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RESUMO

O intuito deste trabalho foi o de selecionar eatrajue sé@o similares ao Sol através de
fotometria e posteriormente analisa-las espectpisamente para entdo compara-las com o0s
parametros estelares conhecidos do Sol e claskificeomo gémeas ou analogas solares. A
observacéo fotométrica foi feita utilizando o instiento FOTRAP instalado no telescopio
Zeiss (0,6m) situado no Observatérido do Pico das.Das 75 estrelas da lista 36 obtveram
resultados satisfatorios dentre estas, 13 estesiti® dentro do intervalo de 0,01 mag do
melhor valor considerado para indice de cor B-\rselpossuem também magnitude absoluta
compativeis com o Sol. Através deste trabalho &ipelsdizer que o método de escolha de
candidatas para gémeas solares atraves de ingicesas e distancias é bem confiavel. Com
os dados obtidos foi constatada uma eficiéncia pexanadamente 36%. Varias estrelas
interceptam a isdcrona com metalicidade e idads,solque indica que estas tém parametros
muito préximos do Sol. A observacéo espectroscdpicieita usando o espectrografo Coudé
no telescopio Perkin-Elmer também situado no Olagéro do Pico dos Dias. Os dados
foram reduzidos usando os pacotes de reducéo e &anedida da largura equivalente foi
feita usando o programa Ares. A determinacédo daapetros atmosféricos foi feita usando o
programa MOOG e os modelos atmosféricos de Kurl@as 7 estrelas observadas
espectroscopicamente as estrelas HIP 36512, HIP6481P 63048 e HIP 79672 podem ser
consideradas gémeas solares tem seus parametiasessidénticos ao do Sol considerando
suas respectivas incetezas.

Palavras-chave: Gémeas Solares, Espectroscopm&ia.



ABSTRACT

The aim of this work was to select stars that arelar to the Sun through photometry and
subsequently analyze them spectroscopically and toenpares them with known stellar
parameters of the Sun and classifies them as wviesnilar solar. The observation was made
using the photometric instrument installed on FOPRZeiss telescope (0.6 m) located in the
Pico dos Dias Observatory. From the list of 75s5ta6 obtained satisfactory data, 13 stars are
within the range of 0.01 mag, considered the balstevfor solar BV color index and absolute
magnitude are also compatible with the Sun. Thrabhghwork we can say that the method of
selecting candidates for solar twins by color ireeand distances is quite reliable. With the
data obtained was found an efficiency of approxatyaB6%. Several stars with isochron
intercept solar metallicity and age, indicatingtttieese parameters are very close to the sun.
The spectroscopic observation was made using thedéCepectrograph at the telescope
Perkin-Elmer also located in the Pico dos Dias @fagery. The data were reduced using the
reduction packagkaf and equivalent width measurement was made usagrés program.
The determination of atmospheric parameters was desing the program MOOG and
Kurucz atmospheric models. Of the seven stars wbdespectroscopically the stars HIP
36512, HIP 49756, HIP 63048 and HIP 79672 may bwesidered solar twin has its stellar
parameters identical to the Sun, considering #rears.

Keywords: Twin Solar, Spectroscopy, Photometry.
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INTRODUCAO

Conhecer muito bem o Sol sempre foi essenciaktrafesica. Alguns parametros do
Sol como o indice de cor BVe metalicidade sdo usados como padrdes para muitas
calibragbes astronémicas (STROBEL, 1996). Um exerdso € a determinacdo da escala
de temperatura efetiva também a calibracdo destpei@tura efetiva de modo fotométrico
(STROBEL, 1993). Os indices de cores solares fimaponto zero para transformacfes da
evolucdo estelar tedrica, assim como isOcronass pacampo observacional e isto tem
implicacbes importantes no entendimento de idadedages (VANDERBERG, 1985 apud
STROBEL, 1993). Entretanto os indices de cores @los&0 muito pouco conhecidos nos
mais importantes sistemas fotométricos devido ao ksého intenso e extensdo no céu
(STROBEL, 1981). Para exemplificar esta informabasta comparar a magnitude do Sol
com a magnitude da estrela mais brilhante do nogsg Sirius @ CMa). A magnitude
aparente do Sol é algo em torno de -27, enquambagnitude de Sirius € de —1,5, o que
corresponde a uma diferenca de fluxo da ordem #&.10

Mas quanto mais se estuda o Sol melhor se entpredlele ndo é uma estrela padréo,
vide sua metalicidade que € mais alta do que seragara estrelas de sua idade em nossa
galaxia.

Dada a importancia do Sol como padrdo, da neatside se entender melhor a
evolucdo estelar, baseados na estrela mais praemmeds e o grande interesse na busca por
outros sistemas planetarios, a busca por estrétagares ao Sol se tornou também
importante.

Neste trabalho sdo observadas algumas candidat&naeas Solares usando
fotometria e espectroscopia de média resolucéo.a&mbtidas no Observatorio do Pico dos
Dias em Brasopolis — MG e séo apresentados odadsslobtidos.

No Capitulo 1, é feita uma introducédo sobre o tensabre as técnicas utilizadas nas
observacbes. No Capitulo 2 é apresentada a insitagé® utilizada e no Capitulo 3 séo
apresentados 0os métodos observacionais aplicadé@&pulo 4 mostra como foi feita a
reducdo dos dados tanto em fotometria como esgeop@ e o Capitulo 5 trata da analise

dos dados, seguido das conclusdes finais.

! indice de cor é a comparac&o de magnitudes ohinagois filtros diferentes. Neste trabalho a fattia foi
feita usando filtros do sistema fotométrico de doon O indice de cor B-V, por exemplo, € literalteem
magnitude no filtro B subtraida pela magnitudeitimfV. Os indices de cores séo usados para estiamneos
parédmetros estelares como temperatura efetivavadgde superficial.
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CAPITULO 1 — GEMEAS SOLARES E TECNICAS OBSERVACIONAI S

1.1 — Gémeas Solares

Estrelas gémeas solares séo, por definicdo, &strdénticas ao Sol em todos os
parametros astrofisicos, isto €, luminosidade, mastade, temperatura, gravidade, raio,
velocidade de rotacdo, campo magnético, microtuioidée atividade cromosférica (PORTO
DE MELLO, 2000). Tudo isso dentro das incertezaseokacionais. Acredita-se que tais
estrelas apresentam uma grande chance de hosped@stemas planetarios similares ao
nosso e, talvez, abrigar vida como nds a conhecqems base em carbono e agua).
Andalogas solares séo estrelas cuja incerteza nglobenos parametros solares, entretanto
estdo bastante proximos destes. Ou seja, com tata@erdentro de 500K da temperatura
solar, metalicidade dentro de um fator de dois @tahlcidade solar e ndo ser uma estrela
binaria (SODERBLOM, 2011).

1.2 — Busca e Identificagdo de Gémeas Solares

Hardop e Cayrel de Strobel foram uns dos primearasiciar as buscas por gémeas
solares. O principal objetivo de suas pesquisastianar o valor real do indice de cor B-V
usando o estudo de gémeas solares. Ou seja, avolged encontrar estrelas que seriam
quase idénticas ao Sol em relacdo a massa, tenmaeedetiva, composicado quimica, idade e
luminosidade e com isso uma melhor forma de caleas indices de cores, tendo em vista
gue esses objetos seriam puntiformes, resolvemmslproblemas encontrados nas medidas
no Sol (CAYREL de STROBEL et al.,1981).

Mas a busca por gémeas solares ndo somente conpdva a calibracdo de
parametros solares, mas também abre caminho pdmas@ de planetas extra-solares
similares ao nosso planeta Terra. E agregado atassbém estd a busca de vida fora do
Sistema Solar. Se uma estrela € idéntica ao nads@i®vavelmente elas percorreram um
caminho evolucionario parecido. Uma vez sendo duedio do nosso planeta diretamente
ligada ao nosso Sol, talvez as mesmas condi¢Besoquaram possivel o aparecimento da
vida na Terra também tenham sido alcancadas emistema planetario de alguma gémea

solar. Talvez seja até possivel, através da obs#rv@e gémeas e analogas solares, encontrar
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algum tipo de *“assinatura” espectral que evidermiepresenca de planetas terrestres
(telaricos), como discutido mais adiante.

Strobel (1981) selecionou algumas estrelas dodipar, ja estudadas anteriormente,
com base em magnitude absoluta, temperatura efgti#ese acredita serem bem proximos
dos solares. Hardorp chegou a conclusédo que atasstjue apresentavam esses parametros
proximos ao do Sol, tinham um B-V em torno de Opeég. Ou seja, estrelas com B-V
proximos a 0,66 mag ndo poderiam ser ignoradas quoesiveis candidatas a uma gémea
solar. Atualmente, uma estimativa das cores do éadalinda fonte de discussdes entre
pesquisadores. Porto de Mello (1997) apresenta alor de B-V igual a 0,64& 0,006,
Pasquini et al. (2008) encontrou um B-V de 0,64fbtl et al.(1993) com base na analise as
estrelas 16 Cyg A e B, segundo ele gémeas solapesdr de essas duas estrelas serem um
pouco mais evoluidas), assumiu que o B-V solar €,66. Embora ainda ndo se tenha
chegado a um consenso sobre o valor real de Bar sske valor deve estar entre 0,619 até
0,686 (GRAY, 1992 apud GRAY, 2005). O melhor vatonsiderado atualmente é 0.6b66
0.008 (GRAY, 2005).

A Tabela 1 mostra outros valores para o B-V sdiroutros autores, extraido de
Straizys et al. (1994).

Tabela 1 - indices de cores U-V e B-V de outros aures

Source U-v B-V

Neckel and Labs (1984)  0.78 0.64
Lockwood et al. (1992) (0.73) (0.60)
Makarova et al. (1989) 0.77 0.62

Average for the Sun 0.77 0.63
Kurucz (1991) 0.78 0.66

HD 186408 (16 Cyg A)  0.83  0.64
HD 186427 (16 Cyg B)  0.86  0.66
HD 28099 (VB 64) 0.86  0.66

Average for the analogs  0.85 0.65

Fonte: Straizys et al. (1994).
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1.3 - Fotometria de Gémeas Solares

Conhecer melhor fotometricamente o Sol foi o pnimmpasso para a busca de gémeas
solares. Segundo Cayrel de Strobel (1988) é mé&sessante procurar estrelas que sejam
parecidas com o Sol, pelo menos fotometricamemtejueg se procurar ao acaso estrelas do
grupo espectral do Sol, ou de tipo espectrais iantsrao do Sol. E esta é a intencdo deste
trabalho: selecionar fotometricamente possiveiglestgémeas solares usando o instrumento
FOTRAP (fotometria rapida) do Observatorio do Rios Dias utilizando os filtros UBVRI
de Jhonson, colocando a prova a idéia de queasitem indice de cor B-V parecidos terdao
outros parametros estelares também parecidos atde/éespectroscopia para a obtencao
destes parametros atmosféricos estelares.

De fato, Cayrel de Strobel (1988) reforca o métddoselecionar fotometricamente
analogas solares para depois submeté-las a uma de@ithada analise espectroscopica
obtendo resultados interessantes: analisando url@gansolar selecionada por Hardorp
(1978), a estrela HD44594, mostrou a maioria dos garametros fisicos muito proximos
aos dos do Sol (dentre uma lista de quatro estrél@¥6151, HD20630, HD81809 e
HD44594). Outro argumento para reforcar o métodselecdo fotométrico para identificar
possiveis gémeas solares vem das caixas fotonsétdeaGenebra (GOLAY et al. 1977,
GOLAY et al., 1977b, GOLAY, 1978 apud CAYREL de SDBEL, 1981). Segundo Golay:

[...] estrelas que estejam na mesma caixa fotoraétte Genebra, isto é, estrelas
tendo cores (UBVEB,V1G) diferindo ndo mais que 0,01mag de uma dadaasioe
centro desta caixa (dizemos que estrelas que pat@imesma caixa fotométrica séo
estrelas que ndo diferem muito dessas sete c@mspproximadamente o mesmo
tipo espectral, a mesma magnitude absoluta, a mesmosicdo quimica, o
mesmo Vv sen i, a mesma multiplicidade, a mesmai@di estelar etc., como a
estrela central. Talvez da mesma maneira, quasesima massa, raio e iddde

(GOLAY apud. CAYREL de STROBEL, 1981)

Este argumento vale para a precisdo de 0,01lmaistena fotométrico de Geneva,
para o sistema de Jhonson ndo é possivel dizeregs@ mesma precisdo seja valida.
Entretanto, Hardorp trata da semelhanca de B-Vistersa de Jhonson e também como
comprovado neste trabalho, a afirmacdo de Golagesalproximidade dos indices de cores

entre estrelas também é valida para este sistdoraétrico.

2 Caixa fotométrica € um modo de anélise fotométm@gual vocé compara um conjunto de estrelas eoan u
determinada estrela. Se as estrelas analisadgsat@metros fotométricos bem préximos desta detewain
estrela centra pode-se dizer que elas estdo naarfeaira”.

® Traducao prépria.
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Estudos sobre a atividade solar também foram sfeitbservando fotométrica e
espectroscopicamente uma gémea solar. Jeffrey IC(H#eLL et al., 2007) observaram por
10 anos a estrela 18 Scorpii, que segundo Poridalle (PORTO DE MELLO & SILVA,
1997) era a estrela mais parecida com Sol. O eskullessa pesquisa foi que, durante seu
ciclo de aproximadamente sete anos de atividadeasférica, a estrela 18 Scorpii apresentou
uma variagao do brilho muito parecido com o do&obm uma variagao do brilho total de

0,09%, similar com a variacéo da irradiacéo tatidrsdurante a década que é de 0,1%.

1.4 - Metalicidade de Gémeas Solares

Um dos principais parametros para a busca e fibegtio de gémeas e analogas
solares é a metalicidade. Isso porque a sua ewksta diretamente ligada a metalicidade.
Através da composi¢do quimica é possivel estimdade e a massa de uma estrela usando
modelos evolucionérios. Especial atencdo é dadaoatetudo de litio. Litio é facilmente
destruido pela queima nucelar a temperaturas supera 2,4x1% e a sua abundancia
superficial em estrelas da sequéncia principacadi grau de mistura ao qual a estrela ja foi
submetida o0 que esta ligado a idade desta. A raistilerna e a deplecdo de litio estédo
ligadas também a rotagcdo da estrela e mudancasi@@oea convectiva durante o tempo, e
esses parametros, por sua vez, sao dependentessa m

O Sol tem uma baixa concentracao de litio. Emnitetanodelos padrdes solares dizem
gue a quantidade de massa na zona convectivaseoi@nte representa 2% da massa total da
estrela e a temperatura dessa regido é muito pangaa destrui¢do do litio (NASCIMENTO,
2009). E isto apresenta ser uma contradicéo erdeplecdo observada na fotosfera solar de
2.2 deX (GREVESSE & SAUVAL, 1998 apud NASCIMENTO, 2009)oeque se prevé
teoricamente (baixa deplecdo de modelos evoludmméstelares baseados somente nas
misturas padrdes).

Pensava-se que o0 Sol era uma exce¢ao em comparaciias estrelas do tipo solar
(G2) e gue tinha uma deficiéncia de litio na ordd##nl10 em relacdo a outras estrelas de
aproximadamente uma massa solar (LAMBERT & REDDW0Q4£ apud NASCIMENTO,
2009) e com isso ndo seria um bom modelo para legipde litio. Entretanto, essa baixa
abundancia de litio esta também presente em alggémasas solares ja analisadas. Com isso

o Sol ndo seria uma estrela tdo distinta compaaanl#ras gémeas solares do que aparentava

“ Dex é a unidade comumente usada para metalic&lédecontracéo diecimal exponent (expoente decimal).
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ser comparada apenas a estrelas do tipo solar (MBEZ & RAMIREZ, 2007; PASQUINI
et al. 2008).

Usando a idéia de que a estrela originaria derunaam de material interestelar tem a
mesma composicdo quimica desta, Pasquini et d@8J3frocuraram por gémeas solares no
aglomerado aberto M 67. Aglomerados abertos saela&stque se formaram de uma Unica
nuvem de material interestelar e, portanto, aglestdeste grupo teriam a mesma composi¢cao
quimica. O aglomerado M 67 tem composicdo quimicaee muito parecidas com a do Sol.
Desta observacdo encontraram-se cinco possivedidesas a serem verdadeiras gémeas
solares com Teff com ndo mais que 60K de diferatom padrdes solares. Essas estrelas
também apresentaram uma baixa quantidade de Li, gsptidas com a abundancia da
fotosfera solar, indicando uma evolucao similar.

Para o caso solar, Ramirez et al. (2009), analiScelementos em uma amostra de 64
estrelas com parametros fundamentais muito pare@dm o solar. Dentre estas estrelas,
aquelas que apresentavam parametros com diferemgastemperatura de 50K, na
metalicidade de 0,07 dex e em [Fe/H] de 0,0024 dex parametros solares eram
consideradas gémeas solares. Essas estrelas saramsinais abundantes em elementos
refratérios (que possuem temperatura de conden3ac&d®00K) do que elementos volateis
(Tc<900K). Comparando as estrelas da amostra carmaseo Sol, Melendéz et al. (2009)
afirmam que na atmosfera da maioria das gémeasesotmcontradas existe uma maior
abundancia de elementos refratarios, que podenafagrdos de poeira, do que no Sol.

Tendo em vista que o conceito de gémeas solagae 8a0 estrelas idénticas ao Sol e
que tiveram uma evolu¢cdo muito parecida e també@mosginarias de uma nuvem de gas
com composicdo quimica inicial muito parecida, efiferenca na abundancia de elementos
refratarios em relacdo ao Sol pode ser uma pigia ga identificar planetas extrasolares
telricos. Ou seja, essa diferenca peculiar na osip@o quimica solar pode ter sido
influenciada pela formacdo planetaria. A sobre dbopia de elementos refratarios em
relacdo a elementos volateis, comparando gémearesaom o Sol, é de aproximadamente
20% (0.08 dex) (MELENDEZ et al., 2009). Um céalcdi® ordem de magnitudes mostra que
se a massa total de elementos refratarios dos tatanerrestres do sistema solar fosse
adicionada na zona convectiva do Sol, essa difarengre elementos refratario e volateis
qguase que desapareceria. Entdo, se na maioriggdesag solares nao ocorrer essa diferenca
nas abundancias pode indicar que ndo houve a faor@dg planetas terrestres durante suas
formacOes. Entretanto o contrario, estrelas aptassn essas caracteristicas em sua

composicao quimica, pode indicar a presenca detalaterrestres, como no sistema solar.
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Se isto for comprovado, se estas caracteristi@aabaondancia de gémeas solares for
mesmo uma assinatura planetéria, seria uma novacaéce exploracdo por planetas
extrasolares. Levando em conta que essa procurdester em estrelas nas quais tiveram toda
sua evolucdo muito semelhante a do Sol, a chance dmcontrar um sistema planetario

semelhante ao solar é consideravel.

