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RESUMO

Determinamos parâmetros atmosféricos e abundâncias de elementos químicos para 6
estrelas de tipo solar (HR2483,  HR2569,  HR3881,  HR3951,  HR4277, HR4496) através de

uma análise diferencial detalhada em relação ao Sol de um conjunto homogêneo de espec—

tros de alta resolução e alta razão sinal-ruído.

Selecionamos 157 linhas de Fe I e 8 linhas de Fe II, medindo suas larguras equiva-

lentes para derivarmos, com base nos equilíbrios de excitação e ionização, os  parâmetros

atmosféricos e metalicidades das estrelas da amostra. Medimos também 145 linhas dos se-

guintes elementos químicos: C ,  Mg, S i ,  Ca, Sc ,  Ti, V ,  Cr, Mn, Co,  Ni,  Cu, Y,  Ba  e Nd, para

os quais obtemos razões de abundâncias químicas em relação ao ferro. Os erros decorrentes

da análise das linhas atômicas estão na faixa de 0,05 dex a 0,12 dex em abundância, refle-

tindo a vantagem do método diferencial que realizamos, fornecendo erros bem pequenos.

As razões de abundâncias químicas dos elementos analisados seguem na maioria dos casos

o padrão solar de abundância, dentro dos erros da análise.

A partir de índices de cores publicados na literatura para estes 6 objetos estelares,

geramos temperaturas fotométricas para compararmos com as temperaturas de excitação da

análise espectral. O acordo entre estas grandezas é excelente.

Derivamos as massas e idades das estrelas com base nos modelos de trajetórias evo—

lutivas e isócronas teóricas de Schaller et al. (1992). De posse das paralaxes HIPPARCOS

(ESA, 1997), determinamos com boa precisão as gravidades astrométricas das estrelas, que

estão em excelente acordo com os resultados de gravidade superficial decorrentes da análise

espectroscópica.

Por fim, comparamos os resultados de nossa análise com os de outros autores que ,

possuíam, em suas amostras de estudo, os objetos por nós selecionados. A compatibilidade

entre nossos valores com os  destes autores foi boa dentro das margens de erro apresentadas.

Palavras-Chave: estrelas: tipo solar — estrelas: abundâncias — estrelas : parâmetros atmosfé—

ricos — estrelas: espectros -— Galáxia: evolução química.



ABSTRACT

Atmospheric parameters and chemical abundances for 6 solar type stars (HR2483,

HR2569, HR3881, HR3951, HR4277, HR4496) are derived by means of a differential

analysis with respect to the Sun, based on a homogeneous set of spectra of high resolving
power and high signal-to—noise ratio.

157 lines of Fe I and 8 lines of Fe II were selected and measured in order to derive

atmospheric parameters and metalicities for our sample stars, by means of the excitation and

ionization equilibria. We have also measured 145 lines of the following chemical elements:

C,  Mg,  Si ,  Ca, SC, Ti ,  V ,  Cr, Mn, Co ,  Ni, Cu, Y ,  Ba  and Nd,  for which we obtained relative

abundances with respect to iron. The uncertainties of the abundances lie between 0.05 dex

and 0.12 dex. Such relatively small errors are a consequence of our differential method of

analysis. The chemical abundances of the stars follow, in general, the solar abundance

pattern, within the erros.

Color indices, published in the literature for these 6 stellar objects, are used to derive

photometric temperatures, which we compare to the excitation temperatures obtained in our

spectroscopic analysis. The agreement between these parameters is excellent.

The mass and age for each star were derived from Schaller et al. (1992) stellar evolu-

tionary grids. The astrometric surface gravities are derived with good precision using the

HIPPARCOS paralaxes (ESA, 1997). The values of the astrometric gravities are in perfect

agreement with the ones derived from the spectroscopic analysis.

Finally, our results are compared with those obtained by other authors who have

analyzed some stars in common .with our sample. If the uncertainties of the different

analysis are considered, the results reveal good mutual agreement.

Keywords: stars: solar type —- stars: abundances — stars: atmospheric parameters — stars:

spectra — Galaxy: chemical evolution.
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CAPÍTULO 1

INTRODUÇÃO

Estrelas de tipo solar, i.e., aquelas que possuem uma classe espectral semelhante à do Sol,

constituem um grupo estelar de destaque no estudo da evolução química da Galáxia, particular-

mente na análise da distribuição de abundâncias químicas para estrelas na  vizinhança solar.

A motivação de melhor compreendermos o comportamento dessas estrelas é devido ao fato

delas apresentarem uma grande dispersão de idades e por preservarem as abundâncias originais das

nuvens interestelares das quais se condensaram. Assim, temos a possibilidade de analisar estrelas

desde as mais jovens até as mais antigas e, portanto, verificarmos a evolução da composição quími—

ca  destes objetos ao longo do tempo. Uma outra causa que corrobora para a importância destas es-

trelas é a semelhança do seus tipos espectrais com o Sol, permitindo que derivemos abundâncias

confiáveis quando realizamos uma análise espectroscópica diferencial em relação ao Sol.

O interesse em conhecer a distribuição química na vizinhança do Sol, através de estrelas de

tipo solar, teve um grande impulso após a publicação da análise de cerca de 200 estrelas de classes

espectrais F e G feita por Edvardsson et al. (1993). Este trabalho veio continuar com maior preci-

são a existência de diferentes metalicidades para estrelas de mesmas idade e posição na Galáxia,

fato que já havia sido constatado por outros autores como da  Silva (1975). Esta dispersão de meta—

licidades é indício de um enriquecimento complexo e heterogêneo do meio interestelar. Desse

modo, o estudo destes objetos, através de análises espectroscópicas detalhadas, possibilita a com—

preensão dos mecanismos vinculados à evolução química da Galáxia, em particular na  vizinhança

do Sol, e assim podermos aperfeiçoar os  modelos de estrutura e evolução galáticas.

Outros fatos recentes, que vieram intensificar o interesse por estrelas de tipo solar, foram as

descobertas de planetas de grande massa orbitando em torno de objetos estelares, que em sua maio—

ria têm tipos espectrais parecidos com o do Sol. Vários autores como Fuhrmann et al. (1997) e

Gonzalez (1998) analisaram estrelas desse tipo que são candidatas a possuir um sistema planetário.

A estrela HR4277 (47 UMa) é uma delas, e esta faz parte de nossa amostra de objetos analisados.

Todos esses resultados reforçam a importância das estrelas de tipo solar. Neste trabalho,

realizamos a análise espectroscópica detalhada e diferencial em relação ao Sol de 6 estrelas de tipo

solar a fim de derivarmos com precisão seus parâmetros atmosféricos, razões de abundâncias para

um total de 16 elementos químicos, e seus parâmetros evolutivos, tais como massas e idades.

_1_



No capítulo II, fazemos a identificação dos 6 objetos, apresentando as características de seus

espectros de acordo com os equipamentos usados nas observações, e tratamos ainda dos processos

de redução e normalização dos espectros.

No capítulo III, explicamos todos os procedimentos utilizados na análise espectroscópica

desde a medição de larguras equivalentes até a obtenção dos parâmetros atmosféricos e abundâncias

químicas, com seus respectivos erros.

No capítulo IV, apresentamos os resultados da análise e os parâmetros evolutivos estelares

obtidos, realizando a discussão dos mesmos, fazendo uma comparação destes resultados com aque-

les obtidos por outros autores para algumas destas mesmas estrelas.

O capítulo V apresenta as conclusões finais deste projeto.



CAPÍTULO'II' ,_

OBSERVAÇÓES E REDUÇÓES

II. 1 — Observações

Apresentamos na Tabela 11.1 os 7 objetos observados para análise espectroscópica, fome—

cendo infomações a respeito de seus tipos espectrais, valoresmédios da razão sinal—ruído SIR (dis-

cutida na seção II.4), classes de luminosidade e diversos índices fotométricos.

Os espectros echelle destes objetos foram obtidos pela Dra. Kátia Cunha (CNPq/ Observató-

rio Nacional), em fevereiro de 1993, com o espectrógrafo echelle Cassegrain Sandiford acoplado ao

telescópio de 2,1 metros do Observatório McDonald (Texas, EUA). Foram também obtidos os ar—

quivos usuais de bias, flat-field e espectros de comparação tório—argônio. Estes espectros apresen-

tam um poder resolutor de 50 mil (Rªt/A7»). O valor da resolução instrumental foi obtido através

da análise do gráfico de distribuição de FWHM (Full Width Half Maximíum, i.e., largura a meia

altura de um perfil gaussiano) vs. Largura Equivalente (seção IIU) das linhas de tório-argônio me-

didas em três regiões espectrais distintas: o início, o meio e o final da cobertura espectral observada.

Neste gráfico, verificamos que as mais fracas estruturas isoladas possuíam uma FWHM (AM de

0,11Ã. Estas linhas fracas possuem uma largura infinitesimal em comparação com a largura do

perfil instrumental, então expressam bem a medida da resolução do espectro, o que, em 15500, cor—

responde ao poder resolutor supracitado.

Tais espectros echelle compreendem 25 ordens. Foram perdidas 3 ordens pelos seguintes

motivos: a sexta ordem foi afetada por um conjunto de linhas intensas denominadas tripleto do

magnésio (Mt 5167, 5173, 5184 Mg I), rebaixando de maneira apreciável o contínuo aparente desta

ordem; as ordens 14 e 15 apresentaram seus perfis ópticos superpostos devido a um defeito caracte-

rístico deste espectrógrafo echelle. A cobertura espectral total da amostra é 70» 5006-5966, tendo a

primeira ordem um intervalo de 42 Á e a última de 50 Á. Devido à perda das ordens citadas, as

regiões 70» 5185-5206 e M» 5469—5538 não estão incluídas na cobertura espectral efetivamente usa-

da.



Tabela II. 1 - Objetos analisados com identificação HR, HD, nome, tipo espectral e índices de cor. (B - V) e V foram
extraídos do Bright Star Catalogue (Hefneit e Jaschek, 1982); os índices (b - y) e B são de Olsen (1983,1993 e 1994),
Crawford et al. (1966) e Crawford & Barnes (1970); o índice (V - K) de Johnson et al. (1966, 1968); os índices (V—I) do
sistema Cousins e (BT - VT) e a paralaxe 11: com seus respectivos erros para cada objeto são do  Catálogo HIPPARCOS
(ESA, 1997); a S/R média dos espectros de cada objeto é explicada no texto.

2483 2569 395 l 4277 4496

HD 48682 50692 84737 86728 95128 101501 -
Nome 56015 Aur 37 Gem — 20 LMi 47 UMa . 61 UMa Ganimedes

Tipo Espectral GO V GO V ,. _ 60.5 Va GZ Va “ . ,  GO V GB V G2 V

" * lº ' ª  (” ªº ªnº) 60,56 57,89 54,26 67,14 71,04 104,81 -
a, x 10'ª (” de arco) 0,73 0,90 0,74 0,83 0,66 0,72 -

sm 280 230" ' 360 320 320 290 280
V 5,25 ' 5,73' 5,09 5,36 ' 5,05 5,33 5,1

B-V 0,56 0,57 0,62 0,66 0,61 . 0,72 —
b-y 0,360 0,317 0,393 0,416 0,382 0,444 -
5 2,640 _, 2,593 , 2,607 2,599 2,606 2,572 -

V-I 0,65 0,70 0,68 0,74 0,69 0,78 -
V-K - - 1,395 _ _ 1,74 -

ra,-vT 0,758 0,838 -0,692 0.689

11. 2 . Reduções

A redução dos espectros echelle foi realizada com o pacote Image Reduction and Analysis

Facility (IRAF, fornecido pela Association of Universities for Research in Astronomy - AURA,

EUA). As imagens de flat—field e dos objetos foram corrigidas do bias. Após isto, as imagens es—

telares foram divididas pelas imagens flat-field. Seguiu—se um procedimento padrão no qual as or-

dens echelle foram transformadas em espectros unidimensionais. Escalas de comprimento de onda

foram criadas nos espectros a partir de espectros de comparação tório—argônio. O erro interno mé-

dio obtido do ajuste polinomial pixel-7». nos espectros de Th-Ar é de 0,005 Ã. Cada ordem echelle

foi então corrigida para uma escala de comprimentos de onda de repouso (correção doppler). Estas

etapas de trabalho foram realizadas pelo Dr. Licio da Silva (CNPq! Observatório Nacional) e Flávia

Pedroza Lima» (UFRJ! Observatório do Valongo).



II. 3 - Normalização do Contínuo

Regiões de contínuo aparente foram selecionadas, para cada ordem, no espectro de Ganime-
des, satélite de Júpiter. Este satélite foi observado como um representante do espectro do Sol. Esta
seleção foi efetuada com base no Solar Flux Atlas from 296 nm to 1300 nm (Kurucz et al., 1984),
que será denominado Atlas Solar daqui por diante.

Nesta etapa de redução dos dados, utilizamos o pacote computacional LARGEQUI (Maga-
lhães & da Silva, 1990). Este programa roda em computadores IBM-PC e permite a seleção de
pontos e janelas de contínuo aparente, i.e., porções do espectro abrangendo pelo menos 5 pixels que

não contenham linhas espectrais. Para ML 5000-5500 foram selecionadas na média 4 janelas de

contínuo por ordem; para M, 5500-6000, 7 janelas.. Isto mostra que o número de linhas no espectro

reduz—se sensivelmente à medida que caminhamos na direção de comprimentos de onda na região

do vermelho, aumentando o número de regiões de contínuo aparente. Realizamos um ajuste de mi-

nimos-quadrados aos pontos selecionados. Escolhemos o polinômio de grau o mais baixo possível,

para evitarmos curvaturas acentuadas. Utilizamos polinômios de l º  e l ª  grau na maioria das or—

dens. Os espectros foram divididos pelos polinômios escolhidos a fim de colocarmos o fluxo do

contínuo aparente dos espectros com valor unitário (figura H, l a ,  lb ,  lc) .  Estes procedimentos de

normalização foram também aplicados aos processos de redução dos espectros estelares, segundo os

mesmos critérios adotados para os espectros de Ganimedes.

H. 4 — Razão Sinal-Ruído

O ruído R de janelas espectrais selecionadas nos espectros é obtido pela flutuação root mean

square, que mede a dispersão do ruído (equação 11.1).

R = [2.— (F: - <F>)º]”2 (11.1)
Onde,

Fi — fluxo de um detemiinado pixel;

<F> — valor médio de fluxo na janela.

Sendo o sinal S a informação sobre o fluxo de radiação captada, nas janelas de contínuo apa—

rente do espectro este sinal é representado pelo valor médio de fluxo <F> dos pixels contidos nas



respectivas janelas. Assim, podemos defmir a razão Sinal-Ruído (SIR) de cada janela através da
equação II.2.

S/R = <p>/[2,- (Fi - <F>)ª]m . (11.2)

Para uma certa ordem (espectro) o valor da S/R decorre da média entre as SIR de cada janela

selecionada nesta ordem. Por sua vez, a média das S/R de cada ordem (discriminadàs na seção 11.1)

fornece o valor médio da S/R do objeto. É este valor médio que está listado na tabela II.].
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Ganimedes
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Figuras 11. la— Exemplo de uma região normalizada do  espectro de Ganimedes, com o fluxo do contínuo de valor uni-

tário, e algumas linhas atômicas identificadas.
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CAPÍTULO rn

ANÁLISES

III. 1 - Larguras Equivalentes

A seleção e medida de linhas espectrais têm como objetivo fornecer o valor de suas larguras

equivalentes (WA), a partir das quais podemos derivar os parâmetros atmosféricos estelares (seção

111.2) e as abundâncias de elementos químicos (seção 111.3) responsáveis pela formação destas linhas

de absorção presentes nos espectros observados.

