Dissertacao de Mestrado

Estrelas de tipo espectral F como

candidatas a Blue Stragglers do campo

Marlon Dias da Silveira

Ministério da Ciéncia e Tecnologia

Observatorio Nacional

Departamento de Astronomia



Dissertacao de Mestrado

Dissertac@o para obter a titulagdo de Mestre em Astronomia

Estrelas de tipo espectral F como

candidatas a Blue Stragglers do campo

Marlon Dias da Silveira

Orientador: Dr. Claudio Bastos Pereira

Rio de Janeiro - Brasil

2013



“The measure of a man is what he does with power”

Plato




AGRADECIMENTOS

Aos meus pais, que sempre me deram a liberdade de escolher e

fazer o meu caminho.

Ao meu orientador, por sua boa vontade, pelo tempo dedicado ao
projeto e inimeras correcdes, pela paciéncia, apesar de ser flamen-

guista.

A todo o resto do pessoal que conheci durante o mestrado.

A CAPES/FAPER] pela bolsa concedida.

Ao Thiago Daboit, Ramon Silva e Arthur Jardim que sempre me

ajudaram e apoiaram em todos os aspectos, apesar da zoa¢do por

qualquer motivo, mesmo eu estando certo... Mas esses moleques me

ajudaram a me tornar o que eu sou hoje. Valeu!

E ao meu amor: Gabriele Cialla. Te amo!!




RESUMO

Estrelas Blue Stragglers (BS) sdo mais brilhantes e deslocadas
para o azul em relagdo ao turnoff dos aglomerados globulares e aber-
tos. Se as BS fossem estrelas normais da sequéncia principal, elas
teriam evoluido juntamente com as outras estrelas do aglomerado.
Elas foram primeiramente observadas por Sandage (1953) e anos
depois receberam o nome straggler, que significa “dispersa”, afinal
elas parecem dispersas, do ponto de vista evolutivo, em relagdo as

outras estrelas do aglomerado.

As BS sdo um grande mistério para a astrofisica porque sua exis-
téncia ndo estd de acordo com o conhecimento de evolugdo estelar
que se tem hoje. Por isso, elas levantam interessantes questiona-
mentos sobre o que se sabe hoje com respeito a evolugdo estelar
para poderem ser explicadas. Para explicar a origem das BS, algu-
mas hipoteses foram propostas: (i) extensdo do tempo de vida na
sequéncia principal devido a algum processo de mistura interna; (ii)
BS t€m origem através de uma coalescéncia de um sistema binério
ou merger estelar; (ii1) BS sdo formadas por transferéncia de massa

entre um sistema binario.
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Esta dissertacdo tem como objetivo a andlise espectroscopica de
11 estrelas do campo da Galaxia, dentre elas, 7 sdo candidatas a BS e
outras 4 sao BS jd identificadas com publica¢des que servirdo como
referéncia e comparacdo. A andlise espectroscopica consistiu na de-
terminagdo da temperatura, gravidade superficial, metalicidade, ro-
tacdo, velocidade radial e composi¢cao quimica dessas 11 estrelas.
Também foi feita uma comparacao dos espectros das estrelas candi-

datas a BS com espectros das estrelas BS ja identificadas.

Palavras-chave: Estrelas: Blue Stragglers; Blue Stragglers: campo;

Espectroscopia
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ABSTRACT

Blue Stragglers (BS) stars are brighter and bluer than compara-
ble metalicity globular and open clusters turnoff. If BS were regular
main sequence stars, they would have evolved with the other clus-
ters’ stars. They were first observed by Sandage (1953) and years
latter received the name straggler, which means “wander” or “go as-
tray”, because they seem to have gone astray, evolutively speaking,

with respect to the other stars of the cluster.

BS are a mistery to astrophysics because their existence is not in
agreement with the current knowledge os stellar evolution. Hence
they raise interesting questions about what is known about stellar
evolution to be explanined. To explain the origin of BS some theo-
ries have been proposed: (1) lifetime extension on the main sequence
due to some internal mixing; (i1) BS have originated from a coales-
ced binary system or stellar merge; (ii1) BS are formed due to mass

transfer in a binary system.

This thesis aims to analyze spectroscopically a sample of 11 field
stars from the Galaxy, among them 7 are BS candidates and 4 are
BS already identified with publications which will be used as a refe-

rence and comparison. The spectroscopic analysis consisted on the

Observatorio Nacional



determination of effective temperature, surface gravity, metalicity,
rotation, radial velocity and chemical composition of these 11 stars.
A spectral comparison was also made between the candidates and

the genuine BS.

Keywords: Stars: Blue Stragglers; Blue Stragglers: field; Spec-

troscopy
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1 INTRODUCAO 15

1 Introducao

1.1 Primeiras observacoes

As estrelas Blue Stragglers (BS) foram observadas por Sandage
(1953), analisando o diagrama cor-magnitude do aglomerado globu-
lar M3 (Figura 1), sdo mais luminosas e deslocadas para o azul em
relagdo ao ponto de furnoff (ponto de saida da sequéncia principal)
de diagramas HR de aglomerados globulares e abertos. Burbidge &
Sandage (1958) usaram o termo straggler para se referir a populacao
vista no aglomerado aberto NGC 7789. O termo straggler que signi-
fica “disperso” ou “extraviado” fornece uma ideia a respeito dessas
estrelas. Elas parecem estar dispersas (ou desconectadas) do ponto
de vista evolutivo da populacao do aglomerado a qual pertencem. Se
as BS fossem estrelas normais da sequéncia principal, elas ja teriam
evoluido e deixado a sequéncia principal juntamente com as outras

estrelas do aglomerado.

Estrelas BS ainda sdao um enigma na astrofisica. A existéncia des-
ses objetos levanta interessantes questoes para a evolucdo das estre-
las e para os sistemas estelares. Entre as diversas hipdteses exis-
tentes para a origem das estrelas BS, algumas delas as consideram

como: (1) estrelas do ramo horizontal que aparecem acima do ponto

Observatorio Nacional
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Figura 1: Diagrama cor-magnitude do aglomerado globular M3 de Sandage
(1953), onde CI = color index definido por mj,g — m,, que sdo as magnitudes foto-

grafica e fotovisual. As BS sdo as estrelas proximas a0 < CI <0.3e 17 <m < 19.

de turnoff da sequéncia principal; (2) estrelas de segunda ou terceira
geracdo, ou seja, que resultaram de uma formacao estelar atrasada
em relacao as estrelas do aglomerado; (3) estrelas que estenderam
suas vidas na sequéncia principal por causa de algum mixing interno;
(4) estrelas formadas por colisdo de duas estrelas; (5) o resultado de
transferéncia de massa num sistema bindrio proximo; (6) um mer-
ger de componentes de um sistema binério ou (7) o resultado de uma
colisdo entre um ou mais sistemas bindrios. Dessas hipoteses, as hi-

poteses (2), (3), (5) e (6) sdo tidas como canais mais provaveis de
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1 INTRODUCAO 17

formacao das BS.

Estrelas BS sdo encontradas em todos os tipos de populacdo: nos
aglomerados abertos de vérias idades (populagdo I jovem e velha do
disco) e aglomerados globulares (populagdo II). Nos aglomerados
abertos e globulares, a identifica¢do de estrelas BS é uma tarefa re-
lativamente fécil devido a posicdo que ocupam no diagrama HR (ou
diagrama cor-magnitude) desses aglomerados, uma vez que a distan-
cia ao aglomerado € bem determinada. Quanto a anélise de estrelas
BS na Galaxia, ou seja, fora dos aglomerados, a sua identificagdo
nao € ficil porque nem sempre € possivel obter um diagrama cor-
magnitude (tal como nos aglomerados) devido a incerteza na distan-
cia. Além disso, também nem sempre € possivel obter o excesso de
cor (E(B-V)) de estrelas do campo e a partir dai construir um dia-
grama (B —V)o vs. [A/H] a fim de selecionar estrelas candidatas a
BS numa comparacao de estrelas de mesma idade e baixa metalici-
dade do disco espesso e halo. Esse método foi empregado por Car-
ney et al. (2005) para selecionar 5 estrelas BS do campo. Preston et
al. (1994) utilizando fotometria UBV identificaram um ndmero sig-
nificativo de estrelas pobres em metais mais azuis do que as estrelas
da sequéncia principal de aglomerados globulares de mesma meta-

licidade. Essas estrelas supostamente seriam estrelas BS do campo.
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1 INTRODUCAO 18

E provével que o mecanismo que forme as estrelas BS nos aglo-
merados ndo seja o mesmo para as estrelas BS do campo, uma vez
que nos aglomerados a probabilidade de encontros estelares é maior
do que nas estrelas do campo. Dessa forma estrelas BS do campo
seriam uma amostra livre para os estudos dos mecanismos que po-
deriam originar essas estrelas peculiares, independente do ambiente

onde se situam.

Do ponto de vista espectroscopico, em algumas estrelas BS do
campo foram observadas uma sobreabundancia de elementos cria-
dos pelo processo-s (processo de captura lenta de néutrons) (Sneden
et al. 2003). Dessa forma o unico mecanismo provavel para expli-
car a sobreabundancia desses elementos seria o processo de transfe-
réncia de massa. Porém em outras BS ndo foi detectada nenhuma
sobreabundéncia dos elementos do processo-s. E provével que a di-
ferenca entre as BS que apresentam enriquecimento de elementos
gerados pelo processo-s e as BS que ndo apresentam tal enriqueci-
mento esteja relacionado a diferengas orbitais (periodo, excentrici-
dade) e/ou ao estdgio evolutivo da estrela doadora (AGB vs. gigante

vermelha).
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1 INTRODUCAO 19

1.2 Caracteristicas

A seguir serdo discutidas algumas caracteristicas mais detalhadas

das BS:

1.2.1 Localizacdo em aglomerados globulares

O trabalho de Mapelli et al. (2006) mostra que a localizagao das
BS num aglomerado globular nos fornece informacao sobre sua for-
macao (Figura 2). Utilizando um modelo na qual pode se introdu-
zir as fracdes de BS produzidas por colisdo e por transferéncia de
massa num aglomerado, os autores concluiram que as BS no centro
do aglomerado sdo provavelmente formadas por colisdo, enquanto
as BS da periferia do aglomerado seriam formadas, quase exclusiva-
mente, por transferéncia de massa. Outra caracteristica interessante
sobre as BS em aglomerados globulares € a existéncia de um raio de
avoidance, onde hd uma queda no numero de BS em determinada
regido do aglomerado. A distribui¢do radial de BS de 4 aglomera-
dos globulares € mostrada na Figura 2 de maneira normalizada em

relacdo a estrelas Horizontal Branch (HB).

No raio de avoidance, forma-se uma zona de avoidance, onde ha
um minimo em numeros de BS. Essa zona € explicada por uma fric-

cdo dinamica ou por uma segregacdo de massa dentro do aglome-
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Figura 2: Numero de BS em relacdo a estrelas HB vs. raio do aglomerado em
relagdo ao raio do nucleo (r.). Circulos cheios e linhas sdlidas indicam dados
de Ferraro et al. 1997 (M3), Ferraro et al. 2006 (@ Cen), Ferraro et al. 2004
(47 Tuc), Sabbi et al. 2004 (NGC 6752). Circulos abertos e linhas tracejadas
indicam o best fit obtido das simulagdes dos autores. Para NGC 6752 foi adotado
r = 28”. As linhas pontilhadas verticais mostram o raio caracteristico da zona
de avoidance. No painel de @ Cen, os quadrados abertos e a linha pontilhada
unindo-os representam a razao Nxum/Nggp, que é o nimero de fontes de raios-
x detectadas em @ Cen por Gendre ef al. (2003) normalizada pelo nimero de

estrelas RGB. Fonte: Mapelli et al. (2000).
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1 INTRODUCAO 21

rado, por equiparticao de energia, na qual as estrelas mais massivas

sd0 mais atraidas para o centro do aglomerado.

1.2.2 Rotacao

Dependendo do mecanismo de formacao pode haver uma rotacdo
acima do normal nas BS. Se elas forem formadas por encontros es-
telares, como colisdes ou transferéncia de massa, espera-se uma alta
rotacao, pelo menos inicialmente. Alta rotacao estd presente em al-
gumas BS e ndo estd presente em outras, assim a importancia desse

mecanismo precisa ser mais estudada.

1.2.3 Abundancia de Litio

Litio (Li) é um elemento fragil sujeito a deplecdo por captura de
prétons a uma temperatura de 2.5 x 10% K. A abundancia superficial
de Li diminui com a temperatura efetiva para T, s < 5400 K, pois
a baixas temperaturas a zona de convec¢ao atinge regioes mais su-
perficiais que podem entrar em contato e destruir o Li. Para as BS,
que tém temperaturas efetivas acima de 6000 K, deveria ser espe-
rado uma abundancia normal de Li, mas ndo € o que ocorre. Para
estrelas pobres em metais, a abundancia de Li tem um valor quase
constante, log n(Li) = 2.2, que é usualmente referido como Spite

plateau depois da descoberta de Spite & Spite (1982). Esse plateau
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1 INTRODUCAO 22

aparece para estrelas com [Fe/H]<-2.0 (Steigman (2003)).

Espera-se que o Li tenha sofrido uma deplecdo se houve transfe-
réncia de massa ou se algum mixing interno alcancar a fotosfera. De
fato, Li ndo € encontrado em muitas BS j4 identificadas. Entretanto
deve ser ressaltado que o trabalho de Carney et al. (2001) utilizou
duas estrelas, BD +72 94 ¢ HD 84937, como sendo candidatas a BS,
mesmo ambas tendo abundéncias normais de Li, o que pode sugerir
que essas duas estrelas sdo formadas por algum método desconhe-

cido ou sao realmente estrelas pobres em metais “comuns’.

Além disso, a abundancia de Li pode ndo ser uma ferramenta util
na distincdo entre uma estrela jovem pobre em metais € uma BS.
Num estudo no aglomerado Hyades feito por Boesgaard & Tripicco
(1986) e Boesgaard & Budge (1988), foi observado um gap de Li
presente em estrelas da sequéncia principal com temperaturas efeti-
vas entre 6300 K e 6900 K (Figura 3). Se esse gap de Li aparece
naturalmente na evolucao de estrelas pobre em metais da sequéncia
principal, isso pode levar a confundir estrelas normais e BS. Como
serd visto nos proximos capitulos, as temperaturas efetivas obtidas
para as estrelas analisadas, entre elas BS j4 identificadas, estdo muito

proximas desse gap de Li.
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Figura 3: Abundancia de Li vs. temperatura para o aglomerado das Hyades. Qua-
drados cheios representam os resultados de Boesgaard & Tripicco (1986a), cir-
culos cheios sdo os resultados de Cayrel et al. (1984), simbolos abertos sdo os
objetos estudados por Boesgaard & Budge (1988). Simbolos abertos com um
ponto representam objetos feitos por Boesgaard & Tripicco (1986a) e Boesgaard
& Budge (1988) e as médias foram plotadas. Tridngulos denotam limites superio-
res, mas os pontos pequenos indicam os limites superiores encontrados da sintese

do blend Li-Fe para anas tipo F.