1.5 - Técnicas Utilizadas neste Trabalho

1.5.1 - Fotometria

Fotometria astrondmica € a medida do brilho detobjno céu. Como o0 nome sugere
é a medida da luz de uma determinada fonte luminosa

A deteccédo de objetos estelares, a partir de wég@es visuais, deriva de um produto
integrado da resposta do olho e da distribuicdergggia que chega ao observador partindo
de uma fonte celeste. Com o0 avanc¢o dos equipamemtas técnicas de observacéo, a medida
do brilho dos objetos celestes deixou de ser apé@saal, passando a se ter um modo mais
objetivo e reproduzivel de medicao.

No século XIX, fotbmetros comecgaram a ser utilsadomo substituicdo para o olho
humano, mas o termo éptico ainda se mantém patatseminar a regido do espectro visivel
gue cobre com uma importante janela da nossa anagsia qual radiacdo com esse intervalo
de comprimento de onda pode atravessar com badtmilidade. Isto esta provavelmente
ligado com a evolugdo biolégica do olho humano. @imo de sensibilidade do olho
humano estd em um comprimento de onda proximo aprimento de onda do maximo da
distribuicdo de energia do Sol versus comprimento othda (aproximadamente 5500
angstroms). Os fotdbmetros aumentaram a faixa decesp otico, estendendo a faixa
mensuravel para desde 3000 angstroms (ultravighetximo) até 10000 angstroms
(infravermelho préximo).

Ligado ao brilho dos objetos celestes esta tambéoor. indice de cor mede a
diferenca de magnitude de um objeto, entre duadasatie comprimento de onda, geralmente
definidas por dois filtros. Filtros estes que péemi a passagem de luz apenas em especificas
bandas do espectro eletromagnético. Junto comiftoba obtencdo dos indices de cores é
outro objetivo basico da fotometria.

A principal diferenca instrumental entre fotomeii espectroscopia € que fotometria é

geralmente feita com a simples interposicéo deél(no caso do FOTRAP sao geralmente
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utilizados os filtros UBVRI no sistema Jhon-Cousins) no aainho 6tico da luz para
detector, enquanto que na espectroscopia, os nmsittios utilizados na disperséo da luz
muito mais elaborados, como o uso de prismas esrddedifracdo. Po-se dizer que
fotometria € uma espectroscopia de muito baixducao.

O detector usado na fotometria com FOTRAP € a fotomultiplcadora. A
fotomultiplicadora é undetectr de contagem de pulso classico apesar de ter muitas
propriedades degaveis, incluindo linearida, tem eficiéncia quantica de aproximadame
20%. Em uma fotomultiplicadora elétrons sdo emitidosude catodo quando um féton
absorvido. Este elétron é multiplicado da ordeml @-10° vezes através de cascata por |
cadeia de diodos que operam em alta voltagem. ddiferdos CCDs, as fotomulticadoras

podem queimar com excessiva ilumina(GRAY, 2005).

Figura 1 —Exemplo de Fotomultiplicadore
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i electrode Photomultiplier tube (PVT)

Fonte:http://en.wikipedia.org/wiki/Photomultipli

1.5.1.1 - Magnitude indices (e Cores

O brilho de uma estrela € comente expresso por unidades de magnitude. Se(
Budding (1993) o sistema de magnitudes adotado até haje,deemais antiga e conheci
intencdo de se catalogar estrelas de forma sidtanéatcatalogo de Hiparcos, completac
cerca de 130 AC. As eslas eram classificadas em classes de magnitudesagagam de C
maisbrilhantes como a estrela Ve até 6, no limiar da visdo do olho humano. Comoho
humano tem sensibilidade em escala logaritmica, estr@la de magnitude 2 tem um flt
aproximadanente 2,5 vezes menor do que uma estre magnitud: 1, no catalogo que

Hiparcos desenvolvelNos dias de hoje a unidade de magnitude é dafjmd
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m =-2,5 logf,” FvW(v)dv + constante

Onde o fluxo de uma estrela,, Fque € medida no intervalo espectralvVy(A
magnitude visual usualmente denominadeomV tem a janela espectral W(centrada em
torno de 500nm (entre o amarelo e o verde) que aédroprimento de onda de maior
sensibilidade do olho humano (e também é o interesipectral com maior intensidade
emitido pelo Sol). Note que a equacao tem um sieghtivo que indica, assim como definido
por Hiparcos, que conforme mais brilhante é a lestnenor sua magnitude.

Existem varios sistemas padrdes de magnitudein®jpo a ser definido foi o sistema
RGU de Becker. Entretanto o mais comumente usautdsive o que foi usado neste
trabalho, € o sistema UBV de Johnson e sua extgraaccobrir outras bandas de magnitude
de RIJKLMNH. Outros mais usualmente usados sao isgensas uvby, o sistema
UBVB;B,V,G de Geneva e o sistema DDO. As bandas de trar@milesmagnitude padréo
sdo definidas em termos do filtro e da respostaletector. (GRAY, 2005). A curva de

transmissao do sistema UBVRI usado na montagen©OddrAP é mostrada na Figura 2.

Figura 2 - Curvas de transmissao para a combinacade filtros UBVRI de Johnson
usada no FOTRAP
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Fonte: Graham (1982)

Através da comparacdo de magnitudes da mesmdaestre diferentes bandas do
espectro é possivel ter uma idéia da forma gerakgectro desta estrela. Esta comparacao de
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magnitudes € entdo chamada de indice de cor. Ose$nde cores B-V e U-B estdo

relacionados com o fluxo e a transmissao atraveegaacoes:

[EWs(v)dv
| FVWV(v)dv> 0710

[EWy(v)dv

——FF ] —1,093
fFVWB(V)dV>

B-V= —2,510g<

U—-B= —2,510g<

OndeF é o fluxo da estrela & é considerado no intervalo especfral (GRAY,
2005).

As constantes, por definicdo, sdo ajustadas pmEnty que ambos valores séo zero
para uma estrela A0 V, e seu valor vem de fotomeiisoluta. O indice de cor B-V é uma

medida que é relativa a temperatura da estrel@éstda inclinacdo do continuo de Paschen.
1.5.1.2 - Curva de Extin¢ao

Parte da luz da estrela que se observa em solabforvida ou espalhada pela
atmosfera terrestre, por isso, para se estimatemsidade luminosa dessa estrela, sem a
interferéncia das variacdes de atmosfera, € prezssionar a quantidade de luz que foi
absorvida e espalhada nesse processo.

Para se estimar a extingdo da luz, primeiramemecéssario se estimar o quanto de
atmosfera a luz atravessou até chegar ao telesapseja, a massa de ar que foi atravessada
pela luz. Uma estrela que estd no zénite tem, pbnicho, massa de ar X igual a 1 e
conforme a estrela se aproxima do horizonte a n@ssa aumenta. A massa de ar relativa,

X, pode ser expressa pela secante da distancialzeni
sec z = ( sepserd + cospcod cosh )-1

Ondeg é a latitude do local da observacédoa declinacdo da estrela e h o angulo
horario.

Para se estimar o fluxo luminoso da estrela f@atinosfera, é necessario que se
determine quanto da luz foi absorvida/espalhada péiosfera (extingdo). Para isto é
determinada uma curva de extingéo em funcdo daanusar. E possivel obter uma curva de

extingdo através da observacdo de estrelas pa@steslas com brilho nédo variavel e muito
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bem conhecido). Sao estimadas as magnitudes enuoadas filtros (no caso deste trabalho
UBVRI) para cada uma das estrelas padrdes em diferengsasnde ar e isso servira como
base para a calibracdo das magnitudes das outrala®sAs estrelas padrées usadas quando
se trata de fotometria fotoelétrica sdo geralmast®&BVRI standard stars in the E-regions
(GRAHAM, 1982).

Considere gque a luz atravessa um material absordedespessura igual a dX e que a
fracdo absorvida de um feixe de luz de intensidadetdX. A quantidade de radiacéo

absorvida sera entaodix, que na forma integral € representada por:

dl = - kdX

Que integrada ao longo de todo o percurso X, pdegassa o feixe de luz resulta em:

logl=log b-1tX

Onde § e | sdo as intensidades do feixe inicial e finaggpectivamente. Em

magnitudes esta relacéo pode ser descrita da fosaguir:

Mg =m - 2.51X,

Me=m — kX (1)

Onde k é o coeficiente de extingao.

A partir das medidas das estrelas padrbes enmedits massas de ar, para a mesma
noite de observacéao, € possivel determinar k ardaéquacédo (1), sendo k o coeficiente da
reta de magnitude versus massa de ar. Um exemmoapeurva de extingdo € mostrado na
Gréfico 1.
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Gréfico 1 - Exemplo de curva de extingédo
Fonte: Elaboracéo propria.

A extingdo ndo s6 diminui o brilho da estrela, n@®bém deixa 0s objetos mais
avermelhados. Isso é devido a maior facilidade qamos comprimentos de onda da banda
do vermelho atravessam a atmosfera sem serem disjtersados ou absorvidos por esta, ao
contrario do que acontece com a banda do azultiNasfera terrestre os agentes que mais
contribuem para a extingdo sdo as moléculas codeoHO, O,, OH e Q. A partir da curva
de extingcdo é possivel entdo determinar a magndadeestrelas fora da atmosfera e também

determinar os indices de cor das mesmas.
1.5.2 - Espectroscopia

Espectroscopia surgiu do estudo da interacdo émre matéria. Varios cientistas,
incluindo Isaac Newton, ja tinham observado queizado atravessar meios de indice de
refracdo diferente e em determinados angulos, geraym “espectro” luminoso colorido.
Mais adiante outros pesquisadores como Kirshof,sBare Fraunhofer observaram linhas
escuras e claras sobre estes espectros de cordgberatério e até em estrelas. Mas o
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conceito e a explicacdo fisica por trds deste fem@mdemoraram muito tempo para ser
compreendidos.

Em 14 de dezembro de 1900 Max Planck apresentmu gp&ociedade Alema de
Fisica seu artigo “Sobre a Teoria da Lei de Distgiio de Energia do Espectro Normal.
Neste trabalho, Planck descreve a radiacdo elefyoftiaa emitida por um corpo negro a
uma dada temperatura T (Grafico 2). Um corpo négdefinido por um corpo que somente
uma parte muito pequena de sua radiacao internatiél@ pela superficie, mantendo assim o
equilibrio termodinamico (como o exemplo proposto Blanck docontainer aquecido com
um pequeno buraco aonde apenas uma pequena pareiagio eletromagnética em seu

interior escapava).
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Grafico 2 - Curva de radiacdo de um corpo negro
Fonte: http://physics.weber.edu/palen/Phsx1040iltestLtempmotion.html

As leis da radiacdo de corpo negro sO se aplicatnrpos que se encontram em
equilibrio termodinamico. Um corpo em equilibrion@dinamico tem cada processo fisico
balanceado pelo seu inverso. Considerando que ass@a sao isotropicas pode-se
considerar uma estrela sendo um corpo negro, poimd que foram emitidos abaixo da

fotosfera logo serdo absorvidos, pois a profundidgutica até a superficie é suficientemente
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grande para impedir que a maioria dos fétons estd@ERAY, 2005). Quanto mais externas
as camadas de uma estrela, mais a regido se disthlmaim corpo negro, pois a perda de
fétons se torna mais significativa. A transicdorend caso quase perfeito de equilibrio
termodinamico local, no fundo da fotosfera, pacaso de total desequilibrio termodinamico,
no topo da atmosfera solar, ocorre de forma coatinu

Considerando-se a estrela em equilibrio termodicidfocal é possivel tragcar a curva
do espectro eletromagnético continuo de um corpolmase em sua temperatura, assim como
o caminho inverso, ter uma estimativa de sua testyn@ com base no espectro de um dado
corpo. Com a funcdo de Wien, que € provenienteqdagéio de distribuicdo de energia de
Planck, é possivel estimar a temperatura de umocoom base no pico de emissao do
espectro.

Quando a luz emitida deste corpo negro aquecideapatravés de uma regido que
contem um gas frio e depois por algum elementoedi$go € possivel notar a presenca de
linhas escuras em comprimentos de ondas discretespectro continuo. Estas linhas escuras
sao linhas de absorcdo. Essas linhas de absorg&oredadas devido a transi¢cdo eletronica
do tipo ligado-ligado que consiste em um elétroa @sta ligado ao nucleo atdbmico devido a
forca coulombiana que recebe a energia especifica @ste mudar de nivel energético. A
energia que o elétron “preso” em campo potenc@dlre para mudar de nivel é quantizada, e
esta energia esta associada a um comprimento @eeofmeqiéncia bem definidos através da
relacdo, proposta por Einstein, BExlonde h é a constante de Planekaefreqiiéncia. Por isso
a existéncia de linhas escuras em comprimentosdiEsdem discretos.

O espectro de uma estrela é como descrito acdmacleo se comporta como um
corpo negro incandescente emitindo um espectroimentem grande intervalo de
comprimento de onda e a atmosfera estelar se ctanpmmo o gas frio onde sdo formadas
linhas de absorcéo. Isto € verdade para estrelssfigs do tipo FGKM onde os elementos
contidos na atmosfera ndo estdo completamenteanwosz Por esse motivo, ndo podemos ter
informacéao direta dos elementos nas camadas naersas de uma estrela, mas a informacao

obtida da atmosfera serve como indicador sobreeaqantece no interior estelar.
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Figura 3 - Principios da espectroscopia
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Fonte: http://www.amateurspectroscopy.com/Spectqes.htm

Foi somente em 1913 que Niels Bohr veio a explicgorqué das linhas espectrais
com a formulacdo de um novo modelo atdmico, emttetaem 1814, o alemado Joseph
Fraunhofer j& tinha observado linhas de absorcaespectro solar. Ele catalogou 475 linhas
escuras que ele observou no espectro da luz &sisas linhas escuras ja eram conhecidas na
época, mas Fraunhofer foi o primeiro a associaaisebshas escuras do Sol com linhas de
elementos conhecidos, obtidos em laboratério. Néssaa ja haviam verificado essas linhas
quando sal era colocado na chama: o sal emite uzbelm peculiar. Foi comparando essas
linhas, obtidas em laboratério, com as linhas dog8e se descobriu a presenca de s6dio em
nossa estrela. Foi entdo que surgiu a espectr@sc@pitro exemplo interessante foi a
descoberta de um elemento, que até entdo era thestdm na Terra, mas presente no Sol.

Para este elemento novo foi dado o nome do degs gtélio, o deus do Sol.
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Com esta técnica é possivel ndo s6 detectar elempresentes na atmosfera solar e
de outras estrelas, mas também medir a abundéestiesd Isto € possivel através de modelos
atmosféricos teoricos que sdo usados para compakaga o espectro real observado.
Programas com8pectrum sédo capazes de construir um espectro sintéticeéatde modelos
atmosféricos. Através deste espectro sintético aptemos os parametros fundamentais da
estrela observada tais como a temperatura efaivgravidade superficial assim como a

metalicidade.
1.5.2.1 - Modelos Atmosféricos

Como a formacgéo do espectro eletromagnético envohee quantidade muito grande
de variaveis fisicas, ndo é possivel obter empmerde todos os parametros fisicos de uma
estrela. Para isso € preciso a criacdo de modgoséticos que reproduzem com a maior
fidelidade possivel os processos e caracteristis@ss presentes em uma estrela. Atraves
destes modelos se é capaz de organizar e relac@oidbrmacédo transmitida através do
espectro (GRAY, 2005) e com isso calcular pararsetstelares de uma estrela que se
encaixa em determinado modelo. Os modelos usadse m@abalho foram os de Kurucz, que
foram calculados usando o ATLASRURUCZ, 1970). Os modelos de Kurucz apresentam
informacdes sobre a profundidade éptidamperatura, pressdo do gas, pressdo de efétrons

coeficiente de absorcéo de Rossefand
1.5.2.2 - Equilibrio Termodinamico Local

Como dissemos acima, o interior de uma estrela ged aproximado por um modelo
de corpo negro, mas devido & radiacdo emitidafei® de conveccédo e outros, a adocao de
uma condi¢édo de equilibrio termodindmico para usteela pode ser apenas aproximada. Em
geral, adota-se a condicdo de equilibrio termodicédmocal (LTE) como uma boa
aproximacado para os modelos de atmosfera. Nestalttaadotamos modelos que utilizam
esta aproximacdo. Com a melhoria das observacdascapacidade computacional para se
calcular e utilizar modelos de atmosfera, modelgs mio utilizam esta aproximacédo e levam

em conta o fluxo de energia (ndo-LTE) estdo cadamess difundidos.

® Profundidade Optica diz respeito a quantidadeidelie foi absorvida ou espalhada em seu camintmdp
® Pressdo devida a elétrons livres provenienteatadi ionizados.

" Coeficiente de absorcédo de Rosseland é usado pesoona funcéo usada no calculo da opacidade média
ponderada.
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1.5.2.3 - Largura Equivalente
Largura equivalente (W) de linhas espectrais é didaeda area de uma linha de

absorcéo perfeitamente retangular em um graficindssidade versus o comprimento de

onda. Sendo Fc o fluxo do espectro continud e Fluxo da linha, a largura equivalente é

©,  F
W = f (1 ——) i
0 Fc

A largura equivalente € usada para medir a irdedsi de uma linha. O uso da largura

definida por:

equivalente é muito conveniente, pois a forma wlaaliespectral pode variar dependendo do
objeto que estd produzindo estas linhas ou do amgpto que esta sendo utilizado. Um
exemplo disso é o alargamento das linhas devidefeito Doppler gerado pela distribuicdo
de velocidade de atomos e moléculas na estreladdsmmais importantes casos é o efeito
Doppler termal causado pelo movimento térmico deasemos e moléculas. Devido a esse
movimento, os fotons emitidos se deslocam do cetartinha causando o alargamento desta
e, consequentemente, diminuindo a forca da linhatreEanto, a medida da largura
equivalente tende a levar em conta esses fotopserdedos devido ao alargamento intrinseco
da linha ou de um detector de baixa resolugéo.

=
o

contimuum level

mtensity (I)

line profile

ek iy (W)

wavelength (;‘L)r

Grafico 3 - Definicdo de largura equivalente
Fonte: Wikipedia
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A largura equivalente de linhas espectrais depataleoeficiente de absorcao e
também do numero de absorvedores, vindos da eqdacBoltzmann (2) e Saha (3), como
descrito em Gray (2005):

Ny _ gnlo_g(T)Zn
N u

(2)

A equacao acima representa a razdo do nimeroo®sipor unidade de volume em
um niveln pelo nimero total de atomos do mesmo elementoe@néd o peso estatistico
tendo 6(T) = 5040/T e u(T) = Y g;e4/XT a funcdo de particdo sengo a energia de

excitacao para o nivale k a constante de Boltzmann.