O perfil verdadeiro das linhas atômicas (também denominado perfil de Voigt) é o resultado

da convolução de um perfil gaussiano com um perfil lorentziano. A origem do perfil gaussiano está

na distribuição maxwelliana de velocidades decorrente da agitação térmica dos átomos, caracteri—

zando o alargamento doppler térmica, que domina a formação de linhas fracas e moderadamente

intensas na região central do perfil da linha. Já o perfil lorentziano é consequência da perturbação

dos níveis de energia atômica, devido à interação entre os átomos do meio, caracterizando o alar—

gamento colisional que promove a formação de asas nos perfis das linhas intensas.

O perfil observado, medido nos espectros, é & convolução do perfil verdadeiro com o perfil

instrumental, que é aproximadamente gaussiano. Como, para a nossa resolução, o perfil instru-

mental é mais largo que o perfil verdadeiro, temos então que, para linhas fracas e moderadamente

intensas, o perfil observado será gaussiano. Este fato não se aplica a linhas intensas ou muito inten—

sas, que apresentam forte influência das asas lorentzianas no perfil da linha. Consideramos, em

nossa amostra, linhas muito intensas aquelas que apresentavam W;“s superiores a 110 mÃ, pois no

gráfico que relaciona a profundidade das linhas com as W;_s obtido para Ganimedes (figura III.1),

verificamos que o processo de saturação das linhas começa efetivamente a partir de 110 mÃ. Evi—

tamos então selecionar linhas com Was superiores a tal magnitude, com exceção dos elementos

químicos que apresentam poucas linhas dentro de nossa  cobertura espectral.

A seleção de linhas relativamente isoladas, i.e., sem influência ou superposição de outras

linhas, foi realizada nos espectros de Ganimedes, a partir de critérios visuais e da comparação com o

Atlas Solar, dentro dos limites de normalização, ou seja, na região do espectro compreendida entre o

primeiro e o último pontos de contínuo aparente selecionados — em casos excepcionais extrapola-

mos valores menores que ] Ã dos limites de normalização. Baseamo—nos no Catálogo de Utrecht —

_3_



The Solar Spectrum 2935 A to 8770 Á (Moore et al., 1966) _ para a identificação das linhas e de
possíveis contaminações nos seus perfis. Procuramos, nestes espectros, linhas atômicas fracas e

moderadamente intensas (W;, entre 4 mÁ e 110 mÃ). A seleção de linhas fracas com o valor citado

é justificada pela qualidade de nossos espectros. Como pode ser verificado na página 19 da subse—

ção IH.1.1, o valor de 4 mÃ está aproximadamente na margem de confiabilidade 20“ do erro obser-

vado nas medidas das W;,s. Em Ganimedes, foram separadas e medidas 157 linhas de Fe I, 8 linhas

de Fe II e um total de 145 linhas incluindo os seguintes elementos químicos: C, Mg, Si, Ca, Sc, Ti,

V, Cr, Mn, Co, Ni, Cu, Y, Ba e Nd. Estas linhas serviram como lista de referência para a medida de

linhas nas estrelas.

Utilizamos o pacote LARGEQUI para obtermos as W;,s das linhas (tabela HI.1). Este pro-

grama, entre outras possibilidades, permite o ajuste gaussiano, pelo método dos mínimos-

quadrados, sobre o perfil observado da linhaffomecendo aprofundidade, a dispersão gaussiana, o

centro e a W;, da linha.

Uma alternativa permitida pelo pacote é o ajuste de 'gaussianas múltiplas (até 4 linhas). Este

procedimento é muito útil quando da existência de linhas parcialmente superpostas, permitindo que

o valor das medidas, para cada uma das linhas em questão, seja bem determinado.

0,6:.........  . . . . . . . . . .  . .........  . . . . . . . . . .  , .........  , . . . . , . . . . .  . . . . . . . . .:
' Ganimdes .
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Figura III.] — Gráfico que relaciona a profundidade de linhas medidas em Ganimedes com suas respectivas larguras
equivalentes. Notamos que existe uma relação linear entre estas grandezas até o limite de llOmÁ. A partir deste ponto
a relação denota uma suave curvatura, caracterizando o início do processo de saturação das linhas em Ganimedes.



Algumas linhas atômicas apareciam em ordens echelle vizinhas. As W;,s destas linhas foram

obtidas da média entre os valores medidos em cada ordem quando estes possuíam boa concordân-

cia. Caso houvesse grande discrepância entre os valores das W;,s, a ordem que apresentava o es-

pectro mais confiável, i.e., aquele que possuia um número razoável de pontos de contínuo aparente

e não indicava um possível rebaixamento provocado por linhas intensas presentes na região norma-

lizada, era escolhida para determinar as W;,s das linhas em questão.

Tabela III. 1 — Linhas selecionadas e medidas nos 7 objetos da amostra, que se encontram listadas por ordem de ele-
mento químico e por comprimento de  onda crescente. São fornecidos os  valores de potencial de  excitação )( em elé—
trons-volts (eV), log gf (ver subseção HI.2.2) e o valor bruto de W;, para cada linha, em cada objeto. Os valores de log
gf das linhas com estrutura hiperfina estão relacionados na tabela III. 2 .

MÁ)

5052,151
5380,322

5711,095
' 5785,286

5621,621
5645,618
5665,563
5666,686
5684,493
5690,433
5701,108
5708,405
5753,645
5772,149
5793,079
5948,548

5260,390
5261,708
5349,469
5581979
5588,764
5590,126
5867,572

5239,823
5318,361
5657,880
5667,153
5669,040
5684,198

5016,168
5022,874
5024,850

El.

CI
CI

MgI
Mgl

Si I
S i l
S i I
S i I
S i I
S i l
S i I
S i I
S i l
S i I
S i I
S i l

Cal
Ca l
CaI
CaI
Ca l
CaI
Ca l

Sc  II
Sc  H
Sc  11
Sc  11
Sc  II
Sc II

T i I
T i l
T i l

x(eV)

7,68
7,68

4,34
5,11

5,08
4,93
4,92
5,61
4,95
4,93
4,93
4,95
5,61
5,08
4,93
5,08

2,52
2,52
2,71
2,52
2,52
2,52
2,93

2,45
1,36
1,51
1,50
1,50
1,51

0,85
0,83
0,82

log gf

- l , l 4
—1,69

21 ,86

-2,49
-1,96
-1,98
-1,58
—l,63
—1,81«
-2,04
-1.36
-1,25
-1,61
-l,92
-1,18

—1,65
-0,55
-0,43
-0,68
—0,13
-0,79
-1,55

-0,58
-0,52
-0,24

W;, (mÁ)
Ganimedes

45,6
18,7

99,7
46,9

10,8
38,8
38,3
27,5
57,7
47,2
34,5
74,9
47,0
51,7
41,3
80,1

37,2
102,9
101,2
93,7
142,3
86,0
24,2

61,6
13,1
67,6
33,4
35,2
35,1

64,1
67,8
80,0

Wim.) wumà) mmm mmm wumà) mmm
HR2483 HR2569 HR3881 HR3951 HR4277 HR4496

57,5 17,2 58,0 51,5 54,8 27,3
30,1 17,2 31,4 27,4 26,4 15,2

91,3 82,6 105,5 112,9 97,1 108,4
43,7 31,8 50,0 62,3 47,0 50,9

10,8 5,8 15,7 15,7 12,0 10,8
39,0 29,2 47,0 51,7 40,2 36,8
40,8 32,0 51,1 51,1 40,6 39,5

. 28,2 22,8 37,6 40,5 29,7 26,9
58,6 46,4 69,0 71,4 61,0 56,8
51,0 39,5 54,5 59,0 49,8 45,5
36,6 26,8 45,2 50,2 37,8 37,9
74,6 59,3 85,5 87,4 76,1 72,5
50,3 34,2 56,0 67,1 49,6 45,7
53,5 40,0 62,6 65,8 51,2 49,1
45,5 32,2 46,9 54,2 45,0 40,2
83,5 69,2 - 97,7 82,3 80,2

38,3 28,6 41,6 47,9 37,2 40,2
99,6 88,6 110,6 115,3 102,0 113,2
91,4 81,9 103,8 105,3 97,4 102,2
88,1 75,6 98,2 101,5 89,5 104,2
135,1 119,7 142,9 154,2 137,5 167,1
85,7 68,3 97,5 99,8 84,3 99,8
21,1 23,1 24,9 31,8 21,9 29,2

65,2 53,5 75,9 73,7 65,4 56,1
16,7 12,7 26,8 23,0 18,0 11,7
75,9 60,6 85,5 79,4 74,6 58,8
41,4 30,4 50,1 48,5 39,8 31,0
44,4 31,5 51,1 47,2 41,8 28,9
43,7 32,2 53,6 49,5 44,3 32,7

58,7 57,0 75,1 86,8 67,0 78,4
65,0 60,0 84,0 86,8 71,8 88,6
70,8 63,3 83,7 92,2 79,0 81,9

5

_10_



Tabela 111.1 (cont.)
%

MÁ) El. x(eV) log gf (3111131; WMM) WMM) wumi) mmm w;,(min mumu
HR2483 HR2569 HR3881 HR3951 HR4277 HR4496

5036,471 Ti 1 1,44 0,20 74,3 66,0 65,5 87,5 84,2 83,3 81,4
5038,403 Ti 1 1,43 -0,07 62,1 46,4 51,3 63,7 78,0 67,4 74,0
5038,696 Ti I 3,83 1,96 57,5 - - — 67,3 53,3 —
5039,964 T i I  0,02 —1,03 79,2 69,4 64,9 81,5 95,0 83,6 86,1
5062,104 Ti 1 2,16 -0,16 25,8 20,7 18,7 33,0 34,8 21,5 35,0
5064,658 Ti I 0,05 —0,68 93,6 79,5 72,5 98,5 115,5 87,3 102,5
5071,491 Ti 1 1,46 -0,55 38,8 33,7 26,3 34,7 45,5 29,8 64,4
5087,062 Ti I 1,43 -0,86 26,0 18,3 24,7 35,2 68,9 29,2 41,3
51 13,448 Ti 1 1,44 -0,78 29,1 25,0 19,4 42,0 44,6 26,9 41,2
5145,464 Ti 1 1,46 -0,63 35,0 27,7 24,8 38,1 51,3 31,9 41,7
5147.482 Ti I 0.00 -1.69 52,7 36,1 35,9 53,7 60,8 52,6 62,2
5152,190 Ti 1 0,02 -1,94 40,4 24,1 28,9 42,5 44,1 37,4 47,5
5210,392 Ti I 0,05 -0,57 99,6 87,9 78,3 96,5 108,6 87,4 11 1,7
5219,706 Ti 1 0,02 —2, 15 30,5 19,5 18,0 31,7 44,4 22,4 47,0
5282,402 Ti 1 1,05 -1,21 27,3 25,9 20,2 24,0 31,9 23,3 30,4
5295.784 Ti 1 1,07 —1,58 12,9 9,1 7,8 17,1 21,4 11,9 19,2
5338,333 Ti 1 0,83 —1,54 22,7 22,8 — 32,0 35,6 20,4 25,3
5426.258 T1 1 0,02 -2,90 6,5 — — 7,6 12,6 5,5 12,0
5648,578 Ti 1 2,49 -0,27 11,6 8,9 6,1 11,9 18,1 10,0 14,3
5679933 T1 1 2,47 —0,57 5,5 5,8 — 5,1 8,0 6,9 8,3
5716,455 Ti 1 2,30 —0,63 7,5 5,0 _ 6,7 11,6 5,4 9,5
5739,483 Ti 1 2,25 -0,63 8,5 5,5 4,6 10,4 12,8 6,8 12,1
5739,987 Ti 1 2,24 -0,66 8,1 5,3 — 10,2 11,4 6,7 9,8
5866,461 Ti [ 1,07 -0,85 44,7 34,1 29,9 44,6 57,1 40,3 57,8
5880,270 Ti 1 1,05 —1,96 5,5 3,4 4,9 6,5 9,8 6,1 9,8
5903,332 Ti I 1,07 -2,01 4,5 3,8 — _ 10,0 7,2 6,8 7,3
5922,123 Ti 1 1,05 —1,37 22,0 14,1 14,0 32,3 29,9 17,7 28,6
5965,835 Ti 1 1,88 -0,46 26,2 19,4 30,1 — — 26,9 35,9

5336,794 Ti 11 1,38 —l,73 73,1 80,6 69,5 89,5 84,2 77,2 66,9
5381.031 Ti 11 1,57 -1,87 59,3 68,4 51,9 74,3 75,4 64,6 56,0
5418,775 Ti 11 1,58 -2,14 47,1 53,0 42,7 - ' 63,8 58,0 53,0 41,9

5670,858 VI 1,08 — 16,3 13,6 11,0 17,8 28,3 16,9 29,5
5703,587 VI 1,05 — 29,9 21,1 16,6 31,1 47,1 27,0 40,8
5727,057 VI 1,08 — 40,1 26,9 22,5 43,8 55,2 32,8 52,9
5817,080 VI 1,89 — 13,7 11,7 10,7 - 19,2 14,5 16,0

5214,130 Cr 1 3,37 -0,54 22,7 19,8 16,8 23,0 36,0 — 24,7
5238969 Cr 1 2,71 -1,25 19,2 12,7 10,8 18,8 30,4 17,2 23,2
5247 ,574 Cr 1 0,96 - l ,45 85 ,2 75,5 67,5 86,4 91,0 83,0 94,3
5272,003 Cr 1 3,45 —0,32 28,9 27,4 25,5 32,2 31,5 29,5 33,0
5287,183 Cr 1 3,44 —0,71 14,4 10,6 - ' 13,8 18,7 11,9 15,1
5296,702 Cr 1 0,98 —1,29 92,9 85,3 78,9 96,9 104,4 88,2 108,4
5300,751 Cr 1 0,98 -l,98 61,3 52,8 44,4 64,9 75,3 58,6 71,9
5304,185 Cr 1 3,46 —0,51 20,6 18,6 13,0 19,5 25,6 17,5 23,2
5312,863 Cr 1 3,45 -0,46 23,2 20,5 — 29,9 26,8 25,2 25,4
5329, 147 Cr 1 2,91 0,04 73,0 68,6 56,5 76,3 84,5 68,3 88,6
5344,763 Cr 1 3,45 -0,77 12,2 — — 14,2 15,6 10,1 14,0
5628,650 Cr 1 3,42 -0,73 14,5 12,9 7,5 16,8 21,7 13,8 17,5
5783,866 Cr I 3,32 —0,17 42,7 37,9 27,4 43,0 55,4 37,9 49,8
5784,976 Cr 1 3,32 -0,41 31,0 26,9 18,6 30,6 41,7 30,1 37,9
5787,926 Cr 1 3,32 ' —0, 17 42,8 39,5 34,1 46,1 55,9 42,7 51,5
5844,608 Cr 1 3,01 —1,59 4,2 4,3 - 10,7 7,0 4,3 7,4



Tabela 111.1 (cont.)