A seguir serdo discutidas as principais hip6teses de formagao das

BS.
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1.3 Hipoéteses de Formacao

1.3.1 Mixing Interno

Esta hipotese, apoiada por Saio & Wheeler (1980) explica o fend-
meno BS através de um extensivo mixing interno na fase da queima
de hidrogénio. Esse mixing poderia ser originado por uma rapida ro-
tacdo ou por “bolhas” de campo magnético (Finzi & Wolf (1968)).
A adicdo de uma pressao ndo térmica no nucleo aumenta signifi-
cativamente o tempo da estrela na sequéncia principal, porque ela
diminui a temperatura na regido de queima do nucleo e diminui a

luminosidade.

Essa hipotese explica muito bem o fendmeno das BS, mas alguns
problemas vém a tona. Por exemplo o porqué de apenas algumas es-
trelas apresentarem esse tipo de mistura e ndo todas, ou quais seriam
as verdadeiras causas desse mixing. Outra explicagdo para essa mis-
tura € que ela pode ser induzida por uma estrela companheira num
sistema bindrio, causando o mixing por um efeito de maré, como
ocorre com a Lua sobre a Terra. Outra caracteristica desta hipdtese
€ que as BS com diferentes massas t€m diferentes fracdes de massa

envolvidas no mixing.
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1.3.2 Formacao Tardia

A possibilidade de BS serem apenas estrelas que foram formadas
mais recentemente em relacao as estrelas do turnoff existe, pelo me-
nos para as pertencentes a aglomerados jovens. De maneira geral,
essa hipotese € “facilmente” provada, observando-se os indicadores
de formagao estelar, como nebulosas, estrelas T Tauri e emissdo em
21 cm, que indica hidrogénio neutro ou sinal de um aglomerado de

poeira.

Outro indicador para formacao tardia seria observada pela analise
de abundancias quimicas, pois € de se esperar uma discrepancia nos

constituintes de estrelas de duas épocas diferentes.

Preston & Sneden (2004) sugerem que essa formacao tardia pode
ter ocorrido numa galdxia satélite e que algumas dessas estrelas
foram capturadas pela nossa Galédxia e se confundem com BS do

campo.

1.3.3 Transferéncia de Massa

Assim como Sandage (1953), McCrea (1964) também percebeu
uma estranha populacdo de estrelas mais azuis do que as do turnoff,

na qual ele apenas as chamou “estrelas azuis”. A hipétese utili-
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zada para descrever essa discrepancia nas estrelas do aglomerado
foi a ocorréncia de transferéncia de massa entre duas estrelas que
sdo parte de um sistema bindrio. O que ocorre € que a estrela mais
massiva do sistema se desenvolve mais rapidamente e quando esta
no processo de se tornar uma gigante vermelha o seu material atinge
o 16bulo de Roche, nesse momento o material comega a cair na es-
trela menos massiva. Quando isso ocorre ha um enriquecimento em
hidrogénio ndo-processado pela estrela secunddria (menos massiva)
€ por conseguinte sua massa aumenta, o que faz parecer que a secun-
déria é agora a mais massiva do sistema, enquanto a antiga primdria
se torna uma sub-gigante e a atual secunddria. Superficies estela-
res que possuem deplecao nas abundancias de carbono e oxigénio
sdo esperadas para BS originadas por transferéncia de massa, pois o
material acretado deve vir da regido central da estrela proxima. Mc-
Crea (1964) também percebeu que a massa combinada das estrelas
nao pode ser mais que o dobro da massa das estrelas que estdo no
turnoff. De maneira geral as BS obedecem essa relacdo, e as que ndo
obedecem, nao possuem compatibilidade com o aglomerado bem es-

tabelecidas.

Para se estudar a possibilidade da transferéncia de massa entre

as estrelas de um sistema bindrio costuma-se utilizar a variagdao da
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velocidade radial das estrelas que possuem pequeno ou médio pe-
riodo, ou seja, at€ 100 dias ou entre 100-1000 dias. Se o sistema
binario tem um periodo longo, maior que 1000 dias, a variacdo da

velocidade torna-se pequena e dificil de detectar.

Essa hipétese tem boa aceitagdo pois ela ndo necessita que se re-
pense os conhecimentos que se tém sobre as estrelas. Como foi visto
na Figura 2, Mapelli et al. (2006) mostrou uma relagdo entre o tipo
de formacdo da BS com a sua posi¢ao no aglomerado, ou seja, as BS
da periferia do aglomerado sdo criadas quase que exclusivamente

por transferéncia de massa.

Carney et al. (2001, 2005) argumentam que a evolugdo de um sis-
tema bindrio com transferéncia de massa € um caminho para a pro-
ducdo de BS, e aparentemente o mais comum para as BS do campo.
Entretanto eles ressalvam que existem estrelas da sequéncia princi-
pal pobres em metais € que sdo mais quentes do que o turnoff de
aglomerados globulares (em outras palavras, candidatas a BS) no
campo e que ndo sao bindrias. Eles explicam que essas estrelas po-
dem ser remanescentes de uma galdxia ana acretada, cuja formacgdo

estelar continuou por um longo periodo.
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Preston & Sneden (2000) fizeram um estudo extensivo de estrelas
pobres em metais € acharam uma grande fracdo de bindrias, com
periodos de centenas de dias, o que os levou a sugerir que muitas

delas seriam BS.

Espera-se que BS originadas por transferéncia de massa tenham
alta velocidade rotacional por causa do momento angular transferido
através da massa. De qualquer maneira, mecanismos de frenagem
(frenagem magnética, por exemplo) podem intervir na velocidade
rotacional prevista para as BS, independente do mecanismo de for-
macdo. Esses mecanismos ainda nao possuem efici€éncias e escalas
de tempo bem conhecidas, o que os torna um problema grande nessa

estimativa.

De maneira geral, a transferéncia de massa € tida como a hipdtese
primdria para formacao de estrelas BS, especialmente no campo. E
para o continuo estudo dessa hipotese sao necessarios mais estudos
das caracteristicas orbitais das estrelas, ou seja, mais dados sobre as
velocidades radiais das BS do campo conhecidas para a identificagdo
de candidatas adicionais, juntamente com suas caracteristicas orbi-
tais. Também € interessante observar a frequéncia de BS originadas

através de sistemas binarios.
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1.3.4 Coalescéncia

Considera-se a coalescéncia de estrelas quando elas dividem um
envelope ou sofreram um merger completo. A existéncia de estre-
las coalescidas s6 pode ser inferida, mas as propriedades esperadas
para esse tipo de evento explicam o que se observa nas BS. A co-
alescéncia pode ser originada por um sistema bindrio que espirala
e consequentemente se torna um sé ou por merger colisional, que

ocorre quando hd um encontro estelar direto.

A partir do momento em que hi a troca de material, o comporta-
mento esperado da estrela final €, de certa forma, parecido ao caso
onde s6 hi transferéncia de massa. Espera-se uma alta velocidade de
rotacdo, devido a conservacdo do momento angular do sistema bi-
ndrio espiralando rapidamente, mas isso nao € observado na maioria
das BS, que tém velocidade de rotacao normal. Para explicar essa
discrepancia da velocidade rotacional, Eggen & Iben (1989) recor-
reram a uma frenagem magnética que € um mecanismo ainda nao

muito bem entendido.

Do ponto de vista quimico, ndo é esperado que BS geradas atra-
vés de colisdo tenham alguma anomalia em sua abundancia, por-

que algumas simulacdes hidrodindmicas sugerem que pouco mixing
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ocorre entre o nucleo e os envelopes mais externos (Lombardi et al.
(1995)). Dessa forma, o tempo de vida de uma estrela coalescida
deve ser aumentado. E se o merger for lento, a gravidade superficial
da estrela primadria fica inalterada. A partir desse ponto, espera-se
que a estrela evolua como uma estrela que tem a massa obtida apds
a coalescéncia. Esse mecanismo explica a criagdo de BS, especial-
mente no nucleo de aglomerados, onde a densidade estelar € maior

€ mais propensa a colisoes.

O objetivo deste trabalho € analisar espectroscopicamente uma
amostra de 11 estrelas de tipo espectral F (early type F). Dessas 11
estrelas, 7 sdo candidatas a BS do campo e outras 4 ja from identifi-
cadas na literatura como BS do campo que serdo utilizadas como re-
feréncia para as estrelas candidatas. A partir da anélise espectrosco-
pica foram determinados os parametros atmosféricos e abundancias
de elementos quimicos dessas 11 estrelas. Também foram determi-
nadas as velocidades de rotacao e radiais. Também foi analisada a
posi¢do das estrelas candidatas no diagrama (B — V) vs. metalici-

dade a fim de comparar com as estrelas BS do campo ja conhecidas.

Os espectros das estrelas candidatas a BS foram comparados com
as BS genuinas a fim de investigar possiveis semelhangas entre os

objetos.
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Finalmente obtivemos a abundancia de litio das estrelas candida-
tas € BS do campo com o objetivo de impor outros vinculos a origem

dessas estrelas.
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2 Identificacao de estrelas candidatas

A 1dentificacdo de estrelas candidatas a BS do campo € uma ta-
refa complicada, pois requer que grandes amostras sejam estudadas
para se obter algumas estrelas mais azuis que as de aglomerados glo-
bulares de metalicidade semelhante. Os aglomerados globulares tém
como ponto de turnoff (B—V )y < 0.36 (Sandage(1970)), entdo esse
valor € utilizado como referéncia na deteccao de candidatas a BS do
campo. Lembrando que nem sempre € possivel obter o indice de cor
intrinseco (B — V), pois para isso necessita-se do avermelhamento

na direcao da estrela, que nao € de simples obtengao.

Além disso, as estrelas devem ser da sequéncia principal e nao
Blue Horizontal Branch e para isso € necessario obter a gravidade

superficial para fazer a disting¢do.

A deplecdo de Li € um fator a se observar, considerando que as
estrelas analisadas estdo num intervalo de temperatura na qual foi
observado um Li gap, que esté situado entre 6300 K e 6900 K. Em
varios trabalhos publicados parece haver uma relagao entre deficién-
cia em Li e BS, o que € coerente com algumas hipoteses de forma-

¢ao, tal como a transferéncia de massa.
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O método utilizado por Carney et al. (2005) € mostrado na Figura

4, onde a maioria das estrelas pobres em metais do campo estiao

concentradas numa dada regido do diagrama, e acima de um certo

ponto estdo concentradas as BS. Esse diagrama € importante para

a classificacdo de estrelas como candidatas a BS do campo e sera

utilizado como referéncia nesse trabalho.

A amostra a ser estudada consiste de 11 estrelas:

(1) 4 estrelas foram selecionadas a partir do survey de prisma-

objetivo de Bidelman (1981) e foram classificadas como sl. wk-lined

F stars (slight weak-lined F stars); BD+00 271, BD+00 452, HD
102592 e SAO 157038, referida no artigo como BD-09 3412. Seus

dados observacionais estao na Tabela 1;

Tabela 1: Dados observacionais das estrelas de Bidelman (1981)

Estrelas Data da observacdo | Tempo de exposicao(s) | V(mag) | Tipo espectral Fonte
BD+00 271 29/10/1999 3600 10.05 F Hog et al. (2000)
BD+00 452 25/11/1999 3600 10.48 F Hog et al. (2000)
HD 102592 26/03/2000 3600 10.14 FOV Hog et al. (2000)
SAO 157038 07/02/2001 3600 9.76 F5 Hog et al. (2000)

(i1) duas estrelas pobres em metais da amostra de Bidelman &

MacConnell (1973), HD 214164 e HD 219221. Seus dados obser-

vacionais estao na Tabela 2;
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(B-V),

086 -

08 |-

Figura 4: (B—V)o vs. metalicidade. Os circulos vermelhos sdo candidatas a BS
estudadas no artigo de Carney et al. (2005). Circulos azuis sdo BS bindrias com
solucdes orbitais de Carney et al. (2001). Quadrados azuis sdo BS bindrias com
solugdes orbitais e P > 20 dias de Preston & Sneden (2000). Circulo azul aberto
€ BD+25 1981 que pode ser bindria. Os pontos pretos sao estrelas pobres em
metais do campo. A linha cheia é um ajuste para o indice de cor observado no
turnoff em aglomerados globulares e a linha tracejada é o equivalente tedrico para

aglomerados com idade semelhante. Fonte: Carney et al. (2005).

(111) uma estrela da amostra de Lu (1991), que foi classificada

como early F, HD 170149. Seus dados observacionais estdo na Ta-

bela 3;
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Tabela 2: Dados observacionais das estrelas de Bidelman & MacConnell (1973)

Estrelas | Data da observag¢ao | Tempo de exposi¢ao(s) | V(mag) | Tipo espectral Fonte
HD 214164 09/10/2000 3600 8.69 F2v Houk & Cowley (1975)
HD 219221 09/08/2000 2400 8.51 FOV Houk (1978)

Tabela 3: Dados observacionais da estrela de Lu (1991)

Estrelas Data da observacdo | Tempo de exposicao(s) | V(mag) | Tipo espectral Fonte

HD 170149 09/08/2000 1200 7.10 F5/F6IV Houk (1978) e Hog et al. (2000)

A amostra de BS ja identificadas consiste de 4 estrelas:

(iv) duas estrelas da amostra de Carney et al. (2001), HD 106516
e HD 97916 e uma de Carney et al. (2005), HD 142575, confirmadas
como BS do campo. HD 142575 ndo parece ter sua velocidade radial
variavel com o tempo, ou seja, ela parece ser uma estrela isolada.
HD 97916 e HD 106516 sao bindrias espectroscopicas single-lined,

com periodos orbitais de 663 e 844 dias, respectivamente.

(v) uma estrela da amostra de Fuhrmann et al. (2011), HR 3220
onde ela foi descoberta como uma estrela BS do campo. HR 3220
¢ uma estrela bindria de M = 1.35 M), cuja estrela companheira é
uma ana branca com M =~ 0.42 M. HR 3220 possui um periodo

orbital de aproximadamente 900 dias.

Na Tabela 4 estao os dados fotométricos das estrelas BS genuinas.
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Tabela 4: Indice de cor das estrelas BS genuinas. O asterisco para HR 3220 indica

que o valor do indice de cor é o observado.
Estrelas | (B—V)g Fonte

HD 142575 0.33 Carney et al. (2005)

HD 106516 0.45 Carney et al. (2005)
HD 97916 0.415 | Carney et al. (2005)
HR 3220 0.43* Simbad

As estrelas candidatas a BS foram observadas com o espectro-
grafo FEROS (Fiberfed Extended Range Optical Spectrograph), que
possui resolugdo espectral R = 48000, no telescopio de 1.52m do
ESO. Para as estrelas BS da literatura os espectros foram obtidos
a partir do arquivo de espectros do ESO observados com o espec-
trografo UVES (Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph), que
possui resolugdo espectral R =40000. Os espectros das estrelas can-
didatas a BS observadas com o espectrografo FEROS serdo analisa-
dos e comparados com os espectros de estrelas BS observadas com
o UVES a fim de estabelecer possiveis comparacdes espectroscopi-
cas (temperatura, gravidade, metalicidade, abundancias e rotagdo)
com o objetivo de discutir a possibilidade das estrelas candidatas a
BS serem ou nao BS. Como para as estrelas candidatas a BS nao
existe vasta literatura, nao ha dados fotométricos que permitam uma

analise comparativa segura com outras estrelas do campo (como foi
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feito nos estudos anteriores para as estrelas BS de campo ja identifi-
cadas), de modo que a anélise espectroscopica comparativa pode vir
a ser uma ferramenta util a fim de investigar a natureza das estrelas

candidatas a BS.