Niiq 1 (27Tme)3/2 (kT)S/z 2u;41(T)
=— e

= —Ep/kr
N; P, h3 u;(T) (3)

Esta equacédo é usada para tratar com a ioniza;@techentos para um gas no qual
ocorrem colisbes. Ondé,;/N; € a razdo entre o numero de ions em um dado ed&ado
ionizag&o,u;,1(T)/u;(T) € a razdo de respectivas fungbes de partinde®, a massa do
elétron,h é a constante de Plandk,é a presséo de elétrong;eé o potencial de ionizacao.

E isto implica que a forca ou largura equivalenteincdo da temperatura, da pressao
de elétrons e de constantes atbmicas. Abaixo ekdcritos os principais fatores sobre as

linhas de absorcéo e seus efeitos.

1.5.2.4 - Dependéncia com a Temperatura

A temperatura € a variavel mais importante pdaga da linha de absorcao (GRAY,
2005). Isto vem da dependéncia exponencial e nioétpva da temperatura no processo de
excitacao e ionizacao, como visto nas equacoes ()

O Grafico 4 mostra o comportamento para a largaaivalente de linhas fracas

tipicas de metais em relacdo a temperatura.
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Gréfico 4 - Tipicas linhas fracas de metais mostrado a variagdo na largura equivalente

em funcéo da temperatura
Fonte: GRAY (2005).

* Caso 1: Linha fraca de espécie neutra com o elengntsua maioria neutro;
» Caso 2: Linha fraca de uma espécie neutra conmeeel® em sua maioria ionizado;
* Caso 3: Linha fraca de um ion com o elemento enmsli@ria neutro;

+ Caso 4: Linha fraca de um ion com o elemento enmsu@ria ionizado.

Seria normal esperar que, com o aumento da tetop®raa largura equivalente
também aumente. Entretanto isso s6 é verdade pasool e 3 que Sa0 mais importantes em
estrelas mais frias.

Para estrelas do tipo solar, o caso 2 e 4 saomiedntes. Linhas de espécies neutras
solares tendem a diminuir com o0 aumento da temperaentretanto, para as espécies

ionizadas acontece 0 oposto.
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1.5.2.5 - Dependéncia da Pressao

Existem trés meios para se perceber os efeitosedsdn na formacdo das linhas. O
primeiro é uma mudanca na razdo de absorvedoréistdepara a opacidafido continuo
(equilibrio de ionizacdo). A segunda maneira versatsibilidade da presséo de linhas fortes
e a terceira é a dependéncia da pressao do alargalinear de Stark para o hidrogénio.

A pressédo do gas e a pressdo de elétrons estimonsldas aproximadamente por
P, ~ constante PZ, para estrelas frias. Tendo que a presséo é tamtrgela gravidade
superficial, que é aproximadamerRg= constante g?/3 e P, = constante g'/*, podemos

dizer que a pressao € dependente da gravidaddisiahePelo menos para estrelas do tipo
espectral F,G e K, onde essa relacao € valida.

(S

‘ —
l Gravity dependence |
Loy | Fe 11 14508

| RN = O

P PR ESED

l
- 3 ) d log W o
‘.7 \ { U gy 0.3 1
| \ 2 / d
o | = 1.9 .
0.5} g = j
| E T n
‘ o
b 0 .
} o 1 2 3 4 5 6 |
| P logg 1‘
A
L logg jl
: 02 01 00 0.1 0.2
Ar(A)

Gréafico 5 - Perfis calculados para a linha de Felpara o comprimento de onda 4508A

para varios valores da gravidade superficial (log gm/s). O grafico menor mostra a
mudanca na largura equivalente
Fonte: GRAY, 2005.

O Grafico 5 mostra um exemplo da dependéncia dzura equivalente com a

diminuicdo da gravidade superficial para uma lifdraca de Fell de comprimento de onda
4508A.

8 Opacidade é a medida da impermeabilidade de um aneidiacdes eletromagnéticas. Este é um term® mai
comumente usado para luz visivel.
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A dependéncia da pressao pode ser estimada carsidea razdo de linhas para os
coeficientes de absorgéo do continuo. Em estreéessfodemos dizer que:

e Linhas fracas formadas por ions ou atomos onde iarimalo elemento esta no
proximo estado de ionizagdo mais alto, ndo sdaddistpor mudangas na pressao;

* Linhas fracas formadas por ions ou &tomos ondei@imdo elemento estd no mesmo
estado de ionizacdo sdo sensiveis a mudancas sef@reBaixas pressdes causam
linhas mais fortes;

» Linhas fracas formadas por ions ou atomos ondeiar rparte do elemento esta no
proximo estado de ionizacdo mais baixo sdo muisiseis a mudancas na pressao.

Baixas pressdes causam linhas mais fortes.

Para estrelas do tipo solar onde os metais estdizados, as duas primeiras
constatacfes sdo predominantes. Com isso, poddreygde em estrelas do tipo F, G e K,
linhas de Fell sdo sensiveis a mudanca de pressfi@am@o as linhas de Fel sdo quase que
independentes de mudancas na pressdo. Lembrandongdancas na pressdo também

representam mudancas na gravidade.

1.5.2.6 - Dependéncia da abundancia

Com o aumento da abundéncia, € esperado queadarinha aumente. Isso ocorre
pois com um aumento na abundéancia ocorre um aunmentog(gf), que € o logaritmo da
probabilidade de uma dada transicdo ocorrer e ssmum aumento da largura equivalente.
Entretanto a relacdo da variagdo da abundanciaaclangura equivalente ndo é linear, como
mostra o Grafico 6 que mostra uma curva de crestortéica.



31

06 -04 02 0.0 0.2 0.4 0.6
ax, A

Gréfico 6 - Variagcdo da intensidade da largura equialente em funcdo da abundéancia.
Os pontos na curva de crescimento da figura acimaorespondem aos perfis da figura

abaixo
Fonte: GRAY (2005)

O Grafico 6 também mostra trés tipos de compomamédNa primeira parte da curva
de crescimento a linha mostra um crescimento lindarlargura equivalente com o
crescimento da abundancia. Esta regido do grafeiftagnada de regime das linhas fracas. A
segunda fase ocorre quando a profundidade ceetigbr®xima do seu valor maximo e com
isso a linha satura. A saturac&o cresce assintodicge para um valor constante. O terceiro
regime comeca quando a profundidade otica nas @sdsha fica mais significante se
comparadas com a absorcao do continuo.

Neste trabalho, a analise espectral foi de liff@sas, pois as estrelas sdo do tipo

solar, entdo somente o primeiro regime foi condtata

1.5.2.7 - Microturbulencia

Microturbulencia §) € um dos fatores que causam o alargamento daaslide

absorcdo espectral e esta associada a movimenmtesctivos na direcdo da linha de visada
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de pequenos pacotes de matéria, nos quais as diesesdo pequenas comparadas com a
unidade de profundidade 6tica. A velocidade degaestes de matéria produz deslocamentos
Doppler e consequientemente alargamentos nas ludasbsorcdo. Este mecanismo esta
presente em estrelas de pouca massa que possuelopesvconvectivos e podem aparecer
em estrelas mais massivas que tem uma fina canoagtaativa no seu interior e pode causar
turbuléncia em sua superficie através de emiss@eitica e ondas gravitacionais (GRAY,

2005).
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CAPITULO 2 - INSTRUMENTACAO UTILIZADA

2.1 - Telescopio Zeiss

O telescopio Zeiss esté situado no Observator@oNal do Pico dos Dias (OPD). Ele
foi instalado e entrou em operagcao no ano de 1BI@3oi adquirido nos anos 60/70 da antiga
Alemanha Oriental em troca de café e ficou armaieme cidade de Brasopolis, Minas
Gerais, até a data de sua montagem. Seu projeitm Gpotde um Cassegrain com espelho
primério parabdlico de 0,6m e secundario hiperbotie 0,183m. A razdo focal do foco
Cassegrain é de f/12,5. O apontamento deste tpiesédfeito manualmente e ele é usado

essencialmente para fotometria (LNAa).

2.1.1 - Fotbmetro FOTRAP

FOTRAP, de Fotdbmetro Rapido, é um instrumento &b Qitilizado tanto para se
estudar fenbmenos de objetos astronémicos cujecbvéiria muito rapidamente quanto para
se fazer fotometria quase que simultaneas nosfiltiBVRI em apenas uma medic&o. Este
instrumento foi escolhido para este trabalho dewdma rapidez na aquisicdo dos dados e a
sua sensibilidade quanto a variagfes rapidas do@égue € ideal para a localizacdo do
observatoério devido a seu historico de mal tempo.

O FOTRAP é geralmente usado no telescopio Zeiss ele também pode ser
instalado no telescépio de 1,60m. Durante estealtiab foi usado exclusivamente este
telescopio, pois as estrelas da amostra sdo rdewave brilhantes, com magnitudes em
torno 8.5mag e também devido a disponibilidadesdgb que este telescopio apresenta.

Alguns estudos cientificos usando a técnica darfetria de alta velocidade, a mesma
usada no FOTRAP: determinacdo do didmetro estdtavés da ocultacdo da lua, a
descoberta de pulsacfes 6pticas no pulsar do Gejan@ descoberta da contraparte dptica
das pulsacdes de raios-X em HZ Herculis, o comegestudo sobre anas brancas variaveis
(JABLONSKI et al., 1994).

Segundo Jabloski (1994), os primeiros trabalhcsemenlvidos usando fotometria
simultanea foram feitos por Walraven (WALRAVEN & WRAVEN, 1960 apud.
JABLONSKI et al., 1994). Nesses primeiros instrutoera luz era separada em diferentes
bandas espectrais usando-se um monocromador owasoata de filtros dicroicos e cada

canal de luz era dirigida para um detector separAdovantagens dessa montagem sao: a
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medida é simultéanea e eficiéncia maximizada. Ptodado, essa montagem necessita de um
arranjo optico e mecéanico muito complexo, incluipdoblemas de diferenca de sensibilidade
nos diferentes detectores e baixas propriedadgammissao dos filtros dicroicos.

A técnica de fotometria usando apenas um canelt@& fisando uma roda de filtros
rotativa. A desvantagem deste método é que as aged#@b sdo simultdneas e como se usa
apenas um detector para medir a luz, implica emdgs erros no azul para massas de ar
muito altas (por este e por outros motivos, fotaelo nesse trabalho observar estrelas com
massas de ar maiores que 1,5). Também ocorre enmeiito alto com a rapida variacéo da
fonte ou da transparéncia do céu.

O FOTRAP, entretanto, € um instrumento que teomapensar 0s pontos fracos desta
montagem fazendo fotometria usando apenas um carpara a luz que, através de uma roda
de filtros que opera em alta freqiiéncia (20-50ldbj¢m medidas em seis diferentes bandas
UBVRI quase que simultaneamente. Esta rapidez fetacdos dados, usando apenas um
detector € a principal vantagem deste instrumédtBOTRAP foi construido em 1980 e foi
sendo implementado com nova eletrénica nos anasngeg. O FOTRAP ja tem mais de 200
noites com dados uteis (JABLOSKI et al., 1994).

2.2 - Telescopio Perkin-Elmer

Este € o principal telescépio do OPD/LNA. Entrou funcionamento em 1981. O
espelho priméario tem 1,6 metros de diametro e aordacal no foco Cassegrain € f/10. O
projeto Optico é tipo Ritchey-Chrétien. No foco @éua razéo focal é /31,2, apds algumas
conversdes, uma vez que o secundario fornece f/bQelescopio de 1,6m aponta e
acompanha alvos no céu sob controle de um progdenaomputador. O telescopio é

utilizado para fotometria, espectroscopia e polatira (LNAa).

2.2.1 - Espectrégrafo Coudé

Espectrégrafos de alta-resolugcdo eram em geraonguandes e pesados para que
pudessem ser montados no corpo do telescépio. AErmerem necessarios componentes
mecanicos muito complexos, potentes e caros pa&adalescopio faga um apontamento e
acompanhamento preciso com um equipamento pesadtadooem seu foco. Montagens
assim ainda provocariam flexdes no foco dos espajne variariam dependo da posicédo do

telescopio. Uma solucdo mais barata e praticaspectrografo Coudé (GRAY, 2005).
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O espectrografo Coudé é montado em uma sala,mpadao telescopio, onde é enviada
o feixe de luz proveniente do telescépio atravéesfrlhos (no caso do espectrografo do
OPD é uma montagem usando-se cinco espelhosaaimgs especiais para diferentes faixas
espectrais). A vantagem de nao se ter um espeatodgrontado diretamente no foco do
telescopio é a possibilidade de se ter distandeaais grandes com o instrumento imovel
tendo o feixe de luz uma orientagdo horizontal. @ivo para que o Coudé tenha grande
distancia focal vem da equacéo:

W' d

AN = ——— cosa
fcol n

E necessario qua&h, que € a resolugdo espectral, tenha um valor peguel seja,
quanto menoAA melhor a separacdo entre dois pontos no espeafiee ;e traduz como
tendo uma maior resolugéo. Tendo que a abertufenda W’ grande o suficiente para que a
maior parte da luz vinda da estrela entre peloasigafo e razdo de distancia entre as
ranhuras na rede de difracdo e ordem de difraca@stanates, d/n, somente se tem a distancia
focal do colimador & como parametro livre. Com isso quanto maior aadiga focal do

colimador melhor a resolucao espectral (GRAY, 2005)

2.3 - Descricdo do FOTRAP

A descricdo do instrumento FOTRAP pode ser enadattanto no seu manual de
operacdo (LNAb) quanto em Jabloski et al. (1994).

A montagem consiste em duas caixas de aluminio @omm de espessura que
guardam os varios componentes mecanicos. A paperisu do FOTRAP é montada com
uma ocular que prové um campo de visdo de 12’ lesdépio de 0,6m. A luz pode ser
dirigida para a ocular ou para o detector atraeésnd espelho de 345Se a luz néo € dirigida
para a ocular ela vai direto para a roda de diafeasy

A roda de filtros é girada por um motor acoplad@tdmente a esta, sendo a roda
formada por um disco de acrilico que tem seis seciieulares para comportar as diferentes
combinacgdes de filtros. O disco é estaticamentanibebdo com cuidados na distribuicdo de
pesos de cada filtro usando, em alguns casos,dé wgd&ro comum como um contra peso. A
roda de filtros pode ser posicionada por uma semgéde pulsos para qualquer filtro

individual ou ser colocada em movimento a 1200rigm. arranjo de fendas na parte exterior
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da roda marca o comeco e o final de cada segmentittrd, por meio de um par de LED-
fototransmissor. Os sinais correspondentes sasmiddos e processados pela estagcao
remota.

A roda de diafragmas também é diretamente acoplaga motor. Nela existem nove

diafragmas disponiveis, cujos diametros séo foduscona Tabela 2.

Tabela 2 - Diametros dos diafragmas do FOTRAP
NUMERO DIAMETRO (arcsec)

52,2

41,2

33,0

27,7

19,2

16,5

13,7

11,0

O|o|N|oO|U|AWIN|F

164,9

Fonte: JABLOSKI et al. (1994)

A centralizacdo do alvo é feita com a ajuda deespelho a 4% que reflete a luz para
um intensificador de imagem compacto acoplado abdix diafragma e as rodas de filtro.
Depois de passar pelo filtro e diafragma, o feipticd vai para uma fotomultiplicadora
resfriada termoeletricamente. O FOTRAP usa um tdeoarseneto de galio, da marca
Hammamatsu, operado a 1600 V em temperaturas @iteC até -10 C, dependendo da
condicdo do ambiente.

O sistema de controle € composto de uma estagdmagtradutor e um reldgio. A
estacdo remota contém um microprocessador Z80 cercaregado das funcdes basicas
como a posicado do diafragma e a roda de filtroacederacdo e desaceleracdo da roda de
filtros, ler e acertar o reldgio assim como leioatea pulso.

O sistema de aquisicdo manda comandos para @e@st@qota e recebe de volta
pacotes com dados. O programa de aquisicdo endiasdam tempo real e informacdes

estatisticas sobre os dados coletados.
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Figura 4 - Diagrama do FOTRAP

Fonte:LNAD.

O FOTRAP tem trés modos de operacado: "rapidoGslien”, "rapido mecanico" e
"magnitudes e cores". O modo rapido eletrénicoaglogpara monitoria, fazendo observacdes
em um unico filtro com a roda de filtros paradate@po de integracdo pode chegar a 1 ms
com periodo de tempo inativo de 1@ entre integragbes (JABLOSKI et al., 1994). O témi
inferior para o tempo de integracdo é definido pelasmissdo de dados via linha serial. O
software do FOTRAP apresenta o grafico da medida duraotéencao destes.

O modo r4pido mecéanico é usado para fazer mostonds seis filtros com a roda de
filtros em movimento. Neste modo o FOTRAP, a caaltawdo filtro, produz 6,2 ms de dados
em cada filtro. Depois de certo numero voltas assdos dados € mandada para o sistema de
aquisicado. O observador pode estipular o periodteigpo que esses dados serdo enviados
para o sistema de aquisicdo, configurando tantengpd de integragdo como a resolucao
temporal. O tempo de integracdo € o tempo gastinehe cada filtro e a resolucdo temporal
€ o intervalo de tempo onde pacotes de dados ®8lses sdo gerados. Neste trabalho, este
modo foi usado para fazer corrente escuro.

Existe também o modo magnitudes e cores. Este rramlbém usa a roda de filtros
em movimento e é usado para imagens rapidas dosb@mo também para monitoria. O
sistema de aquisicdo recebe pacotes de informac@oaa 3,2 s e mostra as estatisticas da
medida na tela de cada filtro (média, soma, errondéalia, tempo decorrido, tempo de

integracdo em cada filtro).
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Para que o FOTRAP conclua a aquisicdo dos dadesiltros UBVRI existem trés
meios: determinando a precisdo no filtro com pgiatéstica na contagem de fétons (filtro U),
determinando o tempo de integracdo em cada filira qualquer momento que o observador
escolher terminar suas medidas. Ao medir o céuutelof o sistema de aquisicdo da
informac&o sobre os indices de cores usando vglai®es para os coeficientes de extingdo
em cada filtro.

Este instrumento, durante a observacao, apreseet@ientes de extincdo medios que
ajudam em uma analise prévia no momento da aqaidigsidados. Essa média é fruto de 202
noites durante o periodo de 1988 a 1993. Dessan@@s apenas 104 foram, de alguma
forma, aproveitadas (JABLOSKI et al., 1994). O pamga de aquisicdo do FOTRAP tem na
memoria as estrelas padr@&®Region de Graham (1982) e Landolt (1983). Foi escolh&la a
padrbes de Graham, pois elas sdo razoavelmentes featambém podem ser observadas no
telescopio de 1,60m sem ter o problema de altaageni na fotomultiplicadora, apesar da
fotometria deste trabalho ter sido feita esseneatm no Zeiss (60cm). E altamente
aconselhavel que o observador ndo observe esingligsbrilhantes de 7,5 mag sem nenhum

tipo de filtro de magnitude.