MÁ) El. x(eV) 103 gf "Nº“ WMM) WMM) W;.(nA) mmm WMM) w,,(mk)
(ªnimªdªs HR2483 HR2569 HR3881 HR3951 HR4277 HR4496

5122121 Cr II 1,03 -5,00 13,7 11,3 14,7 17,8 33,3 17,6 22,1
5237,325 Cr II 4,07 -l,00 57,3 65,5 53,0 71,4 60,3 59,1 50,2
5279,877 Cr 11 4,07 -1,87 22,2 36,6 17,6 36,7 30,7 25,8 19,8
5305,866 Cr 11 3,83 -1.99 26,0 36,5 25,8 37,2 , 34,2 30,0 22,8
5308,429 Cr 11 4,07 -l,79 24,9 31,3 23,3 31,7 34,6 31,2 25,1
5310,697 Cr 11 4,07 —2,12 14,2 20,4 10,8 27,3 20,6 19,3 12,9
5313,583 Cr 11 4,07 —1,56 34,1 46,3 32,0 50,7 41,3 40,7 28,7

5377,614 Mn 1 3,84 - 51,1 47,0 31,9 58,8 73,1 52,3 59,3
5399,479 Mn 1 3,85 — 39,4 32,7 21,7 44,7 53,8 35,3 42,7
5413,684 Mn 1 3,86 - 27,0 23,3 20,0 29,4 41,0 25,2 29,0
5420,350 Mn 1 2,14 — 85,1 63,5 51,0 83,1 113,7 77,3 100,3
5432548 Mn I 0,00 - 49,8 29,8 23,6 47,8 67,7 40,0 70,3

5012,700 Fe 1 4,28 -1 ,31 44,3 43,8 43,2 56,2 61,9 43,0 48,5
5016,480 Fe I 4,26 -1,36 42,6 42,0 30,4 47,8 47,7 40,1 39,4
5023,189 Fe I 4,28 -1,49 35,2 16,1 28,0 48,2 55,1 43,0 42,9
5025,082 Fe 1 4,26 -1,92 18,1 16,1 17,6 - 29,1 24,2 28,6
5025 ,305 Fe 1 4,28 -1,88 19,0 16,1 16,1 30,3 21,8 26,0
5044,218 Fe 1 2,85 -l,92 77,2 72,6 57,1 80,3 88,0 74,7 84,9
5054,647 Fe I 3,64 -1,73 52,0 42,1 29,2 50,0 60,5 43,7 49,6
5058,495 Fe 1 3,64 -2,56 16,3 12,5 8,4 23,2 30,9 17,3 24,7

“ 5060,079 Fe 1 0,00 -4.75 72,6 58,2 56,4 84,1 90,5 70,9 86,9
5067,155 Fe 1 4,22 —0,86 70,9 67,9 61,6 79,5 95,3 69,3 74,7
5072,080 Fe 1 4.28 -0.57 85,9 79,5 73,5 90,3 94,0 86,6 93,0
5072,677 Fe 1 4,22 -0,98 64,6 64,1 53,5 72,2 78,6 61,1 74,0
5079,230 Fe 1 2,20 -2,20 92,5 84,2 72,6 94,2 108,4 90,3 1 10,1
5079,745 Fe 1 0,99 —3,35 90,6 88,1 73,7 100,4 103,1 92,9 109,8
5083,345 Fe 1 0,96 -3,06 108,2 99,3 93,1 121,9 119,6 112,6 127,0
5088,152 Fe 1 4,15 -1,40 45,6 41,7 31,3 43,7 60,3 43,5 66,6
5090,782 Fe 1 4,26 -0,39 99,7 96,0 80,8 102,6 113,4 94,1 1 10,6
5099,081 Fe I 3,98 , —0,99 74,2 77,3 53,9 74,9 93,6 71,0 82,9
5104,440 Fe 1 4.28 —l,37 41,3 38,5 30,3 59,7 56,4 46,5 44,1
5107,457 Fe 1 0,99 —3,25 95,8 85,4 89,8 99,5 108,3 89,7 118,1
5107,651 Fe l  1,56 —2,49 109,8 105,6 81,7 119,0 130,0 112,1 118,1
5109,657 Fe 1 4,30 —O,63 80,8 82,7 62,9 95,2 95,5 82,1 86,2
5115,790 Fe 1 3,57 -2, 17 34,6 22,8 25,3 42,6 49,2 33,5 36,3
5121.646 Fe 1 4,28 -0,41 96,8 92,1 74,5 110,6 123,8 104,3 112,2

' 5123,730 Fe I  1,01 -2,87 118,2 104,0 97,4 113,8 126,0 118,5 128,8
5127368 Fe l  0,91 -3,19 103,0 91,6 86,3 109,1 115,0 97,5 110,3
5127,688 Fe 1 0,05 -5,69 31,6 - 21,7 32,7 39,7 29,9 40,6
5137397 Fel 4,18 019 122,6 - 95,6 117,8 121,0 109,6 127,5
5141,746 Fe I 2,42 -1,94 96,9 79,6 68,0 95,5 99,9 83,9 99,1
5145102 Fe 1 2,20 -3,02 55,9 45,7 36,2 58,7 66,5 49,4 62,8
5151,917 Fe 1 1,10 —2,96 106,5 90,0 87,5 108,4 107,7 105,5 120,0
5159,065 Fe 1 4,28 -0,67 79,0 75,5 65,1 80,3 86,6 74,5 83,2
5223,190 Fe 1 3,63 —2,08 36,5 29,7 25,8 38,5 51,1 34,3 33,1
5225534 Fe 1 0,11 -4,49 79,3 67,4 60,1 78,9 87,2 72,3 88,5
5236,207 Fe 1 4,19 -1,46 41,0 32,4 25,9 37,9 48,5 33,0 46,1
5242500 Fe 1 3,63 -1,01 90,4 87,1 76,6 98,6 98,5 85,9 98,0
5243,7 83 Pe I 4,26 -0,91 66,6 62,3 55,6 72,7 74,0 68,7 68,6
5247,058 Fe 1 0,09 4,71 71,4 61,1 54,7 78,7 79,6 65,8 76,9
5250.216 Fe 1 0,12 -4,58 70,5 58,3 55,9 74,2 84,6 65,8 84,2
5250,654 Fe I 2,20 200 106,0 96,8 90,1 111,7 118,9 102,2 115,8
5253,468 Fe 1 3,28 —1,46 82,0 75,2 66,7 82,5 92,2 78,7 91,0

_5262,887 Fe 1 3,2 -2,67 26,2 25,4 20,2 25,1 ”7 ,67  ,, ,,,,93,W,



Tabela III.] (cont.)WWE

MÁ) EL x(ev) log gf 30m mmm mmm wumk) mmm WMmÁ) mmm
ammedes HR2483 HR2569 HR3881 HR3951 HR4277 HR4496

5263,865 Fe 1 3,57 -1,49 67,1 67,0 52,9 72,1 85,9 66,3 74,4
5273,170 FeI 3,29 —1,08 104,8 95,3 93,2 103,6 118,3 102,0 117,5
5273,389 FeI 2,48 -1,99 91,7 86,3 75,8 101,3 101,0 85,3 105,5
5285,l30 Fe 1 4,43 -1,40 33,7 28,8 22,3 39,6 40,6 30,0 340
5288533 Fel 3,69 -1,50 61,5 57,0 47,9 68,8 72,2 60,7 64,5
5293963 Fe 1 4,14 -1,62 35,4 33,1 23,5 42,9 42,9 32,6 35,1
5294553 Fe 1 3,64 -2,54 17,1 14,7 10,4 20,6 22,7 13,7 19,5
5295221 Fe 1 4,41 -1,50 29,7 28,0 20,7 37,0 38,8 28,5 30,4
5307,369 Fe 1 1,61 -2,86 87,8 87,3 74,9 95,4 100,4 85,7 97,9
5315,077 Fe 1 4,37 -1,40 35,7 33,7 27,8 40,4 47,3 34,3 40,5
5322049 Fe I 2,28 -2,88 59,2 53,8 45,8 68,2 73,7 59,3 _
5326149 Fe 1 3,02 -2,61 39,0 34,9 27,8 44,9 50,3 37,0 46,4
5326,823 Fe 1 4,41 -1,74 19,6 15,9 12,4 19,1 22,7 16,3 28,2
5332908 Fe 1 1,56 -2,74 96,3 87,9 82,3 103,3 105,9 90,8 108,5
5361,629 Fe 1 4,41 -1,07 50,9 45,1 32,6 55,7 65,9 49,7 61,6
5365,407 Fe 1 3,57 -1,30 77,3 73,0 63,9 81,2 86,1 78,0 84,9
5373,716 Fe 1 4,47 -0,82 61,6 59,9 47,1 66,7 74,6 63,0 68,9
5376,836 Fe 1 4,29 -1,89 18,5 19,5 13,7 24,8 26,8 20,0 20,6
5379581 Fe 1 3,69 -1,57 58,6 55,8 44,2 65,5 70,2 58,8 64,9
5386,34O Fe 1 4,15 -l,69 31,9 27,7 20,5 37,2 _ 32,1 34,7
5389,486 Fe 1 4,41 -054 81,0 80,2 65,3 90,1 _ 79,9 89,5
5395222 Fel 4,44 -1,74 18,7 15,4 11,0 ' 27,6 27,4 17,8 20,6
5398287 Fel 4,44 -0,67 72,0 68,6 , 57,2 75,6 80,6 70,0 77,7
5405,358 Fe 1 4,39 0,96 57,9 47,3 * 38,6 53,1 69,4 51,1 67,3
5406,779 Fel 4,37 -1,43 35,0 30,9 ' 23,5 38,6 49,3 33,1 39,2
5409139 Fe 1 4,37 -1,00 56,7 52,2 41,1 65,9 71,9 54,8 59,6
5412,791 Fe 1 4,43 -l,63 23,5 22,7 15,8 28,8 34,7 22,7 24,7
5417042 Fel 4,41 -1,38 35,5 30,6 23,9 40,0 45,9 33,6 38,1
5436502 Fe I 1,01 -4,56 40,3 36,3 27,5 48,0 51,0 38,2 44,0
5436596 Fe 1 2,28 -3,24 43,1 35,8 27,6 47,2 55,1 39,5 54,3
5441247 Fe 1 4,31 -1,52 33,2 28,2 23,3 38,2 44,4 32,1 37,7
5461559 Fe 1 4,44 -1,47 30,0 24,3 18,3 33,2 39,4 27,2 32,5
5462970 Fe I 4,47 -0,27 97,2 92,1 77,3 99,9 107,7 93,0 102,9
5464288 Fel 4,14 -1,57 38,4 34,3 27,2 - 48,8 49,8 38,0 42,0
5466993 Fe I 3,57 -2,14 36,8 30,5 21,0 40,1 48,2 32,8 38,6
5543,199 Fe 1 3,69 -1,48 63,2 57,5 _ 71,3 69,4 58,8 66,0
5543944 Fe I 4,22 -1,09 59,0 54,2 _ 65,9 66,4 56,6 62,2
5546514 Fe 1 4,37 -1,12 50,3 47,6 _ 63,0 60,0 49,3 54,5
5549958 Fe 1 3,69 -2,70 11,2 7,6 _ 12,6 16,0 8,8 14,0
5560220 Fe 1 4,43 -1,03 52,4 48,1 _ 58,3 58,3 49,0 54,9
5562,716 Fe 1 3,27 —1,90 61,5 58,5 _ 71,6 70,7 59,8 65,9
5567,400 Fe 1 2,61 -2,27 72,9 58,4 _ 76,6 85,0 63,0 76,3
5577,028 Fe 1 5,03 -1,37 13,1 12,2 _ 15,5 18,6 11,3 14,3
5587581 Fe I 4,14 -1,59 37,6 35,4 21,4 39,9 50,3 34,6 44,0
5600234 Fe 1 3,63 -2,13 34,7 _ 13,2 46,0 45,5 35,2 38,2
5607,669 Fe 1 4,15 -2,08 16,6 16,2 8,5 17,2 21,8 13,7 18,5
5618,642 Fe I 4,21 -1,30 48,7 46,9 32,6 54,0 58,9 46,3 52,4
5619,609 Fe I 4,39 -1,45 33,3 29,5 17,2 33,7 44,3 30,4 37,2
5624,030 Fe I 3,27 -2, 13 51,2 47,7 35,8 57,2 61,1 50,5 55,4
5633953 Fe 1 4,99 -0,28 70,1 65,3 50,4 73,2 77,1 67,8 71,8
5635,831 Fe 1 4,26 -1,48 37,5 32,0 20,8 40,0 44,4 35,0 38,5
5636,705 Fel 3,64 -2,40 22,6 17,5 12,1 - 25,9 28,1 20,3 23,4
5638271 Fe 1 4,22 -0,75 77,6 73,8 59,3 83,4 85,9 75,7 83,4
5641,448 Fel 4,26 -0,95 64,7 60,8 48,8 72,3 - 78,1 64,2 70,0

9,996 Fel 5,10 -0,78 34,9 35,1 4_2,4 40 45,9 __ 35,4 3_7,8



T 111.1 (cont.)

WMM) mmm mam wunx) mumu mm.) mm!»), 11) El. v |( ªº(º ) ºggf Ganirnedes HR2483 HR2569 HR3881 HR3951 HR4277 HR4496
5650,694 Fe 1 5,08 -0,74 37,8 36,6 26,1 46,2 49,1 37,9 39,4
5651,477 Fe 1 4,47 -1 ,71 19,2 16,5 1 1,9 24,6 27,1 19,0 20,7
5652,329 Fe 1 4,26 —1,73 26,0 23,6 17,0 33,3 36,0 26,3 29,9
5653,874 Fe 1 4,39 —1,28 41,2 38,9 28,4 47,0 50,6 39,3 42,7
5655 , 1 83 Fe 1 5,06 -0,45 55,8 55,1 39,2 61,6 66,9 57,7 56,6
5655,500 Fe I 4,26 —0,87 69,0 65,9 55,9 76,4 80,6 67,2 75,6
5662,524 Fe 1 4,18 -0,56 91,4 88,7 71,7 97,4 102,4 89,2 102,1
5667,524 Fe 1 4,19 —1,30 49,8 48,4 38,1 56,0 64,6 49,9 58,1
5679,032 Fe l  4,65 —0,78 55,6 56,5 45,1 63,1 67,7 57,6 63 9
5680,248 Fe l  4,19 —2,30 9,5 11,5 6,1 11,5 15,1 12,5 13,1
5686.540 Fe 1 4,55 -0,60 70,9 71,8 56,6 ' 77,0 81,3 72,2 77,3
5698,027 Fe 1 3,64 —2,52 18,2 17,0 15,9 19,2 24,8 19,6 20,3
5701,557 Fe 1 2,56 -2,16 80,6 74,8 64,0 86,3 91,3 79,5 90,7
5704,740 Fe 1 5,03 -1,20 18,6 18,1 1 1,0 — 26,3 18,9 20,8
5705,473 Fe 1 4,30 —1,44 37,8 34,1 24,1 47,2 47,0 35,8 41,0
5708,102 Fe 1 4,43 -1,26 40,9 36,8 30,0 47,3 55,1 41,1 46,5
5712,138 Fe 1 3,42 —1,88 56,4 49,9 41,1 63,3 66,5 54,6 64,2
5717,841 Fe 1 4,28 -0,97 62,8 62,0 47,3 67,1 75,4 " 60,5 67,9
5720,898 Fe 1 4,55 -1,72 16,3 14,0 10,7 18,3 23,7 14,4 17,0
5731 ,772 Fe 1 4,26 -1,07 58,4 60,9 43,3 65,0 65,9 55,3 60,9
5738,240 Fe 1 4,22 -2,11 13,9 15,4 9,0 15,7 20,0 13,4 15,4
5741.856 Fe 1 4,26 -1,62 31,2 34,4 21,9 36,8 40,4 28,9 34,3