Os valores de S/N foram determinados na regido de 6000 Aeos

resultados estdo na Tabela 5. As BS genuinas estdo em negrito.

Tabela 5: S/N dos espectros
Estrelas S/N

HD 142575 | 256
HD 106516 | 123
HD 97916 | 268

HR 3220 175
BD+00 271 | 122
BD+00 452 | 122
HD 102592 | 125
SAO 157038 | 124
HD 170149 | 234
HD 214164 | 243
HD 219221 | 150
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3 Analise dos espectros de absorcao

Para determinar os parametros atmosféricos e abundancias quimi-
cas de uma estrela € necessario ter alguma informacao dessa estrela,
e essa informagdo € obtida através do seu espectro. Os espectros
estelares deste tipo espectral possuem as linhas correspondentes aos
elementos neutros, tanto como os seus ions, dos quais seus primei-
ros estados excitados serdo os mais frequentemente estudados. Para
a andlise de espectros e determinag¢do dos parametros da atmosfera
da estrela utiliza-se o 4tomo de Ferro (Fe) que oferece vantagens
para ser o “dtomo de teste” pois muitas das suas linhas de absor¢ao
e propriedades de perfil estio bem estudadas, tanto do &tomo neutro
(Fe I) como do seu primeiro ion (Fe II). Um exemplo de espectro de

absorcdo € mostrado na Figura 5.

Os espectros possuem informacgdes que podem ser caracterizadas
através da defini¢ao de relacdes entre as propriedades da fonte. Uma
dessas quantidades de referéncia € a largura equivalente (W)), defi-
nida em termos da diferenga entre o fluxo continuo (F;) e o fluxo
para cada comprimento de onda (F)) contido dentro da linha de

acordo com:
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Figura 5: Espectro de absor¢do da estrela HD 106516, onde se notam 4 linhas de

absorcao de Fe 1.

[ (E-F
W,l—/<—Fc )d?t (1)

Na definicdo da largura equivalente ha uma normalizagdo da al-
tura, que permite representd-la como a largura do retangulo cuja drea

€ equivalente a area da curva que representa a linha espectral, ou
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seja, a area compreendida entre o continuo € a curva do espectro,
como se pode ver na definicdo geométrica da largura equivalente na

Figura 6.
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Figura 6: Defini¢do geométrica da largura equivalente

A seguir apresentamos um estudo sobre a formacado das linhas

espectrais:

3.1 Alargamento Natural

Linhas espectrais nao podem ter larguras infinitamente pequenas,

mesmo para atomos isolados e em repouso. De acordo com o prin-
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cipio de incerteza de Heisenberg, enquanto o tempo disponivel para
a medida da energia diminui, a incerteza da medida aumenta. Pelo
fato de o elétron num estado excitado ocupar esse estado orbital por
um breve instante de tempo (Ar), sua energia orbital (E) ndo pode
ter um valor preciso, entdo a incerteza na energia (AE) €:

h

AE ~ — 2
A (2)

Os elétrons podem fazer transicoes para qualquer um dos niveis
de energia dentro desse intervalo, produzindo uma incerteza no com-
primento de onda do féton absorvido ou emitido numa transicao.
Essa incerteza no comprimento de onda é dada por:

A2 11
YIS P (A_t, + A_tf> (3)
onde Af; € o tempo de vida do elétron no estado inicial e Aty o

tempo de vida no estado final.

3.2 Alargamento Doppler ou Térmico

No equilibrio térmico, os atomos do gias se movem de maneira
aleatoria, mas como uma distribuicdo de velocidades descrita por

Maxwell-Boltzmann, onde a velocidade mais provavel é:
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[2kT
Vimp = 7 (4)

Os comprimentos de onda da luz absorvida ou emitida pelos ato-

mos do gés sao deslocados, para o azul ou para o vermelho, indi-
cando aproximacdo ou afastamento, respectivamente. Esse desloca-

mento foi estudado por Doppler e obedece a relagdo (ndo-relativistica):

AL v
s ©)

Assim, a largura de uma linha espectral devido ao alargamento

Doppler deve ser, aproximadamente:

22X [2kT
- c m

AL (6)

Embora o perfil de linha a meia-altura do alargamento Doppler
seja muito mais largo que o alargamento natural, a profundidade da
linha do alargamento Doppler diminui exponencialmente quando A

se afasta do comprimento de onda central da linha (Ag).

3.3 Alargamento por pressao ou Colisional

As Orbitas atbmicas podem ser perturbadas numa colisdo com um
atomo neutro ou por interacdo envolvendo o campo elétrico de um
ion. O resultado dessas colisdes individuais € chamado de alarga-

mento colisional, e os efeitos estatisticos dos campos elétricos do
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grande numero de ions é chamado alargamento por pressdo. De
maneira geral, esses dois efeitos sdo chamados apenas de alarga-
mento por pressdo. O célculo preciso da largura e forma da linha
alargada por esse mecanismo € muito complicado, pois 0s 4tomos e
ions, e at€ mesmo moléculas, em estrelas mais frias, podem ser do
mesmo elemento ou ndo. Elétrons livres também fazem parte desse
mecanismo. A forma geral da linha € similar a encontrada para o
alargamento natural, assim como os valores da largura a meia-altura
sdo bastante compardveis, embora o perfil de linha por pressao po-
der ser, algumas vezes, mais do que uma ordem de magnitude mais
larga. Uma estimativa do alargamento por pressao devido a colisdes
dos dtomos de um tnico elemento € obtido usando Aty como o tempo
médio entre as colisdes. Esse tempo € aproximadamente igual ao li-
vre caminho médio entre as colisdes dividido pela velocidade média

dos atomos. A expressao fica:

! 1
Aty ~ = = (7)

V. no+\/2kT /m

onde m € a massa do d&tomo, ¢ sua secdo reta e n a densidade

numérica de atomos. Assim, a largura da linha espectral devido ao
alargamento por pressao €:

A1 A*no [2kT

AM=——=x
c AL c T m

(8)

Pode-se perceber que a largura da linha € proporcional a densi-
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dade numérica de 4tomos, o que mostra que as linhas mais estreitas
observadas nas estrelas gigantes e super gigantes sao devidas a baixa
densidade de suas atmosferas estendidas. Esse tipo de mecanismo
€ responsavel pelo alargamento das linhas formadas em atmosferas
mais densas, como nas estrelas da sequéncia principal, onde a pro-

babilidade de colisdo, e interacdes, € maior do que nas gigantes.

3.4 Perfil de Voigt

O perfil total da linha € chamado perfil de Voigt, e é devido as
contribuicdes dos perfis Doppler e damping (nome utilizado para
se referenciar aos perfis natural e por pressdo, ou utiliza-se 0 nome
perfil de Lorentz). A Figura 7 mostra os perfis de linha devido aos
alargamentos damping e Doppler. Pode ser percebido que o perfil de
linha mais largo do alargamento Doppler domina as regides centrais,
proximas ao comprimento de onde Ay. Nas regides da “asa” do perfil

de linha observa-se que o alargamento damping domina.

3.5 Determinaciao dos parametros atmosféricos

A partir da teoria sobre linhas espectrais que foi apresentada an-
teriormente, seré feito o estudo dos parametros atmosféricos da es-
trela, utilizando a largura equivalente. A seguir esta apresentada uma

descricao do método utilizado para a determinacao dos parametros
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Figura 7: Perfil de linha esquemadtico para os mecanismos Doppler e damping em

escala para que tenham a mesma largura equivalente.

atmosféricos das estrelas estudadas nesse trabalho.

Temperatura de Excitacao

O conceito fisico de temperatura estd associado ao conceito de
equilibrio térmico. Um sistema mecanico tem muitas configuracdes
possiveis, dependendo da distribui¢do de energia de seus subsiste-
mas. Dentre estas configuracoes, existe aquela mais provavel, em

que todos os subsistemas estao em equilibrio térmico, e que pode
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ser calculada com as técnicas da mecanica estatistica de equilibrio.
Em equilibrio térmico existe balango detalhado: todo processo mi-
croscopico € exatamente balanceado pelo processo inverso. Esse
equilibrio pode ser obtido impondo algumas condi¢des, o conjunto
dessas condi¢Oes impostas serve para encontrar a solu¢cdo para tem-

peratura, gravidade, metalicidade e velocidade de microturbuléncia.

A primeira condi¢do € o equilibrio de excitagdo. Esse equilibrio
€ dado pela independéncia entre a abundancia de um determinado
elemento, e o potencial de excitacdo de um estado desse elemento,
no caso, o Fe. O equilibrio de excitacdo impde que o coeficiente
angular do ajuste linear gerado do gréafico entre abundancia de Fe
I em base logaritmica, versus o potencial de excitacdo (eV), seja
aproximadamente igual a zero. O potencial de excitagcdo esta dire-
tamente ligado a temperatura de excitagdo que € igual a temperatura
efetiva em Equilibrio Termodinamico Local (ETL). Ou seja, fazendo
essa aproximacdo do equilibrio de excitacdo estamos determinando
a temperatura efetiva do nosso sistema. Esse ajuste é dado como
saida pelo MOOG e pode ser visto nas Figuras 8 e 9, sendo uma es-
trela com S/N de 270 e outra com S/N de 120 respectivamente. Uma

descri¢ao do cédigo MOOG sera dada na péagina 52.
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Figura 8: Diagrama da correlacdo da abundancia de Fe vs. potencial de excitagdao

(eV) para a estrela HD 97916
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Figura 9: Diagrama da correlacdo da abundancia de Fe vs. potencial de excitacdao

(eV) para a estrela SAO 157038

Gravidade Superficial

A segunda condi¢do € equilibrio de ionizacdo. Este

equilibrio

€ encontrado igualando-se a abundancia média das linhas de Fe I e

Fe II numa dada temperatura efetiva. O equilibrio de ioni

zagdo esta

diretamente ligado a pressdo eletrOnica que, por sua vez, esta ligada

a gravidade através da equacgdo do equilibrio hidrostatico:

dP

5——198

9)
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onde P € a pressao total do gas que inclui a pressdo eletronica, p

¢ a densidade e g € a gravidade.

Velocidade de Microturbuléncia

A terceira condi¢do para encontrar a solucdo € dada utilizando-se
a hipotese de independéncia entre a abundancia das linhas de Fe I e
a largura equivalente reduzida, que € a largura equivalente de uma
linha dividida pelo comprimento de onda da linha. Obtemos essa
independéncia impondo que o coeficiente angular do ajuste linear
do gréfico entre o logaritmo da abundancia de Fe I e o logaritmo da
largura equivalente dividida pelo comprimento de onda da transi¢ao,
seja aproximadamente zero. Esses ajustes sdo mostrados nas Figuras

10 e 11, sendo uma estrela com S/N de 270 e outra com S/N de 120

respectivamente.
HDO7916
TEFF = ' 6400. 10G G = 4.1 [AI/H] = =0.7 vt = 150
§ o ! "lI n W e - & ] n, P
» == Rwe e e e e ey e
) 6.6 B - = g w0 wem B B b
- ® |
6_4 JL A A A l A 'l A 'l l JL 'l JL A —.
] -55 -5 —45

log (BW/lambda)

Figura 10: Diagrama da correlacdo da abundancia de Fe vs. largura equivalente

reduzida para a estrela HD 97916
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Figura 11: Diagrama da correlacdo da abundancia de Fe vs. largura equivalente

reduzida para a estrela SAO 157038

A largura da linha de absor¢dao depende da velocidade de mi-
croturbuléncia através do alargamento Doppler, entdo impondo esta
condi¢ao, fixamos a velocidade de microturbuléncia, que se relaci-
ona com o alargamento Doppler da seguinte maneira

1/2
AAp = A (%—T +v,2) (10)

c m

O primeiro termo do alargamento Doppler € causado pela veloci-

dade térmica.

Metalicidade

Para tornar tnica a solucdo dos parametros atmosféricos precisa-
mos também definir [A/H], que € a metalicidade média de todos os
metais contidos na atmosfera estelar. Para cada [A/H] teremos uma
T, log g, e v; que satisfacam as condicoes vistas anteriormente, assim

definiremos [A/H] do modelo atmosférico através da abundancia de
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Fe I obtido na condicdo de equilibrio de ionizacao utilizando a nota-
¢ao:
[Fe/H] = log(Nre/Nu)x —10g(Nre/Nu ) (11)

onde Nf, e Ny sao os numeros de particulas de ferro e hidrogénio
para a estrela e para o Sol, respectivamente, por unidade de volume.
As abundancias solares foram obtidas em Grevesse & Sauval (1998).
Calcula-se [Fe/H] e comparamos com os diversos valores de [A/H],
o valor de [A/H] que estiver mais proximo de [Fe/H] é escolhido

para o modelo.

3.6 Metodologia

Os espectros obtidos sdo utilizados para a determinagdo dos pa-
rametros e das abundancias estelares. Para a determinagdo dos pa-
rametros atmosféricos foi utilizada a lista de linhas atdmicas de Fe
I e Fe Il de Lambert ef al. (1996) (Tabelas 25 e 26 do apéndice).
Essa lista deve conter o comprimento de onda da linha e dados ato-
micos dessa linha, como por exemplo o potencial de excitagdo da
linha, que € a energia do nivel inferior da transicdo em questdo. A
partir dessa lista de linhas (Figura 12) utiliza-se o programa IRAF,
na linha de comandos da tarefa “oned”, com a tarefa “splot”, onde
localiza-se no espectro os comprimentos de ondas relativos a cada

elemento e faz-se a medi¢cdo da largura equivalente ajustando uma
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gaussiana na linha de absor¢do. Os dados de larguras equivalentes

sao em mA.

!,_ P abrir ~ B8 salvar |g| Desfazer v li

[ HD214164.dat %
HD214164
5123.7208  26.0000
5125.117 26.0600
5133.689  26.0000
5150.846  26.0000
5151.911  26.0600
5159.058 26.0800
5162.273  26.0000
5171.596  26.0000
5198.711  26.0000
5232.948  26.0000
5242.491  26.0000
5281.798  26.0000
5288.525 26.0000
5302.307 26.0000
5307.361 26.0000
5322.041  26.0000
5339.929  26.0000
5341.024 26.0000
5353.374  26.0000
5367.467  26.0000
5373.709  26.0000
5389.479  26.0800
5393.168 26.0800
5400.502  26.0000
5405.775  26.0000
5434.524  26.0000
5445.042  26.0000
5497.516  26.0000
5506.779  26.0000
5554.895  26.0000
5560.212  26.0800
5563.600  26.0000
5567.391  26.0000
5638.262 26.0000
5686.538  26.0000
5691.497  26.0000
5717.833  26.0000
5731.762  26.0000
5762.992  26.0000
5883.817  26.0000
5916.247  26.0000
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Figura 12: Lista de linhas do Fe, onde a primeira coluna representa o comprimento
de onda (10%), a segunda € o nimero atdmico do elemento, a terceira é o potencial
de excitagdo (eV), a quarta € a forca de oscilador da linha multiplicado pelo peso
estatistico do nivel inferior (gf) e a ultima coluna da direita € a largura equivalente

medida (mA). A estrela utilizada foi HD 214164.