2.4 - Descri¢ao do Espectrografo Coudé do OPD

O espectréografo Coudé do OPD (Figuras 5 e 6) énsirumento que fornece uma
resolucdo espectral considerada moderada (pardraiséého foi conseguida uma resolucéo
de aproximadamente 30000), com grande estabililad&c). O Coudé possui trés torres de
espelhos com refletividades destinados a otimizéraasmissado de luz em determinadas
bandas do espectro, como mostra o Grafico 7. Eesgmedhos se localizam na posicdo dos
espelhos secundarios, terciarios e quaternariaetanto, em se tratando de transmissao
Optica, recentes trabalhos (CARVALHO, 2011) mostrama os conjuntos de espelhos A, B e
C estdo perdendo sewoating original . O espelho A, que otimizaria a bandaeespl da
regido da cor azul esta com uma eficiéncia proxamaspelho C que otimiza a banda do

vermelho.
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Figura 5 - Optica do espectrografo Coudé
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Legenda: (1) - Lente de converséo (f/150 - f/31(2); - Espelho 5; (3) — Fenda; (4) -
Colimador (f/31.2) que nédo aparece na figura; (SRede; (6) - Corretor Schmidt; (7) -

Espelho da camara (f/4); (8) — Detector
Fonte: LNAc

Figura 6 - Esquema da montagem do espectrografo Cdé externamente ao instrumento
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Fonte: LNAc
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Grafico 7 - Eficiéncia atual dos espelhos A, B e @ espectrografo Coudé
Fonte: LNAe
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CAPITULO 3 - OBSERVACAO E METODOLOGIA

3.1 - MissOes observacionais

Entre os anos 2008 e 2011 foram feitas variasdmssao OPD, totalizando mais de 30
noites de observacgéo (s6 no segundo semestre Gdd2@in 10 noites contando com o tempo
no 1,60), incluindo as noites que foram cedidatelescopio de 1.60m para espectroscopia no
comeco de 2010 e 2011. Entretanto o clima é umdgrampecilho para fotometria no OPD.
Das noites passadas no Zeiss, poucas tiveram dgdes ideais para fotometria. Entretanto
as noites com céu fotométrico foram bem aprovestadederam bons resultados. Até mesmo
as noites com céu nao tao limpo renderam algundtades, apesar destes estarem com uma

menor precisao.

3.2 - Amostra Selecionada

A amostra deste trabalho foi selecionada por Bngel Melendez (IAG-USP), com o
intuito de encontrar estrelas gémeas ao Sol edniilgnente cedida para este trabalho. A
amostra contém estrelas de tipo espectral solar,roagnitude absoluta e indice de cor B-V
compativeis com a fotometria Solar, mas que preaimade refinamento, com precisdo da
ordem de 0,5% para serem posteriormente obsenesestroscopicamente. A amostra €

apresentada no Anexo I.

3.3 - Procedimento de utilizacdo do FOTRAP e do Tetcopio Zeiss

3.3.1 - Detalhes do Programa

A fotometria foi realizada no modo "magnitude-&revisando fotometria absoluta
dos objetos, utilizando os filtros UBVRI. Foram ebsdas estrelas padrbes fotométricas
intercaladas com o0s objetos do programa para comigxtingcdo atmosférica. As padroes
observadas foram as de Graham (1982). A reducéredtivada com o progranraeag.exe
descrito em Jablonski et al. (1994).
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3.3.2 - Metodologia Observacional

Primeiramente, inicia-se o FOTRAP no modo rapidecamico com o obturador
fechado, para se fazer uma aquisicdo de correptecee com isso uma breve analise da
contagem da fotomultiplicadora, com o objetivo éeficar se a fotomultiplicadora esta bem
resfriada, ja que sua temperatura de trabalho € G2%a tentativa de minimizar contagens
indevidas referentes aos ruidos da montagem dwinento.

No inicio da noite ajusta-se o foco do telescqyaita 0 FOTRAP, apontando para uma
estrela brilhante, usando a luneta buscadora pe@ntrar essa estrela no campo da ocular
gue, como ja dito, tem um campo de 12’. Com issoadmlha o foco até que essa estrela se
torne um ponto bem definido e consequentementelastmenos brilhantes podem ser
também melhor observadas.

Em seguida liga-se o computador e é executaabftware FOTRAP.exe. O programa
pede o nome do observador e informacédo sobre &gaooafdo utilizada (nimero de série do
detector, alta tensdo na fotomultiplicadora). Lego seguida, € informado para o programa
em qual telescopio sera feita a observacdo, no @ageiss. Isso porque o programa faz
correcBes conforme a Optica do telescOpio nas eoandhs inseridas. Seu reldégio interno é
entdo ajustado para o TU com a ajuda de um GPS.

Feito isso, s&o introduzidos os nomes e 0s valigesscensao reta e declinagdo para
as estrelas a serem observadas, é tomado o culdadolocar 0 ano atual entre parénteses
depois da ascensdo reta, pois o programa devol@a®s ja corrigidos para a precessao dos
equinocios para a data atual assim como correg@@adala flexdo do telescopio escolhido,
declinacdo e angulo horério local.

Em seguida apontamos o telescépio para as esttalamissdo. Primeiramente a
declinacdo e em seguida o angulo horario, com onpanhamento desligado. Entdo, se
posiciona o telescopio em angulo horario um mima&ior que o mostrado pelo programa e
no momento em que o angulo horario em questaongidd, o acompanhamento € ligado.
Com a ajuda de um mapa de campo 0 objeto é idmtdi Com isso esse objeto é
centralizado na ocular com a ajuda de um retiqye, € iluminado e permite o observador
identificar o centro da ocular. Depois usando ensificador de imagens, séo feitos pequenos
ajustes para que a estrela alvo caia no centrmmtémsificador de imagens. Foram feitos
ajustes no reticulo da ocular, para que ao colmsg@roximas estrelas observadas no centro da
ocular, estas também ja fiqguem centro do intersldfic de imagens, sem maiores correcoes.

O que faz com que o observador poupe um tempoderasiel de uma observagéo para outra.
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Posteriormente, ja com essas calibracdes, aasteee ser posicionada no centro do
diafragma. Diafragmas estes que servem para exxlméximo possivel de interferéncia do
céu ou de objetos proximos a estrela alvo durartbsarvacdo. Entretanto, a abertura do
diafragma nao pode ser muito pequena, pois istoieggcparte da luz da estrela. O ideal seria
o diafragma que englobasse perfeitamente sem obstdisco visivel da estrela, mas devido
a problemas no acompanhamento do Zeiss é neceasarim diafragma um pouco maior
para se ter a certeza de que a estrela contines&aaté o fim da aquisicdo dos dados, que
varia de 5 a 10 minutos dependendo do brilho dalastlvo. Atualmente foi implantado um
sistema no qual o observador consegue alterarazigtale de acompanhamento, tentando
assim corrigir este problema.

E possivel perceber quando a estrela sai do diafia pois 0s erros estatisticos
dispostos na tela do computador atingem valoresonalios: algo em torno de 5%. Neste
trabalho as medidas aceitaveis do alvo ndo passed®o nos filtros BVRI e de 2% no filtro
U. Em uma noite fotomeétrica os erros estatistiéosde aproximadamente 0,1%.

Comeca-se observando estrelas padrées aproximatiaoma hora depois do por do
Sol, para que ndo se tenha uma grande variacaordadsidade do céu, o que pode afetar a
construgdo da curva de extingdo. Durante toda & @ missdo observa-se entre 3 e 4
estrelas padrbes a cada hora ou 20 a 25 padrOesabhde uma boa noite de observacéao,
tomando-se o cuidado de observar as parddes ensasv@assas de ar.

Depois da primeira aquisicdo de dados, o telesagdpiirecionado para uma regido no
céu sem estrelas proximo a estrela medida, par@ guéprio programa meca a o brilho do
céu e subtraia-o do brilho da estrela observada. flgscedimento nao é feito depois de cada
aquisicdo e sim a aproximadamente a cada 40 min@oshecendo o brilho do céu o
programa faz uma pré reducdo dos dados, apresentadites de cores e magnitude V
previamente reduzidos, com coeficientes de extijg@gtipulados, publicados em Jabloski et
al. (1994).

Estrelas padrées devem ser medidas durante todaeitea de observacdo e em
diferentes massas de ar para que posteriormentegeama de reducédo possa calcular uma
linha de extincdo. Mas segundo Harris et al. (1984ye-se evitar observar estrelas com
massa de ar maiores que X>2, pois assim evitasselgs dificuldades durante a reducéo dos
dados e com isso minimizando os erros. Na pratitaé necesséario observar padrées em
massas de ar maiores que X >1,5. Observacfes eoresianassas de ar somente séo
justificadas quando o alvo principal de estudoextingcdo atmosférica em si. Harris (1982)

foi usado como referencia para a criagao do progm@reducado do FOTRAP.
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Durante toda a noite séo intercaladas medidassieslas alvos e padrdes. Geralmente
€ observada a mesma padrdo em diferentes masaasTdelo que foi feito durante a noite é
registrado em um arquivo .mag, no qual sera usadoagrama mag.exe para a reducao dos

dados.

3.4 - Procedimento Observacional no Coudé

3.4.1 - Detalhes do Programa

Para este trabalho foi usado o CCD 98 (2040x128&€g) com comprimento de onda
centrais de 657,5nm, 617,5nm e 550,0nm, com es@elhm espectrografo Coudé, para todas
as estrelas utilizando a rede na primeira orderatadirObservou-se também uma estrela
quentes de alta rotagdo para identificacdo dasdite absor¢cdo da propria atmosfera. A
intencao foi de obter S/IN=150 para todos os objgtoamostra. Utilizando esta montagem e
uma fenda de 1"(2%0n), obteve-se uma resolucdo de aproximadamente03800ma
dispersdo de aproximadamente 0,0fiX¥l que fornece uma cobertura espectral aproximada
de 175A. As regibes espectrais escolhidas contéimedi de Halfa, Fel e Fell para a
determinacao dos parametros atmosféricos e mediei

A reducdo dos dados foi feita usando os pacotesF.IROs espectros foram
normalizados e corrigidos da velocidade radial pareferencial de laboratério. O calculo dos
parametros estelares foi feito usando os program9G, ARES e TEFF LR.

3.4.2 - Metodologia Observacional

Antes do inicio das observacbes € necessario w@isese a configuracdo do
espectrografo esta com os parametros desejado,ist angulo da rede, ajuste abertura da
fenda, se o espelho selecionado € o que tem a ef&@ncia para o comprimento de onda
desejado, se a lampada de calibracdo do comprindmtonda (lampada de TrAr) esta
funcionando assim como as lampadas fatdield.

Em seguida é necesséario fazer medidasdide O bias € feito com o obturador
fechado e com tempo de integracéo/ exposi¢ao lsogpode ser feito antes de anoitecer com
a cupula ainda fechada nao fazendo que o obserp@ioa preciosos minutos da noite de
observacdo. As medidas Oas sdo usadas para descontar da imagem final o bake de

leitura do CCD e possiveis influencias de algpn®ls “mal comportados” do CCD. Isto
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porque cadaixel carrega uma voltagem fixa durante a descarga dD €@om isso a
imagem apresenta contagens que nao vieram dadaime do préprio detector. Por idsas,

do inglés que quer dizer tendéncia ou inclinacéerto resultado. Mesmo queootput de um
CCD fosse exatamente zero elétrons para padh ainda assim existiria um sinal que iria
variar depixel parapixel de uma maneira repetida (UFL, 2011).

E necessério também fazer medidasfldefield que sdo imagens feitas de uma
superficie plana e de cor branca na qual € ilunairtaein uma luz proveniente de uma fonte
uniforme no momento da aquisicdo dos dados. Isteité porque cadagixel tem uma
sensibilidade para detectar os fétons que chegardetector. Isto se deve a pequenas
variacdes nas dimensfes de determingiteds proveniente de sua fabricagdo e também a
eficiéncia quantica de caghixel. A Figura 7 mostra como é a posicado do telescppra o
flat-field.

Figura 7 - Lampadas deflat-fields acionadas

3

Fonte: LNAd.

E aconselhavel que se factiai-field e obias antes ou depois da noite de observagao.
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Com essas aquisicdes necessarias para se caibraagem tirando o ruido do
detector CCD é preciso verificar a configuracaddrdtrumento para que se possam comecgar
as observacdes da noite.

Para se encontrar o angulo da rede de difracd@@uereende os comprimentos de
ondas centrais é preciso usar aoftware que calcula este anguloefe.exe). Este ajuste é
feito manualmente na ante-sala do espectrografoi@i8). O mesmsoftware exibe qual dos
espelhos tem maior eficiéncia para a banda do déomapto de onda central desejado. A
eficiéncia dos espelhos para a rede de difracdd@de |/mm e para o CCD98 ja foi mostrada

no Gréafico 7.

Figura 8 - Seletor de ajuste da rede de difragcadoGoudé

Fonte: LNAd

Apos verificar se a abertura da fenda é a des¢ala este trabalho foi usado P&
0 que equivale aproximadamente a 1 segundo denarcéu e fornece a resolucédo desejada)
verifica-se também se o espelho que leva a luz @aspectrografo esta retraido. A posicéo
do espelho néo retraido € usada para obter imalgel@npada de ThAr, pois desse modo o
espelho reflete a luz diretamente para o espeetiagr

Feito os ajustes iniciais do espectrégrafo é rséees ajustar o foco do Coudé. Para
iISso aponta-se para uma estrela do catdlogo SAO/F&Zse o foco com uma exposicao

rapida dessa estrela e fazendo-se um corte notespeclongo da posicdo espacial, com a



47

ajuda da ferramentamplot do software IRAF, observa-se a largura a meia altura da curva
(FWHM). A largura a meia altura deve ser a menaspel, aproximadamentepixels.

E importante lembrar que o foco no Coudé varidanis e este deve ser verificado
algumas vezes durante a noite e fazer os ajugjasridos. Depois do foco é preciso fazer a
calagem (calibracdo no apontamento em relacdo @ewadas) do telescépio usando uma
estrela proximo ao zénite. Finalmente, depois dmwdoesses passos, 0 observador pode
comecar sua noite de observacéao, lembrando quag@edom ter a mao um mapa de campo
das estrelas da missdo em caso de duvida na idecdid do alvo. Este procedimento foi

adaptado parcialmente do manual do espectrograidéC@NAd)
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CAPITULO 4 - REDUCAO E ANALISE DE DADOS
4.1 - Reducéo de Dados de Fotometria

Para a reducédo dos dados no FOTRAP foi utilizadowagrama mag.exe, que foi
desenvolvido para o préprio instrumento. O progra@maeducdo segue o método de Harris,
Fitzgerald & Reed (1981) para resolver simultanedame problema da extincdo e dos
coeficientes de transformacao (JABLOSKI et al.,4)9%a0 escritos para cada estrela padréo

sua magnitude V e indices de cores de modo que:
v—V=a,+a,X+ayB—V)+a,X(B—V)+as(B—V)?,
u—b=b,+b,X+bs(U—B)+b,X(U—~B)+bs(U~B),
b—v=c;+c X +e3(B—V)+c, X(B—V)+es(B— V)2,
v—r=d,+d,X+d;(V—R)+d,X(V—R)+ds(V—R)?,

r—i=e;te, X+ey(R—1)+eX(R— I]+35(R—f]1,

Sendo que os termos da esquerda representamoossvdhdos pelo instrumento e as
letras mailusculas do lado direito da equacéao reptas os valores catalogados, lembrando
que X é a massa de ar. Nessa solu¢do a medidalaestela tem um peso definido por um
erro calculado na hora da aquisicdo dos dadoslegaeem conta o ruido de fétons, variagéo
no brilho, entre outros fatores.

Ao iniciar o programa € mostrada a interface po@cdo programa, como mostrado
na Figura 9. Inicialmente o usuario tem que escajo@l pacote de dados (fornecidos pelo
computador de aquisicdo do FOTRAP no final da olagdio) pretende usar. Entdo o
programa mostra a lista de estrelas padrbes oloserv@ontido no arquivo e permite que
objetos sejam excluidos do arquivo. Se o usuararepender, pode inclui-los novamente ao

pacote.
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Figura 9 - Determinacao das constantes e residuoarp cada indice de cor

MAGS by Chico Jablonszki
Reduzindo DJ55356:
3 Parms
"@8-@A6-26818 ~ 21:57:38 (TU>» ~Fotomultip.: Ham R943-82 #RABSE6 ~ 16280 » -25C"

Ezcolha:

—» Le dados brutos
Edita
Calibracao
Flota
Calcula mags
Rezumo
Dos
Fesos iguais
Modelo fotometrico
Brilho do ceun
Fim

Fonte: Arquivo préprio.

Em seguida é necessario fazer a calibracdo nasénde cores U-B, B-V, V-R, R-I.
Para isso € necessario calcular as constante®paeterminados indices de cores. Comeca-
se o calculo das interacdes em V. O programa masteanstantes para cada estrela padréo e

seus respectivos residuos como na Figura 10.

Figura 10 - Determinacao das constantes e residupara cada indice de cor

K*BU = @B.861 * 8.871 K''BU = -A_A35 * B.@91@
ZBU = -§.848 * A.A8A
lalfacBU> = 1.861 * A_@1A
iguad<BU> = ©B.8600 * A.00AQ
esiduns: sigma = A.B22 sigmacabdev) = B.H13
K*BU = @B.861 * B.871 K''BU = -A_A35 * B.@91@
ZBU = -§.848 * A.A8A
lalfacBU> = 1.861 * A_@1A
iguad<BU> = ©@.86008 * A.00AQ
esiduns: sigma = A.B22 sigmacabdev) = B.H13
K'BU = B.861 + .81 K''BU = -A_A35 * A.@91@
Z£BU = -@.848 * A.A8A
lalfac<BU> = 1.861 * A_A1A
guad<BU> = @.8608 * A.00A
esiduos: sigma = B_B22 sigmatabdev) = B_@13
K'BU = B.861 + .81 K''BU = -A_A35 * A.@91@
Z£BU = -@.848 * A.A8A
lalfac<BU> = 1.861 * A_A1A4
guad<BU> = @.0608 * A.00A
Pesiduus: sigma = B_B22 sigmatabdev) = B_@13

Fonte: Arquivo préprio.

Um grafico de indice de cor versus massa de ag ppdlar a escolher quais estrelas

devem ser excluidas para se conseguir constantepraaisas. Também é possivel visualizar
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o grafico dos residuos versus indice de cor. Sddtactado que uma dada estrela padrdo esta
muito fora do esperado é preciso exclui-la e refagealculos das constantes.

Apos isso é preciso calcular as magnitudes. Oranog calcula as magnitudes, com
base nas constantes calculadas previamente, mhas &8 estrelas do programa, isto €, para
todas as estrelas padrées, incluindo aquelas gam fexcluidas, e para as estrelas da misséo.
Encerrado o calculo das magnitudes o programauaniarquivo .red aonde serédo gravado as

magnitudes reduzidas.

4.2 - Reducgéo dos Dados de Espectroscopia

4.2.1 - Reducéao dos Espectros

Para a redugédo dos dados deste trabalho, foramms fduas exposicoes em trés
comprimentos de ondas centrais (550nm, 617,5nn7 &BM) para cada estrela observada.