_ 5742968 Fe 1 4,18 -2,14 13,9 14,8 8,4 17,6 17,3 11,6 14,8
5747,955 Fe 1 4,61 —1,07 42,0 40,1 26,5 45,3 54,8 40,3 43,4
5752.042 Fe 1 4,55 —0,91 53,4 50,2 40,2 54,6 62,9 51,4 56,8
5753,138 Fe 1 4,26 -0,72 77,5 73,5 61,2 82,4 86,2 75,6 82,5
5759,273 Fe 1 4,65 -1,84 10,0 6,7 6,8 9,3 13,7 9,0 10,1
5759,545 Fe 1 4,30 -2,06 12,9 10,3 6,8 11,7 17,6 11,9 13,7
5760.359 Fe 1 3,64 -2,38 23,8 18,1 12,0 - 24,1 33,3 21,0 26,2
5775,088 Fe 1 4,22 -1,14 56,5 52,4 40,6 62,5 67,5 55,4 61,8
5778,463 Fe 1 2,59 -3,42 22,7 15,2 12,9 19,0 - 30,2 19,6 26,7
5780,608 Fe 1 3,24 -2,35 42,3 39,0 25,3 52,7 55,7 40,2 45,2
5784.666 Fe 1 3,40 —2,53 27,0 38,4 14,0 26,7 36,5 23,1 30,2
5793,922 Fe 1 4,22 -1,61 33,2 31,5 22,4 33,8 41,9 32,6 38,4
5804.038 Fe 1 3,88 -2,12 24,8 25,7 17,2 28,4 33,1 23,6 30,0
5804.428 Fe 1 4,28 —1,84 21,2 25,7 12,2 27,3 30,7 21,1 24,1
5806,732 Fe 1 4,61 -0,87 52,8 52,7 38,5 57,7 64,6 53,0 59,8
5809,224 Fe 1 3,88 —1,64 47,2 45,3 33,2 58,0 60,9 48,5 56,9
5811,919 Fe l  4,14 -2,32 10,2 10,8 7,2 10,6 15,8 12,8 13,4
5814,815 Fe 1 4,28 —1,78 23,3 22,0 16,9 27,4 30,1 24,4 26,8
5815,224 Fe l  4,15 -2,27 11,2 11,4 7,2 15,2 15,3 13,4 13,9
5835,109 Fe 1 4,26 -2,06 14,1 12,5 8,9 20,6 20,7 14,3 16,4
5852,228 Fe 1 4,55 -1,18 39,6 37,0 27,7 44,4 48,7 38,4 43,6
5855,086 Fe 1 4,61 - l ,50 22,1 21 ,3 14,5 26,5 29,9 21,2 25,0
5856,096 Fe 1 4,29 -1,56 32,7 30,2 19,7 37,6 41,9 31,3 36,1
5858,785 Fe 1 4,22 —2,12 13,4 10,6 9,6 14,6 18,1 12,8 14,7
5859.596 Fe 1 4,55 -0,65 67 ,7 67,9 55,8 75,7 79,1 68,4 73,6
5862,368 Fe I 4,55 -0,42 81,7 81,7 66,2 89,0 92,1 82,1 90,1
5880,026 Fe l  4,56 -1,85 12,0 14,9 — 15,5 22,3 13,7 17,2
5881,279 Fe l  4,61 —l,64 17,2 16,4 9,0 17,4 24,3 16,2 19,3
5902,476 Fe 1 4,59 -1,79 13,1 13,7 13,0 22,0 21,4 13,3 17,2
5905,680 Fe 1 4,65 -0,79 55,1 55,6 39,0 61,7 67,7 55,0 62,1
5909983 Fe 1 3,21 -2,60 32,1 31,4 28,2 39,5 46,1 36,0 39,8
5927,797 Fe 1 4,65 -1,07 40,2 38,1 29,5 55,7 49,7 38,8 43,5
5929,682 Fe 1 4,55 —1,25 35,9 , 36,1 29,5 45,0 49,0 35,8 41,1

.593o,191 Fel 4,65 -o,32 83,3 81,8 72,5 _»9 95,6 _, _1,2_7



Tabela 111.1 (cont.)

MÁ) EL x(ev) log gf mg“ )  wunà) wumx) wumà) wumâ) mmm mani)
Gªmmedes HR2483 HR2569 HR3881 HR3951 HR4277 HR4496

5934,665 Fe 1 3,93 -1,21 67,0 66,9 60,4 83,1 83,7 69,9 81,2
5949346 Fe I 0,91 -4,64 42,8 41,0 24,5 - 53,0 35,8 50,8
5952,726 Fe 1 3,98 -1,24 62,8 57,8 45,9 - 71,8 59,4 66,3
5956,706 Fe 1 0,86 4,53 50,0 42,7 36,6 — 61,6 47,1 62,0

5100,656 Fe 11 2,81 4,05 23,2 37,6 23,6 36,0 31,1 24,3 26,2
5132,674 Fe II 2,81 -3,74 35,2 39,0 24,6 47,1 35,8 31,3 35,1
5234,63O Fe II 3,22 -2,14 87,3 96,0 78,4 103,0 90,0 83,2 80,4
5264,808 Fe II 3,33 —2,81 53,7 63,5 50,9 69,6 57,9 57,5 41,9
5284,112 Fe II 2,89 —2,85 69,1 74,4 62,2 84,9 75,4 71,6 67,7
5325,560 Fe II 3,22 -3,17 42,9 55,2 39,4 61,8 52,7 48,4 39,4
5414,075 Fe II 3,22 -3,46 31,0 38,7 28,5 44,8 40,7 34,1 22,8
5425,259 Fe II 3,20 —3,23 41,3 51,0 34,6 55,5 51,0 46,3 35,2

5212,691 Co 1 3,51 _ 31,1 25,1 23,6 34,9 34,2 20,4 26,5
5312,656 Co 1 4,21 - 10,0 7,4 - 15,2 15,4 9,5 -
5342,708 Co 1 4,02 - 35,2 31,0 24,6 37,9 42,8 30,3 37,4
5352049 Co 1 3,58 - 28,4 22,2 16,2 29,2 39,5 25,9 28,0
5444,588 cº 1 4,07 _ 20,7 16,5 15,2 24,1 29,8 20,3 23,3
5454,580 Co 1 4,07 _ 18,5 13,2 9,0 19,2 25,2 13,6 19,6
5647,24l C0 1 2,28 - 17,7 11,9 10,0 19,4 23,8 14,3 17,7
5010934 Ni 1 3,63 —0,64 59,1 66,0 54,6 67,1 64,8 61,9 57,6
5032733 NiI 3,90 -1,10 25,7 35,6 25,0 - 38,8 38,7 31,7 37,2
5042192 Ni 1 1,44 -2,59 63,2 60,9 47,4 75,2 81,0 67,6 65,5
5082349 NiI 3,66 -0,46 67,1 64,2 58,9 86,3 ' 83,6 70,2 74,7
5088,543 Ni 1 3,85 -0,93 35,2 28,3 31,7 42,1 49,0 39,4 43,6
5088960 Ni 1 3,68 -1,09 35,4 32,8 38,2 41,4 43,6 40,8 36,3
5094,418 Ni 1 3,83 -0,85 40,0 32,3 32,6 45,3 46,3 44,6 36,7
5099,936 Ni 1 3,68 -0,01 92,0 91,6 72,7 97,6 110,5 86,4 101,0
5102973 Ni 1 1,68 -2,63 52,0 44,0 39,0 61,3 73,0 47,5 51,7
5115,398 Ni 1 3,83 -0,13 77,4 75,5 61,3 81,3 88,5 72,9 79,4
5155132 Ni 1 3,90 -0,51 53,7 48,5 39,4 56,7 60,0 51,4 57,2
5157984 Ni 1 3,61 -1,41 24,2 24,3 18,0 25,0 33,6 21,9 26,6
5176,565 Ni 1 3,90 -0,42 58,2 55,3 43,9 69,8 66,3 57,2 56,3
5220,296 Ni 1 3,74 -1,21 27,3 26,7 22,6 42,1 39,7 27,4 29,3
5259,488 Ni 1 3,74 -1,56 14,4 _ .. 14,3 18,4 13,2 12,9
5435,866 Ni 1 1,99 -2,39 50,4 43,7 33,6 59,3 63,5 48,6 55,2
S452,850 Ni 1 3,84 -1,29 20,5 18,1 13,5 24,9 27,9 16,3 22,4
5453336 Ni 1 4,09 -l,18 16,2 12,4 7,2 20,0 21,1 12,7 14,4
5462501 Ni 1 3,85 0,72 45,9 39,9 32,5 50,4 58,9 43,6 46,6
5468,114 Ni l  3,85 —1,41 16,0 11,6 10,0 . 19,5 — 13,8 15,5
5578,729 Ni 1 1,68 .2,59 55,1 43,6 37,0 58,4 65,9 52,5 55,8
5587,868 Nil 1,93 -2,38 54,0 51,0 37,9 58,5 . 70,2 54,5 61,1
5589,366 Ni 1 3,90 -1,11 25,9 24,2 15,0 33,1 37,9 24,9 29,0
5593,746 Ni 1 3,90 -0,64 47,6 40,3 29,0 49,8 52,2 41,6 43,2
5625328 Ni I 4,09 -0,61 40,6 39,1 24,9 47,2 50,6 39,4 39,6
5628,354 Ni 1 4,09 -1,20 15,7 13,7 93 20,9 24,2 16,2 15,3
5638,758 Ni 1 3,90 -1,50 12,0 10,9 5,0 14,9 16,7 12,6 11,3
5641,893 Ni 1 4,10 0,95 24,7 25,1 18,5 34,9 40,5 25,2 27,2
5643,087 Ni 1 4,16 -1,11 16,7 16,6 10,3 23,3 27,7 16,6 16,8
5682,208 Ni 1 4,10 -0,36 52,8 53,0 40,3 56,8 65,8 54,6 53,7
5748361 Ni 1 1,68 -3,15 30,6 22,6 16,9 33,5 41,2 28,1 31,9
5754,666 Ni 1 1,93 -1,91 75,0 67,0 58,1 79,7 89,5 75,3 78,1
5805226 Ni 1 4,17 -0,57 39,2 39,9 28,7 45,9 51,2 40,3 40,7
5847,006 NiI 1,68 -0,35 22,5 15,9 14,4 26,8 _ 32,0 20" 25 7 ,



Tabela 111.1 (cont.)

MÁ) El. ev  lo WMM) mani) muit.) mani) mmm nuns.) muit)
,, MMRM 81188596 8111581, 18188496

5218,209 Cu 1 3,82 — 55,9 47,4 43,0 62,3 71,6 49,2 56,2
5220,086 Cu 1 3 ,82  — 18 ,0  12 ,7  10 ,8  17 ,6  29 ,2  16 ,2  17 ,9
5782 ,136  Cu 1 1 ,64  — 75 ,4  59 ,0  48 ,0  76 ,9  102 ,0  72 ,7  78 ,7

5087,426 Y II 1 ,08  -0,22 48 ,9  50,7 49 ,2  65 ,1  58 ,3  57 ,1  49,2
51  19 ,120  Y 11 0,99 -0.97 23 ,1  22 ,1  15 ,6  27.3 24.2 22 ,1  24,4
5402 ,783  Y H 1 ,84  -0 ,51  12 ,0  15 ,3  9 ,4  19 ,4  16 ,2  14 ,3  1 1 ,5

5853,688 Ba II 0,60 -0,83 61,2 68,0 55,6 75,8 66,3 64,0 67,1

5092,803 NdII 0,38 ou 15,8 12,4 11,5 18,1 14,7 12,2 16,3
5319182 ___—_, ,  -1 2014 21,5 13,414,7

Como já mencionado, as W;,s seguem um perfil instrumental, que é aproximadamente gaus-

siano, por consequência das características do espectrógrafo usado durante a observação dos obje-

tos. É, portanto, a resolução instrumental um dos fatores primordiais a contribuir no formato final

do perfil observado das linhas.

Visando reduzir em parte os  erros sistemáticos gerados pelos ajustes gaussianos em linhas de

diferentes intensidades, que são afetadas de formas distintas pelo contínuo aparente decorrente da

normalização, e permitir que nossos resultados possam ser comparados com os de outros autores

sem que os equipamentos usados na aquisição dos espectros interfiram nos valores das medidas,

optamos por realizar uma transformação de nossas W;,s para a escala de Meylan et al. (1993).

Estes autores ajustaram perfis de Voigt aos perfis observados no Atlas Solar, pois a alta qua—

lidade do espectro solar, com um poder resolutor R superior a 500 mil e SIR próxima de 3 mil, per—

mite que o perfil instrumental seja muito mais estreito que o perfil verdadeiro das linhas no Atlas,

possibilitando a obtenção de W;_s mais próximas do seu valor verdadeiro. Temos, portanto, que a

escala de Meylan et al. pode ser usada como padrão de referência nas medidas de W;,s das linhas

atômicas.

Realizamos então esta conversão de escalas, fazendo primeiramente uma correlação entre as

W;,s de Ganimedes com as W;,s do Atlas, obtidas por integração numérica direta dos perfis das li—

nhas de Fe 1 (figura 111.2).
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Figura III. 2 — Gráfico de correlação das W;,s de linhas de Fe I obtidas por integração numérica (Atlas Solar) e medidas
em Ganimedes, fornecendo o coeficiente de correlação linear R e a dispersão o, da distribuição destas Wxs.

A regressão linear decorrente da figura 111.2 é dada pela equação IH. 1 .

WA. (Integ. numérica) : 1,053  WMGanimedes) + 2 :41  (”ÍÁ) (HI - l )

Uma correlação entre as medidas das W;,s do Atlas por integração numérica com as Wxs do

Atlas medidas por ajuste de perfil de Voigt foi realizada por Porto de Mello (1996), que constatou
!

uma excelente concordância entre estes tipos de medidas (equação 111.2):

WA (Voigt) = 1 ,014  Wulmg nunufrica) + 0,3 (MÁ) (HI-2)

Aplicando-se a equação (III.l) em (III.2) obtemos a correção final para as nossas Wis:

WWW = 1.067 WWW-mm + 2.74 (ml) (111. 3)

Esta relação foi utilizada na conversão das W;,s gaussianas medidas nas estrelas para a escala

de medidas com o perfil de Voigt.
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III.1.1 - Erros nas Larguras Equivalentes

Verificamos o erro interno da medida de nossas Wxs através do gráfico de distribuição

WM47UM8) vs. WMGani) (figura HI.3). Realizamos esta análise apenas com HR4277 (47 UMa). Este

gráfico nos fornece o erro total interno nas medidas das WX (Ema,), que é de aproximadamente 3

mÁ.
Tendo 47 UMa e Ganimedes, que representa o espectro solar, parâmetros atmosféricos bem

semelhantes, e por seus espectros apresentarem um nível de S/R próximos (cerca de 300), podemos

fazer a hipótese que o erro interno nas medidas de WA em 47 UMa (847 um) é o mesmo que ocorre

em Ganimedes (Ec-mi).

0 20 40  60  BO 100 120 140

w (mÁ)Mºu-"nada)

Figura 111.3 — Diagrama de distribuição entre as WAS de HR4277 e Ganimedes, fornecendo o coeficiente de correlação
linear R e a dispersão interna total O' destas W;.s.

Sendo, em primeira aproximação, a composição quadrática destes erros igual ao erro total

interno fornecido pela figura III.3, temos a seguinte relação para o erro interno em cada estrela:

2 2 28 total = E 47Uma+ 8 Gani

Como 847Uma = Ecw : E. ,  então:

8.2mml : 2 82

e, = (Sztºm/2)1/2 (III-4)



Pela equação 111.4, 0 erro interno 8, é igual a 2,1 mÁ, que é considerado pequeno. Este E .

foi atribuído às demais estrelas, pois nossa amostra tem espectros com a mesma qualidade e nos

quais foram aplicados os mesmos critérios de normalização e medição de linhas atômicas. Apesar

do erro interno de nossas larguras ser baixo, ao analisarmos o gráfico da figura 111.2, verificamos

que a dispersão entre as W;,s das linhas medidas em Ganimedes e no Atlas Solar 6 bem elevada

(o=6,0 mÃ), e portanto, temos que a compatibilidade entre estas medidas é relativamente ruim. Ao

compararmos 47 UMa e Ganimedes (figura 111.5) obtivemos uma excelente concordância entre as

medidas de Wrs — o erro interno total é a metade daquele fomecido pela figura 111.2. Isto se deve ao

fato de estarmos comparando dados analisados de espectros com a mesma qualidade de resolução e

SIR, e principalmente, por estes espectros possuírem, na média, uma cobertura espectral semelhante

em cada ordem echelle (cerca de 40 Á). Quando comparamos as medidas de Ganimedes com as do

Atlas estamos cruzando informações de dados adquiridos de espectros com qualidades e cobertura

espectrais muito diferentes. O Atlas Solar possui altíssimas resolução e S/R, além de uma cobertura

espectral extensa para cada espectro. Como já  mencionado, nossos espectros, apesar de apresenta-

rem uma boa qualidade, têm baixa cobertura espectral. Este pode ser o motivo primordial que esteja

causando uma dispersão tão grande nas W;,s em comparação com o Atlas Solar. Os efeitos de nor—

malização sobre nossos espectros passam a ter um maior peso no processo de medição de linhas

atômicas, pois que uma dada região espectral, que no espectro solar se apresenta de forma contínua,

em nossa cobertura espectral está fragmentada em diversas ordens, o que acarreta maiores erros

sistemáticos em nossas medidas, ou seja, o mecanismo de normalização pode estar afetando a medi-

ção das linhas porque cada ordem é normalizada com diferentes pontos de contínuo aparente; caso

“colássemos” estas ordens, constataríamos que há uma diferença entre os contínuos destas ordens, e

assim, estaríamos super ou subestimando nossas medidas em relação ao Atlas Solar, 0 que promo-

veria uma grande dispersão entre os valores das W;,s das linhas entre os objetos em questão. Entre-

tanto, a alta dispersão entre os valores de W;,s constatada pela figura 111.2, não se reflete no erro

interno de nossas W;,s, pois  realizamos uma análise diferencial para nossas estrelas em relação à

Ganimedes, e conseguimos então minimizar os erros sistemáticos cometidos referentes a medição

das WÃS.
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III. 2 - Determinação dos Parâmetros Atmosféricos por Espectroscopia

III.  2.  1 - Modelo Atmosférico

Os modelos de atmosferas estelares adotados para a nossa análise são os derivados por Ed-
vardsson et al. (1993), que são válidos para estrelas com os parâmetros temperatura efetiva (Tef)
variando de 5.250 K a 6.000 K, gravidade superficial (log g) de 2,5 dex a 5,0 dex e metalicidade
([Fe/H]) de -2,3 dex a +0,30 dex. Estes modelos têm base na aproximação plano-paralela com

equilíbrio termodinâmico local (ETL) e equilíbrio radiativo.