O préximo passo consiste em utilizar os dados de larguras equiva-
lentes para a determinagdo dos parametros atmosféricos e abundan-

cias. A fim de determinar as abundancias das estrelas é necessario
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conhecer a temperatura, gravidade e metalicidade das estrelas obser-
vadas. Para isso € necessdrio determinar qual o modelo que melhor

representa a estrutura da atmosfera estelar (ver Figura 13).

Os modelos atmosféricos de Kurucz (1993) sao calculados em
ETL e para cada temperatura efetiva, gravidade superficial e meta-
licidade, a atmosfera é dividida em 72 camadas que representam a
atmosfera estelar, onde para cada camada temos os valores da densi-
dade, temperatura, pressdao do gas e densidade eletronica. Utiliza-se
um programa de interpolacao para gerar os modelos atmosféricos de
T, log g e [A/H], que ndo estdo na biblioteca de modelos de Kurucz
(1993). Esse programa de interpolacdo utiliza uma interpolagao li-
near, que tem como principal vantagem a simplicidade dos calculos,
possibilitando uma rapida e facil obtencdo do modelo atmosférico

desejado. Um modelo de atmosfera é mostrado na Figura 13.

Determinacao da temperatura de excitacao e velocidade de mi-

croturbuléncia

Para relacionar as medidas de larguras equivalentes feitas e os
modelos atmosféricos foi utilizado o c6digo MOOG (Sneden 1973).
O MOOG ¢ um cédigo em Fortran que analisa as linhas espectrais

sob a hipdtese de equilibrio termodinamico local e que calcula a
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!* P Abrir E Salvar |g. Desfazer

[ k06600.38.05 %

KURTYPE
TEFF = 6608. LOG G = 3.8 [A/H] = -08.5
72 (1P,E15.8,0P,F9.1,1P,2E10.3)
5000.0 1.0
6.45519118E-04  4419.8 4.650E+00 1.427E+89
8.56776314E-04  4435.6 6.164E+00 1.766E+89
1.12672197E-03  4451.6 8.078E+00 2.176E+09
1.46790070E-03  4467.9 1.047E+01 2.669E+09
1.89446716E-03  4484.7 1.344E+01 3.260E+89
2.42247339E-03  4501.9 1.707E+01 3.963E+89
3.07023525E-03  4519.5 2.149E+01 4.798E+09
3.85794579E-03  4537.8 2.684E+01 5.793E+09
4.80771530E-03  4557.2 3.324E+01 6.978E+89
5.94460638E-03  4577.4 4.087E+01 8.390E+89
7.29652401E-03  4598.8 4.990E+01 1.007E+10
8.89466796E-03  4621.4 6.055E+01 1.209E+10
1.07742976E-02  4644.7 7.305E+01 1.448E+10
1.29751740E-02  4669.2 8.763E+01 1.733E+10
1.55421896E-02  4694.7 1.046E+02 2.073E+10
1.85276344E-02  4721.1 1.244E+02 2.476E+10
2.19922643E-02  4748.1 1.473E+02 2.957E+10
2.60066874E-02  4775.7 1.738E+02 3.527E+10
3.06532681E-02  4803.9 2.045E+02 4.202E+10
3.60280015E-02  4832.4 2.400E+02 4.998E+10
4.22431603E-02  4861.0 2.809E+02 5.939E+10
4.94279638E-02  4889.9 3.283E+02 7.044E+10
5.77341281E-02  4918.9 3.831E+02 8.344E+10
6.73392564E-02  4947.9 4.464E+02 9.871E+10
7.84523785E-02  4976.9 5.196E+02 1.166E+11
9.13168043E-02  5005.8 6.044E+02 1.375E+11
1.06216624E-01  5034.7 7.025E+02 1.619E+11
1.23480193E-01  5063.5 8.162E+02 1.904E+11
1.43486381E-01 5092.5 9.480E+02 2.238E+11
1.66666806E-01 5121.6 1.101E+03 2.629E+11
1.93519428E-01  5151.1 1.278E+03 3.088E+11
2.24624261E-01 5180.8 1.484E+03 3.626E+11
2.60656655E-01  5210.8 1.722E+03 4.255E+11
3.02407593E-01 5240.8 1.997E+03 4.990E+11
3.50803971E-01  5270.9 2.317E+03 5.84B8E+11
4.06929135E-01  5300.7 2.688E+03 6.845E+11
4.72052455E-01  5330.8 3.118E+03 8.007E+11
5.47675431E-01 5360.5 3.618E+03 9.355E+11

Figura 13: Modelo de atmosfera de Kurucz para uma estrela com temperatura
efetiva de 6600K, gravidade superficial (log g) de 3.8 e metalicidade ([A/H]) de
-0.5. O modelo independe da microturbuléncia, que € fixada separadamente. A
primeira coluna contém a profundidade Optica, ajustada ao modelo de Rosseland,
na segunda o valor de temperatura, na terceira a pressao eletronica e na quarta a
densidade de elétrons.

abundancia para cada linha e depois faz uma média dessas abun-
dancias. Assim € possivel determinar os parametros atmosféricos:
temperatura, gravidade, velocidade de microturbuléncia e metalici-

dade dessas estrelas. Os parametros de entrada do MOOG s@o os

dados que foram mostrados na Figura 12. Fornecendo essa entrada
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juntamente com um modelo estelar apropriado, o MOOG gera uma
saida que consiste, principalmente, de dois gréficos de correlacao.
Esses graficos de correlacdo sdo importantes na determinacdo dos

parametros fisicos das atmosferas.

Para se obter uma solu¢do € necessario que nao haja correlacao
entre cada um dos parametros indicados, ou seja, 61 =0e 6, =0,
onde 0; € o coeficiente angular do grafico da abundancia de Fe |
vs. potencial de excitagdo e 6, é o coeficiente angular do grafico
da abundancia de Fe I vs. logaritmo da largura equivalente redu-
zida. Também é necessario que log(Fe I) = log(Fe II), ou seja, a
mesma abundancia de Fe para a forma neutra e ionizada, pois assim
se evidencia o equilibrio de ionizagdo. Uma forma de visualizar a
solucdo dos parametros atmosféricos consiste em fazer um grafico
entre as duas inclinacdes para uma determinada gravidade e metali-
cidade. Variamos a temperatura (T) e a microturbuléncia (v;) para
uma dada gravidade (log g) e metalicidade ([A/H]), e observamos
as inclinacdes 61 e 0, correspondentes a cada T e v;. Apds fazer-
mos um grafico 6 vs. 6,, como pode ser visto na Figura 14, para
esta metalicidade e gravidade observamos qual a solu¢do que mais
se aproxima do ponto (0,0), que indica a condi¢do de independéncia

da abundancia com a temperatura de excitacdo e de independéncia
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entre a abundancia e a largura equivalente. A seguir, examinamos
se as abundancias de Fe I e Fe II deste ponto sdo aproximadamente
iguais. Fazemos este processo para cada metalicidade e gravidade
até encontrarmos uma solucdo que melhor satisfaca as condi¢des de
independéncia acima mencionadas. A solucdo para os parametros
atmosféricos € encontrada quando juntamos todas as condi¢des des-

critas anteriormente.

Uma vez que o processo iterativo termina e obtém-se os dados at-
mosféricos que melhor representam a atmosfera da estrela, o MOOG
gera uma saida com as abundancias de Fe I e II, que € vista na Figura
15. Para se determinar se a solu¢ao encontrada € satisfatoria, além
da proximidade das abundancias de Fe, deve-se observar também o
desvio padrao da abundancia, que nesse trabalho foi utilizado um

desvio padrao maximo de 0.14.
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HR 3220
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Figura 14: Inclinacdo do ajuste linear da abundancia de ferro versus potencial de
excitagdo (0;) vs. inclinacdo do ajuste linear da abundancia versus o logaritmo da
largura equivalente (6,) para cada temperatura (T) e microturbuléncia (v;) para a
estrela HR 3220. As retas indicam diferentes temperaturas. A soluc@o escolhida
fol o ponto mais préximo da origem, com 0; = —0.001 e 8, = —0.006 onde estao
indicadas que as abundancias de Fe I e Fe Il sdo muito préximas. Os valores de v,

de cada ponto sdo 1.5, 1.6 e 1.7 km/s. O log g é 4.3 e [A/H] =-0.1
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l; nli Abrir ~ ‘!i Salvar

| soLucao ®

6213.43 2.22 32.0 -5.29 6.87 .00
6230.72 2.56 83.0 -4.88 6.92 .05
6252.56 2.40 61.0 -5.01 6.80 -<B7
6254.26 2.28 39.0 -5.21 7.01 .14
6265.13 2.18 34.0 -5.27 6.94 .07
6322.69 2.59 21.0 -5.48 6.89 .02
6393.60 2.43 70.0 -4.96 6.70 --18
6411.65 3.65 58.0 -5.04 6.79 -.09
6419.95 4.73 33.0 -5.29 6.69 -.19
6421.35 2.28 52.0 -5.09 6.81 -.87
6430.85 2.18 58.0 -5.04 6.82 -.05
6592.91 2.72 58.0 -5.06 6.76 -.11
6593.87 2.44 28.0 -5.37 6.90 .02
6597.56 4.79 12.0 -5.74 7.00 .12
6609.11 2.56 18.0 -5.56 7.02 .15
6841.34 4.61 24.0 -5.45 6.88 .01
7130.92 4.22 -.700 42.0 -5.23 7.00 .13

average abundance = 6.87 std. deviation = 15 ) #lines = 76

E.P. correlation: slope = .002 intercept = 6.867 corr. coeff. = .026

R.W. correlation: slope = -.001 1intercept = 6.868 corr. coeff. = -.083

wav. correl.: slope = 2.387E-05 1intercept = 6.737 corr. coeff. = .107

Abundance Results for Species Fe II (input abundance = 7.52)

wavelength EP logGF EW LogRW abund del avg
4993.35 2.81 -3.670 28.0 -5.25 6.82 -.04
5197.56 3.23 -2.250 90.0 -4.76 6.98 .11
5234.62 3.22 -2.240 90.0 -4.76 6.96 .09
5284.10 2.89 -3.010 56.0 -4.97 6.75 -.11
5325.56 3.22 -3.17@ 38.0 -5.15 6.87 .01
5414.05 3.22 -3.620 18.0 -5.48 6.86 .00
5425.25 3.20 -3.210 33.0 -5.22 6.79 -.08
5534.83 3.25 -2.770 63.0 -4.94 6.94 .07
5991.37 3.15 -3.560 23.0 -5.42 6.86 -.01
6084.10 3.20 -3.800 16.0 -5.58 6.93 .7
6149.25 3.89 -2.720 32.0 -5.28 6.86 -.81
6247.55 3.89 -2.340 54.0 -5.06 6.89 .02
6416.92 3.89 -2.680 28.0 -5.36 6.72 -.14
6432.68 2.89 -3.580 36.0 -5.25 6.90 .03

average abundance = 6.87 std. deviation = .08 #lines = 14

No statistics done for E.P. trends
R.W. correlation: slope = .107 1intercept = 7.423 corr. coeff. = .359
wav. correl.: slope = -2.005E-05 1intercept = 6.981 corr. coeff. = -.133

Figura 15: Solucdo dos parametros atmosféricos para a estrela HD 219221 e ob-
tencdo das abundancias de Fe. A abundancia média de Fe I foi de 6.87 com desvio

padrdo de 0.11 e a abundancia média de Fe II foi de 6.87 e desvio padrao de 0.08.
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3.7 Resultados Obtidos

Para as estrelas candidatas analisadas os resultados obtidos para

[Fel/H], [Fell/H], T, ¢, log g € v; estdo na Tabela 6:

Tabela 6: Identificacdo das estrelas, indice de cor observado, metalicidade,
[Fell/H], temperatura efetiva (K), logaritmo da gravidade superficial e microtur-

buléncia (km/s), respectivamente, das estrelas analisadas.

Estrelas (B—V)ops [Fel/H] [Fell/H] Torr (K) log g ve (km/s)
HD 102592 0.42 -0.354+0.10 | -0.3640.10 | 68004+200 | 4.2+0.3 | 2.701+0.50
SAO 157038 0.35 -0.40+0.11 | -0.38+0.11 | 68004200 | 4.2+0.3 | 2.5040.50
BD+00 271 0.45 -0.19+0.13 | -0.2140.13 | 6900£200 | 4.4+0.3 | 2.7040.50
BD+00 452 0.50 -0.20%0.14 | -0.1940.14 | 67004200 | 4.1£0.3 | 2.701+0.50
HD 170149 0.46 +0.10£0.12 | +0.09£0.12 | 6400£100 | 3.940.2 | 2.00£0.40
HD 219221 0.36 -0.63+0.11 | -0.63+0.11 | 65004200 | 3.8+£0.3 | 1.8040.50
HD 214164 0.37 -0.52+0.08 | -0.484+0.08 | 6500100 | 3.7£0.2 | 2.0040.40

Os dados de (B — V), foram retirados do SIMBAD Astronomi-

cal Database.

3.8 Obtencao de (B— V), para as BS candidatas

Para a obtengdo de (B — V) foi utilizado o trabalho de Alonso
et al. (1999), que utiliza uma equacdo que possui como parame-
tros livres a metalicidade e temperatura efetiva das estrelas, além de
constantes que dependem do intervalo de temperatura das estrelas.

Os coeficientes utilizados estao na Eq. 3 da Tabela 2 de Alonso et al.
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(1999) juntamente com a equacgao utilizada. Para testar a validade da
equacao, ela foi utilizada primeiramente nos valores de referéncia e
apos a observacao da compatibilidade, ela foi utilizada nas estrelas
candidatas da amostra. Os resultados obtidos estdo nas Tabelas 7 e

8.

Tabela 7: (B—V ) das BS genuinas utilizando a equag@o de Alonso et al. (1999).
CO05 identifica os valores de Carney et al. (2005). Os valores na coluna “dis.”
foram obtidos com os resultados dessa dissertagdo. Os na coluna “média” foram
obtidos utilizando a média dos valores obtidos na literatura para [Fe/H] e T,r. O

asterisco para HR 3220 representa o valor de (B — V).

Estrelas | (B—V)oCO5 | (B—V)pdis. | (B—V)p média
HD 142575 0.33 0.33+0.03 0.39+0.03
HD 106516 0.45 0.46£0.06 0.50+£0.03
HD 97916 0.415 0.44+0.03 0.45£0.03

HR 3220 0.43%* 0.37£0.03 0.43+0.02

O resultado obtido aqui serve como referéncia para tentar precisar
a localizagdo das estrelas candidatas no diagrama de (B—V)g vs. [m/H]
de Carney et al. (2005) (ver Figura 21). O valor de E(B — V) para
HD 214164 e HD 219221 foi negativo, o que pode ter sido devido
a um erro na obtencdo da temperatura e/ou metalicidade. Esse erro
também pode ser devido ao baixo valor de extin¢cdo esperado para

estrelas do campo.
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Tabela 8: (B —V)o das BS candidatas utilizando a equagdo de Alonso et al.

(1999). O simbolo “(!)” representa a inesperada obtencdo de E(B-V) negativo.

