.

B 67.4 67.3 80.
57.6 46.2 49.8 59,

130, 1. 8%,

92+ Bla
118.7 B2.
113:5 1 8%

9.8 H0.7 BL.3 T1i.
64.7 55.3 53.9 71.
59.0 9.2 $1.2 76.5 1801 &7
32.9 36.3 4U0.5 54. 82.8. 38.
¥e.4 BF.1 B53.0 TBS 116 .5 85,
g4.3 83.8 Tr.7 94.79 e B2 .8

(Co I < NG 1 BN 'S BERNN'S » RN o SR S U T U Io BTG BT e A= S S ) B o « B & B V5 B e O e T e 5 B © W V'S I« T o o B Vo B¢ o SN )

4792.862 Col 69. T7.6 7F0.7 7T0.4 T20 I8 T2s

117



Tabela B -~ Cont.
?L(A) Elem. eVir HR5058 HR5802 HR7321 HR8&115 HR8204 HD205011 HR8878

=g 86.2 £8.2 92.7 §59.9-87.5  B6.9
63.6 B3.2 58.3 BL.5 s 58.4 < 656.0
55.6 50.1 47.0 45.5 28.8 48.0 48.9
65.0 54.3 68.2 69.6 B8.4'-65.5 E8.2
27.3 26.68 23.3 26.2 - 26437 211
47.8 34.6 40.0 45.1 43.1 42.5 34.0
81.9 60.1 60.8 56.4 30.7. 60.8 75.7

s 49 .8 s 50.24 332.8 48.3'°53.1
6.3 37.1 45.4 51.% 36.2 55,4 '55.9

4813.479 Col 95.
h412.681 Col 63:
5280.629 Col S51.
5342.708 Col 59.
5359.192 Col 26,
5454.572 Col 42.
5647.234 Col &4.
6455.001 Col 59.
6632.472 Col 43.
4935.831 Wil 95,
4946.029 Nil 59.
4953.200 Nil 98.
5010.934 Nil. 87.
5032.723 Wil 59.
5094 .406 Nil 68.
5197 .157 Nil B85,
5220.300 Nil 64.
5392 .330 Nil 37
5435.866 Nil 104.

== =i 87.8 92.9 = e 80.1
665 e 49.3 §&3.8 e 3. 2945.1
— s 92.% 83.2 96.2 91.2 -
B2.2 78.1 %98.8 87.0 8l.6 Bl.6& BF.7
T2.:9 e 54.3 60.4 T 58.7 ==
72.1 57.1 58.8 66.0 62.6 61.6 ot
59.5 B4.8 53.6 59.4 42.7 56.7 ok
59.5 &5£3.0 56.8 €3.68 BH2.6 Be,.Sou4Ls.7
23.6 28.8 28.1 3231.& 22.0 284 21.8
112.4 94.9 100.1 107.9 104.0 103.5 102.7

5452.860 Nil 52. 41.3 = 42.1 48.3 42.3 44.0 -28.9
5494 .876 Nil 59. 43.2 50.3 51.0 5B.0 48.5 5H4d.1 -38.6
5587.853 Nil 110. ==  YTO0.7 107.8 113,98 -= - 11350 109.6
5625.312 Nil 82. g8.5 T73.9 b&.3 _ B8 BB T EE LS
5628.354 Nil 55. o= 49.7 43.5 i ai = 31.4
5637.128 Nil 72. 88.7 63.4 B1.7 $B3:8 50.2 61l.5 54.8B
5748.346 Nil 85. = . 85.1 &88.3 s 86.7 84.6
5846.986 Nil 80. 94.3 ®9.6 73.4 760 S8.0 FF.8: 85.9
6086.276 Nil 83. 75.9 =t 69.4  75.5 T1:8 Jlh3 TEG:3

104.4 93.1 90.0 101.4 9.5 83.4 T4.5
75.0 §1.89 548 B1D 4329 “88.89 58.7
£5.9 56.4 s 6l 45.2 83T 42.3

6176.807 Nil 104.
6177.236 Nil 61.

6186.709 Nil 63.

o U 3 O W O Vv o N W Ww N P O W KB P Ul N O N U R oy W W o W
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Tabela B — Cont.
X(A) Elem. ¢ Vir HR5058 HR5802 HR7321 HR8115 HR8204 HD205011 HR8878