NOTA: A razão de abundância [elemento/H] é definida pela seguinte relação:

[A/Hl' = 108 (Nm/N (H)). '- l ºg  (N<A>/N<H))º

onde,

A — elemento químico qualquer;

(NW/N (H)) . — razão entre o número populacional de A e o número populacional de H na estrela;

(N(A/N(H))© — razão entre o número populacional de A e o número populacional de H no Sol.

Os modelos atmosféricos foram calculados a partir de um programa fornecido pela Dra. Mo-

nique Spite (Observatório de Meudon, Paris, França), o qual interpola a lei T(t) tabelada por Ed-

vardsson et al.. Este programa permite gerar o modelo atmosférico para uma estrela se seus parâ—

metros atmosféricos são conhecidos.

III. 2. 2 - Parâmetros Atmosféricas e gfs solares

Sendo nossas estrelas de tipo solar, fizemos uma análise diferencial em relação ao Sol para

determinamos, com melhor precisão, os parâmetros atmosféricos estelares, que são: Tef, log g,

abundância de metais (metalicidade) e a velocidade de microturbulência (&), que é um parâmetro

que visa justificar o alargamento complementar das linhas espectrais, cuja origem não é totalmente

_20__



explicada apenas pelo mecanismo doppler térmico. Utilizamos os parâmetros do Sol para o cálculo
de um modelo atmosférico solar, com os seguintes valores: c=5.777K (Neckel, 1986), log g=4,44

dex (gravidade superficial canônica — Allen, 1973), [Fe/H]=0,00 dex (por definição), ê= l ,20  Km/s

(Porto de Mello, 1999  — comunicação privada) e n(He>/n(n)=0,10 (razão populacional entre os átomos

de H e He).

O peso estatístico g e a probabilidade de transição entre níveis eletrônicos f (força de oscila—

dor) são propriedades intrínsecas dos átomos. A formação de uma dada linha atômica na  atmosfera

estelar depende destes gfs. Daí o interesse de determiná-los com precisão.

Geramos os gfs a partir do modelo atmosférico adotado para o Sol aplicado às W;,s das li—

nhas de Fe I e Fe II medidas em Ganimedes já corrigidas para o sistema de Meylan et al. (1993),

com a finalidade de forçar estas linhas a fornecer o padrão solar de abundância, que é aquele forne-

cido por Anders & Grevesse (1989) e Grevesse & Noels (1993). O cálculo dos gfs foi feito a partir

de um pacote (RAIIT) adaptado de um programa de síntese espectral de autoria da Dra. Monique

Spite.

Utilizamos os parâmetros atmosféricos solares como dados de entrada a fim de gerarmos um

modelo atmosférico inicial para cada estrela, como primeira aproximação. Tendo posse deste mo—

delo de atmosfera, e dos gfs das linhas espectrais de Fe I e Fe II, iniciamos a análise iterativa para

determinação dos parâmetros atmosféricos e metalicidade reais de cada objeto, o que obedece aos

passos descritos a seguir.

Através do gráfico de distribuição de abundância de ferro [Fe/H] fornecida por cada linha vs.

potencial de excitação )( das linhas de Fe I, verificamos. o comportamento da inclinação do ajuste da

reta por mínimos-quadrados para a temperatura usada no cálculo do modelo atmosférico. As popu-

lações dos átomos estão diretamente relacionadas com a temperatura do meio. '  Logo, se  durante a

análise estimarmos uma m alta para o objeto em questão, estaremos favorecendo a formação de

linhas para uma população com alto x .  Assim, no modelo, a população dos átomos em estados mais

excitados seria favorecida e aquela dos átomos menos excitados desfavorecida. Com o aumento da

população de átomos excitados e com a consequente diminuição da população de átomos menos

excitados, considerando que as W;,s têm suas medidas preservadas, então uma abundância menor

inferida das linhas de estados mais excitados bastaria para corresponder aos valores das W;,s. Por—

tanto, neste caso, o coeficiente angular da reta de ajuste na distribuição [Fe/H] vs. )( será negativo.

Na situação de Tef baixa, que é exatamente o caso inverso, o coeficiente será então positivo. Se  o

equilíbrio de excitação for satisfeito (figura IHA), a distribuição não mostrará tendência no ajuste,

pois nenhuma população é favorecida, i.e., ambas as populações de )( .fomecem exatamente a mes—
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ma abundância gerada pelas Was medidas, o que indica a determinação do valor correto da c usa—
do no modelo atmosférico

A análise do gráfico de distribuição da abundância de metais [Fe/H] vs. a largura equivalente

W;, de linhas de Fe 1 estabelece o valor da velocidade de microturbulência & do modelo estelar.

Existe uma forte relação entre a W;, das linhas de absorção e o número N de átomos absorvedores

do meio, os quais são responsáveis pela formação destas linhas. Este vínculo pode ser verificado

através da curva de crescimento (gráfico de log W;, vs. [Fell-11), que possui três porções distintas:

região linear (linhas fracas); região saturada (linhas moderadamente intensas) e região amortecida

(linhas muito intensas). Pelo fato do parâmetro de microturbulência ter uma influência significativa

no processo de saturação das linhas, estudamos o comportamento das linhas na região de saturação

com a variação de F;. Se  durante a análise estimarrnos um alto &, no modelo, as linhas moderada-

mente intensas sofreram um alargamento adicional significativo e, por consequência das W;,s per-

manecerem constantes, sendo grandezas observadas, a profundidade calculada das mesmas irá di—

minuir, o que irá corresponder para estas linhas a uma baixa abundância. Este fato se reflete no

diagrama de [Fe/H] vs. W;, através do ajuste da reta por mínimos-quadrados nesta distribuição for—

necendo um coeficiente angular negativo. Para o caso de um & baixo (situação inversa), o coefici-

ente do ajuste será positivo. Caso não haja tendência na inclinação da reta, estamos determinando o

valor exato de & (figura 111.5).

Após a determinação de &, elaboramos uma curva de crescimento teórica (figura 111.6), para

exemplificar a característica de que para uma mesma largura equivalente, o processo de saturação

das linhas ocorre com diferentes abundâncias para cada valor específico de &.

A gravidade superficial é determinada quando a abundância indicada pela população de Fe 1,

espécie neutra, é igual à abundância indicada pela população de Fe 1], espécie uma vez ionizada. Se

estimarmos uma gravidade alta, a população de Fe II é desfavorecida em relação a população de Fe

I, devido a alta pressão eletrônica do meio, ou seja, há  um aumento considerável da população de Fe

1. Logo, no modelo, para corresponder aos valores das Wars cujas medidas ficam constantes, ocorre

uma diminuição na abundância derivada da espécie de ferro neutra em relação à ionizada ([Fe/e;

< [Fe/ten). Caso a gravidade esteja baixa, caracterizada pela baixa pressão eletrônica do meio,

neste caso, a população de Fe II será favorecida em relação à de Fe I, quando então a abundância

derivada de Fe I será maior que a de Fe H ([Fe/c; > [Fe/H1Fcn). Ao atingimos o equilíbrio de io-

nização, obtemos o valor correto para a gravidade superficial, pois nenhuma das populações do

elemento ferro está sendo favorecida e,  portanto, ambas as espécies de ferro indicam a mesma

abundância ([Fe/e; = [Fe/like“). '



Analisamos simultaneamente estes parâmetros, alterando seus valores conforme as situações

anteriormente descritas para que as condições de equilíbrio fossem satisfeitas, sempre convergindo a

metalicidade do modelo com a calculada em cada etapa de iteração. A determinação dos valores

finais dos parâmetros atmosféricos da estrela é definida quando estes satisfazem, ao mesmo tempo,

seus respectivos critérios de convergência. Os valores dos parâmetros atmosféricos de cada estrela

são relacionados na seção IV.1, e exemplos destes procedimentos são mostrados pelas figuras 1114 e

111.5.
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Figura [11.4 - Gráfico de distribuição de abundância das linhas de Fe I vs. 1 para HR4277, obtido com o modelo at-
mosférico final da estrela derivado pela análise espectrocópica com linhas de Fe I. Neste gráfico, o equilíbrio de excita-
ção (determinação de Te; ) e o equilíbrio de ionização (concordância na abundância das linhas de Fe 1 e Fe I I ,  detemii—
nação do log g) são satisfeitos. O valor da metalicidade é dado pelo ponto de interseção do eixo das ordenadas com a
reta de ajuste ([Fe/H]=0,04dex).
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Figura III.6 - Curva de Crescimento teórica para uma linha de Fe I centrada em 15060, com potencial de excitação de
4,20 eV e log gf igual a -0,90 dex, gerada com os parâmetros atmosféricos de 47 UMa. Observamos que para o mesmo
valor de wl temos o é de maior magnitude fornecendo uma abundância menor do que a abundância real da linha, e o
oposto ocorre para 0 € de menor valor, fornecendo uma abundância maior que a verdadeira.
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III. 3 - Abundâncias

As abundâncias dos elementos químicos, relativas ao hidrogênio, em cada objeto, foram
obtidas a partir dos gfs solares (como especificado na subseção III.2.2), dos modelos atmosféricos

das estrelas e das WAS tabeladas, às quais foi antes aplicada a correção para o sistema de Meylan et
al. (1993).

O cálculo destas razões de abundâncias para linhas de elementos sem estrutura hiperfma
(EI-[F) foi efetuado com o programa RAIIT que, a partir dos gfs e do modelo atmosférico estelar j á

estabelecidos, calcula para cada linha espectral a abundância necessária para reproduzir a W;. obser-

vada.

Para os elementos Mg, Sc, V,  Mn, Co e Cu, é importante levarmos em consideração o efeito

da EHF, uma vez que esta configuração promove a desaturação da linha, i.e., diminuição da opaci—

dade do centro da linha, devido à formação de componentes em relação ao 7». central, caracterizando

um pequeno alargamento em tomo do centro da linha. O programa RAIITH calcula os gfs para cada

componente da linha em questão (tabela III. 2), possibilitando a determinação correta da-abundância

química destes elementos.

Na seção IV.2 é feita uma discussão mais detalhada a respeito dos resultados das abundân-

cias.

5711,o95 Mg ' 39,823 3 5657,880 Sc
). log gfs

5711,074 -2,716
5711,083 -2,756
57II ,09I  -I,856

5667,153 ScI I
Ã loggfs

5667,109 -I.772
5667,142 —I,679
5667,175 -1,887
5667,194 -1,776

5703,587 V I
A log gfs

5703,569 -0,642
5703,587 -0,642
5703,605 -0,642

Ã. log gfs
5239, 779 -0,449
5239.812 -0,356
5239,845 -0.564
5239,864 -0,450

5669,040 Sc II
). log gfs

5668,996 - I ,739
5669,029 —I,646
5669.062 -1,854
5669,081 —I,743

5727,057 V I
A log gfs

5727,075 -0,426
5727.057 -0,426
5727,038 -0,426

A, log gfs
5318,317 -2,313
5318,350 —2,220
5318,383 —2428
5318,402 —2,3I7

5684,198 Sc II
1, log gfs

5684,123 -l,735
5684.156 -I,642
5684,189 4.850
5684208 -1,739

5817,080 V I
Z. log gf:

5817,062 -0.203
5817,080 -0,203
5817,098 —0,203

1 lºg n .
“ 5657,808 —1,275

5657,841 -I.l82
5657,874 -I,390
5657,893 -1.279

5670,858 V I
). log gfs

5670,833 -0.910
5670.851 —0,910
5670.869 -0,910

5377,614 Mn I
2. log gfs

5377,673 -1,002
5377.643 -0,349
5.377,618 -0,47I
5377,601 —0,672
5377,589 -l,351



). log gfs
5399,545 -I .  195
5399,511 —0.566
5399,488 -0,945
5399,455 -I,044
5399,444 -0,854

5212,691 Co I
1 log gfs

5212,614 -I,323
5212.856 -0,616
5212,685 —0,485
52]2,724 -0,664
5212,759 -0,652

5444,588 Co I
). log gfs

5444,656 -0,395
5444,63I —0,448
5444,604 -0,343
5444,570 —0,257
5444,527 -0,182

!

5220,086 Cu I
11 log gfs

5220,080 —2,086
5220,082 -1,610
5220,084 -1,740
5220,086 -I,03I_
5220,090 -1,242
5220,092 -I ,242
5220.095 -0,936

51844  Mnl
1, log gfs

5413,613 -I.696
5413,653 —0,901
5413.679 —1,149
5413,7I4 —0,785
5413,722 -],245

5312,656 Co I
A tag gfs

5312,759 —0,422
5312.724 -0,434
5312,685 -0,255
5312656 -0,386
5312,614 -1,093

5454580 Co 1
A log gfs

5454. 648 —0,440
' 5454.623 —0.493
5454,596 -0,388
5454,562 -0,302
5454,519 -0,227

5782,136 Cu I
A log gfs

5782,032 -3,544
5782,042 -3,847
5782,054 -3,146
5782,064 -3,I97
5782,073 -3,501
5782,084 -2,800
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5420,350 M 1
A log gfs

5420,277 -2,256
5420,30] -2,I73
5420,334 -3,033
5420,376 -I,926
5420,429 -I,838

5342,708 Co I
2. log gfs

5342,647 0.013
5342690 -0,062
5342,724 -0.148
5342,751 -0,253
5342,776 -0,200

5647341 Co I
11 103n

5647,I91 -I,968
5647,200 -2,043
5647.234 -2,129
5647,261 -2,234
5647291 -2,]81

). log gfs
5782.086 -3,  146
5782,098 -3,I46
5782,]13 -2,800
5782,124 -2.800
5782153 —2,699
5782.173 -2,353

5432548 Mn I
& log gfs

5432,5]2 -4,298
5432,540 4,384
5432,565 4,494
5432,584 -4,639
5432.598 -4,733

5352,049 Co I
1 log gfs

5352,082 -0,519
5352,060 -0,484
5352.039 -0,611
5352,017 -0,478
5351,969 —I,267

5218309 Cu I
), loggfs

5218,059 -I,296
52]8,061 -0,820
5218,063 -0,850
5218.065 -0,230
5218.069 -0,452
5218.071 -0,452
5218.074 -0.106



CAPÍTULO IV

RESULTADOS E DISCUSSÓES

IV. 1 - Parâmetros Atmosféricos Finais

Sendo a temperatura efetiva um dos parâmetros mais importantes a ser determinado numa

estrela, em geral, aplicamos outros critérios para se obter a Ter além daquela fornecida pela análise

espectroscópica, & fim de compararmos estes valores e, assim, ratificar a precisão de nossos resulta—

dos para este parâmetro.