Estrelas (B=V)o | (B=V)eps | E(B=V)
HD 170149 | 0.42+0.03 0.46 0.04
HD 214164 | 0.4040.03 0.37 -0.03(1)
HD 219221 | 0.40+0.05 0.36 -0.04(1)
SAO 157038 | 0.33+0.05 0.35 0.02
HD 102592 | 0.33+0.05 0.42 0.09
BD+00 271 | 0.30+0.04 0.45 0.15
BD+00 452 | 0.354+0.05 0.50 0.15

3.9 Comparacao das BS genuinas com a literatura

Nesta secao foi feito um levantamento na literatura sobre os para-
metros atmosféricos obtidos a partir dos artigos mais recentes com-
parando com os obtidos nessa dissertacdo. Foram considerados os
artigos a partir de 1990. As comparacdes estao nas Tabelas 9, 10, 11
e 12 onde sd@o mostradas as médias dos valores e os desvios padrdes

amostrais.
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Tabela 9: HD 106516 - Comparacao dos parametros atmosféricos da bibliografia

com os resultados obtidos nesse trabalho.

Fontes [Fe/H] T (K) log g vy (km/s)
Edvardsson et al. (1993) -0.70 6247 4.38 —
Axer et al. (1994) -0.70 5995 3.97 —
Spite et al. (1994) -0.70 5935 4.20 —
Nissen & Schuster (1997) -0.61 6269 4.51 —
Fuhrmann & Bernkopf (1999) -0.74 6197 4.28 1.29
Chen et al. (2000) -0.71 6135 4.34 —
Rocha Pinto et al. (2002) -0.55 6190 4.20 1.0
Gratton et al. (2003) -0.72 6232 4.29 1.02
Carney et al. (2005) -0.87 6120 — —
Cenarro et al. (2007) -0.73 6199 4.36 —
Casagrande et al. (2010) -0.78 6317 4.40 —
Prugniel et al. (2011) -0.69 6207 4.25 —
Koleva & Vazdekis (2012) -0.70 6236 4.20 —
Média —0.71£0.08 | 6175£107 | 4.28+0.14 | 1.104+0.16
Diss. -0.64+0.05 | 6300+200 | 4.40+0.30 | 1.30+0.50

Observatorio Nacional




3 ANALISE DOS ESPECTROS DE ABSORCAO 62

Tabela 10: HD 142575 - Comparagdo dos parametros atmosféricos da bibliografia

com os resultados obtidos nesse trabalho.

Fontes [Fe/H] T (K) log g vy (km/s)
Fulbright (2000) -1.26 6618 2.37 —

Gratton et al. (2003) -1.04 6517 3.72 1.40
Carney et al. (2005) -0.97 6550 — —
Cenarro et al. (2007) -1.00 6556 3.60 —
Prugniel et al. (2011) -0.70 6779 4.23 —

Média —0.994+0.20 | 6604 £104 | 3.48+0.79 1.40

Diss. -0.844+0.06 | 6800+100 | 3.804+0.20 | 1.80+0.40

Tabela 11: HD 97916 - Comparacao dos parametros atmosféricos da bibliografia

com os resultados obtidos nesse trabalho.

Fontes [Fe/H] T (K) log g vy (km/s)
Chen et al. (2000) -0.94 6445 4.16 —
Fulbright (2000) -0.90 6450 4.20 —
Carney et al. (2005) -1.31 6250 — —
Cenarro et al. (2007) -0.99 6238 4.03 —
Prugniel et al. (2011) -0.73 6478 4.28 —
Média —0.97£0.21 | 63724+ 118 | 4.17+0.10 —
Diss. -0.81+0.06 | 6400£100 | 4.10£0.20 | 1.50£0.40
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Tabela 12: HR 3220 - Comparacdo dos parametros atmosféricos da bibliografia

com os resultados obtidos nesse trabalho. O trabalho de Saffe et al. (2008) utiliza

dois métodos de calibragio diferentes para uvbyf3 na obteng¢do dos pardmetros.

Um deles é Napiwotzki et al. (1993) (N93) e o outro Castelli et al. (1997) e

Castelli (1998) (C97).
Fontes [Fe/H] T (K) log g vy (km/s)

Balachandran (1990) -0.36 6343 4.15 —
Edvardsson et al. (1993) -0.26 6536 4.13 —
Taylor (1995) -0.28 —_ —_ —_
Eggen (1998) -0.35 — — —
Allende Prieto et al. (1999) -0.29 6457 4.28 —
Saffe er al. (2008)(N93) -0.36 6274 4.20 1.16
Saffe et al. (2008)(C97) -0.20 6289 3.08 1.48
Fuhrmann ef al. (2011) -0.27 6365 4.12 —
Maldonado et al. (2012) -0.17 — — —

Média —0.28+£0.07 | 6377+101 | 3.99+£0.45 | 1.324+0.23

Diss. -0.16+0.07 | 6600+£100 | 4.304+0.20 | 1.6040.40
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Observa-se que os parametros obtidos sdo compativeis com 0s

resultados encontrados na literatura.

3.10 Incertezas nos parametros atmosféricos

As incertezas na temperatura (T), gravidade superficial (log g) e
velocidade de microturbuléncia (v;) foram obtidas de maneiras simi-
lares. A temperatura foi variada positivamente em 100 K em relagdo
a temperatura T obtida para o modelo da atmosfera que gerava a
abundancia de Fe I (Ab(Fel)) com erro 6f,.;, onde Or.; é 0 erro na
determinagdo de Fe I como mostrado na Tabela 6. Dessa forma, o
erro da temperatura era o valor que adicionado a T gerava abundan-
cia de Fe I com valor maior que a Ab(Fel)+o0F,;. Para a gravidade,
o método foi semelhante, sendo utilizado o Fe II. Variou-se o log g
original de +0.1 dex até se obter a abundancia de Fe II aumentada de
OFell, Onde OF.y; € 0 erro na determinagdo de Fe II como mostrado
na Tabela 6. Para a microturbuléncia foi usado o mesmo método,

variando de 0.1 km/s até se obter Ab(Fel)+0F,;.

As incertezas para T, log g e v; foram calculadas para as estrelas
SAO 157038 e HD 214164, pois essas sdo as estrelas com o menor
S/N e o maior S/N, respectivamente, da amostra. Seus resultados

estao na Tabela 13.
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Tabela 13: Erros dos parametros atmosféricos
Estrelas AT | Alog g Avy

SAO 157038 | 200 K | 0.3 dex | 0.5 km/s
HD 214164 | 100K | 0.2 dex | 0.4 km/s

Estas incertezas foram utilizadas para as outras estrelas que pos-
suissem S/N similares ao dessas duas. Esses valores de incerteza

estao de acordo com os encontrados na literatura.

3.11 Rotacao das estrelas

A determinagdo da velocidade de rotacao (vseni) foi feita com es-
pectros sintéticos utilizando o c6digo MOOG. Para isso foram esco-
lhidas 3 regides espectrais que possuiam uma linha isolada do calcio,
na regiao de 6439 A e duas linhas de ferro, uma em torno de 6065 A
e outra em torno de 6393 A. Os espectros sintéticos gerados foram
obtidos através da solugdo do equilibrio de excitagdo e ionizagao e
eram desprovidos de rotacdo, cujo valor € ajustado ao perfil da linha
de absor¢do do espectro estelar. Para isso foi adicionado também o
valor da largura a meia altura gaussiana, que € a distancia entre os
pontos da curva na qual a fung¢do gaussiana atinge metade do seu
valor maximo, que para todas as estrelas variou entre 0.2 e 0.45. O
espectro sintético que melhor se ajustava ao espectro estelar, para

uma dada rotacado era escolhido e a velocidade de rotacdo era ob-
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tida. Esse ajuste era dado por um erro ¢, que descrevia a diferenca
entre o espectro sintético e o real, de tal forma que quanto menor o
o, melhor ajustado estava o espectro. Esse procedimento foi feito
para cada regido do espectro descrita e o valor final da rotacdo foi
a média das velocidades de rotacdo individuais. Alguns espectros
sintéticos e o espectro observado podem ser visualizados na Figura

16 que mostra a linha de Ca I em torno de 6439 A.

As incertezas na velocidade de rotagdo foram obtidas utilizando a

média das medidas.

As velocidades de rotagao das BS genuinas estdo na Tabela 14,
com suas respectivas incertezas. Esta tabela também contém dados
da literatura. As velocidades de rotacdo das estrelas candidatas estao

na Tabela 15, com suas respectivas incertezas.

Tabela 14: Velocidade de rotacdo das estrelas BS genuinas. FB99 = Fuhrmann
& Bernkopf (1999), CO5 = Carney et al. (2005), L09 = Lagrange et al. (2009) e
AR12 = Ammler-von Eiff & Reiners (2012).

Estrelas vseni (km/s) | vseni (km/s) (C0O5) vseni (km/s)
HD 142575 10£1 13 —
HD 106516 4+1 11.5 6.8+0.9 (FB99)
HD 97916 5+2 14.9 —

HR 3220 8+1 12 (L09) 8.8+1.1 (AR12)
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Figura 16: Comparacdo dos espectros sintéticos com o espectro observado de uma
linha de Ca I em 6439 A com o objetivo de determinar a velocidade de rotagdo

para a estrela HD 214164. Nesse caso, o valor obtido foi 12 km/s.

Uma comparacdo dos espectros foi feita para se notar o efeito
da rotacdo das estrelas e ela pode ser observada na Figura 17. Em

pontilhado estd identificada a linha de Ca I em 6102.727 A.

A velocidade de rotagdo nas BS e nas candidatas a BS tém va-

lores mais elevados que nas estrelas pobres em metais “comuns”.
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Tabela 15: Velocidade de rotacdo das estrelas candidatas a BS

Estrelas vseni (km/s)

BD+00 271 | 1241km/s

BD+00 452 | 1942km/s

HD 102592 | 1541km/s
SAO 157038 | 15+1km/s
HD 170149 | 1041km/s
HD 214164 | 1242km/s
HD 219221 5+2km/s

Essa relacdo pode ser vista na Figura 18 onde a maioria das estrelas
da sequéncia principal de tipos espectrais F, G e K possuem velo-
cidades de rotacdo baixas em comparacao aos valores encontrados
nessa dissertacdo para as estrelas. Essa rotacdo mais elevada pode
ser devido a transferéncia de massa proveniente de uma estrela mais
evoluida. A Figura 19 mostra a relagdo entre velocidade rotacional e
temperatura. As estrelas candidatas a BS dessa dissertagao possuem
temperaturas entre 6400K e 6900K e possuem velocidade de rotagdo
que sao comparaveis as obtidas por Preston & Sneden (2000) com
suas estrelas candidatas a BS. Os valores também sdo comparaveis

aos das estrelas de Carney et al. (2001) e (2005).
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Figura 17: Espectro normalizado das estrelas para comparagdo da velocidade de

rotacdo. As BS genuinas estdo na parte inferior. Em pontilhado estd a linha do

célcio em 6102.727 A.

Observatorio Nacional



3 ANALISE DOS ESPECTROS DE ABSORCAO 70

T T T T T T T T T I T

- [m/H] £ -0.5 (dwarfs only) e

200 —

i —— -13 < [m/H] £ -0.5: ]

i <v_, sin i> = 1.1 ]

B | | e [m/H] £ -1.3: .

E i <v_, sin i> = 3.4 ]

as) L i
=

D = -

<100 [~ —

50 — —

r | :__|__.——| )

L i lus i .

0 I A I P PSR i

0 5 10 15
v, sin i (km s-!)

rot

Figura 18: Distribuicao da velocidade de rotacdo em estrelas de tipos espectrais

F, G e K da sequéncia principal. Fonte: Carney et al. (2005).

3.12 Velocidade radial

A velocidade radial (vg) foi obtida utilizando a expressao:

AL v,
2 (12

onde AA € o desvio da linha no espectro em relagéo ao valor medido
em repouso, A é o comprimento de onda em repouso da linha, v, é
a velocidade radial e ¢ € a velocidade da luz, cujo valor adotado foi

3% 10° km/s.
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Figura 19: Velocidade de rotac@o vs. temperatura efetiva para estrelas isoladas e
mais quentes que o turnoff de metalicidades comparaveis de Preston & Sneden
(2000) (quadrados abertos), BS bindrias de Preston & Sneden (2000) (quadrados
cheios), estrelas com velocidade radial constante (circulos abertos) de Carney et
al. (2001) e (2005) e binarias (circulos cheios). A estrela BD +25 1981, que pos-
sivelmente tem velocidade varidvel € mostrada com um triangulo. Fonte: Carney
et al. (2005). As estrelas dessa dissertacao sdo: Letras (candidatas): (a) - SAO
157038; (b) - HD 214164; (c) - HD 102592; (d) - HD 170149; (e) - BD+00 271;
(f) - BD+00 452; (g) - HD 219221. Numeros (BS genuinas): (1) - HR 3220; (2) -
HD 106516; (3) - HD 142575; (4) - HD 97916.
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Foram utilizadas 3 linhas do Fe I para a medi¢cdo da velocidade
radial, uma linha na regiao em torno de 5000 A, outra em torno de
5500 A e outra na regido em torno de 6500 A. Os valores obtidos,

com suas respectivas incertezas, para todas as estrelas estdo nas Ta-

belas 16 e 17.

Tabela 16: Velocidade radial das estrelas. COS5 = Carney et al. (2005), GO3 =
Gratton et al. (2003)

Estrelas vr(km/s) dis. | vg(km/s) (CO5) | vr(km/s) (GO3)
HD 142575 | -51.44+0.31 | -64.98+0.17 -64.8
HD 106516 | -14.18+0.02 | -4.4140.09 8.2
HD 97916 | 86.79£1.20 | -61.04+0.16 554

HR 3220 | 28.90+0.15 — —

Tabela 17: Velocidade radial das estrelas - continuacao

Estrelas vr(km/s)
BD+00 271 | 7.0540.37
BD+00 452 | -5.83£0.49
HD 102592 | 27.13+£1.71
SAO 157038 | 30.66+0.60
HD 170149 | -36.26+0.21
HD 214164 | 2.54+1.65
HD 219221 | 28.96+4.30

Das 4 BS genuinas, 3 sdo bindrias, sdao elas HD 106516, HD

97916 e HR 3220. As duas primeiras sdo estrelas da amostra de
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Carney et al. (2005) com solucdes para velocidade radial que dife-
rem dos valores aqui encontrados, com a ressalva que elas possuem
velocidades radiais varidveis. A estrela HD 106516 variou sua ve-
locidade radial de -3.48 a 11.81 km/s e a estrela HD 97916 variou
de 53.96 a 69.30 km/s durante o periodo de observacao referido no
artigo. Carney et al. (2005) obteve vg = —64.98 £0.17 km/s para
HD 142575, onde ele a observou como tendo, aparentemente, velo-

cidade radial constante.
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4 Comparacao entre BS candidatas e BS genuinas

4.1 Espectros

Outra etapa desenvolvida foi a comparacdo dos espectros. A
comparacdo € um passo importante, pois pode-se observar simila-
ridades nos espectros e que pode ser utilizada como critério na se-
lecao de estrelas candidatas. Essa comparacdo pode ser observada
na Figura 20. Em pontilhado esta identificada a linha de bario em

6141.727 A.

Pode-se observar as mesmas linhas de absor¢do nas estrelas can-
didatas e nas BS genuinas, o que pode ser um parametro para iden-

tificacdo de estrelas BS.