6191.187 Nil 133.4 145.4 121.7 -— 135.2 122.4 130.3 134.5
6327.604 Nil 106.3 128.8 95.5 99.0 105.0 91.0 104.4 113.0
6635.137 Nil 56.7 #67.4 50.4 50.5 e 47.1 i 34.0
6767.784 Nil 141.6 146.0 131.9 136.1 - 149.0 T41.1 140.6
6772.321 Nil 94.1 85.9 86.6 84.8 — 90.6 88.6 71.0
6842.043 Nil 70.7 64.2 60.0 56.3 64.0 48.6 59.7  50.4
5218.209 Cul 89.2 90.2 €80.3 B83.8 92.3 93.2 86.8 B8B1.3
5220.086 Cul 48-7 87.1L 4%7.1 55.9 61.8 e 65.7 43.4
5782.136 Cul 187.4 241.1 183 .9 194.5 216.8 187.6 204.4 183.90
4810.537 Z2nl B95.4 B83.3 87.4 87.4 97.5 137.3 88.58 75.0
4607.338 Srl 94.4 191.8 119.0 116.5 121.4 214.8 137.9 105.3
4883.690 ¥2 112.1 2236.7 120.9 130.4 143.2 334.5 182.6 110.0
4900.124 VY2 104.5 192.1 126.8 106.2 132.7 -- 178.8 98.5
5087.426 Y2 100.5 147.1 112.8 109.6 125.9 310.9 136.0 88.7
5200.415 ¥2 88.4 134.0 102.9 101.5 111.9 282.7 122.4 ==

5289.820 %2 26.9 77.4 48.7 43.6 50.4 120.5 60.9 20.3
5402.780 Y2 46.5 84.2 61.9 62.2 70.8 192.7 = 42.1
4739.454 zrl 44.3 120.1 73.7 70.2 69.5 124.0 94.3 72.3
4613.921 Zr2 83.2 108B.4 96.1 91.9 100.1 145.1-103.0 89.4
5112.279 Zx2 43.2 95.B 64.6 59.0 65.4 149.5 72.5 34.2
5853.688 BaZ 128.9 270.1 136.6 174.4 176.1 358.4 212.9 117.6
6141.727 Ba2 218.6 497.8 258.4 271.8 287.3 613.6 386.5 187.8
6496.908 Ba2 229.0 408.7 225.7 228.7 268.4 535.0 326.3 179.3
4662 .512 LaZz 54.1 118.8 68.9 75.5 77.3 193.5 92.3 57.4
4748.737 La2 32.3 74.3 43.7 43.3 44.9 110.5 55.9 28.8
6320.429 Laz2 48.6 147.6 54.2 57.6 64.8 194.1 89.3 44.7
6390.493 La2 32.3 126.1 48.9 54.7 69.6 140.8 83.4 34.7
4523 .080 ce2 74.4 147.1 83.2 ©5.4 100.9% 287.8 113.2 85.6
4562.367 Ce2 74.4 116.3 78.2 84.2 90.0 191.1 100.0 70.4
4628.160 Ce2 72.3 171.0 90.3 83.8 98.6 229.9 117.4 8€35.5
4773.95% 0eZ 38.7 75.3 41.8 51.8 55.0 118.1 61.8 37.90
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Tabela B — Cont.
?L(;\) Elem. €Vir HR5058 HR5802 HR7321 HRS8115 HR8204 HD205011 HR8878

5274.236 Ce2 44.8 89.2 51.8 58.1 63.1 138.3 5887 31.8
5089.831 Nd2 29.1 83.7 30.4 38.9 45.2 102.6 B3.3 45.5
5319.820 Nd2 -57.32 103.0 ©5:2 7343 T7s53 180:.8 83.1 66.3
4566.233 sSm2 49.3 85.7 47.4 54.5 55.5 98.4 61.4 52.1
6645.127 Bu2 29.7 57.0 27.8 e J6.4 €©9.8 39,2 36.6
5419.880 Gd2 14.1 12.1 o 9.4 12.6 — 13.5 7.4
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APENDICE II

Neste segundo apéndice apresentamos um tabela com os valores de gf para as linhas

dos elementos onde consideramos estrutura hiperfina.

Tabela A — Gfs adotados para as linhas dos elementos com estrutura hiperfina. As respectivas larguras

equivalents estio listadas no apéndice I.

4571.102 Mgl

A(A) log gf
4571.078 -6.094
4571.087 -6.134
4571.096 -5.234

5318.346 Sc2
A(A)
£318.317 ~=2.790
5318:350 —2:250

log gf

5318.383 -2.458
5318.402 -2.347

5657.874 Sc2

A(A)
5657.808 -1.305
5657.841 ~1.212

log gf

5657.874 -1.420
5657.8%3 ~1.309

4730.038 Mgl

A(A) log gf
4730.031 -2.824
4730.038 -2.864
4730.046 -1.964

5357 .190 Sc2

A(R) log gf
5357.124 =2.735
5357.157 -2.642
5357.190 -2.850
5357.209 -2.739

5684.189 Sc2
A(A)
5684.123 -1.775
5684.156 -1.682
5684.189 -1.890

log gf

5684.208 -1.779

5711.095 Mgl

A(A) log gf
5711.074 -2.556
5711.083 =2.596
5711.091 -1.68%6

5526.815 Sc2

A(A)
5526.749 -1.085
5526.782 -0.992

log gt

5826.815 -1.200
5526.834 -1.085

6245.660 Sc2
A(A)
6245.661 -1.776
6245.642 -1.887

log gt

6245.609 -1.679
6245:.,576 =L1.772
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Tabela A — Cont.