Antes de comecar a extracdo dos espectros € Adoefszer correcfes nas imagens
devido a erros nas contagens do préprio instrum@ai@a isso € necessario fazer correcdes de
bias e deflat (n&o foi preciso fazer tsim e ooverscan, pois no momento da aquisicao dos
dados ja foi limitada a area do CCD que seriazaiia eliminando assim problemas de bordas
do CCD).

E necessario combinar as imagensbiis usando a tarefaerocombine no pacote
noao. Com isso obtemos uma imagem b&s “mestre” Figura 11. Posteriormente €
necessario fazer algo similar com as imagendlatfield com a tarefdlatcombine e logo
depois normalizar essas imagensflde usando a tarefapflaten. A tarefaapflaten usa um
conjunto de fungcbes para normalizar a curva caiatitas de unflatfield de cupula Figuras
12 e 13.



Figura 11 - Exemplo de imagem déias “mestre”

File Edit View Frame Bin Zoom Scale Color Region WCS  Analysis  Help

Filz iZ}a[o

Object [Bias

Walue I_ |

WCS | | I

Physical %[ e

Image % | | adl| |

Frame 1 Zoom | 1000 | Angle | D_D_DD_. i - |
file: edit | wiew | frame | biry | Z00rm | scale | colar | region | W | help

about OpEn zave image header

page setup print exit

23 44 66 a7 109 13 152 174 195

Fonte: Arquivo préprio.

Figura 12 - Curva caracteristica de unflatfield de cupula
@] irafterm

Fonte: Arquivo préprio.
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Figura 13 - Imagem deflatfield normalizada através da funcaapflatten
[@ irafterm

1000
Fonte: Arquivo proprio.

Com as imagens deatfield e bias “mestres” em mao é possivel corrigir as imagens
das estrelas da misséo e da lampada de ThAr canefadcdproc no pacotenoao. A tarefa
ccdproc subtrai obias mestre e divide pel@iatfield normalizado todas as imagens a serem

calibradas Figura 14.

Figura 14 - Configuracao da tarefaccdproc

Image Reduction and Analysiz Facility
PACKAGE = cedred
TASK = codproc
(readaxi= [] lire) Read out axiz (colunnlline)
(fizfile= ) File describing the bad lines and columns
(biaszec= 1 Overscan strip image section
[trimsec= 1 Trim data section
(zero = Zero,fits) Zero level calibration image
(dark = ) Dark count calibration image
(flat = FlatC.fits) Flat field images
(illum = 1 Illumination correction images
(fringe = ) Fringe correction images
(minrepl= 1.} Hinimum flat field walue
(=cantyp= shortscan) Scan tupe (shortscanllongscan)
(nscan = 1) Mumber of short scan lines
[interac= ho) Fit overscan interactively?
[functio= spline3) Fitting function
(order = 3] Mumber of polynomial terms or spline pieces
(zanple = #1 Sample points to fit
= for HELP

Fonte: Arquivo préprio.
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Em seguida extrai-se o0 espectro tanto das imadesstrelas quanto as de ThAr
usando a tarefapall. Esta tarefa |é a imagem, com base na abertuirddiepelo utilizador e

extrai 0 espectro em uma dimensao Figuras 15 e 16.

Figura 15 - Exemplo de configuracdo da abertura pa a extracdo do espectro em uma
dimenséo

aperture

Fonte: Arquivo préprio.

Figura 16 - Exemplo d

1000 ] F000 000

Fonte: Arquivo préprio.
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O proximo passo é identificar as linhas de ThArespectro da lampada para que
assim possamos calibrar em comprimento de onddpuiatio limites para a cobertura
espectral em cada imagem. Para isso € usado aitiertffy. As linhas de ThAr estdo muito
bem mapeadas no manual de utilizacdo do espedod@oaudé, que se encontra gsite do
LNA. Ao executar a rotingdentify € necessario identificar algumas linhas manuakenemtre
4-6 linhas, usando a tecla m. O préprio IRBdSsiu em seu banco de dados sobre as linhas
ThAr. O usuério entdo pode fazer com que o programeantre as demais linhas apertando a

tecla | Figura 17.

Figura 17 - Exemplo da identifi i [ da de ThAr
@ irafterm i

1.50E6

1.00E6

|
|
G [LJ'II ! i "J”L""“'

5400

184,50 &6399,2112 6393, 2060
Fonte: Arquivo préprio.

Deve-se fazer isso para os espectros das lampadagés comprimentos de onda
centrais. Com isso usaremos estes espectros céenenaa para os demais espectros, usando
a tarefarefspectra. Tendo o espectro de ThAr como referéncia, utiliaa a tarefadispcor
para aplicar as calibracdes aos referidos espectros

Feito isto a tarefacombine foi usada para unir as duas exposi¢oes feitas qata
estrela em seu respectivo comprimento de ondaatefim seguida foi usada a rotina

continuum para normalizar o continuo dos espectros estdiagesas 18 e 19.
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Figura 18 - Exemplo da utilizacdo da tarefacontinuum em um espectro ainda néo
normalizado

5100

Fonte: Arquivo préprio.

Figura 19 - Exemplo de um espectro normalizado

B0

Fonte: Arquivo préprio.

SO resta entdo calibrar os espectros normalizatitdos em relacdo a velocidade
radial. Entretanto, ao usar o pacote de correca@ldeidade radial do IRAF n&o foi possivel
obter uma corregdo satisfatoria. Neste pacote @dd- |IBa necessario construir uma lista de
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coordenadas de linhas de absorcdo, de vérios diesneleterminadas em laboratério. Esta
lista pode ser construida através de dados obgislososite do Kurucz (KURUCZa, 2011).
Em vez disso, utilizamos a tarefpecshift para deslocar iterativamente o espectro de uma
determinada estrela até que o centro de suas lotasdissem com essas mesmas linhas em
um espectro ja reduzido e corrigido em sua velogdadial. Este espectro devidamente
reduzido e com sua velocidade radial corrigidaclmmparado entdo com o espectro solar
obtido por Kurucz (KURUCZc, 2011) com resolucaold®0000. Para podermos comparar
este espectro com os obtidos neste trabalho feissado convoluir o espectro de Kurucz até
qgue a largura a meia altura das linhas chegassao@es bem proximos das larguras a meia
altura de nossos espectros. Deste modo, obtevess® calibracdo satisfatoria em
comprimentos de onda o que € essencial para quegrama ARES calcule as larguras

equivalentes com eficiéncia.

4.2.2 - Medicao de linhas equivalentes

4.2.2.1 - Método IRAF

A medicéo de linhas equivalentes com o IRAF ¢ fedando a tarefgplot do pacote
noao. E necessario ter arquivots com espectros devidamente reduzidos e uma lista de
linhas espectrais, relacionadas a determinadoseates) quimicos, para identificacdo destas
no espectro. Dependendo da amostra, podem-se grcoahtenas de linhas espectrais para
identificacdo e medicdo da largura equivalentse demanda quantidade de tempo e esforgo

consideravel pois este processo € manual.

4.2.2.2 - Método ARES

ARES é umsoftware escrito por Sousa (2007) cujo intuito € a obterd#@® larguras
equivalentes de linhas fracas a partir do espeldronaneira rapida e precisa. Como ja foi
dito, medir larguras equivalentes através de rstamamosplot do IRAF pode ser um método
muito moroso, pois a medida é feita manualmenta giaersas linhas espectrais.

O que o programa tenta fazer é reproduzir essedménanual de uma maneira
automatica. O usuario, entretanto, deve definiuradgparametros que o programa necessita
para operar comogjt, que € o parametro requerido para calibrar amétagédo do continuo

local oulineresol que é a distancia minima em Angstroms entre dohadido espectro. Para
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uma descricdo detalhada dos parametros usadoRAR&S basta consultar o manual/artigo
(SOUSA et. al., 2007) ou sua pagina de suportea Ratar o0 ARES é necessario instalar a
biblioteca CFITSO (HEASARC,2011) que € uma biblioteca de sub-rotinas em C e
FORTRAN para a leitura e a escrita de arquivos @mdto.fits; o compiladorgcec (GCC,
2011), que é um conjunto de compiladores escritma p sistema operacion@NU para
trabalhar com linguagem FORTAN e @5, que é uma biblioteca para uso cientifico com
uma grande gama de rotinas matematicas escritdgdisae o pacot@lotutils (PLOTUTILS,
2011) para a criacao de graficos e vetores em 2-D.

O usuério deve fornecer um espectro reduzido era dimens&o e corrigido em
relacdo a sua velocidade radial. E possivel acongpam identificacdo das linhas através de
gréficos criados pelo préprio programa. Tambémeeipo fornecer uma lista “mestre” na
qual o programa vai se basear no momento da precugentificacdo das linhas de absorcao.
Esta lista consiste em comprimento de onda, pakdei excitacao, log(gf), o elemento e o
estado de excitagao para as linhas de absorcgadiese

O arquivo de saida do ARES fornece informac¢esocaomprimento de onda da
linha do centro da linha encontrada, a larguraia edtura das linhas e a largura equivalente.

Com essas informacgbes fornecidas, foi possivektogn uma lista de linhas de
absorgéo e suas respectivas larguras equivales@s@r usada com o programa MOOG para
o célculo das abundéancias. Foi comprovado que losegade larguras equivalentes obtidas
através do ARES séo confiaveis, pois com o caldatoabundancias do espectro solar, obtido
para este trabalho, usando o ARES foram encontvattoes que estdo de acordo com o
modelo atmosférico do Sol. No Grafico 8 também étrado as larguras equivalentes
medidas usando o ARES versus medidas de larguuasgakmtes feitas manualmente usando
0 IRAF (SOUSA et al. 2007).
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Grafico 8 - EW obtidas através do ARES versus EW dlilas usando o IRAF
Fonte: SOUSA et al. (2007).

Existe um programa de calculo de temperaturavefedlo mesmo autor do ARES
(SOUSA et al., 2007) que faz calculos com base mra lista de razdes de linhas, chamado

TEFF LR. Estesoftware, escrtio em C++, usa o arquivo de saida do ARES.

4.2.3 - Determinacdo da Composicao Quimica

Neste trabalho de dissertacdo demos maior impasatgnaca identificagdo das linhas
de Fel e Fell, pois séo de essencial importancia gpaeterminacdo dos parametros estelares.
O Fel é muito utilizado na espectroscopia pois esiesenta uma grande quantidade de
transicoes eletrdnicas, e com isso apresenta vimizass de absorcdo, e devido ao baixo
potencial de excitacdo algumas dessas transicfis mesentes nas camadas mais externas

das estrelas, apresentando linhas fortes, paraytande faixa de temperaturas efetivas.
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4.2.3.1 - MOOG

MOOG é um software escrito em FORTRAN que executa varias analises par
equilibrio termodinamico local e tarefas de sintespectral. Uma das func¢des tipicas do
MOOG é o calculo da composicdo quimica de umalasateavés da largura equivalente
(SNEDENDb, 2011).

Este software (SNEDENa,2011) tem a capacidade de criar graffgas melhor
auxiliar o usuario na validade do modelo atmostéfion exemplo dos diagramas construidos
pelo programa é apresentado na Figura 20). Para igsado o pacote para graficos chamado
SM ou Super MONGO devido a sua facilidade de uscagacidade de gerar gréaficos

multiplos baseados na saida de ostftware automaticamente.

Figura 20 - Exemplo da interface grafica do MOOG
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Fonte: Arquivo préprio.
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Para que o programa comece a fazer seus calculesedsario que o usuario forneca
trés coisas: driver adequado, indicando para o programa que tarefaeeusaa configuracéo
de certos parametros necessarios para esta tanefagelo atmosférico que serve como base
que estabelece propriedades termodinamicas rets/@i@mperatura, densidade de elétrons
etc.) para o calculo das abundancias; uma listardaras equivalentes proveniente da estrela
de estudo.

Neste trabalho de dissertacéo foi usadoer para a tarefabfind. Para se construir
estedriver foi usado um editor de texto onde na primeiradieista escrito o nome da tarefa
que se pretende usar. E possivel fazedummy driver onde o usuario posteriormente pode
usar para escolher qual sub-rotina este pretengle Gsusuario também pode configurar
outras opcdes ndriver, tais como em que unidade o programa vai usaomo® modelo
atmosférico € mostrado no arquivo de saida por pkem

MOOG pode trabalhar com quatro tipos de modelossiiéricos, mas para iSso o
usuario deve indicar qual modelo este ira utilizda primeira linha deve-se escrever:
KURUCZ, para modelos gerados usando o codigo ATLBERG para modelos gerados
usando o cddigo MARCS; KURTYPE, para modelos gesguio cddigo ATLAS, mas que
vem sem a opacidade de continuo; KUR-PADOVA, pacaetos gerados na forma que séo
gerados pelo programa ATLAS do Observatorio PadbNEWMARCS para 0S mais novos
modelos e GENERIC para modelos que uma escala afendidade “tau”, mas sem
informacé&o sobre opacidades do continuo. Paratedialho foram utilizados os modelo de
KURUCZ (KURUCZb, 2011)

Como ja dito, o usuario deve apresentar para granta também uma lista com as
larguras equivalentes obtidas para cada estrelarmato MOOG. Esta parte pode apresentar
alguns problemas, pois 0 programa € um pouco eddgea espacamento da lista. Um
problema encontrado durante este trabalho foi gpgrama “quebra” quando tenta ler um
arquivo de texto em formato DOS, mas gracas a ajledautor do programa (Dr. Chirs
Sneden, que foi muito atencioso) este problemaefnlvido convertendo os arquivos para
Linux usando um comandims2unix.

O formato que o MOOG exige para ler as listas isteieem seis colunas que sao
respectivamente: comprimento de onda da linha medidimero atébmico e estado de
ionizacdo; o potencial de excitacdo, o log (gfg gua probabilidade da determinada transicéo
ocorrer; a energia de dissociacao e a largura algmte. Mais detalhes sobre a formatacéo

pode ser encontrada no manual do MOOG.



CAPITULO 5 - ANALISE DE DADOS

5.1 - Analise de Dados Fotometria

5.1.1 - Apresentacao dos Dados Obtidos

Na Tabela 380 apresentados os dados obtidos em fotometria.

Tabela 3 - Dados obtidos em fotometria
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Estrela U-B Erro B-V Erro V Erro V-R Erro R-I Erro
HIP100963 -1.439 0.870 0.716 0.034 7.140 0.065 €.340.032 | 0.348] 0.025
HIP103025 0.593 0.207 0.704 0.013 8.793 0.033 0.388.027 | 0.346| 0.030
HIP104504 0.067 0.1813 0.61y 0.008 8.5832 0.030 0.368.024 | 0.340, 0.027
HIP106288 0.118 0.188 0.653 0.009 9.0p4 0.031 0.378.025 | 0.351| 0.028
HIP106700 0.184 0.195 0.661 0.010 9.006 0.032 0.370.026 | 0.355| 0.029
HIP107370 0.264 0.183 0.66Y 0.009 8.684 0.030 0.368.024 | 0.335| 0.027
HIP108708 0.178 0.181 0.659 0.008 8.937 0.030 0.368.024 | 0.344| 0.027
HIP108996 0.137 0.181 0.643 0.008 8.881 0.030 0.360.024 | 0.343| 0.027
HIP109381 0.179 0.186 0.660 0.008 7.831 0.031 0.350.025 | 0.337| 0.028
HIP114328 0.165 0.291 0.644 0.016 8.788 0.073 0.368.048 | 0.323| 0.085
HIP117499 0.086 0.341 0592 0.021 8.8p6 0.086 0.34R.056 | 0.339| 0.100
HIP118159 0.104 0.294 0.623 0.016 9.005 0.074 0.348.048 | 0.323| 0.086

HIP3238 0.042 0.344 0587 0.021 9.361 0.087 0.360.0570| 0.355| 0.101

HIP348 0.118 0.314| 0.623 0.019 8.604 0.0/9 0.348 05D. 0.340| 0.092

HIP4909 0.101 0.287] 0.647 0.015 8.498 0.072 0.356.0470| 0.318| 0.084
HIP49756 -1.233 0.759 0.712 0.029 7.5fF7 0.061 0.340.029 | 0.331| 0.023

HIP5134 0.100 0.298 0.623 0.016 8.9Y0 0.075 0.352.0490| 0.350| 0.088

HIP59357 -1.384 0.838 0.683 0.027 8.6f6 0.059 0.358.028 | 0.329| 0.022
HIP60653 -1.272 0.779 0.703 0.028 8.742 0.059 0.360.028 | 0.333| 0.022
HIP63048 -1.256 0.773 0.739 0.034 7.822 0.066 0.37R.033 | 0.352| 0.025
HIP6407 0.157 0.298 0.633 0.016 8.61L7 0.075 0.361.0490| 0.344| 0.088
HIP64497 -1.243 0.764 0.710 0.028 8995 0.059 0.350.028 | 0.331| 0.022
HIP7245 0.260 0.3851 0.608 0.025 8.366 0.097 0.350.0630| 0.335| 0.113
HIP74341 -1.404 0.851] 0.72% 0.033 8.917 0.065 0.356.032 | 0.344| 0.024
HIP74389 -1.244 0.764 0.701 0.028 7.803 0.059 0.349.028 | 0.329| 0.022
HIP75923 0.182 0.221] 0.658 0.011 9.182 0.035 0.368.028 | 0.357| 0.032
HIP77883 0.212 0.209 0.691 0.011 8.734 0.034 0.370.027 | 0.361| 0.030
HIP79304 0.216 0.252 0.65¢ 0.014 8.703 0.039 0.350.032 | 0.341| 0.035
HIP8507 0.155 0.288 0.654 0.016 8.924 0.073 0.370.048| 0.351| 0.085
HIP85272 0.112 0.351 0.600 0.022 9.1p0 0.089 0.340.058 | 0.342| 0.103
HIP85285 0.058 0.300 0.606 0.017 8.4p0 0.g76 0.340.050 | 0.335| 0.089
HIP88194 -1.481 0.893 0.711 0.035 7.1fF1 0.067 0.356.034 | 0.350| 0.027
HIP89162 0.223 0.365 0.602 0.023 8.882 0.092 0.340.060 | 0.328| 0.107
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HIP89650 0.147 0.210 0.641 0.010 8.946 0.034 0.350.027 | 0.340| 0.030

HIP91805 0.059 0.19147 0.632 0.008 8.5P8 0.031 0.360.025 | 0.358| 0.028

HIP996 0.178 0.333] 0.600 0.020 8.216 0.084 0.347 059. 0.319| 0.098
Fonte: arquivo préprio.

Estes resultados foram colocados em uma isocrorijc® 9, fornecida por Leo
Girardi do Observatério de Padova (GIRARDI, 201tbncparametros solares (4,5Gyr e
Z=0,019).