4.2 BS candidatas no diagrama (B —V ) vs. [m/H|

Como foi mencionado anteriormente, a dificuldade de se ter cer-
teza se uma BS € estrela do campo depende principalmente da de-
terminagdo do seu avermelhamento, pois com os dados fotométri-
cos pode-se estimar com melhor seguranga se uma estrela € ou ndo
uma BS do campo. O trabalho de Carney et al. (2005) foi utili-
zado como referéncia, e também o seu método de identificar BS do

campo, como visto na Figura 4. Porém esse trabalho se restringe a
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Figura 20: Espectro normalizado das estrelas candidatas e BS para comparacao.

As BS genuinas estdo na parte inferior. Em pontilhado estd a linha de bario em

6141.727 A.
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estrelas com metalicidade inferiores a -0.4, o que ndo abrange todas
as estrelas dessa dissertacdo. O que foi feito para se utilizar o traba-
lho de Carney et al. (2005) foi expandir o eixo da metalicidade para
acomodar as estrelas dessa dissertacao, de maneira que o resultado
pode ser visto na Figura 21. Deve ser notado que os dados do indice
de cor intrinseco utilizados para as estrelas candidatas dessa disser-
tacdo sdo os dados obtidos com a equagdo de Alonso et al. (1999)
(Tabela 8). Para as estrelas HD 214164 e HD 219221 foram utili-
zados os valores de (B — V), porque os valores encontrados para
E(B-V) foram negativos.

As estrelas candidatas e as BS genuinas dessa dissertacao se mis-
turam na regido acima dessa linha, onde Carney et al. (2005) obser-

varam que as BS genuinas estavam localizadas.

Utilizando o trabalho de Alonso et al. (1999) para corrigir o in-
dice de cor observado, pode-se perceber que as estrelas candidatas
estdo realmente localizadas na regido onde Carney et al. (2005) ob-
servaram suas BS genuinas. Deve ser mencionado que o compor-
tamento esperado para o indice de cor intrinseco nao foi observado
para as estrelas HD 219221 e HD 214164, o que pode indicar um
erro na obtengao da temperatura e/ou metalicidade, ou uma extin¢do

muito baixa.
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Figura 21: (B—V)g vs. [m/H] para estrelas do campo, como mostrado na Figura
4, modificado para abranger as estrelas em estudo. As estrelas dessa dissertagao
sdo: Letras ((B—V)g calculado das candidatas): (a) - SAO 157038; (b) - HD
214164; (c) - HD 102592; (d) - HD 170149; (e) - BD+00 271; (f) - BD+00 452;
(2) - HD 219221. Ndmeros (BS genuinas com dados de (B —V)p): (1) - HR
3220((B—V )ops); (2) - HD 106516; (3) - HD 142575; (4) - HD 97916.
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5 Abundancias

Uma vez obtido o modelo para a atmosfera, o préximo passo €
obter as abundancias dos outros elementos. Para isso utiliza-se o
MOOG com uma lista de linhas de elementos quimicos que se deseja
conhecer (Tabelas 27 e 28 do apéndice). A Figura 22 mostra as

abundancias de alguns elementos obtidas através desse processo.

Figura 22: Abundancias de alguns elementos, dentre eles, C, Na, Mg e Si com

seus respectivos desvios padrao.

E P abric + B sabvar |g. & Desfazer
[ sol-metais %
ALL abundances NOT listed below differ from solar by .00 dex
SA0157038
TEFF = 6800. LOG G = 4.2 [A/H] = -0.4 vt= 2.50 M/H= .@0
Abundance Results for Species C I (input abundance = 8.56)
wavelength EP logGF EW logRW abund del avg
4775.90 7.49 -2.194 25.0 -5.28 8.46 -.22
5039.06 7.95 -1.775 54.0 -4.97 8.90 .23
7087.84 8.65 -1.481 37.0 -5.28 8.93 .25
7108.93 8.65 -1.596 23.0 -5.49 8.76 .08
7116.99 8.64 -1.080 33.0 -5.33 8.44 -.23
7119.66 8.64 -1.318 27.8 -5.42 8.56 -.12
average abundance = 8.67 std. deviation = 22 #lines = 6
No statistics done for E.P. trends
R.W. correlation: slope = .500 intercept = 11.322 corr. coeff. = .414
wav. correl.: slope = 4.505E-86 intercept = 8.644 corr. coeff. = .024
Abundance Results for Species Na I (input abundance = 6.33)
wavelength EP logGF EW logRW abund del avg
5682.65 2.10 -.700 74.0 -4.89 6.37 .09
5688.22 2.10 -.400 83.0 -4.84 6.18 -.08
average abundance = 6.28 std. deviation = .13 #lines = 2
No statistics done for E.P. trends
No statistics done for R.W. trends
No statistics done for wavelength trends
Abundance Results for Species Mg I (input abundance = 7.58)
wavelength EP logGF EW logRW abund del avg
5711.10 4.34 -1.750 64.0 -4.95 7.38 -.19
8717.83 5.91 -.970 87.0 -5.00 7.86 .29
8736.04 5.94 -.340 116.0 -4.88 7.47 -.18
average abundance = 7.57 std. deviation = .26 #lines = 3
E.P. correlation: slope = .177 intercept = 6.617 corr. coeff. = .632
No statistics done for R.W. trends
wav. correl.: slope = 9.439E-85 1intercept = 6.845 corr. coeff. = .641
Abundance Results for Species 51 I (input abundance = 7.55)
wavelength EP logGF EW logRW abund del avg
6131.58 5.62 -1.685 28.0 -5.34 7.87 .29
6145.02 5.61 -1.430 29.0 -5.33 7.62 .04
6155.14 5.62 -. 770 43.0 -5.16 7.20 -.37
7800.00 6.18 -.720 48.0 -5.21 7.62 .04
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A abundancia desses elementos quimicos para todas as estrelas

analisadas encontram-se nas Tabelas 18 e 19 em sua abundancia re-

lativa ao ferro na notagao:

[X/Fe] = [X/Fel. — [X/Fe|o (13)
Tabela 18: Razoes de abundancias [ X/Fe] dos elementos analisados
Estrelas [C/Fe] [Na/Fe] [Mg /Fe] [Al /Fe] [Si I/Fe] [Si I/Fe] [Ca /Fe]
HD 142575 — +0.3340.27 | +0.59+0.21 — +0.3340.16 | +0.33+0.10 | +0.44+£0.14
HD 106516 | +0.44-0.18 | +0.2040.12 | +0.3340.14 | +0.1240.12 | +0.4140.27 | +0.45+0.11 | +0.3040.12
HR 3220 | +0.19£0.13 | +0.14=£0.11 | +0.22-£0.10 | +0.04=£0.15 | +0.25-£0.19 | +0.34=0.11 | +0.1240.09
HD 97916 — +0.19+0.11 | +0.38£0.10 — +0.40£0.16 | +0.44£0.09 | +0.36£0.16
HD 214164 | +0.25£0.16 | +0.17=£0.11 | +0.04=£0.11 — +0.22:£0.17 | +0.22:£0.15 | +0.12:£0.13
HD 219221 | +0.30£0.14 | +0.22:£0.25 | +0.15+0.16 | +0.22:£0.25 | +0.14£0.16 | +0.20£0.18 | +0.17£0.14
HD 170149 | +0.1240.19 | +0.10£0.40 | +0.23+0.27 | -0.1640.20 | +0.2640.19 | +0.3140.17 | +0.104£0.23
HD 102592 | +0.4140.19 | +0.4440.27 | +0.1740.14 — +0.4640.28 | +0.4040.14 | +0.2140.12
SAO 157038 | +0.55+0.26 | +0.35+0.18 | +0.39+0.29 — +0.4340.31 | +0.2940.16 | +0.1240.17
BD+00 271 | +0.27+0.16 | +0.27£0.23 | +0.10£0.24 | -0.21£0.40 | +0.23-£0.22 | +0.18=0.15 | +0.16+0.17
BD+00 452 | +0.1540.19 | +0.3340.24 | +0.160.17 — +0.39£0.20 | +0.18£0.16 | +0.22+£0.20

Pode-se observar que héd sobreabundancias dos elementos o (Mg,

Si, Ca, Ti) para todas as estrelas, em relagao aos valores solares. En-
tretanto nao ha nenhuma peculiaridade quimica observada entre as
estrelas BS. A maioria das estrelas nao apresentou linhas de nitroge-
nio e aluminio e dos elementos do processo-s, com excecao do itrio.
Além disso os resultados mostram bom acordo entre as abundancias

dos elementos neutros e ionizados para Si, Ti e Cr.
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Tabela 19: Razdes de abundancias [X/Fe] dos elementos analisados - continuacao

Estrelas [Til/Fe] | [Till/Fe] | [CrI/Fe] | [CrIl/Fe] [Ni/Fe] [Zn /Fe] [Y/Fe]
HD 142575 | +0.3740.20 | +0.4240.13 | -0.0240.09 | 0.00-£0.16 | +0.15+0.15 — +0.12:£0.13
HD 106516 | +0.2840.12 | +0.3540.12 | -0.0740.09 | -0.0540.12 | +0.1340.11 — 0.1140.11
HR 3220 | +0.12::0.13 | +0.38-:0.19 | +0.06::0.12 | +0.08-:0.10 | +0.09£0.11 | +0.12:0.12 | +0.040.19
HD 97916 | +0.2540.13 | +0.3540.12 | -0.0140.18 | +0.02:0.17 | +0.07+0.13 — +0.0840.17
HD 214164 | +0.0240.13 | +0.1620.15 | -0.020.14 | +0.02+0.12 | +0.07+0.16 | -0.13+0.14 | +0.0540.12
HD 219221 | 40.0740.15 | +0.1940.17 | -0.04-0.15 | -0.06:£0.14 | +0.09+0.21 | -0.144+0.15 | -0.1040.14
HD 170149 | -0.0640.25 | -0.0640.25 | -0.04+0.24 | -0.06:0.21 | +0.07+0.20 | -0.24+0.16 | -0.0140.23
HD 102592 | +0.13£0.14 | +0.09:£0.14 | +0.12:£0.12 | +0.09+0.15 | +0.060.15 | -0.05+0.20 | +0.13+0.17
SAO 157038 | +0.15+0.16 | +0.25+0.14 | +0.11£0.13 | 0.0040.17 | +0.12+0.14 | -0.03+0.17 | -0.11:0.20
BD+00271 | +0.12:£0.19 | +0.19£0.20 | +0.07-£0.15 | -0.04:£0.19 | +0.07-£0.19 | -0.17£0.20 | +0.21:£0.21
BD+00452 | +0.10£0.22 | +0.16:£0.23 | +0.02:£0.21 | +0.01:£0.21 | +0.03£0.20 | -0.10£0.22 | +0.15::0.23

Comparacao das BS genuinas com a literatura

Dados de abundancia para as BS genuinas foram coletados de va-

rias fontes para serem comparadas com os valores encontrados nesse

trabalho. Nas Tabelas 20, 21, 22 e 23 podemos ver essa comparagao:

Tabela 20: HD 106516 - Comparacao das abundancias da literatura com os resul-

tados obtid

os nesse trabalho.

Fontes [Fe/H] [Na/Fe] [Mg/Fe] [Al/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Ti I/Fe] [Ti II/Fe] [Cr I/Fe] [Cr II/Fe] [Ni/Fe] [Y II/Fe]
Axer et al. (1994) -0.70 +0.12 +0.34 +0.22 +0.23 +0.19 +0.32 — — — +0.06 +0.01
Nissen et al. (1997) -0.61 +0.09 +0.25 — +0.29 +0.19 +0.18 — +0.02 — 0.00 -0.07
Gratton et al. (2003) -0.72 +0.12 +0.47 — +0.31 +0.29 +0.14 +0.15 -0.10 -0.06 0.00 —
Média —0.68+£0.06 | +0.11£0.02 | 4+0.35+0.11 — +0.28+0.04 | +0.22+0.06 | +0.21 £0.09 — —0.04£0.08 — +0.02£0.03 | —0.03+0.06
Diss. -0.64+0.05 | +0.2040.12 | +0.3340.14 | +0.12+0.12 | +0.41+0.27 | +0.30+0.12 | +0.2840.12 | +0.35+0.12 | -0.07+0.09 | -0.05+0.12 | +0.13+0.11 -0.11+0.11
Tabela 21: HD 142575 - Comparacgdo das abundancias da literatura com os resul-
tados obtidos nesse trabalho.
Fontes [Fe/H] [Na/Fe] [Mg/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Ti I/Fe] [Ti TI/Fe] [Cr/Fe] [Ni/Fe]
Gratton et al. (2003) -1.04 +0.25 +0.61 +0.41 +0.42 +0.23 +0.36 -0.11 +0.03
Diss. -0.84:0.06 | +0.3320.27 | +0.590.21 | +0.3320.16 | +0.44:£0.14 | +0.3740.20 | +0.42:£0.13 | -0.024:0.09 | +0.15+0.15
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Tabela 22: HR 3220 - Comparagdo das abundancias da literatura com os resulta-

dos obtidos nesse trabalho.

Fontes [Fe/H] [Na/Fe] [Mg/Fe] [Al/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Ti I/Fe] [Ni/Fe] [Y II/Fe]
Edvardsson et al. (1993) -0.26 +0.09 +0.18 +0.18 +0.17 +0.08 +0.13 +0.04 -0.10
Diss. -0.16£0.07 | +0.14+£0.11 | +0.224+0.10 | +0.04+0.15 | +0.254+0.19 | +0.12+0.09 | +0.12£0.13 | +0.09+£0.11 | +0.04+£0.19
Tabela 23: HD 97916 - Comparagdo das abundancias da literatura com os resul-
tados obtidos nesse trabalho.
Fontes [Fe/H] [Na/Fe] [Mg/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] | [TilUFe] | [Ct/Fe] [Ni/Fe]
Gratton er al. (2003) | -0.91 +0.19 +0.53 +0.40 +0.33 +0.31 -0.15 -0.03
Diss. -0.8140.06 | +0.19+0.11 | +0.38=£0.10 | +0.40£0.16 | +0.36%0.16 | +0.35+0.12 | -0.01£0.18 | +0.0740.13

Pode-se observar que os valores de abundéncia sdo compativeis

em sua maioria com os dados da literatura, com discrepancia de 0.1-

0.2 dex.

5.1 Incertezas nas abundancias

As incertezas nos valores das abundancias sdo os erros dados pela

saida do MOOG que calcula a média de todas as abundancias e por

conseguinte, o erro € o desvio padrao de cada medida em relagdo

ao valor médio. Para o erro das abundéancias em relagdo ao Fe foi

utilizada a expressdo a seguir:

Olx /Fe] = \/ Cavx). T Oan(x). T Can(re). + Oan(re).

(14)

Onde 0y;,(x), © Oap(Fe), $80 0s erros da abundancia do elemento X

(Ab(X)) e de Fe (Ab(Fe)) na estrela e OAb(X)., © OAb(Fe)., SAO 08 erros

O]
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da abundancia do elemento X e de Fe no Sol, retirado de Grevesse

& Sauval (1998).