Neste trabalho, realizamos uma comparação da Te; de excitação (espectroscópica) com a

temperatura cedida pela fotometria.

Tendo posse dos diversos índices de cor para cada estrela (tabela 11.1), utilizamos relações de

calibrações fotométricas, que se baseiam em dados obtidos a partir do Método do Fluxo Infraver-

melho (Porto de Mello, 1996), aplicadas aos índices (B-V), (b—y), B, (V-I), (V-K) e (B;—VT), a fim

de calcularmos as Tds fotométricas geradas por cada uma destas calibrações (tabela IV.1). Obtidas

essas temperaturas fotométricas, calculamos então a Ter fotométrica média (Tfºtº) de cada estrela

ponderada pelo inverso da variância fornecida por cada calibração (equação IV.1).

Tf0m= zi Maiª)/(zi No?) (IVA)
Onde, '

oi — dispersão interna de c de cada calibração;

T; — temperatura fotométrica fornecida por cada calibração;

Tm — temperatura média ponderada pelo inverso da variância of.

A descrição da derivação das calibrações e suas respectivas incertezas estão descritas em

Porto de Mello (1996). O erro adotado para cada Tm, listado na tabela IV.1 juntamente com estas

temperaturas fotométricas médias, é a dispersão ponderada (650.0) fornecida através da equação

IV.2:

cm = a- [(T rua)/cf]! (n- llciª) (Iva)



Tabela IV. 1 — Temperaturas fotométricas fornecidas por cada calibração e temperaturas fotométn'cas médias com os
respectivos desvios padrões (i.e., dispersões de  cada média de temperatura ponderada pelo inverso da variância) para
cada estrela.

Objetos TM (K) T.,, (K) T,, (K) Tªm (K) Tv.; (K) Tv-K (K) Tfºtº(K) em K)
HR2483 6.069 6.081 6.287 6.090 5.942 — 6.101 98
HR2569 5.979 5.957 5.757 5.909 5.767 — 5.891 90
HR3881 5.926 5.905 5.919 5.943 5.837 5.924 5.914 28
HR3951 5.815 5.780 5.827 5.797 5.627 — 5.778 62
HR4277 5.917 5.939 5.908 5.907 5.802 — 5.904 42
HR496  5.559 .564 5.503 _ 7719  5.487 ,M134M “ b 507

Estão listados, na tabela IV.2, os parâmetros atmosféricos das 6 estrelas, determinados atra—

vés da análise espectroscópica, e a média <T> entre as Tºmam“) e Tfmº ponderada pelo inverso das

respectivas variâncias decorridas dos erros adotados para estas temperaturas: 30K para Tegmmçãº,

(tabela IV.2) e 60K para Tfº.º (média entre as dispersões de cada Tm, tabela IV.1) .  Esta <P > será

utilizada na determinação de parâmetros evolutivos (seção IV.2).

Tabela IV. 2 — Parâmetros atmosféricos dos 6 objetos obtidos da análise espectroscópica diferencial e valores médios
entre as temperaturas de  excitação e fotométricas (<T>) de  cada estrela — todas essas grandezas com seus respectivos
erros discriminados.

[Fe/H] (dexObjetos Te,(  K ) log g (dex) . (K 5)

HR2483 6.140 " ' 4,47 12  +o,12 6.132
HR2569 5.920 4,44 1,05 —O,17 5.914
HR3881 5.980 4,33 1,60 +0,17 5.967
HR3951 5.760 , 4,47 1,26 +0,l9 5.764
HR4277 5.900 4,52 1,21 +0,04 5.877
HR4496 5.580 4,51 1,19 -0,04 5.566

Podemos notar que as 6 estrelas possuem temperaturas semelhantes à do Sol, bem como

apresentam boa consistência entre as temperaturas de excitação e fotométrica. Da amostra, temos 3

estrelas ricas e uma pobre em metais; as duas restantes, no entanto, tem a mesma metalicidade do

Sol.

A determinação dos erros dos parâmetros atmosféricos seguiu os seguintes critérios.

Para a temperatura efetiva, mantendo-se os  demais parâmetros fixos, variamos & temperatura

do modelo até o valor que fornecesse, no gráfico [Fe/H] vs. x, um coeficiente angular da reta de

ajuste igual ao erro do próprio coeficiente angular. Para a velocidade de microturbulência, fizemos
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os mesmos procedimentos, utilizando o gráfico [Fe/H] vs. W),, variando & e mantendo os outros

parâmetros fixos. A diferença entre o valor obtido e o valor adotado fornece o valor do erro 10  para

Ter e &. O erro da  gravidade superficial foi obtido variando-se o parâmetro log g,  mantendo-se os

demais fixos, até que os valores das abundâncias de Fe I e Fe II apresentassem uma diferença igual

ao maior erro—padrão interno dessas abundâncias, no caso o do Fe II com O'=0,08. O erro adotado

para [Fe/H] é igual ao desvio padrão (dispersão) da distribuição das abundâncias de linhas de Fe I.

Estes erros internos dos parâmetros atmosféricos, listados na tabela IV.2, são relativamente

baixos, indicando a boa consistência dos valores destes parâmetros, o que reforça a idéia de que

amenizamos os erros sistemáticos ao realizarmos uma análise diferencial em relação ao Sol. Estes

erros foram gerados a partir de 47 UMa, pelo fato desta estrela apresentar os parâmetros atmosféri-

cos mais semelhantes aos do Sol. Estes erros foram adotados para os demais objetos de nossa

amostra, visto que todos possuem espectros corn a mesma qualidade e passaram pelos mesmos cri-

térios de redução de dados.

IV. 2- Padrão de Abundâncias

As abundâncias dos elementos químicos para as 6 estrelas encontram-se listadas na tabela

IV.3, sendo referidas ao elemento Fe, i.e., apresentamos razões de abundâncias [elemento/Fe], cuja

definição é a diferença entre [elemento/H]. e [Fe/HL

A abundância de um dado elemento químico decorre da média entre as abundâncias fomeci—

das por cada linha medida do referido elemento. A dispersão da média dessas abundâncias fornece

a incerteza observacional (cºbscwªdº) do elemento químico em questão: esse cálculo é feito para os

elementos representados por pelo menos três linhas.

Para obtermos a incerteza teórica de cada elemento químico, analisamos o erro que os parâ—

metros atmosféricos e as W;,s promovem sobre as abundâncias químicas. Para isto, variamos os

parâmetros atmosféricos de 16  a fim de obtermos novas abundâncias. A diferença entre a abundân—

cia adotada para cada elemento químico (tabela IV.3) e aquela gerada pelos parâmetros variados de:

ATef= -3OK, Alog g= +O,18 dex, Aê = +0,05 Km/s, A[Fe/H]=+0,06 dex e AW), = +2,1 mÁ (cujo

efeito sobre as abundâncias é quase idêntico ao gerado pelos log gfs), fornece exatamente o erro nas

abundâncias sobre cada um dos elementos químicos (tabela IV.4). Assim, a incerteza teórica (GW-

ea) das abundâncias dos elementos químicos é calculada a partir da composição quadráticas r.m.s.

dos erros gerados por estas diferenças nas abundâncias produzidas pelos ”erros“ de cada parMetro
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(equação IV.3). Este cálculo fornece uma boa aproximação da incerteza teórica, apesar destes erros
&

não serem rigorosamente independentes entre si.

em“: [(o[el./Fe]m)2 + (0'[e1./Fe]|ogg)2 + (o[el./Fe]g)º + (animam? + 2(o[elJFe]m)2]'ª (IV.3)

Na equação IV.3, o erro-em W;, é considerado duas vezes para levarmos em conta o erro em

log gf. 0 resultado deste erro cm;-ico em cada elemento é mostrado na  tabela IV.4.

Os erros adotados (amado) para as abundâncias dos elementos químicos selecionados podem

ser ou um erro teórico (amém), ou um erro médio observado (<oºbmmp), listado também na tabela

IV.4. O <oºbscmdº> de um dado elemento químico decorre da média das dispersões observadas (Gºb-

madº) deste elemento entre as várias estrelas;

Tendo posse destes dois valores de incerteza (61861180, <ºobservado>) Para as abundâncias de

cada elemento, optamos por adotar sempre o erro de maior magnitude a fim de não subestimar a

incerteza final de nossas abundâncias. Estas incertezas adotadas estão listadas na tabela IV.3.
7

Tabela IV.3 — Abundâncias de  cada elemento químico em relação ao Fe ([et/Fel), para os  6 objetos da  amostra, com
seus respectivos erros adotados. '

951 11114277"" 31114493" ' “
___—___, “ l º l º l  “__ ,  [ e l f  ,

c 1 -0,09 -0,03 -0,13 -0,01 0,08 0,06 0,07

"E leen  _?  3111381" '
[elJFe] [el.lFe] [ e  #v

Mg 1 —0,05 -0,01 -0,03 —0,01 -0,01 0,00 0,06

Si I 0,00 0,02 0,01 0,04 0,02 -0,01 0,07

Ca 1 0,02 0,05 0,00 —0,06 -0,02 -0,01 0,08

Sc 11 0,03 0,06 0,06 0,07 0,10 —0,01 0,08

Ti I, II 0,01 0,08 0,05 0,02 0,03 0,03 0,11

V 1 0,04 0,05 0,04 0,04 0,03 0,04 0,08

Cr 1, 11 0,00 0,03 -0,02 -0,03 0,02 0,04 0,07

Mnl  -0,01 -0,04 0,01 0,05 . -0,0l 0,01 0,05

Co 1 -0,03 0,03 0,00 -0,05 -0,05 -0,06 0,07

Ni 1 -0,01 , 0,00 0,02 0,04 0,01 -0,04 0,08

Cu -0,09 -0,03 -0,03 0,12 -0,04 -0,06 0,06

Y II '-0,-O4 ' ' 0,05 0,01 0,00 0,10 0,05 0,10

Ba 11 0,06 0,09 0,00 —0,04 0,09 0,13 0,07

Nd Il -0,08 0,06 0,04 0,03 0,01 0,08 0,12
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Apesar da W;, e do log g serem as maiores fontes de erro na composição da incerteza teórica

das abundâncias, sendo que a W;, é que domina na maioria dos casos, como pode ser constatado

pela tabela IV.4, observamos que os erros teóricos gerados são bem pequenos e apresentam, para

um bom número de elementos químicos, uma excelente concordância com os erros observados.

A partir das razões de abundâncias adotadas, podemos observar o comportamento da distri-

buição química dos elementos em relação à um padrão de abundâncias relativo ao ferro. Ao anali-

sarmos as configurações [elemento/Fe] vs. elemento químico de cada estrela (figuras IV.]a até

IV. lt), retiramos o efeito de metalicidade, e assim, uma estrela que seguir exatamente o padrão solar

de abundância terá suas razões de abundâncias referentes ao Fe alinhadas às razões solares, que por

definição são nulas ([elemento/Fe]º = zero).

Tabela IV.4 - Lista dos erros de abundância gerados em cada elemento químico devido à variação dos parâmetros
atmosféricos e W; de 16  (AT“: —30K, Alog g= +0,18 dex, Aê = +0,05 Km/s, A[Fe/H]=+0,06 dex e AW), = "+2,l mÃ),
referidos à média entre os erros de abundâncias de Fe 1 c Fe II. As incertezas teóricas e as médias das dispersões obser-
vadas são discriminadas.

W
Elementos dei./Feb., old./Feb.,“ Mel./Felip“, GM./Fe]; o[el./Fe]m, om <omm>

C 1 0,03 —0,03 0,00 0,01 0,04 0,07 —

Mg I 0,00 0,05 -0,01 0,01 0,02 0,06 -—

Si I 0,01 0,03 0,00 0,01 0,04 0,07 0,03

Ca 1 0,00 0,07 0,00 0,00 0,03 0,08 0,05

Sc 11 0,02 —0,05 0,00 0,02 0,04 0,08 0,05

Ti I, 11 -0,01 0,03 0,02 0,00 0,06 . 0,09 0,11

V I -0,02 0,02 —0.01 0,01 0,05 0,08 0,08

Cr I, II 0,00 0.01 0,00 0,00 0,05 0,07 0,07

Mn 1 -0,01 0,03 0,00 0,01 0,03 0,05 0,04

Co I 0,00 0,02 0,00 0,01 0,05 0,07 0,05

Ni I 0,00 0,03 0,00 0,00 ' 0,05 0,08 0,08
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Através desses 6 gráficos, levando-se em conta as barras de erro adotadas, observamos que

as estrelas apresentaram, em geral, um padrão solar de abundância química. Entretanto, alguns ele—
mentos, em determinadas estrelas, indicam um deslocamento em relação a este padrão. A seguir

abordamos, para cada estrela, alguns elementos de destaque em relação ao padrão solar.

HR2483

Neste objeto notamos que o carbono e o cobre estão deficientes com uma margem de incer-

teza pouco maior que laminadº.

HR2569

Para esta estrela apenas o bário está um pouco acima do padrão solar com cerca de 1 cadeado.

HR3881

Podemos praticamente afirmar que o elemento carbono encontra-se deficiente nesta estrela,

pois que seu afastamento do padrão de abundância está muito próXimo de 2 cªdeadº.

HR3951

Esta estrela apresenta o cobre bem destacado com uma incerteza muito próxima de Zandona.

HR4277

Este objeto possui o carbono, o escândio e o bário mais abundantes dentro do limite de

] Ó'adotado-

HR4496

O bário está enriquecido nesta estrela num limite de incerteza bem próximo a Zoandº.

Em nossa amostra, através de uma análise espectroscópica detalhada e diferencial usando

espectros com alta resolução e alta S/R, fornecemos abundâncias com ótima precisão, j á  que os er—

ros gerados por este tipo de análise são pequenos. Todavia, para afirmamos categoricamente que

um certo elemento químico está abundante ou deficiente em relação'ao padrão solar numa dada es—

trela, devemos verificar se a margem de erro da abundância deste elemento dista pelo menos 2 Gado-

tªdº do ponto zero de abundância, pois é quando temos uma certeza estatística de 95% para constatar

um comportamento anômalo da abundância do elemento em estudo.
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Em 3 estrelas “de nossa amostra (HR3881, HR3951 e HR4496), verificamos que os elemen-
tos destacados satisfazem este critério estatístico e,  assim, podemos afirmar que os mesmos estão
fugindo ao padrão solar de abundância química. Porém, para afirmamos que encontramos de fato
anomalias químicas nos demais objetos da amostra, seria então necessário que as barras de erros de

, nossas abundâncias fossem ainda menores para que se caracterizasse o afastamento desses elemen-
_ , ' t o sd  ponto zero de abundância; com margens iguais ou superior a Zoadomdº.

Portanto, sendo poucos os;elernentos que se mostraram, em certos objetos, deficientes ou en—

" riquecidos em comparação com, o_«padrão químico do Sol, dentro dos erros adotados, temos que a
composição química de nossos objetos estelares segue essencialmente o padrão solar de abundância.