Magnitude
(&)
|

15 T I T I T ' T I T I L I T
0.4 0,6 0,8 1,0 1,2 1.4 1,6 1,8

B-V

Grafico 9 - Estrelas observadas fotometricamente erama is6crona com parametros
solares

Fonte:Arquivo proprio.

Para isso foi preciso conhecer as magnitudes @whsok com isso as distancias das
estrelas observadas fotometricamente. O calculdeitdo usando a paralaxe do catalogo
Hipparcos obtidas através dete Smbad. O conceito de paralaxe astrondmica foi usada par

o calculo das distancias:

1
d(pc) =5
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Onde a distancia d é dada em parsecs, e p élaxgaesn segundos. Tendo a distancia
da estrela foi possivel entdo calcular sua magaialmsoluta. A magnitude absoluta M, é a
magnitude de uma estrela se esta estivesse a é@psténcia.

m—M = 5log(d) —5

Onde m é a magnitude aparente, M a magnitude whseld a distancia em parsecs.

Os valores para a distancia e magnitude absolatam@&sentados na Tabela 4.

Tabela 4 - Distancia e magnitude absoluta das eskas pesquisadas

Estrela d(pc) Erro M(mag) Erro
HIP100963 28,233 0,470 4,886 0,074
HIP103025 65,062 3,810 4,726 0,131
HIP104504 47,710 2,140 5,139 0,102
HIP106288 66,094 5,941 4,923 0,198
HIP106700 65,920 4,172 4911 0,141
HIP107370 65,445 4,497 4,605 0,152
HIP108708 68,540 6,483 4,757 0,208
HIP108996 57,937 4,666 5,066 0,177
HIP109381 42,499 1,373 4,689 0,077
HIP114328 69,493 3,815 4,528 0,140
HIP117499 66,357 3,611 4,717 0,146
HIP118159 70,771 6,261 4,756 0,206

HIP3238 76,104 4,981 4,954 0,167

HIP348 57,372 2,962 4,810 0,137

HIP4909 56,433 3,535 4,740 0,154
HIP49756 34,941 0,867 4,860 0,081

HIP5134 58,582 3,741 5,131 0,158
HIP59357 52,056 2,872 5,094 0,134
HIP60653 64,475 3,284 4,695 0,125
HIP63048 42,753 1,590 4,667 0,104

HIP6407 57,176 3,171 4,831 0,142
HIP64497 68,120 5,012 4,829 0,170

HIP7245 52,356 2,906 4,771 0,155
HIP74341 67,431 5,547 4,773 0,190
HIP74389 42,808 1,374 4,645 0,091
HIP75923 71,891 6,512 4,899 0,200

HIP77883 63,452 4,670 4,722 0,163
HIP79304 62,150 4,172 4,736 0,151
HIP8507 56,786 3,160 5,153 0,141
HIP85272 67,659 6,409 4,968 0,224
HIP85285 47,148 2,045 5,033 0,121
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HIP88194 28,361 0,402 4,907 0,074
HIP89162 78,370 6,203 4,411 0,195
HIP89650 72,098 5,822 4,656 0,179
HIP91805 47,893 2,500 5,127 0,118

HIP996 53,821 2,433 4,561 0,129

Fonte: Arquivo préprio.

O Grafico 10 mostra a dispersao da magnitude @diod de cor B-V em relacdo aos
valores solares. Foi utilizado para isso foi usBdev solar 0,656 e para magnitude absoluta
solar 4,8 mag (MACIEL, 1999)
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Grafico 10 - Estrelas comparadas com o Sol
Fonte: Arquivo préprio.

No Gréfico 11 os valores de magnitude absolutadeeé de cor foram dispostos em
trés isocronas com Z=0,019, correspondente ao walar, mas com as idades de 1,0Gyr,
4,5Gyr e 8,0Gyr.
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Grafico 11 - Estrelas observadas dispostas nas isogas de 1,0Gyr, 4,5Gyr e 8,0Gyr
Fonte: Arquivo préprio.

5.2 - Analise de Dados de Espectroscopia

Os dados foram obtidos no telescopio Perkin-Ebheet,60m do Observatério do Pico
dos Dias no més de Fevereiro de 2011 utilizandspearografo Coudé. Os espectros obtidos
tém uma resolucdo de aproximadamente 30000 e rsiftd (S/N) médio de 150. Como ja
dito estes espectros foram feitos com duas expssigin trés comprimentos de ondas
centrais: 5500A, 6175A e 6575A. As exposicOes fodwidamente reduzidas e corrigidas
em comprimento de onda para entdo serem introdsizidsoftware ARES. Para otimizar a
identificacdo de larguras equivalentes através @RE®S foi necesséario configurar rajt
(pardmetro usado para determinagdo do continwad) loom base no S/N de cada estrela

(SOUZA et al., 2008) como mostra a Tabela 5.
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Tabela 5 - Configuracédo do parametraejt do software ARES para melhor calibracdo do
continuo local baseado no S/N do espectro das elseanalisadas

5 /N condition rejt 5 /N condition rejt
SN < 100 0985
100<8/N< 125 0990 250 < §/N < 300 0.995
125 < §/N < 150  0.99]1 300 < §/N < 500 0.9%96
150 < §/N <200 0992 500 < §/N < 800 0.997
200<S/N<225 00993 800 < S/N < 1500  0.9938
225<8§/N <250 0994 | 1500<5/N 0.999

Fonte: SOUZA (2008)

Ao obter as larguras equivalentes fornecidas psdgrama as larguras obtidas para
cada comprimento de onda central foram unidas em wmca lista para cada estrela. Nesta
lista foi verificado se ndo existia nenhuma linepatida, pois isto interfere tanto na média da
abundancia final como na determinacdo da temperafetiva.

Também foi feita a observacdo de uma estrela guans mesmos comprimentos de
onda centrais, para identificacdo de linhas dergheada atmosfera. A absorcao da atmosfera
€ mais intensa no espectgro de comprimento de cantsal 6750A que apresenta linhas de
absorcéo de vapor agua Figura 21. Como as linhssanegido foram alteradas devido a

absorcéao, estas linhas foram retiradas da liskargeras equivalentes.

Figura 21 - Espectro de uma estrela quente em 6750A

NOAD/TRAF ¥2.15.1 marceleBlocalhost.localdomain Mon 10:18:57 31-0ect-201
[telurie.fitz]: hd125238 1230, ap:l beam:l

| | | |
6400 8500 B600 8700
Tavelength (anpgatrome)

Fonte: Arquivo préprio.
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O arquivo de saida do ARES é bem diferente daargle entrada do MOOG entéo é
necessario formatar as listas antes do célcul@blasdancias, o que é um pouco trabalhoso,
pois, como descrito anteriormente, 0 MOOG € muxigente no espacamento das colunas.
Um exemplo de uma lista de larguras equivalentesormoato do MOOG se encontra no
Anexo lll. Para completar o arquivo de entrada dOQG foi usado o log(gf), o potencial de
excitacao e o grau de excitacdo da lista baseigemtficacdo destas linhas pelo ARES.

Antes de iniciar o calculo das abundancias foificado se existe algumas larguras
equivalentes tendenciosas. Linhas com baixo paikdei excitacdo tendem a ser formadas
nas regibes mais externas da fotosfera, com mengreratura e com isso devem apresentam
linhas mais fortes, em contra partida de linhas potencial de excitacdo mais altos, que sao
formadas nas regides mais profundas da fotosfera,temperaturas mais altas, apresentam
linhas mais fracas, pois atravessam mais camadé&statdera até serem detectadas. Linhas
que ndo apresentam esse padréo devem ser tratexdmstante atencdo. O ideal € obter uma
lista sem essa tendéncia e para isso € necesaaeioum grafico do potencial de excitacédo
versus o logaritmo da largura equivalente reduzatgEW/) (BUBAR, 2011).

Com a lista calibrada, finalmente foi executadprograma MOOG. O programa,
durante sua execucdo, fornece graficos de aburadaraisus potencial de excitacéo,
abundancia versus largura equivalente reduzidauad@mcia versus comprimento de onda
gue da ao usuario uma boa idéia da qualidade dadabaia final e da validade do modelo
utilizado.

No caso deste trabalho as estrelas observad@s jas parametros estelares proximos
dos parametros solares entdo tinhamos um bom modejaal iniciariamos as analises, o do
préprio Sol (Teff=5770K, log(g)=4,4377 crfiysé=1.0 Km/s e [M/H]=0,0 dex). Se o
astrbnomo nao tiver certeza do tipo espectral ttelasendo estudada, este deve testar varios
modelos até encontrar o que melhor se encaixaste menario que os graficos fornecidos
pelo MOOG sdo de extrema importancia. Quando st (dlee/H] versus potencial de
excitacao deve-se identificar se existe uma gramdimacdo da reta da regresséo linear e se
iSSo acontecer é necessario entdo mudar o moaetsférico usado. Quando os pontos deste
grafico apresentam um padrdo mais horizontal emotda reta da abundéancia final indica
que a temperatura esta de acordo com a temperdduraodelo atmosférico usado nos

calculos Grafico 12.
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Grafico 12 - Abundancia versus o potencial de exeitao
Fonte:Arquivo préprio

Fazendo o grafico de [Fe/H] versus log(BYV/é possivel confirmar se a
microturbuléncia esta de acordo com a do modelizado. Como na identificacdo da
temperatura este grafico tem que apresentar uné@aatthatado, com pontos ndo muito
distantes da reta que representa a abundanciarfédih, como mostra o Gréfico 13. Se isso

nao acontecer é necessario mudar a microturbul@opaidodelo.
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Grafico 13 - Abundancia versus largura equivalente
Fonte:Arquivo préprio

Para se encontrar a gravidade superficial, desaiser que, em estrelas do tipo solar,
linhas de Fell s&o muito sensiveis a mudancasessdo, e consequentemente mudancas na
gravidade, enquanto linhas de Fel n&o neutraspsaticamente, independentes dos efeitos
da gravidade superficial. Ou seja, a abundéancia pat e Fell devem ter o mesmo valor,
dentro do seu limite de erros, se isso ndo acangegecessario mudar o log(g) do modelo até
gue os valores figuem coerentes.

Entretanto os modelos de Kurucz disponiveis emsideundo apresentam valores
muito especificos. Eles variam em 250K para a T,0e5m/$ em log(g) e em 1km/s na
microturbulencia. Para se conseguir modelos quemEendam valores dos ja disponiveis por

Kurucz existem duas alternativas praticas. A pniened criar 0 seu préprio modelo
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atmosférico usando o programa ATLAS9, que é umrparog desenvolvido por R. L. Kurucz
(KURUCZ,1970) para o calculo de modelos atmosfériestelares, o que nao foi possivel,
pois a instalacdo deste programa néo foi concliidsegunda é a interpolacdo dos modelos
disponiveis. Esta interpolacdo foi feita usanda@aigo intkur3, escrito por Budaj, no qual o
usuario tem que indicar quais modelos o programardenterpolar./

Mas esses métodos, neste trabalho, serviram emmaiaa parte como indicativo de
que o modelo usado é realmente o correto paratasrideadas estrelas. No caso de uma
estrela ndo se mostrar coerente com o modelo sslay logicamente, ndo esta presente na
hipotese original de gémea solar.

Também foi feita a observacdo da Lua, nos tréspdomentos de ondas centrais,
usando a mesma configuracdo instrumental para t&¢ obespectro do Sol com a mesma
resolucdo das outras estrelas. Isto foi usado oiderste para servir de ponto zero para uma
analise diferencial, mas também para comprovar qu&OOG apresenta resultados
confidveis para a amostra observada e metodologi@egiada. O ideal seria observar o
espectro solar de uma fonte pontual como um adtsr@or exemplo, o asterodide Iris
(V=8.5mag), como foi sugerido por Jorge MeléndezasMdevido a eficiéncia do
espectrografo Coudé (CARVALHO, 2011) seria necéssam tempo de exposicdo muito
grande conseguir um S/N equivalente a outras astedlo, algo como trés exposi¢coes de 20
minutos para cada comprimento de onda para um oolget 8.5 mag e levando em
consideracao o grande deslocamento de um asteraidsfera celeste, geraria uma série de
problemas, como perder o alvo no CCD de guiagewbl@&nas estes que ndo eram ideais
para serem enfrentados em uma noite com poucasisijuveaue € raro na época na qual as
observacdes foram feitas no OPD. Entdo foi preféidbservar rapidamente a lua cheia. Os
Graficos 14, 15 e 16 mostram a comparacao do espsmiar obtido em comparacdo com o

espectro de Kurucz.
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NOACQ/IRAF V2.15.1a marcelo@ubuntu Sun 21:56:05 06-Nov-2011
[lua.5500c. fits]: lua 210. ap:l beam:l
[
|

T Y

I | I I I I
5340 5360 5380 5400 5420 5440

Wavelength (angstroms)

Grafico 14 - Comparacao do espectro Solar obtido agervando a Lua com o espectro de

Kurucz - 5300 a 5450 Angstrons
Fonte: Arguivo préprio.
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NOAO/IRAF V2.15.1a marcelo@ubuntu Sun 21:57:42 06-Nov-2011
[1ua.5500c.fits]: lua 210. ap:zl beam:1

Wu WW qmmﬂ vt “Mv M

I I I I |
5460 5480 5500 5520 5540

Wavelength (angstroms)

Grafico 15 - Comparacao do espectro Solar obtido glervando a Lua com o espectro de

Kurucz - 5450 a 5550 Agnstrons
Fonte: Arguivo préprio.
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KOAG/TRAF V2.15.1a marcelo@ubuntu Sun 21:58:44 06-Nov-2011

[lua_5500c.fits]: lua 210. ap:l beam:l

il

fwm' ”\mmwﬁwmuﬁm e @W

5560

5580 5600 5620 5640
Wavelength (angstroms)

Gréfico 16 - Comparacgdo do espectro Solar obtido @lervando a Lua com o espectro de
Kurucz - 5550 a 5650 Angstrons

Fonte: Arguivo préprio.

Para a determinacdo da temperatura efetiva tarfdiartlizado o programa TEFF LR

escrito por S. G. Sousa. Este codigo € desenvobodm uma extensdo para o ARES e usa

uma lista de linhas de razdes de linhas parardetar a temperatura efetiva de estelas do

tipo solar usando o arquivo de saida do proprio BRE Tabela 6 apresenta as temperaturas

efetivas encontradas usando este método.

Tabela 6 - Lista de temperaturas obtidas através doddigo TEFF LR

Estrela Temperatura (K)
Sol 5757,92+ 35,30
HIP36512 5659,18+ 81,41
HIP38228 5607,58+ 67,55
HIP41317 5333,68+ 184,50
HIP49756 5647,04+ 73,63
HIP63048 5606,93+ 79,45
HIP71681 5231,92+ 31.16
HIP79672 5818,17+ 44.07

Fonte: Arquivo préprio.
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Essas temperaturas foram usadas como ponto ddappara o0 modelo atmosférico
usado no calculo das abundancias com o MOOG.
A Tabela 7 mostra os parametros atmosféricos abtwdm o programa MOOG e os

modelos atmosféricos de Kurucz.

Tabela 7 - Parametros atmosféricos obtidos com o pgrama MOOG e os modelos de
Kurucz

Estrela Teff(K) | oTeff(K) | [Fe/H] | o[Fe/H] | log(g)(cm/s2) | alog(g) | &km/s) | a&(km/s)
Sol 5770 - 0,0 - 4.4377 - 1,00 -
HIP36512 5760 29 -0,09 0,10 4,5 0,11 1,00 0,104
HIP38228 5620 51 -0,09 0,12 4,5 0,26 1.50 0,100
HIP41317 5750 6 -0,01 0,15 4,5 0,12 1.00 0,142
HIP49756 5810 7 -0,07 0,10 4.3 0,16 1.50 0,092
HIP63048 5770 18 0,08 0,15 4,5 0,13 1.00 0,148
HIP71681 5250 53 0,17 0,15 4,5 0,29 0.90 0,230
HIP79672 5790 162 0,02 0,22 4.4 0,23 1.00 0,193

Fonte: Arquivo préprio.

A estimativa para as incertezas dos parametrogséénicos foi feita do mesmo modo
que NEUFORGE-VERHEECKE & MAGAIN (1997). O erro pam microturbuléncia
corresponde adl do erro estatistico na inclinacdo da regressaealimo diagrama de
abundancia versus largura equivalente reduzidardda temperatura efetiva leva em conta
0 erro estatistico na inclinacdo da regresséao rlineadiagrama de abundancia versus o
potencial de excitacdo assim como a incerteza deotarbuléncia. A incerteza para [Fe/H] é
determinada através da dispersdo dos resultadosbdasiancias de Fel em torno da média
(desvio padréo) e da incerteza da microturbuléaala temperatura efetiva. Por dltimo, para
a incerteza do log g, foi incluida a contribuic&idcerteza da temperatura efetiva mais a
dispersdo das linhas de Fell, como descrito em F0O(2809). Os diagramas obtidos no
calculo dos parametros séo apresentados no Anexo IV

Foram feitos espectros sintéticos utilizando ogmma Spectrum (GRAY, 2011)
usando os modelos atmosféricos dos calculo de abarad Estes espectros sintéticos foram
comparados com seus respectivos espectros reascpastatar a precisdo dos parametros

atmosféricos obtidos. Um exemplo desse modelotgiaté mostrado no Grafico 15.
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Grafico 17 - Espectro da estrela HIP36512 comparad@om seu espectro sintético

produzido pelo programa Spectrum
Fonte: Arquivo préprio.
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CONCLUSOES

Das 75 estrelas da lista foram obtidos dadosfa@tigos para 36 estrelas, dentre estas
13 estrelas estédo dentro do intervalo de 0,01 roagealhor valor considerado para indice de
cor B-V do Sol, como mostra a Tabela 8. Nota-savas destes dados que o método de
escolha de candidatas para gémeas solares atmni@dices de cores funciona. Através da
Tabela 4 é possivel ver que grande parte das astegiresenta uma magnitude absoluta
compativel com o Sol. Varias estrelas interceptasterona com parametros solares, o que

indica que estas tém parametros muito proximoou.s

Tabela 8 — Possiveis estrelas gémeas solares setexas por fotometria

Estrela B-V Erro
Sol 0,656 0,008
HIP106288 0,653 0,009
HIP106700 0,661 0,010
HIP107370 0,667 0,009
HIP108708 0,659 0,008
HIP108996 0,643 0,008
HIP109381 0,660 0,008
HIP114328 0,644 0,016
HIP4909 0,647 0,015
HIP6407 0,633 0,016
HIP75923 0,658 0,011
HIP79304 0,656 0,014
HIP8507 0,654 0,016
HIP89650 0,641 0,010

Fonte: Arquivo préprio

Para demonstrar a qualidade dos nossos dadoséfioms estes foram comparados
com valores de magnitude da literatura usando lmsesdo catalogdycho e de Meléndez

(2010). Esta comparacao € mostrada na Tabela 9 @nadicos 16 e 17.
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Tabela 9 — Comparacdo das magnitudes aparentes adis com o FOTRAP com a
literatura

Estrelas V(Meléndez, 2010) V{YCHO) V(FOTRAP)
HIP100963 7,091 7,162 7,140
HIP103025 8,719 8,795 8,793
HIP104504 8,550 8,608 8,532
HIP106288 - 9,077 9,024
HIP106700 - 9,081 9,006
HIP107370 - 8,751 8,684
HIP108708 8,943 9,011 8,937
HIP108996 8,894 8,966 8,881
HIP109381 - 7,899 7,831
HIP114328 - 8,804 -
HIP117499 - 8,915 -
HIP118159 9,003 9,092 9,005

HIP3238 - 9,403 -

HIP348 8,600 8,660 8,604
HIP39748 - 8,648 -

HIP4909 8,508 8,606 8,498
HIP49756 7,549 7,626 7,577

HIP5134 8,965 8,984 8,970
HIP59357 8,665 8,713 8,676
HIP60653 8,737 8,808 8,742
HIP63048 7,808 7,865 7,822

HIP6407 8,612 8,628 8,617
HIP64497 8,943 8,980 8,995
HIP64713 9,268 9,280 9,429
HIP64794 8,433 8,467 8,867
HIP64993 8,899 8,926 8,941
HIP66885 9,305 9,365 9,545

HIP7245 8,377 8,442 8,366
HIP73815 8,198 8,290 8,137
HIP74341 8,861 8,929 8,917
HIP74389 7,781 7,807 7,803
HIP75923 9,184 9,290 9,182
HIP77883 8,739 8,820 8,734
HIP79304 8,684 8,734 8,703
HIP82853 - 9,062 -
HIP83707 - 8,702 -

HIP8507 8,890 8,980 8,924
HIP85272 - 9,173 -
HIP85285 8,388 8,443 8,400
HIP88194 7,070 7,140 7,171
HIP89162 - 8,972 -
HIP89650 - 8,996 -
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HIP91805 | - | 8,613 | -

HIP996 | 8,184 | 8,253 | 8,216
Fonte: Arquivo préprio
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Gréfico 18 — Comparacédo dos valores de magnitude agente entre Meléndez, 2010 (*) e

FOTRAP
Fonte: Arquivo préprio.
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Gréfico 19 - Comparacéo dos valores de magnitude apente entreTycho e FOTRAP
Fonte: Arquivo préprio.
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O desvio padrédo encontrado para a dispersdo dotogpma comparagcdo entre
Meléndez, 2010 e FOTRAP foi de 0,039 (com HIP513{R259357 e HIP49756 como
outliers) e para a comparacdo enffgcho e FOTRAP foi de 0,065 (com HIP64794 e
HIP82853 commutliers).