5.2 BS candidatas em comparacao com os resultados de Reddy

et al. (2003) e (2006)

Foi feita uma comparacao com as abundincias entre as estrelas
dessa dissertacao e as estrelas ands F e G do campo do disco Galatico
de Reddy et al. (2003) e com estrelas do disco espesso de Reddy et
al. (2006), que se estende até metalicidades menores. Essa compa-
racdo pode ser vista nas Figuras 23, 24 e 25 que cont€ém as razoes de
abundancia ([X/Fe]) vs. metalicidade ([Fe/H]) dessas estrelas jun-
tamente com as estrelas candidatas a BS e as BS genuinas. Para as
BS genuinas foram utilizados os dados médios encontrados na lite-
ratura e os dados obtidos nessa dissertagdo. As estrelas candidatas
sao os quadrados vermelhos. Pode ser notado que em nenhum dos
diagramas as BS se destacam quimicamente das outras estrelas do
campo, mesmo se forem utilizados os resultados de abundancias da
literatura, 1sso mostra que parece ndo haver peculiaridades quimicas

nas BS.
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Figura 23: Razdes de abundancia ([X/Fe]) vs. metalicidade ([Fe/H]) da amostra
de estrelas ands F e G de Reddy et al. (2003) e (2006) (cruzes pretas) com as
estrelas candidatas dessa dissertagdo (quadrados vermelhos). Os quadrados verdes
sdo os resultados obtidos nessa dissertacdo para as BS genuinas e os quadrados

azuis sao as mesmas estrelas com os resultados da literatura.
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Figura 24: Razdes de abundancia ([X/Fe]) vs. metalicidade ([Fe/H]) da amostra
de estrelas anas F e G de Reddy ef al. (2003) e (2006). Simbolos t€m o mesmo

significado da Figura 23.
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Figura 25: Razdes de abundancia ([X/Fe]) vs. metalicidade ([Fe/H]) da amostra
de estrelas anas F e G de Reddy ef al. (2003) e (2006). Simbolos t€m o mesmo

significado da Figura 23.
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5.3 Litio

As abundancias de Li foram obtidas de maneira independente da
realizada para os outros elementos, pois foi utilizada sintese espec-
tral, ou seja, 5 modelos sintéticos do MOOG, na regido espectral da
linha de 6707 A, cada um com uma abundéncia diferente de Li para
0 ajuste ao espectro da estrela. A abundancia de Li obtida foi o valor
que melhor ajustava o espectro sintético ao espectro observado. A
melhor solucdo era escolhida a partir do erro entre o espectro sin-
tético e o observado, que é dado pelo o que que foi comentado na
pagina 67. Como os espectros sintéticos sao muito semelhantes, foi
escolhido o valor médio entre os dois melhores espectros sintéticos.
Dessa forma o valor para a abundancia de Li € a média entre os dois
valores. Na abundancia do Li foram utilizados os dados de veloci-

dade de rotacao (Tabelas 14 e 15).

Como pode ser notado na Tabela 24, que mostra os resultados ob-
tidos para as estrelas candidatas, algumas estrelas candidatas dessa
dissertacdo apresentam Li e outras ndo. A presenca ou auséncia de
Li é um fator importante nas BS. A Figura 27 contém comparacoes
entre as estrelas em relagdo a presenca ou auséncia da linha de Li
em 6707 A. Pode ser notado que algumas estrelas tém linhas de Li

bem pronunciadas enquanto outras ndo apresentam essas linhas. Em
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Figura 26: Comparacao dos espectros sintéticos com o espectro observado (qua-
drados) da linha de Li com o intuito de determinar sua abundancia para a estrela

HD 214164.

pontilhado estd destacada a linha de Li em 6707.87 A.

Tabela 24: Abundancias de litio

Estrelas log €(Li)
HD 214164 | 2.9640.05
HD 219221 | 2.4640.05
HD 170149 0.0
HD 102592 0.0
SAO 157038 0.0
BD+00 271 | 3.16+£0.05
BD+00 452 | 2.66+0.05
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Figura 27: Espectro normalizado das estrelas candidatas e BS para comparagao
da linha de Li. As BS genuinas estdo na parte inferior. Em pontilhado estd a linha

de Li em 6707.87 A.
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Para se testar a hipotese de a auséncia de Li ser devido ao gap que
existe entre 6300K e 6900K (Boesgaard & Tripicco (1986) e Boes-
gaard & Budge (1988)), foi feito um diagrama entre a abundancia de

Li e a temperatura efetiva. Esse diagrama pode ser visto na Figura

28.

Pode-se perceber que as estrelas que sdo deficientes e as que t€m
abundancias normais de Li estdo nos limites do gap. Isso pode ser
evidéncia de um outro mecanismo causando a deple¢do de Li ob-
servada nessas estrelas. Das BS j4 identificadas, todas estao dentro
desse gap (HD 97916, HD 106516, HD 142575 e HR 3220), mesmo
quando se utiliza os valores de temperatura encontrados na litera-
tura. Deve ser dito também, que esse gap foi observado em aglome-
rados abertos e nao se sabe se esse efeito € observado em estrelas do
campo. Para testar se ha esse gap nas estrelas do campo foi feito um
diagrama utilizando estrelas anas F e G de Lambert & Reddy (2004)
em conjunto com as estrelas dessa dissertacdo. Esse diagrama pode

ser visto na Figura 28.

Pode ser notado que ndo ha um gap de Li observado para as estre-
las do campo como observado nas estrelas do aglomerado das Hya-
des (Figura 3), ao contrario, hd um grande espalhamento nas abun-

dancias de Li para estas temperaturas. Também foi feito um outro
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Figura 28: Abundancia de Li vs. temperatura efetiva de estrelas do campo. As
cruzes pretas sao as estrelas de Lambert & Reddy (2004); os quadrados verme-
lhos sdo as estrelas candidatas e as BS genuinas sdo os quadrados pretos. As linhas
pontilhadas representam os limites em temperatura do Li gap. Os quadrados pre-
tos e vermelhos que estdo lado a lado em Ab(Li) = 0 t€ém a mesma temperatura,
apenas foram deslocados para serem visualizados. Deve ser notado que as 4 BS

genuinas encontram-se na regido do Li gap.

diagrama para essas estrelas de Lambert & Reddy (2004), dessa vez
relacionando a abundancia de Li com a metalicidade. Esse diagrama

pode ser visto na Figura 29.

Pode ser observado novamente um espalhamento na abundancia
de Li para todas as metalicidades sem nenhuma tendéncia observa-

vel. O plateau de Li ndo pode ser observado pois ele se localiza em
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Figura 29: Abundancia de Li vs. metalicidade de estrelas do campo. As cruzes
pretas sao as estrelas de Lambert & Reddy (2004); os quadrados vermelhos sao as

estrelas candidatas e as BS genuinas s@o os quadrados pretos.

metalicidades muito baixas, para [Fe/H]<-2.0. Essas duas figuras
contemplam as mesmas regides de temperatura e metalicidade das
estrelas analisadas nessa dissertacdo e sdao uma forte evidéncia de
que ndo € observado um gap na abundancia de Li para estrelas anas

do campo.

As estrelas BS genuinas da literatura ndo apresentam abundancias
de Li normais, se comparadas as estrelas da amostra de Lambert &
Reddy (2004), ou seja, elas sofreram uma deple¢ao nas suas abun-

dancias de Li. Essa deplecdo de Li pode ser causada pela rotacdo

Observatorio Nacional



5 ABUNDANCIAS 92

um pouco mais elevada das BS, que pode gerar um mixing sufici-
ente pra destruir o Li mais superficial. Mas a discussao entre BS ndo
apresentarem Li porque t€m rotacdo maior e o fato de elas terem
rotagdo maior porque acretaram massa de outra estrela e por isso di-
luiram o Li € uma discussdo bastante interessante e que nao parece
haver uma resposta unica, apenas uma mais provavel que a outra,
para varios autores, a segunda hipétese. As BS genuinas utilizadas
nessa dissertagdo nao possuem velocidades rotacionais muito eleva-
das, tendo valor maximo de 14.9 km/s como encontrado por Carney
et al. (2005) e 10 km/s como foi obtido nessa dissertacdo. Deve
ser ressaltado que as velocidades rotacionais das estrelas podem ter
sido freadas por algum mecanismo, como frenagem magnética, que
deixariam as BS com velocidades de rotagdo comuns, mas com uma
abundancia de Li diminuida. A deple¢do de Li também pode ser ex-
plicada pela existéncia de transferéncia de massa, que € observada

em muitas BS ja identificadas.
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6 Conclusao

A grande dificuldade que se tem para afirmar se uma estrela can-
didata € uma BS genuina esta no fato de nao se ter os dados foto-
métricos precisos, ou seja, com a falta do avermelhamento, que €
também um parametro crucial na determinagdo da distancia, torna-
se mais dificil classificar uma estrela como BS. Apesar disso foi uti-
lizado o trabalho de Alonso et al. (1999), que utilizando uma equa-
cdo que depende da metalicidade e temperatura efetiva, nos fornece
(B—V)p. Esse indice foi utilizado no diagrama de Carney et al.
(2005) e foi observado que as estrelas candidatas ficavam na regidao

onde Carney et al. (2005) observaram suas BS genuinas.

Outro fator importante a ser considerado € uma possivel binari-
dade, que € condizente com as hipodteses de formacdo de BS até
entdo mais provaveis. Para se observar a binaridade € necessario um
monitoramento das estrelas para observar a variagdao da velocidade
radial. Esse estudo de velocidade radial requer varias observacoes
por um longo periodo de tempo para a constru¢do de um diagrama
da curva de velocidade radial, que para uma dissertacdo de mestrado
¢ um tempo muito longo. Também é necessaria a determinacao da
excentricidade da Orbita para se testar a possibilidade de um merger

ou de transferéncia de massa.
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A determinagao dos pardmetros atmosféricos encontrados para as
BS jé identificadas foi comparada com os parametros encontrados
na literatura e os valores obtidos se encontravam compativeis, com
algumas excec¢des, como por exemplo, a temperatura efetiva encon-
trada para HR 3220. Para todas as estrelas ficou bem evidenciado,
pela gravidade superficial, que elas sdo estrelas da sequéncia princi-

pal e ndo estrelas mais evoluidas, como as Blue Horizontal Branch.

As abundancias de certos elementos sdo, a primeira vista, um fator
importante na identificacdo de transferéncia de massa entre estrelas,
especialmente os do processo-s, como o Y II. Porém nas BS nao
foi encontrada nenhuma peculiaridade em relacdo ao Sol na abun-
dancia desses elementos estudados nessa dissertacdo. Uma peculi-
aridade quimica, especialmente sobreabundéncia dos elementos do
processo-s, seria esperada para estrelas que sofreram transferéncia
de massa de estrelas mais evoluidas. Trabalhos de outros autores
fizeram essa verificacdo e ndo foi observada nenhuma sobreabun-

dancia de nenhum elemento do processo-s.

O trabalho de Ryan er al. (2001) sugere que pode haver similari-
dades na origem de BS e as estrelas ultra-deficientes em Li. Ele su-
gere que o Li pode ser destruido por transferéncia de massa, devido

a um mixing extensivo, ou por processos evolutivos de estrelas iso-
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ladas, ambos mecanismos provaveis de formacgao de BS. Ele sugere
também que as estrelas ultra-deficientes em Li podem ser estrelas
BS com massa menor do que a massa no furnoff e por conseguinte
elas ndo aparecem deslocadas da sequéncia principal, ou seja, ndo
sd0 mais azuis que as outras estrelas do turnoff pois ndo tém massa
suficiente. Dessa forma, o estudo da abundancia de Li € de fun-
damental importancia na caracteriza¢do de uma estrela como sendo
BS ou ndo. Pelos vérios resultados encontrados para as BS na litera-
tura, ha grandes evidéncias de que as BS ndo contém Li, sendo essa,

possivelmente, uma “assinatura” quimica importante das BS.

Os valores de velocidades de rotacdao encontrados ficaram dentro
do intervalo de valores mostrados na Figura 19, o que pode sugerir
que ha um mixing que pode aumentar o tempo de vida dessas es-
trelas na sequéncia principal ou que essa velocidade de rotacdo foi
induzida por uma transferéncia de massa. Os valores obtidos ndo
foram compativeis com os valores de referéncia utilizados, mas com
a andlise dos espectros pode-se ter uma referéncia das velocidades

de rotacdo comparativamente.

Os valores de velocidade radiais foram obtidos a fim de se com-
parar com os valores da literatura. Para essa comparagdo deve ser

ressaltado o fato de a velocidade radial das BS ser varidvel, o que
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gerou uma diferenca significativa entre os valores.

A comparacdo dos espectros realizada entre estrelas candidatas
com as 4 BS genuinas é compativel, no que diz respeito as linhas de

absorcdo observaveis na regido utilizada.

Baseado nas conclusdes obtidas, e utilizando a auséncia de Li
como o principal dado na caracterizacdo de uma estrela como sendo
BS, das 7 estrelas candidadas analisadas, 3 ndo apresentaram linhas

de Li (HD 102592, HD 170149 e SAO 157038) de modo que podem

ser BS do campo.