I-V . 3 .— Parâmetros Evolutivos=

" ,O  estudo. evolutivo deuma estrela é feito através do diagrama HR (Hertzsprung-Russell),

que relaciona asgluminosidades-Ie temperaturas estelares. Tendo então posse da razão de luminosi-

dade IJLQ e Tef dos nossos objetos, podemos determinar o posicionamento dos mesmos no  diagra-

ma HR observacional (IOcf, log .ULG). Utilizamos os valores de <T> (tabela IV.2) como Ter dos

objetos'e a luminosidade de cada estrela (tabela IV.5) é derivada a partir da paralaxe HIPPARCOS

—, (tabela 11.1), f.“;

Superpusemos nosso diagrama HR observacional aos modelos de trajetórias evolutivas e

isócronas teóricas para metalicidade Z=0,02 de «Schaller et al. (1992), os quais representam bem o

comportamento de estrelas com metalicidades próximas a do Sol (Z = 0,02 equivale a, aproxima—

damente, [Fe/H] = +0,03 dex-pára este modelo). Existem modelos evolutivos desenvolvidos por

« _ este mesmo grupo, para altasrze baixas metalicidades ([Fe/H] : +0,33 dex, ou Z = 0,04, de Schaerer

et al. (1992); e [Fe/H] :..-0,37, dex, ou Z = 0,004 de Charbonnel et al. (l993)), que são mais compa-

tíveis com estrelas ricasgougpdbresem relação ao So l ,  respectivamente.

Com base nos , modelos'uteóricos de Schaller et al. (1992), para três de nossos objetos

.. _ . (HR2483, HR4277 e HR449,6):dete_rminamos massas e idades confiáveis, uma vez que estes objetos

possuem metalicidades próximas da solar. Porém, para as estrelas da amostra que se apresentam

" : ricas (HR3881 e HR3951)iou ,pobres (HR2569) em metais, os. valores,.derivados não refletem cor—

- retamentevsuas massas e idades, pois teríamos“ que realizar a interpolação zentrefos diferentes mode-

_ los,,çle evolução ,a fim de gerar ;um diagrama evolutivo equivalente à estas metalicidades, para assim,

.,, «,.obter os valoresecorretosvdesses,seus patamares. Não-;nos preocupamosicom este tipo de precisão
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uma vez que a obtenção de massas e idades de Objetos estelares não 'é o objetivo principal de nosso
trabalho. Logo, para as estrelas cujos parâmetros evolutivos não foram bem determinados, faremos
mais adiante uma análise qualitativa a respeito dos erros cometidos em suas massas e idades. .

Ao comparar os modelos gerados para diferentes metalicidades aplicados a estrelas de baixa
massa (of! < Zap/(©), Charbonnel et al. (1993) observa que a SPIZ se desloca para o azul a medida
que a metalicidade decresce, i.e., os pontos correspondentes a'e'stas massas sobre 'a SPIZ (Sequência

Principal de Idade Zero) passam a equivaler aaltas temperaturas efetivas e luminosidades, o que

corresponde a um deslocamento das curvas do modelo para a esquerda epara' cima no diagrama HR,

pois a, temperatura neste diagrama é crescente no sentido da direita para a- esquerda..

Por outro lado, quando a metalicidade aumenta, ocorre efeito contrário: os pontos corres-

pondentes a um certo valor de massa se  deslocam para a direita e para baixo, o que corresponde a

menores temperaturas e luminosidades, respectivamente. A consequência disto'é que'os valores dos

parâmetros evolutivos das estrelas para as quais usamos modelos com metalicidade inferior à real

sofrem os seguintes efeitos: as massas estão subestimadas e as idades'estãO'superestimadas. Efeito

inverso se verifica se utilizamos modelos com metalicidade. superior à'real: neste caso superestima—

, mos a massa e subestimamos a idade. - '
A seguir explicamos como determinamos para os 6»obj,etos da amostra-, no modelo evolutivo

de Schaller et  al. (1992), os seus parâmetros evolutivos.

Realizamos interpolações e/ou extrapolações dos pontos representativos das estrelas no dia-

grama HR em relação às curvas de trajetórias evolutivas para a estimativa das massas (figura IV.2),

e em relação às isócronas teóricas para estimativa das idades (figura IV.3).

Verificamos que a maioria das estrelas possui massas bem próximas à- do Sol; podemos

afirmar isto até mesmo para as estrelas cujos parâmetros não foram bem estimados, pois todas esta-

riam dentro da faixa de 0,9 ellº a 1,25 ellº independentemente da metalicidade Z usada no modelo.

: -As razões destas massas em relação à massa solar estão listadas na tabela IV.5: para HR2483,

HR4277 e HR4496 as massas estão representadas corretamente;'HR3881 e HR3951 são na'realida-

, de estrelas com maior massa do que as apresentadas e HR2-569 tem uma massa menor do que a es-

-— timada pelo modelode Schaller et al. (1992), segundo as considerações no deslocamento das'curvas

acima descritas. ' , . «. -

A tabela IV.5 lista também as idades dos 6 objetos. O resultado femecido pela figura IV.3

nos revela seguramente" que.-temos uma estrela relativamente jovem (HR2483), uma comida'de algo

« superior à doSol ,(HR4277) e, para HR4496, não foi possível «estimMOs o valor de' sua idade“ pelo

fato deste objeto localizar-se exatamente sobre a SPIZ, onde ocorre uma proX'imid'ade'muitof grande



entre as isócronas teóricas, como pode ser constatado no diagrama correspondente. Para as demais

estrelas obtemos idades aproximadas, pois temos que levar em conta a super ou subestimativa na

idade de acordo coma  metalicidade estelar do objeto em questão. De fato HR3881 e HR3951 têm

idades menores do que .as listadas na tabela IV.5. De qualquer forma podemos dizer que HR3881

teria uma idade comparái/el a solar e HR3951 seria a estrela mais velha de nossa amostra; HR2569 é

uma estrela mais antiga do que aparenta ser pelo diagrama de Schaller et al. (1992), e ainda assim

apresentada uma idade semelhante à do Sol.
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IV. 3. 1— Gravidade Superficial Astrométrica

Com a finalidade de nos certificarmos da confiabilidade do valor obtido de cada gravidade

superficial resultante da análise espectroscópica, realizamos o cálculo da gravidade superficial evo-

lutiva (ou astrométrica) para cada estrela. Partindo de relaçõesifísicas e astronômicas básicas, po-

demos construir uma expressão geral para o cálculo do valor da gravidade superficial.

Seja

g. := G “(_/Rj
gº :=  G oitº/Rºº; onde g. — gravidade superficial na estrela

gº — gravidade superficial no Sol

G — constante de gravitação universal

all., R . — massa e raio da estrela

ellº, Rº  — massa e raio do Sol
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Então,

g./ge = (“(_i 9491192) (IVA)

Como L : 41£R2 O' T., 4 ; onde L — luminosidade do objeto

R — raio da estrela

0' — constante de Stefann-Boltzmann

c — temperatura efetiva da estrela

![

L.!Lca = (R..2 mg)/(Rºº m;)

Rim; = (Lam.) (Tá,/refer (NS)

Aplicando—se (IV.5) em (IV.4):-

«É../gº= (c#,Lº/ wºw ("ref./'refº)“ (Nó)

A partir da paralaxe n HIPPARCOS e da magnitude aparente V (tabela 11.1) obtemos & magnitude

- . absoluta visual Mv da estrela.

MV=V+5+ 510g1t

: A Mv ajustada pela correção bolométrica CB de Habets e Heintze (1981), numa escala em que a

CBJ-0,07,  “fornece. o fvalor'daçmagnimde absoluta bolométrica Mbºl. O cálculo de Mbol “foi realiza-

' do para cada. estrela, e está listado «na tabela IVS ' »

Mbºl : Mv + CB

Então, sendo por definição, AM : Mbºle - MM. = —2,5 log (Le/L.)

log (Lº/L.) = -0,4 (Mbolº - Mm.)

). » . r .

. , ;  . v , ' .É .  . . . > -. LQ/L.=10-Q4AM ; . ( IV7)
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Onde,

,Mbºkº — magnitude absoluta bolométrica do Sol;

Mw. .“ magnitude absoluta bolométrica da estrela; AM — diferença de magnitudes.

Temos por fim, aplicando (IV.7) em (IV.6):

g.!g, = (w./» w,).log.<nf.fref,)4 10'ºMM

log (g./gº) = log (all.! 01%) + 4 log (Ta./Tºrº) - 0,4 (Mbºlº- Mw.) (IV.8)

Ao aplicarmos parâmetros do Sol com Tefº : 5.777K (Neckel, 1986), log gº  = 4,44dex, Mbolºª'

4,75, e considerando como melhor aproximação de Tada-estrela o valor de <T> (tabela IV.2), a

equação IV.8 assume a seguinte forma:

log gm!“ = log (c:/(J ellº) + 4 log <T> + 0,4 M501.º.'—- 12,51, . ' . ('IV.9)

As gravidades astrométricas calculadas para cada objeto estão listadas na tabela IV.5, bem

como os seus respectivos erros. O erro de gm], foi derivado a partir da diferença entre o valor origi-

, nal de log gevºL (ou seja,_ cálculo de log gm], aplicando-se, naeqúação 'IV.9, os valores das razões de

massas, <T> e Mbol) e o valor de log gm], calculado com estes parâmetros variados de l o  de-seus

respectivos erros, com exceção da massa, pois este parâmetro possui pequeno erro interno, como

pode ser constatado na figura IV.2, não tendo grande influência na determinação do erro da gravida-

de superficial astrométrica. Podemos notar ainda que os valores destas gravidades evolutivas, den-

. tro dos erros encontrados (que são bem menores que ,os fornecidos ;pelo=anâlise espectroscópica),

estão em boa concordância com as gravidades superficiais listadas na tabela IV.2, confirmando a

consistência da análise que realizamos.

IV.4 — Comparação de Resultados com Outros Autores

Pesquisamos, na literatura, artigos referentes à análise de abundâncias em estrelas de tipo

solar, nos quais a amostra analisada continha obrigatoriamente ao menos uma das 6 estrelas por nós

selecionadas, para comparamos os resultados de nossa análise.

_,,_41_



Tabela IV. 5— Encontram-se discriminadas para cada objeto as magnitudes absolutas vis'uais, as Correções bolométricas
de Habets e Heintze (1981) as magnitudes absolutas bolométricas com seus erros, as gravidades evolutivas com seus
erros as idades das estrelas, as razões entre as massas estelar e solar e as razões entre as' luminosidades estelar e solar.
O erro em magnitude bolométrica decorre da  diferença entre o seu valor real e aquele obtido quando variamos & parala-

. xe de  l o  (tabela II. 1), levando se em conta também o pequeno erro de  0,01 em CB. Os  valores de  log (I./Lº ) são
obtidos a partir da equação IV 7.

objetos , _Mw : .CB Mw ah.. ello/(º tom,. q“,. ' logm/L,) 109

HR2483 4,16 +0,06 4,22 0,04 1,13 4,39 0,02 +0,  212  2,0
HR2569_ 4,54 g,, 41,01 4,53 0,05 -. . 1,04 4,42 0,02 ' ' +0,088 3,6
HR3881 3,76 +0,01 3,77 0,04 1,09 4,15 . 0,02 , +O,392 S. 3
HR39jlà, 4,49; «,,-0,09“, -4,40- 0.04 "0,97 4,29 "0,02: mm 82
HR4277 4,31 , -0,02 4,29 0,03 , 1,03 , 4,30 . 0,02 +0,184 6,2
«490,6r 5,43- 0 ,8  5,25 ' ;03  "0,96 ' 4,56 0,02” -0,200 -

;,NQ, catálogoóierçayrel et—al. (1992)  foram achadas análises espectrocópicas detalhadas para

todos os objetos da amostra, exceto para HR2569. No entanto, estas análises estão baseadas em

. espectros obtidos, çomplaças fotográficas, e que.» foge ao objetivº! de 'fazer uma comparação entre
,_ dados,.açlqgiridoseomtécnicas semelhantes ,a. nossa. « Por'este motivo :não comparamds nºssos re-

sultados com aqueles—obtidos,po_r,,estas análises antigas,

Barral-11124833 HR4496 não, encontramos nenhuma análise realizada com base em detetores

. :ÇÇD- Slªndº; assimcos ,rçsultadosipor nós obtidos ,para os parâmetros atmosféricos e abundâncias

.- LQUÍHIÍCQS desses—£.ohietqs Q:.HRZÉÓQ, «parecem ser os“ primeiros, publicados na literatura,«derivados

de,,urna-análise ºSPºQtrQSCÓpíCªg,di.eenQial detalhada utilizando" recursos “modernos de observação e

de aquisiçãode dados.- ::=. '.— - O..;

Autores como Edvardsson et al. (1993), .Tomkin et. al. (1995) e Gonzalez (1998) determina—

- , i r am tanto parâmetros atmosféricos quanto abundâncias paraalgunselementos químicos em comum

com, nossa amostra. , Agdetegminaçãovde parâmetros .evolutivosfoi também realizada por Edvardsson

et al.',(1993)-evGonza1ez (1998); assimcomo'porgFuhrmann et al. (1997).

Edvardsson et al. (1993), com o objetivo de melhor compreenderá-Evolução químiCa-de nos-

sa__,Galáxia,- seleoienotreranvalisou,cerca.deZQQ objetos estelares deftipocspectral F e G. Este con-

—junto;c_1ees,trelas, engloba de nossa amostra os  seguintes" objetos: HR38'8 lui-1123951 e HR4277.“=' Cabe

fâSêªltªr que 'ªªªlãálissàíeilª,p9r estesautores' não 'é tão detalhada quanto a. nossa, “porém—'os «reSulta-

”dos, de, sua análise,—“fornecemgvalorcs,dej'vparârnet'ros-atmosféricos eV abundâncias- muitd confiáveis

devido à pequena dispersão interna apresentadas por estas grandezas. 'N“

Com base nos parâmetros atmosféricos gerados por Edvardsson et al. (1993) ,  Tomkin et al.

(1995) determinou a abundância apenas para o carbono a partir de 5 linhas deste elemento presentes
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_ na região K7lll—2t71-20niedidas numa «“arrlºàt'ra de 105 objetos de após F e _G, da qual HR3881,
HR3951 e HR4277 são integrantes

. Fuhrmann et al. (1997) realizou uma análise espectroscópica p&a 51 Peg e' 47 UMa, gerando

os  parâmetros atmosféricos destas estrelas a fim de verificar 9 estado evolutivo desses objetos, que

têm a companhia de planetas com massas comparáveis & de Júpiter, através de 'trajetói'iasevolutivas

bém ajustadas aos parametros atmosierieos dessas eStrelas _

Gonzalez (1998) realizou uma análise espectroscopicadetalhada e diferencial em relação ao
l_l &

Sol em estrelas de tipo solar também candidatas a terem ao seu redor um planeta de grande massa.

mento dos espectrºs quanto os  modems de atmosferas e método de análise realizados e adotados por

Gonzalez (1998) são bem parecidos com os nossos, e por isto os valores absolutos dos parâmetros

atmosféricos e abundâncias desteiautor- têm ummaior'Ípesofnarcomparaçãô-cdriªi—ºdsªhossºs resultados
! ,  para-esta estrela.

». Comparando os'rpabâmdtros'atmosféiªicos d'e H—R3881,?»HR395'l'e—HR4277 Obtidos portada

.autor citado g(tabela IV. 6) ,—'dGMOSJque'há uma excelente”'eoncordânICià; dentro das margens de'erros

obtidas, entre a maioria dos parâmetros. rVerificarrios que o acordo entre maioria das abundâncias

, químicas.-dos elementos comuns selecionadospelos diversos “autores,“ nas respectivas estrelas, é

também muito bom, levandor-se em consideraçãoasªbarras“Ade/ferros adotadas para a [razão de abun—

___-_dância em cada trabalho (tabelas TV;—Tia até/t WEC); Notamos; ºperem, que a abundância do magnésio

nzob t ida—por  Edvardsson et al. (xl 9,93“),.-.enCOntra—se bem-elevada para AHR39-514 ' em relação àquela por

nós derivada (tabela IV.7b) — de fato Edvardsson classifica esta e outras estrelas'como Estrelas de

u_pNaMgAl, por encontrar“, nestes objetos, esteseleníefit'os químiCOs eSpeciticar'nente'em excesso. “En—

_ tretanto, Tomkin et al. (1997)»egealizando.. uma análise mais detalhada. que af—de Edvardsson et al.