A comparagédo do indice de cor B-V do FOTRAP tamigéfaita usando valores do

catalogoTycho, como mostra a Tabela 10.

Tabela 10 — Comparacao de B-V do FOTRAP com o catgjo Tycho

ESTRELA B-V (Tycho) B-V (FOTRAP)
HIP100963 0,718 0,716
HIP103025 0,709 0,704
HIP104504 0,736 0,617
HIP106288 0,706 0,653
HIP106700 0,704 0,661
HIP107370 0,785 0,667
HIP108708 0,726 0,659
HIP108996 0,712 0,643
HIP109381 0,738 0,660
HIP114328 0,757 0,644
HIP117499 0,689 0,592
HIP118159 0,695 0,623
HIP3238 0,714 0,587
HIP348 0,697 0,625
HIP39748 0,707 0,614
HIP4909 0,712 0,647
HIP49756 0,698 0,712
HIP5134 0,713 0,623
HIP55409 0,727 0,732
HIP59357 0,692 0,683
HIP60653 0,667 0,703
HIP63048 0,763 0,739
HIP6407 0,772 0,633
HIP64497 0,774 0,710
HIP64713 0,768 0,674
HIP64794 0,755 0,560
HIP64993 0,751 0,654
HIP66885 0,724 0,634
HIP7245 0,708 0,608
HIP73815 0,690 0,730
HIP74341 0,755 0,725
HIP74389 0,748 0,701
HIP75923 0,669 0,658
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HIP77883 0,712 0,691
HIP79304 0,737 0,656
HIP82853 0,753 0,763
HIP83707 0,718 0,728
HIP8507 0,705 0,654
HIP85272 0,691 0,600
HIP85285 0,731 0,606
HIP88194 0,719 0,711
HIP89162 0,732 0,602
HIP89650 0,712 0,641
HIP91805 0,690 0,632
HIP996 0,705 0,600

Fonte:Arquivo préprio.

A dispersdo dos valores comparados tem um desdcdp de 0,051. Foi feito um
gréfico para comparacao do indice de cor B-V(Tyslmr3us B-V(FOTRAP), entretanto, este
apresentou dados muito dispersos fazendo com quiosse possivel identificar um padrao.
Mas, como foi constatado no Gréfico 17, os valpaas V sdo semelhantes entre o FOTRAP
e o0 catalogo Tycho. A possibilidade de existir affiset entre as magnitudes de diferentes
origens foi levada em conta, mas foi discarta, pgoos no filtro V.

Também se tentou fazer um gréafico de B-V versySMELENDEZ et al, 2010), que
embora sejam dados diferentes, ao se fazer umaatagdp seria esperado certo acordo pois,
ambos sistemas estdo em regides similares do espé&gitretanto, novamente nao foi
possivel verificar nenhum padréo de correspondestdige um sistema e outro com os dados
em maos.

Infelizmente, devido ao tempo limitado de noiteaseguidas no telescopio de 1,6m e
também a eficiéncia do espectrografo Coudé, naqdssivel observar grande parte das
estrelas  observadas  fotometricamente.  Entretantoas destrelas  observadas
espectroscopicamente, as estrelas HIP 36512, HIBP64®HIP 63048 e HIP 79672 podem ser
consideradas gémeas solares, considerando pois, regpectivas incertezas, tem seus
parametros estelares idénticos ao do Sol. Tambégfeifa uma comparagcdo dos parametros

estelares obtidos neste trabalho com Baumann(2080), como € mostrado na Tabela 11.
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Tabela 11 — Comparacao entre os parametros estelardeste trabalho com Baumann et
al, 2010*

Estrela Teff Teff* log g log g* [Fe/H] | [Fe/H]* | &Kkmls) &(km/s)*
HIP36512| 5760 5740 4,50 4,50 -0,09 -0,092 1,00 0,99
HIP38228 5620 5693 4,50 4,52 -0,07 0,007 1,50 0,99
HIP41317| 5750 5724 4,50 4,46 -0,01 -0,044 1,00 0,98
HIP49756] 5810 5804 4,30 4,45 -0,06 0,041 1,50 1,03
HIP63048 5770 - 4,50 - 0,08 - 1,00 -
HIP71681] 5250 - 4,50 - 0,17 - 0,90 -
HIP79672| 5790 5822 4,40 4,45 0,02 0,051 1,00 -

Fonte: Arquivo préprio.

E importante dizer que a estrela HIP 7168Téntauri B) ndo fazia parte da lista de
candidatas a possiveis gémeas solares. A estreldeyeria ser observada era a HIP 71683 (
Centauri A), mas devido a proximidade e o brilhe dawas estrelas ocorreu um erro de
identificacdo durante a observacdo Mas analisaeds garametros estelares € possivel dizer
gue esta estrela é uma analoga solar junto coreraaisl estrelas analisadas.

A estrela HIP 79672 é citada em Nascimento (2@@®)o uma gémea solar com
Teff=576250 e com [Fe/H]=0,039, o que concorda muito bem oo$n parametros
encontradados neste trabalho. E possivel ver gsatieas provenientes do programa MOOG
no Anexo V, que foram usados na obtencéo dos pam@srestelares de cada estrela.

Para a conclusdo destes trabalhos foram enfrentedias dificuldades referente a
observacdo. Nao foram raras as noites em que mteagpfoi o ideal, ainda mais no que se
refere a fotometria. Varias noites de frio e mudaks com dores musculares, pois observar
cerca de 30 estrelas por noite no telescopio Zegser muita atividade fisica. Também
houve problemas na instalacdo e na execucdo desalgiogramas necessarios para a
obtencao dos parametros estelares de fotometiiai. dido que o programa MOOG é bastante
exigente na formatacdo dos seus arquivos de erdrasa levou um tempo consideravel para
ser contornado. Pensando que o leitor possa estmlotos mesmos problemas foi
disponibilizado nos Anexos Il, 11l e IV exemplos fdtematacdo necessaria para os céalculos de
abundancia do MOOG, incluindo driver para da tarefabfind. Neste trabalho foram
desenvolvidas vérias habilidades como a de reddedtados, utilizacdo do ambiente GNU
assim como experiéncia em observacfes astronémicas.

Este trabalho tera continuidade no doutorado, ge feito no Instituto de
Astronomia e Geofisica da Universidade de Sdo P&adoobtido tempo novamente para o
telescopio 1,6m do OPD usando o espectrografo MOSIOMulti Ste Continuous

Soectroscopy). Este é um espectrografechelle doado pela Franca que pertencia ao
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Observatorie Mid-Pyrenees. Os dados obtidos com este instrumento ainda desem
reduzidos e analisados.



82

BIBLIOGRAFIA

BAUMANN, P.; RAMIREZ, I.; MELENDEZ, J.; ASPLUND, M.LIND, K. “Lithium
Depletion in Solar-like Stars: No Planet Connectiom: The Astronomy and Astrophysics
vol. 519, 2010. A87.

BUBAR, E. J.,Equivalent Width Abundance Analisys In Moog. Texto usado na obtencéo de
parametros atmosféricos através de espectrosdip@onivel em:
<www.pas.rochester.edu/~ebuladrfind_moogps>. Acesso em: Ago. 2011.

BUDAJ, J., Intkur3. Programa para interpolacédo a@el@os atmosféricos de Kurucz.
Disponivel em: < http://www.ta3.sk/~budaj/softwarédeesso em: Set. 2011.

BUDDING, E.An Introduction to Astronomy Photometry. Cambrigde University Press:
Cambrigde, 1993.

CARVALHO, B. J. “Estudos dos Componentes Oticosdpectrografo Coudé do
Observatorio do Pico dos Dias e Proposta para siladva”. Unifei. 2011.

CAYREL de STROBEL, G. C. de; KNOWLES, N.; HERNANDEG.; BENTOLILA, C.
“In Search of Real Solar TwinsThe Astronomy and Astrophysics vol. 94, 1980. p. 1 —
11.

CAYREL de STROBEL, G C. de & BENTOLILA, C. “In Sedr of Real Solar Twins II”. In:
The Astronomy and Astrophysics vol. 211, 1989. p. 324 — 340.

CAYREL de STROBEL, G. C. de; CHMIELEWSKI, Y.; SPITH.; LEBRE, A.;
BENTOLILA, C. “In Search of Real Solar Twins llItTn: The Astronomy and
Astrophysics vol. 274, 1993. p. 825 — 837.

CAYREL de STROBEL, G. C. “Stars resembling the Sun’ The Astronomy and
Astrophysics Review vol. 7, n. 3. 1996. p. 243 — 288.

GCC. Compiladores GNU. Disponivel em: <http://goc.grg/>. Acesso em: Mar. 2011.

GRAHAM, J. A. “UBVRI Standard Stars in the E-Regsdin: Astronomical Society of the
Pacifc., vol. 94, 1982. p. 244.

GRAY, D. F.Stellar PhotospheresCambrigde University Press: Cambrigde, 2005



83

GRAY, R. O. Spectrum. Programa para o calculo geasos sintéticos. Disponivel em: <
http://www1.appstate.edu/dept/physics/spectrumispechtml>. Acesso em: Out. 2011.

GIRARDI, L. CMD 2.3 input form. Interface para criacdo de isocronas e seus desva
Disponivel em: <http://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/dm Acesso em: Set. 2011.

HARRIS, William E.; FITZGERALD, M. Pim; REED, Caman. “Photoeletric Photometry:
An Approach to Data Reduction”.IAstronomical Societyof the Pacifi¢vol. 93, 1981. p.
507 - 517.

HEASARC, National Aeronautics and Space Administration. Biblioteca CFITSIO.
Disponivel em: <http://heasarc.nasa.gov/fitsiabiteml>. Acesso em: Mar. 2011.

JABLONSKI, F.; BAPTISTA, R.; BARROSO, J. Jr.; GNHNG, C. D.; RODRIGUES, F.;
CAMPOS, R.P. “Calibration of UBVRI High-Speed Phuoteter of Laboratorio Nacional de
Astrofisica, Brazil”.In:Astronomical Societyof the Pacifi¢vol. 106, 1994. p. 1172 - 1183.

KURUCZ, R. L. “Atlas: A Computer Program For Calatihg Model Stellar Atmospheres”.
In: Smithsonian Astrophysical Observatory Especial Report, n. 309. 1970.

KURUCZa, R. L.; SMITH, P. L.; HEISE, C.; ESMOND,R. Banco de dados de linhas
espectrais atbmicas. Disponivel em:
<http://www.cfa.harvard.edu/amp/ampdata/kurucz2/sbtm|>. Acesso em: Mar. 2011.

KURUCZb, R. L. Banco de dados de modelos atmosfgriDisponivel em:
<http://kurucz.harvard.edu/grids.html>. Acesso &far. 2011.

KURUCZc, R. L. Espectro reduzido do Sol. Disponieel: <
http://kurucz.harvard.edu/sun/fluxatlas2005/>. Acesm: Ago. 2011.

LNAa. Informacéo sobre os telescopios Zeiss e Rdtkner. Disponivel em:
<http://'www.lna.br/opd/telescop/telescop.html >easo em: Ago. 2011.

LNAb, Manual de Operacéo do Instrumento FOTRAPpDisvel em:
<http://'www.lna.br/opd/instrum/FOTRAP/fot_manu_ Trit. Acesso em: Ago. 2011.



84

LNAc, Manual de Operacao do Instrumento Coudé. @iggel em:
<http://www.Ina.br/opd/instrum/manual/Manual_160mMDEap3.pdf>. Acesso em: Jan.
2011.

LNAd, Manual de Procedimentos para observacgao fesdepio Perkin-Elmer de 1,60m do
OPD. Disponivel em:
<http://www.Ina.br/opd/instrum/manual/Manual_160mMDEapl.pdf>. Acesso em: Jan.
2011.

LNAe. Gréfico da eficiéncia dos espelhos do espgcafo Coudé. Disponivel em:
<http://www.lna.br/opd/instrum/coude/eficiencia_dethtm|>. Acesso em: Jan. 2011.

MACIEL, W.J.Introducéo a Estrutura e Evolugéo Estelar Edusp: Sao Paulo, 1999.

MELENDEZ, J. & RAMIREZ, I. “HIP 56948: A Solar Twiwith a Low Lithium
Abundance”. InThe Astronomical Journal, vol. 669, n. 2, 2007. p. L89 — L92.

MELENDEZ, J.; SCHUSTER, W. J.; SILVA, J. S.; RAMIREI; CASAGRANDE, L.;
COELHO, P. “ubvyp Photometry of Solar Twins”. IT.he Astronomy and Astrophysics
vol. 522, 2010. A98.

NASCIMENTO, J. D.; CASTRO, M.; MELENDEZ, J; BAZOM.; THEADO, S.; PORTO
de MELLO, G. F.; De MEDEIROS, J.R. “Age and MassSolar Twins Constrained by
Lithium Abundance”. InThe Astronomy and Astrophysics vol. 501, 2009. p. 687 - 694.

NEUFORGE-VERHEECKE, C. & MAGAIN, P. “Spectroscopdmalysis of the Alpha
Centauri System”. InThe Astronomy and Astrophysics vol. 328, 1997. p. 261 — 268.

PASQUINI, L.; BIAZZO, K.; BONIFACIO, P.; RANDICH, S BEDIN, L. R. “Solar Twins
in M 67”. In: The Astronomy and Astrophysics vol. 489, 2008. p. 677 - 684.

PORTO de MELLO, G. F. & Da SILVA, L. “HR 6060: Theolsest Ever Solar Twin?”. In:
The Astronomical Journal, vol. 482, 1997. p. L89 — L92.

PORTO de MELLO, G. F. & Da SILVA, R.O. “A Survey 8blar Twin Stars within 50
Parsecs of the Sun”. IKSP conference Seriesrol. 213, 2000

PLOTUTILS. Pacote plotutils. Disponivel em: <httwww.gnu.org/software/plotutils/>.
Acesso em: Mar. 2011.



85

RAMIREZ, I; MELENDEZ, J; ASPLUND, M. “Accurate Abutance Patterns of Solar Twins
and Analogs: Does the Anomalous Solar chemical @mitipn come from Planet
Formation”. In:The Astronomy and Astrophysics vol. 508, 2009. p. L17 — L20.

SIMBAD, Astronomical Database. Banco de dados astronémicos. Disponivel em:
<http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/>. Acesso ent: Z# 1.

SNEDENa, C. MOOG. Programa para o célculo de amaidé. Disponivel em:
<http://www.as.utexas.edu/~chris/moog.html|>. Acemso Mar. 2011.

SNEDEND, Chris. “MOOG An LTE Stellar Line Analydisogram”. 2002. Disponivel em:
<http://www.as.utexas.edu/~chris/codes/WRITEMOOG fAsesso em: Mar. 2011.

SODERBLOM. D. R. & KING, J.R. Solar-Typg#ars:

Basic Information on Their Classification and Characterization. Informacéo sobre a
classificagdo de analogas solares. Disponivel em:
<http://www?2.lowell.edu/users/jch/workshop/drs/gs:htmI>. Acesso em: Out. 2011.

SOUSA, S. G.; SANTOS, N. C; MAYOR, M.; UDRY, S.; GAGRANDE, L.;
ISRAELIAN, G.; PEPE,F.; QUELOZ, D.; MONTEIRO, M. P. F. G. “Spectroscopic
parameters of 451 star in HARPS GTO planet seamjrgm”. In: The Astronomy and
Astrophysics vol. 487, 2008. p. 373 - 382.

SOUSA, S. G. “Spectroscopy, Interferometry and i8&isStudy os Solar-Type Stars”.
Faculdade de Ciéncias do Porto. 2009.

SOUSA, S. GARES: Automatic Routine for Line Equivalent Widthsin Sellar Spectra.
Programa para identificacdo de larguras equivadesmtambém TEFF LR programa para o
calculo da temperatura efetiva. Disponivel em:pshttww.astro.up.pt/~sousasag/Ares/>.
Acesso em: Mar. 2011.

STRAIZYS, V. & VALIANGA, G.. “Coloar Indices of th&un in the Vilnius and the UBV
Systems”. InBaltic Astronomy, vol. 3, 1994. p. 282-291.

STSDAS,Space Telescope Science Institute. Ste que fornece o pacot®ao.rv para
identificacdo de linhas espectrais para correcaetieidade radial. Disponivel em:
<http://stsdas.stsci.edu/cgi-bin/gethelp.cgi?rmiedi>. Acesso em: Mar. 2011.