6320.867 Sc2

A(A) log gf
6320.884 -2.260
6320.865 -2.371
6320.832 -2.163
6320.799 -2.256

5670.851 V1

A(R) log of
5670.833 -0.700
5670.851 -0.700
5670.869 -0.700

£135.370 V1

A(A) log gf
65135.352 ~1.150
£3135.37¢ ~—~1.158
6135.388 -1.150

6216.358 V1

A(A) log gf
6216.340 -1.380
6216.358 -1.380
6216.376 -1.380

5657.436 V1

A(A) log gf
5657.418 -1.290
5657.436 -1.290
5657.454 -1.290

5727.661 V1

A(A) log gf
5727.075 1.384
5727057 1.384
5727.038 1.384

6150.154 V1

A(A) log gf
6150.136 ~1.900
6150.154 -1.900
6150.172 -1.900

6274.658 V1

A(A) log gf
6274.640 -2.050
6274.658 =-2.050
6274.676 -2.050

5668.362 V1

A(A) log gf
5668.344 -1.300
5668.362 -1.300
5668.380 -1.300

6090.216 V1

A(A) log gf
6090.234 -0.529
6080.216 —0.529
6090 .198 0,529

6199.186 vl

A(A) log gf
6199.168 =1.780
6199.186 -1.780
6199.204 -1.780

6285.165 Wi

A(A) log gf
6285.147 -1.970
6285.165 -1.970
6285.183 -1.970



Tabela A — Cont.

4739.113 Mnl

A(A) log af
4739.099 —1.269
4739.113 -1.410
4739.126 -1.565
4739.145 =1.122
4739.167 -2.472

5432.548 Mnl

A(A)
5432.512 -3.928
5432.540 -4.034
5432.565 -4.144
5432.584 -4.289
5432.598 -4.383

log gf

6021.803 Mnl
A(A) log gf
6021.764 -~-1.166
6021.780 -1.017
6021.797 -0.186
6021.806 -0.403

6021.814 -0.268

5212.691 Col
A(A) log gf
5212.614 ~-1.573
5212.856 -0.866
5212.685 -0.735
5212.724 -0.914

5212.758 -0:902

5413.684 Mnl
A(A)
5413.613 <=1.7186
5413.653 -0.921

log gf

5413.679 ~1.1869
5413.714 -0.805
5413.722 ~1.265

5537.765 Mnl

A(A) log gf
5537.691 -2.689
Ba37. 010 =3.574
§537.7%98 «2.538
5537.764 <=2.574
5537.802 -2.210

4792 .862 Col

A(A)
4792.811 -2.165
4792.827 -1.512
4792.840 -1.004
4792 .855 ~0.582
4792.864 -0.545

log gt

5280.629 Col

A(A)
5280.581 -1.507
5280.607 -0.718
5280.629 -0.851
5280.650 -0.694
5280.672 -0.759

log gt

5420.350 Mnl
A(A)
5420.277 =2.121
5420.301 -2.043

log gf

5420.334 -2.903
5420,.376 ~1.7986
5420,429 -1.708

6013.497 Mnl
A(A)
6013.474
6013.486 -0.694
6013.501 -0.835
6013.519 -0.504
6013.537 -1.082

log gt
-0.484

4813.479 Col
A(A) log gf
4813.428 -1.406
4813.451 -0.929
4813.469 -0.385
4813.481 -0.319
4813.492 -0.448

5342.708 Col

A(A)
5342.647 -0.247
5342.690 -0.322
5342.724 -0.408
5342.751 -0.513
5342.776 -0.460

log gf
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Tabela A — Cont.

2359.192 Col

A(A)
5359.115 ~Q.542
5359.158 -0.617
5359.182 <0703
5359.219 -0.808
5359.244 -0.755

log gt

6455.001 Col

A(R) log gf
6454.931 -1.447
6454 .979 -0.658
6455.001 -0.791
6455.022 -0.634
6455.044 -0.699

5220.086 Cul

A(A) log gf
5220.080 -2.086
5220.082 -1.610
5220.084 -1.740
5220.086 =1.031
5220.090 -1.242
5220.082 -=1.242
5220.095 ~-0.916

124

5454 .572 Col

A(A)
5454.529 -0.397
5454 .572 -0.472
5454.606 -0.558
5454.633 -0.663
5454 .658 -0.610

log gt

6632.472 Col

A(A)
6632.395 ~2.398
6632.438 -2.473
6632.472 -2.559
6632.499 -2.664
6632.524 -2.611

log gt

5782.136 Cul

A(A)
5782.032 ~-3.154
5782.042 -3.457
§782.054 -2.756
5782.064 -2.807
5782.073 =3.111
5782.084 -2.410
5782.086 -2.756
5782.098 -2.756
5782 .113 <=2.410
5782.124 -2.410
5782 . 183 =2.30%
5782:173 ~1.963

log gf

5647.234 Col
A(A)
5647,191 -2.098
5647.200 -2.173
5647.234 -2.259

5647.261 -2.364
5647.281 ~-2.311

log gf

5218.209 Cul

A(R)
5d18.059 ~1.358
5218.061 -0.880
5218.063 -1.010
5218.085 -=0.290
5218.069 -0.512
5218,.071 ~0.518
5218.074 -~0.166

log gf
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