(14998), verificou que na  realidade não existe o enriquecimento destes elementos ne's'tasestrelasr Os

resultados de abundânciasfªencontrados por:,Tomkin et'lal.“ (1997) «são? sensivelmente menores que

_ ':,.&qucles.obtidos por-Edvardssonfetal. (199,3); " '

Realizamos vass imrum'a  comparaçãmfparáfHR3951,-ehtre—asitas—abundâncias de Mg  —e ou-

]rosªelementos químicos geradas pelaanálisede'Tomkin eti'al. (1997)-e aquelas decorrentes de nossa

'.,análise. _Conformepodevrsenlconstatado. pelatabela IV.8;=existe um excelente acordo ”entre estes va—

lores, dentro das margens de -erros..consideradas :pornósLe esta'—últimos autores para cada “abundân-

cia química.
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' TabeliIVj L': PWehcs-ãúhõíféricos finais obtidóslnesm nab'àlh'o', assim 001110 08 dc:EdVa1:ds80n et al.. (1993), Fuhr-
mann et al. (1997) e Gónzálei (1998) pára'HR3881,“ 111139510 H'R427'7, com suas respectivas ineenezas de acordo com

.caaautor,  — "' " í ' r '  __ '— ;* ' "

. HR3881 5980 4,33 _ 1,60 +0,17
, HR3951 5760 4,47 1.26 +0,19

HR4277 5900 4,52 , 1,21 +0,04

(Edvardssªón et al.) T,, 1 SOK log g i 0,2dex & :|: 0,3 Km/s [Fe/H] i 0,10dex
HR3881 5899 4,12 1,70 +0,o4
HR39541 5746 4,02 1,70 +0,10
HRÉZZ—T. ' 5331 , ., 14134. - . 1»4º.- . '. " " A'+º» º ª

(Fuhrmann et al.) T,, :t 70x log g :|: 0,10dex & 1 0,20 Km/s [Fe/H] :|: 0,07 dex

HR4277 5392 4,27 1,01 0,00

(Gon'zá1ez) T;,ç'i 751; _ , — ' iog g :f: 0,0501311 , ; ,, 130,10 Km/s [FelH] 10,06 dex
11134277 '. 58.901, .. ", . ª , 4,25 1,00 , -_ +0,O1

&». . . .;- , '

Tabelà IV.7a —- Razões de abqnçâncias relativas ao Fe, em HR3881, obtidas por Edvardsson et al. (1993), Tomkin et al.
(1995) e este trabalho, com 'ó's' respebtivos erros gerados, para elementos químicos em comum.

. , HR3881.  , Edvardsson et  al. (1993) Tomkin et  al. (1995)

[C/Fe] , - 0,03 :1: 0,10 013 ;t 0,07
l[Mg/Fe] 0,13 20,05 __ ' “_ _ , -» ' , . , -0,03 30,09 ,

['súpêi ' 0373005 ' * . ' - ' ' . 0,01 110,07 .
[Ca/Fe] 0001005 — 0,00:1:0,08
[Ti/Fe] 0,09 :|: 0,05 - 0,05 1 0,11
[Ni/Fe] 0,03 & 0,05 - 0,02 :!: 0,08
[Y/Fe] -O,13 :t 0,05 — 0,01 1 0,10



Tabela IV.7b— Razões de abundâncias relativas. ap Fe, em HR3951, obtidas porEdvardssonnt al. (1993), :Tgmkin et al.
(1993) e este trábaÍho, com Os respectivos erros gerados, para elementos químicos em cqmum)

Tabela IV. 7c— Razões de abundâncias relativas aq Fe, em HR4277, obtidas por Edvardsson et al. (1993), Tomkin et al.

0,27 :|: 0,05

0,07 1 0,05
0,04 1 0,05
0,04 1 0,05
0,05 1 0,05 '
-o 12 1 0,05
-0,0Si0,05

0001010 ' 90011007

0011006
0,041007
0061008
0,0210, 11
00410 03
0001010
90041007

* (1995) Gonzalez (1998) e este trabalho, com os respectivos erros gerados, para e1ementos qufrrúcos em comum.

1:
- Edvardsson e t  al .

(1993) ' ' ' »

0,05 i 0,05

0,03 :1: 0,05

0,00 :1: 0,05

001 1 0,05
008 1 0,05

"0 ,03  1 0 ,05

(1995)

—0,05 :!: 0,10

__,45—

Tomkin e t  a1.
(1998)

-0,01 &: 0,09

-0,02 3: 0,09

0,03 1 0,05

0,04 :t 0.05

0011 0,05 *
004:1:0,06

0031009

-0,06t0,08

0,1210,08

0,08 1 0,07
-0,01 1 0,06
002 1 0,07
70,02 1 0,08
0,10 10,01?

. 0,03 110041 1 .

"6101.19.08."
0101010
0,09zt007



Tabela IV. 8— Razões de abundârncias relatjvgs ao Fe, em HR3951, obtidas por Edvardspon et alí (1993), Tomkin et al.
" ' (1997) e este trab'àlho, com 'os respetítiVOS erros gerados, para elementos químicos em comum. Nota-se a sensível dife—

rença entre as abundâncias de  Mg geradas por Edvardsson et al. (1993) e Tomkin e t  al. (1997). O acordo de Tomkin et
_ al (__-1 997) ;_çom, nossqsabundâncias _é excelente.

-001i007. “_ 40,09: 0,02
[MÉÍÉé] diª: 005 0,02 : 0,05 -o 01 : 0,06
[85/n 0,07 : 0,05_ 0,91 : 0,01 0.043: 0,07
[Cay—Fe] 0,04 : 0,05: 0 00 : 0 01 0,06 : 0,08
tsc/Fe] ' ' l-V " 004:_0,02 007 10,08
[Ti/Fel" 0,04":0'.65: ' 0,03 : 0,01 " o 02 : 0.11: '
W/Fé] 1-  , " 'ª0,06:0,01 ªo,o4:008
[Nilal . 0,05 :005 0,04: 0,01 0,04 : 0,08 ' *
[Y(Eq] 730,12: 0,05, 0,01 : 0:08 em  : 0,10“ ,
[Ba/fe] ;0,08 :o, _05___ __ 40,92, _:_9;01_ womzizoma '

_ .gogpo_já espçgáyqrpqs,_gsjipcqrtez_gg geradas.. tanto para, os parâmetros quanto papazas abun-
dªªºiªª Idºsº“??? 5183988? anªl.—iªrª; slasçonzalez; (139.98). sãº. bemapequenªs 6. muitº próximªs.
ppis que.,egçasforarn__difqençigigem relação 801801, reduzindo 'apreciavelme'nte os erros sistemáti-

? _
cos, e formam um conjunto homogêneo de dados. .

5 ,  _ __ A .vefificªgãº dos içstêêçs _çyqlpgiygsgpara;HRQ881,>,.:HR39;5;1"e HR4277,.—foi.feita em nossa

r_gnálige, e _,naguçlq reªlizadª_Bgr,:1351yardsspn'r'et na), g1293),i;que ,não se, (preocupou em derivar ªmassa

1335838808 __objeros._jtr_mgrrn et_ al, (1997); Gonzalez (($$$).fzojmecemos parâmetros de evolução

,para 1%4277W31613çlç ,ogtrogobjçtgs, quenpymomemomão..nºsúmejressam. «Gonzalez . ('1a998)'deri-

.Vºuzªi—ªdª-ª grªxiçiaçlc &VQWÚYª Pªgª-p&aºbjçtos «de suammóstra, “que-'para 47“ UMa foi iguàh' 8427 i

; 0,95 de;, cuja esgírnatiyage nmàtqpróximafdo yalor eSpectroscópicoporzele obtido e com ridssàvpró-

aria gravidade! Astrgmétnica: (4,310 ,d:,.Q;02), inclusiweç'moªíaspec'toª da incerteza. Este-' àutor ítàriibém

_PEiIÃZQU_ªS Pªralama dogHBªPARGOS,(ESA, 1991),
, , “  Ajabçlg Nçâ'CPm-para-as. massas. e:.ídádés “obtidas. porzéada? 'atorfapenàs para 47 UMaS'pois

ªsterobjetoyé º.ºãmlrmiôntre,,tºdQS':os»:trabalhosíquederiwárámuparâmetros(evolutivos e ' é  "uma“dà's es-

trelas de'-Rºssajªmqstrfaqmtem estes, zparâmetrosebemídetenninadosg
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Tabela IV. 9— Massas & idades estelares estimadas para HR4277 (47, UMa) por vários autores utilizando diferentes
modelºs evolutivos

"Edvardsson e; ” ma;  " ' " sem; ;.EstmTrzhalho "
*” “º“-ª ª'“ idade “"'-“'“" “ªº" trªi-“ãe” 'iaáde , T;“ 1 '"ídàdeMCL/z ,. - «xâv . ' z .: (Galos)— “ª? º “(Garros)”. “ªº? (Genes) “ªº, scams)

""Hr<4277.'_j ' '- 691130 1031005 7,4:19 1,031003 8,0+2,0 11,03 6,2

“Notamos que o valor absoluto da massa para 47 UMa por nós estimado é exatamente igual

aos derivados por Fuhrmann et al (1997) e Gonzalez (1998). As idades indicadas por estes autores
a .“

e por Edvardsson et al. (1993) para 47 UMa apresentam um excelente acordo entre si e com o nosso

próprio resultado, levando——se ,Çglõgaidºrªçãº as margens de erro adotadas. Porém, em valores

absolutos há uma pequena discordância entre as idades'estimadas. Segundo Fuhrrna-nn et al. (1997),

a incompatibilidade entre estimativas de idades estelares 'had'é muito atípica. Acliarms que o fato

[de  estarmosSomparanclcªwrçsgliltados obtidos a partir de diferentes.modeloseyoluttvos para diferentes

metalicidades seja a maior causa desta discordância entre os valores dos parâmetros evolutivos for-

necidas pelos diferentes autores, particularmente no que se refere ao acordo entre as idades. Esta

fincompatibilid'adepersisteªaindaf'que derivemOSªnmassas'e idadesªliasêadás 1tª,-mªmoc'l'elos evolutivos

rende: secaplique umagrigbrOSa metodologialestatí'stldafcomo %%%a dos resultad03"eniiontrados por
IFuhrmann et anciºsa-epa; ,Ngiâz: iBertell—iªª(1'998), estes últimos mentionàaoshófardgó deªG'ónza-
lez (1998).

Finalmente,—ªbiàservamosãimaí expreSSiVa dispersâofd'e metaliêidãde'dentro “diel'ªnossa pequena

'amostrazde'estrelasude '-'0,1-7fd€x "a.l '+O,1-9 ªdex em l[Fe/H]Í' Corno *óúúõªeicê'mplof 'Pérn'n Et ªai.“ (1988),

;ao analisar 4 estrelasvanãs“de“tipoª'espECtraliG e K, na Viiinhanç'à do 861, classificadas c'ofnoªesftªrelas
de “populaçãonIIdo ..discoªª'galáoti'co, detectou “tambémªªuma “grandeªdispersãoªemª metalicidade de

,leíH].:v=- -O,59.u.deªx'a [Ee/,H]:=.+Oí;26 .dexk 'IfaiSª'evidências-'São reforçadas 'porªEdvard'sson et al.

;(,19973) que, numa amostragem muito mais expressiva «de-200 eStrelasª' de tipo F -e' G,"obteveuma

, ªnotáweldispersãolde,metalicidadefentre estrelas de mesríiaridiidé-“enwdlstânciaigalat'ocênt-rica média.

Com base no trabalho publicado por Wooley em; (.]-970), «verificanóe que os nesse-s objetos possu—
g riem-.distânciasrgalatocêntricasl'médias muitopróximas»dafsol'arzietytêmórbitas gal'âticas não muito

, distintas ,da solar.—.;A'Adotandozparaio Sol uma distância galatooêntrica médiafdeªBjS km,?)bómunaeme
citada na literatura, temos que:“cindoaestrelasde noSS'ammostra apresentam distâncias-entre 8,3“e 9 ,2

kpc, exceto HR3951 que possui distância galatocêntrica média de 7,0 Kpc. HR2569, HR3881 e

HR4277, além de possuírem órbitas semelhantes à solar, possuem idades semelhantes e representam

uma faixa de dispersão de metalicidade com extremos simétricos (-O,l7 dex < [Fe/H] < +0,17 dex).
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Portanto, este pequeno número de objetos 'de-nossa amostra reforça o fato de que grandes dispersões
de metalicidade realmente ocorrem em estrelas com idades e distâncias galatocêntricas médias pare-

cidas, em acordo com resultados encontrados por Perrin et al. (1988) e Edvardsson et al. (1993).

Á título de especulação, os reSultados obtidºs para 47 UMa, estrela em tomo da qual foi

detectado um planeta com cerca de duas vezes a massa de Júpiter, posicionado a uma distância de

47 UMa equivalentevà'metadedaquela que Júpiter dista 'de Sol (Butler &'“ Marey, 1996), sugerem

uma interessante-possibilidade. Estrelas que apresentam parâmetros atmosféricos 'e- evolutivos
muito próximos aos doBol, e ,partipularmente quefapr'esemem; metalicid'a'des Semelhantespodem
ser'candidatas aformaremsistemas planetários parecidos com .o'nosscz. :REconheeidáme'nte, a base

estatística para especulações neste'sentido elfracaª_p9is,po_uc9;mais— doque 720, sistemas planetários

extrasolares são eonhecidos atualmente (Marcy,'191_99). .lintretantqwdentreas estrelas "que possuem

sistemas planetári.os,_ 47 _UMa é amais semelhante ao _Solem termos- dos parâmetros astrofísicos e é

a única com um sistema planetário remotamente semelhante ªº,."ºSSO:

' '—-'48-——



ÇAPÍZI'ULQ-Mca

,ÇDNCLnsQEs

__; ,A. réªliãêçãº (199133 ªmáliª? detªlhªdaifã diferencial'temgrelaçâmao;Sol—de' um conjunto

hQIpºãêªçºz-dº. ªêpêºtªºêfdºjªlã? qualidade; dao estrelas de=tipoisôlâ,'ªíperriíitiu'aªêietéiªmina-

sãofnrêpisados parâmetros. atmosféricosra abundânclásuae *flõªélefifie'n'tos «malucos-lábiª Mg,
Si,..Caç-Sc,“ Ti, v ,  cr, Mm Fe, Co; NígºiCugªfêB'âgf-Ndít &éésàªãbjâoév sand-“dba; 'õ'sªºêrêã's es-
afinados-ªdos diversos—parâménrõs-são ãâàta'iíteíieduªiiãõé;

Os modelos-'de 'àrriôàfêfásªêstélãiªesªSãfiâõslª'iããióM“qúê'ª'ás estrªdas“ analisadas têm
“temperaturaS'bemª semelhantes ã'dó S'ol,' aque“ àsfnes'rhaé essencialmente seguem o padrão
solar de abundâncias químicas 'dentrõ'd'o's "erros Obtidos, apesar“ de termos encontrado em

determinadas estrelas alguns elementos químicos deficientes ou enriquecidos em relação à

este padrão no limite de 26.  A análise do estado evolutivo dessas estrelas revela que todas

possuem massas próximas à solar, e representam um conjunto de estrelas desde jovens até

um pouco mais velhas que o Sol.

Em acordo com Edvardsson et al. (1993) e com Fuhrmann et al. (1997), constatamos

que 47 UMa é a estrela de nossa amostra mais semelhante ao Sol, tanto em relação à tempe-

ratura efetiva e metalicidade, quanto aos parâmetros evolutivos de massa e idade. Ressalta—

mos também o fato de que esta estrela possui o sistema planetário mais parecido com o so-

lar, dentre aqueles que até o momento foram descobertos. Todavia, as especulações sugeri-

das como sendo fatores implicativos neste tipo de formação planetária não têm ainda uma

base estatística muito satisfatória. '

Finalmente, ratificamos a idéia de que o enriquecimento do meio interestelar se dá de

maneira complexa e heterogênea ao obtermos de nossa amostra estelar uma significativa

dispersão de metalicidade'para estrelas de mesma idade e posição na Galáxia.
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