86

TYCHO. Banco de dados do catalogo Tycho. Disporéuel <http://vizier.u-strasbg.fr/cgi-
bin/VizieR?-source=1/259>. Acesso em: Nov. 2011.

UFL, University of Florida. Informacéao sobre CCDs. Disponivel em:
<http://www.astro.ufl.edu/~oliver/ast3722/lectu@SDImaging/CCDimaging.htm>. Acesso
em: Jan. 2011.

WIKIPEDIAa. Esquema de uma fotomultiplicadora. Risfvel em:
<http://en.wikipedia.org/wiki/Photomultiplier>. Asso em: Out. 2011.

WIKIPEDIAb. Imagem e informacé&o sobre Largura E@lewvite. Disponivel em:
<http://en.wikipedia.org/wiki/Equivalent_width>. Asso em: 27 Out. 2011.



87

ANEXOS
Anexo | - Amostra Selecionada

HIP HD R.A. 2000 Dec 2000 v

348 225194 00 04 21,31 +12 57 25,4 8,60

996 804 00 12 28,20 +20 14 03,8 8,18
3238 3968 00 41 12,30 -68 27 28,1 9,36
4909 6204 01 02 57,42 -09 51 40,6 8,52
5134 6470 01 05 42,93 +02 28 37,6 8,97
6407 8291 0122 18,70 +03 30 48,6 8,61
7245 9446 01 33 20,06 +29 15 55,0 8,35
8507 11195 01 49 42,90 -18 56 10,0 8,89
9349 12264 02 00 05,31 -1332 45,8 7,99
10710 - 02 17 55,49 +19 40 50,4 8,90
10725 14397 02 18 02,21 -50 49 08,3 8,51
11514 15507 02 28 28,81 -45 01 22,6 8,66
11728 15632 02 31 24,08 +22 05 14,4 8,03
11915 16008 02 33 48,89 -19 36 42,8 8,61
12581 16917 02 41 46,70 -3412 11,0 9,13
12766 17439 02 44 04,10 -68 08 53,6 8,63
14614 19518 03 08 44,26 +15 20 07,1 7,85
17760 24201 03 48 08,34 -58 13 19,4 8,94
18261 24552 03 54 22,62 +01 15 42,9 7,97
18944 25912 04 03 37,98 -51 55 49,7 8,20
19658 26864 04 12 43,71 -47 33 56,8 8,73
20168 27577 04 19 21,78 -4157 42,1 8,99
23553 32804 05 03 52,74 -40 36 27,5 8,38
25670 36152 05 28 89,18 -17 25 44,6 8,27
28336 40620 05 59 16,50 -17 54 00,9 8,98
30037 45021 06 19 15,00 -68 49 53,7 9,16
30502 45346 06 24 43,76 -43 24 21,2 8,66
36512 59711 07 30 39,98 -15 59 39,6 7,73
39748 67578 08 07 25,45 -32 00 32,9 8,60
41317 71334 08 25 49,42 -29 55 47,6 7,81
43190 75288 08 47 58,02 -3543 39,0 8,51
44935 78534 09 09 10,26 +10 49 19,5 8,72
44997 78660 09 09 53,97 +14 27 24,1 8,34
46126 81700 09 24 22,84 -63 43 05,4 8,52
47990 84705 09 46 53,96 -04 17 52,7 8,69
49572 - 10 07 10,32 +29 27 24,0 9,27
49756 88072 10 09 23,55 +02 22 16,0 7,55
50826 - 10 22 41,30 +16 55 53,0 9,12
54102 96116 11 04 13,61 -57 45 54,1 8,65
55409 98649 1120 51,90 -2313 00,9 8,00
59357 105779 12 10 39,09 -16 57 22,2 8,65
60653 108204 12 25 54,32 -17 14 53,9 8,72
63048 112257 12 55 08,27 +27 4559,5 7,80
64150 114174 13 08 50,97 +05 12 31,9 6,78
64497 114826 131313,12 -08 55 54,2 8,92
64713 115169 13 15 47,46 -29 30 20,5 9,26
64794 115382 13 16 48,32 +12 24 57,4 8,42
64993 115739 1319 17,64 -1534 02,4 8,86
66885 119205 13 42 25,18 -30 39 56,9 9,29
69063 123152 14 08 12,42 -63 16 56,7 8,88
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73815 133600 1505 13,25 +06 17 25,8 8,18
74341 134902 1511 37,11 +24 13 59,0 8,85
74389 134664 1512 10,29 -30 53 09,7 7,76
75923 138159 15 30 25,22 -01 1907,5 9,16
77883 142331 1554 19,85 -08 34 49,2 8,72
79304 145478 16 11 06,45 +02 54 52,0 8,67
79672 146233 16 15 37,13 -08 22 05,7 5,49
82853 150027 16 55 57,28 -83 13 05,6 8,99
83707 154221 17 06 28,90 -47 50 44,5 8,60
85272 156922 17 25 26,31 -67 21 32,2 9,10
85285 157691 17 25 36,62 -21 37 54,1 8,37
88194 164595 18 00 38,99 +2934 17,4 7,07
89162 165357 18 1147,19 -7019 06,7 8,89
89650 167060 18 17 44,03 -61 42 30,3 8,93
91805 172568 18 43 08,62 -45 54 00,8 8,53
100963 195034 2028 11,83 +22 07 46,5 7,09
103025 - 2052 21,07 +15 06 22,6 8,72
104504 201422 211007,81 -24 49 22,9 8,54
106288 204670 21 31 39,50 -45 54 03,2 9,02
106700 205393 21 36 44,14 -54 14 08,1 9,00
107370 206725 21 44 50,03 -32 41 39,6 8,68
108708 209096 22 01 14,65 -19 18 45,7 8,94
108996 209562 22 04 49,75 -23 43 46,5 8,88
109381 210193 22 09 34,49 -41 13 29,0 7,83
114328 218544 23 09 16,53 -40 59 28,3 8,73
117499 223412 2349 37,91 -67 56 38,4 8,85
118159 224448 23 58 04,56 -00 07 41,3 9,02

Fonte: Elaborac&o propria das amostras cedidaBmpdorge Melendez (IAG/USP)



Anexo Il — Driver abfind MOOG
abfind
standard_out 'home/user/exemplo/exemplo.std'

summary_out '/home/user/exemplo/exemplo.sum’

model_in '/home/user/MODELOSATM/exemplo.dat'

lines_in '/home/user/LINHAS/exemplo.dat'
terminal 'x11'

atmosphere 1

molecules 2

lines 3

flux/int O

damping O

units 0

obspectrum O

plot 4

strong O
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Anexo Il - Exemplo de lista de entrada de largurasequivalentes para o MOOG

HIP36512
5361.62
5373.71
5376.83
5379.58
5386.34
5398.28
5401.27
5406.78
5409.14
5417.04
5432.95
5441.34
5461.55
5464.28
5466.99
5491.83
5522.45
5538.52
5543.94
5546.51
5547.00
5553.58
5560.22
5567.40
5584.77
5618.64
5635.83
5638.27
5641.44
5651.47
5652.32
5653.87
5661.35
5983.69
6005.55
6027.06
6034.04
6082.72
6089.57
6096.67
6098.25
6127.91
6151.62

26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0

4.42
4.47
4.29
3.69
4.15
4.45
4.32
4.37
4.37
4.42
4.45
4.31
4.45
4.14
3.65
4.19
4.21
3.63
4.22
4.37
4.22
4.43
4.43
261
3.57
4.21
4.26
4.22
4.26
4.47
4.26
4.39
4.28
4.55
2.59
4.08
4.31
2.22
4.58
3.98
4.56
4.14
2.18

-1.205
-0.841
-2.040
-1.552
-1.709
-0.684
-1.712
-1.429
-1.051
-1.404
-0.729
-1.558
-1.570
-1.595
-2.141
-2.195
-1.419
-2.090
-1.070
-1.124
-1.741
-1.321
-1.064
-2.594
-2.189
-1.298
-1.556
-0.809
-0.969
-1.763
-1.751
-1.402
-1.828
-0.719
-3.479
-1.178
-2.306
-3.566
-1.273
-1.776
-1.755
-1.417
-3.298

51.40307
63.11032
17.11066
57.95712
30.30024
66.79858
23.03310
29.16902
56.96991
31.14406
71.54424
27.46513
24.12026
31.83768
33.10042
10.81754
40.01478
34.24999
55.94826
57.25223
25.95840
56.45546
50.84340
70.10818
33.50963
43.60697
35.80502
72.83752
51.46716
16.21438
31.97497
32.11469
21.65740
57.97901
26.80905
59.83931
11.21892
42.05838
35.33647
38.11527
19.73483
46.75518
46.17588
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6157.73
6159.38
6165.36
6173.34
6180.21
6187.99
6200.32
6219.29
6226.74
6229.24
6232.65
6240.65
6265.14
6270.23
6297.80
6315.81
6322.69
6335.34
6481.88
6593.88
6609.12
6627.55
6653.86
6703.57
6705.11
6713.05
6725.36
6726.67
6732.07
5414.07
5425.25
5534.85
5991.38
6113.32
6149.25
6238.39
6247.56
6407.29
6416.93
6432.69
6456.39

26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.0
26.1
26.1
26.1
26.1
26.1
26.1
26.1
26.1
26.1
26.1
26.1
26.1

4.08
4.61
4.14
2.22
2.73
3.94
2.61
2.20
3.88
2.85
3.65
2.22
2.18
2.86
2.22
4.08
2.59
2.20
2.28
2.43
2.56
4.55
4.15
2.76
4.61
4.61
4.10
461
4.58
3.22
3.20
3.25
3.15
3.22
3.89
3.89
3.89
3.89
3.89
2.89
3.90

-1.238
-1.878
-1.502
-2.877
-2.632
-1.620
-2.397
-2.463
-2.069
-2.866
-1.240
-3.292
-2.559
-2.573
-2.777
-1.645
-2.368
-2.339
-2.929
-2.384
-2.632
-1.475
-2.407
-3.022
-1.057
-1.514
-2.187
-1.045
-2.144
-3.568
-3.234
-2.792
-3.539
-4.108
-2.719
-2.526
-2.347
-2.899
-2.625
-3.572
-2.110

59.57500
25.68449
44.15186
76.88374
53.67770
41.93619
70.31101
89.27797
25.77829
38.76678
89.86464
43.58336
86.44677
45.83290
98.49210
52.73657
69.92630
96.36720
59.50080
92.25487
72.08579
24.19243
8.50195
41.86914
40.34119
27.60034
33.36290
15.61243
14.01338
15.05418
31.25026
61.88503
43.40241
23.50707
34.33494
43.70745
50.96923
41.40612
37.32019
42.35418
62.14391
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Anexo IV - Exemplo de modelos atmosféricos MOOG

KURUCZ

TEFF=

NTAU 72
5.85641157E-04
7.64075733E-04
9.64357866E-04
1.18880467E-03
1.43968315E-03
1.72040589E-03
2.04518462E-03
2.43018260E-03
2.88470951E-03
3.41955100E-03
4.04794408E-03
4.78584432E-03
5.65179969E-03
6.66906536E-03
7.86355557E-03
9.26347859E-03
1.09016165E-02
1.28179248E-02
1.50599675E-02
1.76802582E-02
2.07415612E-02
2.43225675E-02
2.85110592E-02
3.34046767E-02
3.91206153E-02
4.58002856E-02
5.36033682E-02
6.27076704E-02
7.33161154E-02
8.56693465E-02
1.00053833E-01
1.16802817E-01
1.36329704E-01
1.59106866E-01
1.85679061E-01
2.16841692E-01
2.53481159E-01
2.96490507E-01
3.46921352E-01
4.06047109E-01
4.75370514E-01

5777.0 LOG G= 4.4877

3650.6 1.604E+01 2.691E+09 2.047&.614E-02 1.000E+05
3679.3 2.093E+01 3.460E+09 2.7WBE.246E-02 1.000E+05
3708.1 2.642E+01 4.323E+09 3.2¥bE.875E-02 1.000E+05
3739.6 3.257E+01 5.301E+09 3.8BBE.556E-02 1.000E+05
3772.9 3.944E+01 6.405E+09 4.8BDE.260E-02 1.000E+05
3806.0 4.713E+01 7.644E+09 5.HME.922E-02 1.000E+05
3835.7 5.603E+01 9.057E+09 6 ABBE.528E-02 1.000E+05
3864.0 6.658E+01 1.072E+10 6.8BUIE232E-02 1.000E+05
3890.9 7.903E+01 1.265E+10 7.4BDE.010E-02 1.000E+05
3916.6 9.368E+01 1.491E+10 8.BPE.855E-02 1.000E+05
3941.6 1.109E+02 1.753E+10 1.4IBE.719E-02 1.000E+05
3965.8 1.311E+02 2.059E+10 1.108)E.628E-02 1.000E+05
3989.5 1.548E+02 2.413E+10 1.Z856.580E-02 1.000E+05
4013.0 1.827E+02 2.826E+10 1.4BPE.535E-02 1.000E+05
4036.1 2.154E+02 3.307E+10 1.€¥D&.536E-02 1.000E+05
4059.1 2.538E+02 3.865E+10 1.91®6E.579E-02 1.000E+05
4082.2 2.987E+02 4.512E+10 2 ABPE.662E-02 1.000E+05
4105.9 3.512E+02 5.265E+10 2.4%2E.736E-02 1.000E+05
4130.2 4.126E+02 6.140E+10 2.8XB&.820E-02 1.000E+05
4155.0 4.844E+02 7.157E+10 3. ¥ E.938E-02 1.000E+05
4180.6 5.683E+02 8.339E+10 3.6M3LEE.056E-02 1.000E+05
4207.0 6.664E+02 9.715E+10 4 ABBE 153E-02 1.000E+05
4234.1 7.811E+02 1.132E+11 4.708LEE.262E-02 1.000E+05
4261.5 9.152E+02 1.318E+11 5.98E388E-02 1.000E+05
4289.6 1.072E+03 1.534E+11 6. 2APES511E-02 1.000E+05
4318.2 1.255E+03 1.785E+11 7.GB5E.632E-02 1.000E+05
4346.7 1.469E+03 2.077E+11 8 AIBE 794E-02 1.000E+05
4375.2 1.718E+03 2.415E+11 9.2EBB.036E-02 1.000E+05
4403.5 2.009E+03 2.806E+11 1.4¥18.390E-02 1.000E+05
4432.0 2.347E+03 3.258E+11 1. M5B 794E-02 1.000E+05
4460.5 2.741E+03 3.780E+11 1.3928.256E-02 1.000E+05
4489.1 3.200E+03 4.385E+11 1.8918.787E-02 1.000E+05
4518.0 3.735E+03 5.085E+11 1.82E.036E-01 1.000E+05
4547.2 4 359E+03 5.896E+11 2. 8BE.105E-01 1.000E+05
4576.9 5.087E+03 6.838E+11 2.3¥DE.177E-01 1.000E+05
4608.4 5.941E+03 7.940E+11 2.6B6E.219E-01 1.000E+05
4638.8 6.945E+03 9.221E+11 3.BOE.273E-01 1.000E+05
4669.0 8.123E+03 1.071E+12 3.4/BE.340E-01 1.000E+05
4699.1 9.505E+03 1.245E+12 3. 987 E.424E-01 1.000E+05
4729.8 1.112E+04 1.446E+12 4 5IDE.522E-01 1.000E+05
4761.3 1.302E+04 1.682E+12 5 AZDE.638E-01 1.000E+05



5.56562452E-01
6.51432603E-01
7.62112599E-01
8.91197416E-01
1.04166169E+00
1.21686620E+00
1.42048476E+00
1.65658240E+00
1.92945660E+00
2.24283576E+00
2.59734741E+00
2.98868118E+00
3.40668625E+00
3.83114563E+00
4.23673588E+00
4.60176727E+00
4.91132547E+00
5.16015874E+00
5.35960004E+00
5.53049123E+00
5.68895763E+00
5.84472184E+00
6.00382714E+00
6.17092543E+00
6.34967824E+00
6.54347618E+00
6.75579538E+00
6.98980882E+00
7.25006166E+00
7.54000118E+00
7.86557045E+00
1.0E+05
NATOMS 0
NMOL 0

4794.3 1.525E+04 1.957E+12 5.8B5E.779E-01 1.000E+05
4829.4 1.785E+04 2.279E+12 6.€B7E.955E-01 1.000E+05
4868.3 2.088E+04 2.659E+12 7.622F 154E-01 1.000E+05
4911.8 2.442E+04 3.108E+12 8.7 E380E-01 1.000E+05
4961.0 2.854E+04 3.644E+12 9. 9VBE 636E-01 1.000E+05
5017.5 3.334E+04 4.288E+12 1. DI3E931E-01 1.000E+05
5083.5 3.892E+04 5.075E+12 1.3M38277E-01 1.000E+05
5160.3 4.538E+04 6.049E+12 1. 51?8 675E-01 1.000E+05
5250.4 5.286E+04 7.289E+12 1 -VIOE 144E-01 1.000E+05
5355.6 6.145E+04 8.924E+12 2. @I E717E-01 1.000E+05
5480.5 7.116E+04 1.122E+13 2.484& 520E-01 1.000E+05
5626.6 8.188E+04 1.465E+13 2. 9816&627E-01 1.000E+05
5797.6 9.333E+04 2.018E+13 3.803&8299E-01 1.000E+05
5998.6 1.050E+05 2.965E+13 5. D9E 113E+00 1.000E+05
6237.7 1.161E+05 4.690E+13 7.4IME.586E+00 1.000E+05
6516.4 1.261E+05 7.899E+13 1.4G0R.401E+00 1.000E+05
6844.1 1.346E+05 1.409E+14 1.8Q0B.805E+00 1.000E+05
7218.0 1.414E+05 2.586E+14 3.6005.981E+00 1.000E+05
7581.5 1.468E+05 4.441E+14 5.80@B.132E+00 1.000E+05
7889.8 1.515E+05 6.791E+14 7.46@M0.098E+00 1.000E+05
8152.1 1.558E+05 9.530E+14 1.638B.995E+00 1.000E+05
8380.1 1.601E+05 1.261E+15 1.808B.489E+00 1.000E+05
8587.2 1.645E+05 1.607E+15 1.¥0BE.924E+00 1.000E+05
8777.5 1.691E+05 1.993E+15 2.2Q6K.420E+00 1.000E+05
8959.7 1.739E+05 2.431E+15 2.¥6¥6.997E+00 1.000E+05
9133.9 1.793E+05 2.923E+15 3.800B.566E+00 1.000E+05
9304.4 1.851E+05 3.481E+15 4.68116.236E+00 1.000E+05
9474.5 1.915E+05 4.124E+15 4.9605.840E+00 1.000E+05
9638.3 1.986E+05 4.838E+15 5.88265.540E+00 1.000E+05
9811.9 2.066E+05 5.698E+15 7.6655.221E+00 1.000E+05
9971.8 2.155E+05 6.613E+15 8.80265.187E+00 1.000E+05
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