Outro parametro importante a ser observado € a posi¢cdo dessas
estrelas no diagrama (B —V)q vs. [Fe/H] de Carney et al. (2005).
Como foi observado (Figura 21), essas estrelas encontram-se na re-
g130 onde estdo as BS do campo de Carney et al. (2005) e outros au-
tores. Com apenas a informacdo sobre a abundancia de Li, Ryan et
al. (2001) caracterizou algumas de suas estrelas como “futuras BS”
do campo. Se for utilizado o mesmo critério de Ryan et al. (2001),
pode-se afirmar que HD 102592, HD 170149 e SAO 157038 sao BS

do campo.
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Apéndice

A Tabelas das larguras equivalentes para o Fe I e Fe

IT
Tabela 25: Larguras Equivalentes das linhas de Fel e Fell para HD
142575, HD 106516, HD 97916, HR 3220, HD 102592 ¢ HD 170149
Larguras equivalentes (mA)
HD HD HD HR HD HD
Elemento  A(A)  yx(eV) loggf 142575 106516 97916 3220 102592 170149
Fe1 512372 1.01  -3.070 31 57 47 68 — —
5125.12 422 -0.080 — 71 60 — — —
5133.69 4.18  0.201 — 82 74 — 110 135
5150.84  0.99  -3.000 — 58 — 76 71 108
515191  1.01  -3.320 — 45 34 62 — 92
5159.06 428  -0.650 — — 21 46 — —
5162.27 418  0.079 64 77 — 101 104 —
5171.60 148 -1.760 74 96 88 113 — —
519494 156 -2.090 58 77 70 92 — —
5198.71 222 -2.140 27 49 39 67 — 84
523294 294 -0.080 100 127 108 — — —
524249 363 -0.970 25 45 35 62 60 108
5250.21 0.12  -4.920 — 13 — 18 — —
528179 338 -0.830 55 76 64 96 — 127
5288.52  3.69 -1.510 — 19 12 30 22 57
530231  3.28  -0.740 — 71 60 95 97 133
530736 1.61 -2.970 — 40 29 — — 93
5315.05 437 -1.400 — — — — — 34
5322.04 228 -2.840 — 19 11 — — 50
533993 327 -0.680 54 75 65 91 101 120
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Continuacio da Tabela 25

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
Elemento A (A)  x(eV) loggf 142575 106516 97916 3220 102592 170149
Fe1 5341.02 1.61 -1.950 67 85 79 — 112 140
535337 4.10 -0.680 — 40 30 64 — 98
5364.87 445  0.230 51 69 58 90 — —
5367.47 442 0439 60 — — 99 — 125
536996 437 -0.540 63 — — — 115 —
537149 096 -1.650 — 131 116 — — —
5373771 447  -0.710 — 22 15 38 55 60
5389.48 442  -0.250 — — — — 94 90
5393.17 324  -0.720 — 73 63 93 79 118
5400.50 437  -0.100 38 59 47 84 — 111
540578 099  -1.850 94 112 102 — 103 —
541091 447  0.400 56 — 62 98 — —
5417.03 442  -1.530 — — — 12 — 30
543452 1.01  -2.120 80 96 89 114 — —
544134 431  -1.580 — — — — 83 25
5445.04 439  0.041 45 62 51 85 — 115
548775 432 -0.650 — — — — 94 —
549752  1.01  -2.840 — — 64 91 79 126
5506.78  0.99  -2.800 49 72 67 92 — 125
552245 421  -1.400 — 11 — 19 — 33
5532775  3.57  -2.000 — — — — — 42
555490 455 -0.380 — 38 29 — — 88
5560.21 443  -1.040 — 15 10 26 — 42
5563.60 4.19 -0.840 — 32 24 53 42 80
556739 261 -2.590 — 15 — 23 — 57
5569.62 342  -0.490 54 76 64 96 — 118
5572.84 340 -0.280 72 — 82 — 124 —
5576.09 343  -0.850 38 59 48 79 77 101
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Continuacio da Tabela 25

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
Elemento A (A)  x(eV) loggf 142575 106516 97916 3220 102592 170149
Fe1 558477 357 -2.170 — — — — — 18

563395 499 -0.120 — — — 45 42 67
563582 426 -1.740 — — — — — 26
563826 422 -0.720 — 31 23 48 42 24
5686.53 4.55 -0.450 — 30 25 58 — —
5691.50 430 -1.370 — 12 — — — 31
570547 430 -1.360 — — — 15 — —
5717.83 428 -0.979 — 25 18 36 — 70
573176 426  -1.150 — 17 13 30 — 52
5806.73 4.61  -0.900 — — — 27 — 49
585222 455 -1.180 — — — 19 — 33
5883.82 396 -1.210 — — 18 37 — 62
591625 245 -2.990 — 12 — 21 — 42
5934.65 393 -1.020 — 32 19 43 43 67
6016.66 3.55 -1.670 — 19 13 39 — —
6024.06 4.55 -0.060 39 58 47 78 71 105
6027.05 4.08 -1.090 — 22 16 39 — 65
6056.01 4.73  -0.400 — 28 23 46 — 72
606548 2.61 -1.530 44 64 — 81 80 109
6079.01 4.65 -0.970 — 13 — 24 — —
6096.66 398  -1.780 — — — — — 33
6136.62 245 -1.400 58 77 73 — 100 —
6137.69 259  -1.400 49 75 63 92 84 118
6151.62 2.18 -3.290 — 10 — 20 — 23
615773 4.08 -1.110 — 20 14 — — —
616536 4.14 -1.470 — — — 21 — 40
6170.51 4.80 -0.380 — 27 19 47 — 78
617334 222 -2.880 — 23 12 31 — 64
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Continuacio da Tabela 25

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
Elemento A (A)  x(eV) loggf 142575 106516 97916 3220 102592 170149

Fe1 6187.99 394 -1.570 — 11 — — — 34
6191.56 243  -1.420 56 76 70 — 109 —
620031 2.60 -2.440 — 22 18 39 — 68
621343 222  -2.480 — 34 22 48 38 75
6230.72 2.56  -1.280 57 84 71 99 — 139
6252.56 240 -1.720 43 66 56 86 — 111
6265.13  2.18  -2.550 — 39 26 54 — 78
6322.69 259  -2.430 — — 20 38 — 76
6380.74 4.19  -1.320 — 14 — 27 — 49
6393.60 243 -1.430 — — — — — 121
6411.65 3.65 -0.660 42 66 53 81 80 112
641995 473  -0.090 — 41 — — 57 87
642135 228 -2.010 34 61 47 77 70 109
6430.85 2.18 -2.010 38 — 52 78 66 103
6469.19 4.83  -0.620 — 15 15 — — 44
651837 2.83  -2.300 — 24 — — — 62
659291 272 -1.470 — 62 51 82 — 111
6593.87 244  -2.420 — 35 20 50 34 72
6597.56 4.80 -0.920 — — — 23 14 34
6609.11 2.56 -2.690 — 17 10 — — —
6750.15 242  -2.620 — 25 16 36 — 63
675271 4.64 -1.200 — — — — — 32
6806.85 273  -3.210 — — — — — 19
6810.26 4.61  -0.990 — — — 27 — 48
682037 4.64 -1.170 — 10 — — — 38
6841.34 4.61 -0.600 — — — 40 — —
6858.15 4.61 -0.930 — 14 — 28 — 46
713092 422 -0.700 — 38 — — — 92
713299 4.08 -1.610 — — — — — 42
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Continuacio da Tabela 25

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
Elemento A (A)  x(eV) loggf 142575 106516 97916 3220 102592 170149

Fe1 499335 281 -3.670 20 — 18 42 — —
5132.66  2.81 -4.000 — 13 — 25 22 43

519756 323 -2.250 75 66 67 96 — —

5234.62 322 -2.240 — 68 70 96 104 126

532556 322  -3.170 25 24 22 — 51 76

5414.05 322  -3.620 — 11 12 — — —

542525 320 -3.210 23 25 21 50 35 70

5534.83 324 -2.770 47 40 42 73 — —

599137 3.15 -3.560 — — 15 38 — 66

6084.10 3.20 -3.800 — — 10 — — 47

6149.25 3.89 -2.720 — 21 20 45 45 74

6247.55 3.89 -2.340 45 39 38 70 81 —

641692 3.89 -2.680 23 25 21 — 50 74

6432.68 2.89 -3.580 — 26 — 47 44 72
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Tabela 26: Larguras Equivalentes das linhas de Fe1 e Fe 11 para BD+00

271, BD+00 452, SAO 157038, HD 214164, HD 219221

Larguras equivalentes (mA)

BD BD SAO HD HD
Elemento A (A)  x(eV) loggf +00271 +00452 157038 214164 219221

Fe1 5123772 1.01  -3.070 — — — 66 54
5125.12  4.22  -0.080 104 — — 77 72
5133.69 4.18  0.201 122 124 97 92 85
5150.84  0.99  -3.000 — 83 67 65 —
515191 1.01  -3.320 56 70 48 51 37
5159.06 428  -0.650 38 55 30 35 23
516227  4.18  0.079 112 119 97 89 80
5171.60 148 -1.760 — — 106 110 95
519494 156  -2.090 108 121 — — 75
5198.71 222 -2.140 66 73 60 52 43
5202.34  2.18  -1.840 — 115 — — —
523294 294 -0.080 — — 143 129 126
524249  3.63 -0.970 — 69 43 51 43
5281.79 338  -0.830 103 103 87 82 73
5288.52  3.69 -1.510 20 26 — 19 14
530231 328  -0.740 103 111 — 80 68
5307.36  1.61 -2.970 60 67 — 46 38
5322.04 228 -2.840 13 23 — 13 16
533993 327 -0.680 — 127 87 81 76
5341.02 1.61 -1.950 — 129 101 101 93
535337 4.10 -0.680 — 69 49 50 42
5364.87 445  0.230 114 121 — — 64
5367.47 442 0439 108 — — 84 75
536996 437 -0.540 145 130 105 — 83
537149 096  -1.650 — — — — 135
5373771 447  -0.710 40 49 32 26 20
5389.48 442  -0.250 — — — 48 38
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Continuacdo da Tabela 26

Larguras equivalentes (mA)

BD BD SAO HD HD
Elemento A (A)  x(eV) loggf +00271 +00452 157038 214164 219221
Fe1 5393.17 324 -0.720 98 102 90 81 72
5400.50 4.37 -0.100 — 89 74 66 56
540578 099  -1.850 98 149 — 128 115
541091 447  0.400 112 113 — — 73
543452  1.01  -2.120 128 — 112 112 100
5445.04 439  0.041 85 94 72 71 63
548775 432 -0.650 65 — — — 40
549752  1.01  -2.840 89 102 86 84 71
5506.78  0.99  -2.800 92 107 86 82 —
555490 455 -0.380 61 61 50 44 39
5560.21 443  -1.040 — — — 17 12
5563.60 4.19 -0.840 48 68 41 34 31
556739  2.61 -2.590 28 40 — 15 —
5569.62 342  -0.490 99 — — — 77
5572.84 340  -0.280 142 141 118 — 97
5576.09 343  -0.850 75 79 70 — 58
563395 499 -0.120 37 45 — — 25
5638.26 422  -0.720 — — 36 30 23
5658.82 340 -0.810 81 — — — —
5686.53 455 -0.450 56 71 — 40 30
5691.50 430 -1.370 — — — 12 —
5717.83 428 -0.979 38 47 — 20 19
5731776 426  -1.150 — — — 16 —
576299 421 -0.410 — — 63 56 56
5791.02 321 -2.270 — — — — 24
5806.73 4.61 -0.900 — — — — 19
5883.82 396 -1.210 44 44 — 30 —
591625 245  -2.990 — — — 10 —
5934.65 393 -1.020 45 40 25 — 28
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Continuacdo da Tabela 26

Larguras equivalentes (mA)

BD BD SAO HD HD
Elemento A (A)  x(eV) loggf +00271 +00452 157038 214164 219221
Fe1 6016.66 3.55 -1.670 — — 28 26 23

6020.17 4.61 -0.210 — 82 61 57 49
6024.06 4.55 -0.060 79 82 74 — 60
6027.05 4.08 -1.090 — 39 — 24 24
6056.01 4.73  -0.400 — 48 26 31 30
606548 2.61 -1.530 83 84 72 74 58
6136.62 245 -1.400 120 121 98 95 78
6137.69 259  -1.400 91 91 82 79 68
615773 4.08 -1.110 — — — 21 14
6170.51 4.80 -0.380 48 41 31 30 28
617334 222  -2.880 28 35 — 23 17
6187.99 394 -1.570 — — — 12 —
6191.56 243  -1.420 116 128 101 97 89
620031 2.60 -2.440 27 27 — — —
621343 222  -2.480 41 51 28 37 32
6230.72 256  -1.280 106 108 99 86 83
6252.56 240 -1.720 79 90 74 70 61
625426 228  -2.440 — — — — 39
6265.13  2.18  -2.550 39 56 46 36 34
6322.69 259 -2.430 — — — 24 21
6380.74 4.19  -1.320 20 — — 16 —
6393.60 243 -1.430 — — 85 — 70
6411.65 3.65 -0.660 93 82 67 69 58
641995 473  -0.090 51 55 46 49 33
642135 228 -2.010 78 86 73 66 52
6430.85 2.18 -2.010 70 76 73 65 58
6469.19 4.83  -0.620 — 38 — 24 —
659291 272 -1.470 80 99 71 69 58
6593.87 244  -2.420 45 56 31 33 28
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Continuagdo da Tabela 26

Larguras equivalentes (mA)

BD BD SAO HD HD
Elemento A (A)  x(eV) loggf +00271 +00452 157038 214164 219221

Fe1 6597.56 4.80 -0.920 — — — 14 12
6609.11 256 -2.690 22 — — 12 18

6750.15 242  -2.620 — — — 27 —

6810.26 4.61 -0.990 — — — 13 20

6841.34 461 -0.600 — — — — 24

6858.15 4.61 -0.930 — — — 14 —

713092 422  -0.700 65 — — 44 42

Fe1l 499335 281 -3.670 58 68 46 46 28
5132.66 2.81 -4.000 27 27 19 22 —

5197.56 323  -2.250 116 124 107 — 90

5234.62 322 -2.240 103 114 99 104 90

5284.10 2.89 -3.010 — 99 — — 56

532556 322 -3.170 53 57 44 46 38

5414.05 322 -3.620 — 40 29 25 18

542525 320 -3.210 46 — 40 44 33

553483 324 -2.770 89 101 — — 63

5991.37  3.15  -3.560 — 48 28 — 23

6084.10 3.20 -3.800 — — 14 19 16

6149.25 3.89 -2.720 48 51 40 47 32

6247.55 3.89 -2.340 66 — — 70 54

641692 3.89 -2.680 52 54 — 39 28

6432.68 2.89 -3.580 47 — — 40 36
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B Tabelas das larguras equivalentes para outros ele-

mentos

Tabela 27: Larguras equivalentes medidas para HD 142575, HD 106516,

HD 97916, HR 3220, HD 102592 ¢ HD 170149

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref 142575 106516 97916 3220 102592 170149

4775.90 CI 7490  6.397e-03 S96 — — — 27 — —
6828.11 C1 8.540  4.112e-02 596 — — — 20 31 —
7087.84 C1 8.650  3.304e-02 S96 — — — — 29 —
7100.12 CI 8.650  3.357e-02 S96 — — — — — 23
7111.48 CI 8.640  8.433e-02 S96 — — — — 30 —
7113.18 C1 8.640 1.117e-01 S96 — 15 — — 40 46
7115.19 CI 8.640  1.258e-01 S96 — 19 — — 56 48
7116.99 C1 8.640  8.318e-02 S96 — — — — 36 50
7119.66 C1 8.640  4.900e-02 S96 — 13 — — 36 —
7476.17 CI 8770  2.275e-02 S96 — — — — 13 —
7860.88 C1 8.850  7.000e-02 S96 — — — — — 40
5682.65 Nal 2.10 1.995e-01 PS 30 45 32 69 78 —
5688.22 Na1 2.10 3.981e-01 PS 37 64 55 94 86 134
6154.22 Nal 2.10 3.090e-02 PS — 16 — 22 38 23
6160.75 Nal 2.10 6.166e-02 PS 23 20 — 31 — —
4571.10  Mg1 0.00 2.042e-06 596 — — — 62 — 97
4730.04 Mgl 4.34 4.074e-03 RO3 26 — — 38 26 —
5528.42 Mg1 4.34 4.365e-01 S96 129 — — — — —
5711.10 Mg1 4.34 1.778e-02  R99 43 69 54 81 64 90
6318.71 Mgl 5.10 1.148e-02  CO7 — 19 13 29 — —
738770  Mgl1 5.75 1.349e-01  M9%4 — 44 — — 47 —
8712.69 Mg1 5.93 5.495e-02  EO93 32 — — — 26 93
8717.83 Mgl 5.91 1.956e-01 WSM 45 49 — — — 92
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Continuacdo da Tabela 27

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref 142575 106516 97916 3220 102592 170149

8736.04 Mgl 5.94 4.571e-01 WSM 72 86 — — 114 —
6696.03 Al1 3.14 3.304e-02 M94 — 11 — 21 — —
6698.67 Al1 3.14 2.344e-02  RO3 — — — 12 — 24
7835.32 Al1 4.04 2.630e-01 RO3 — 14 — — — —
8772.88 Al1 4.02 5.623e-01 RO3 — 28 — — — 55
877391 Al1 4.02 8.511e-01 RO3 — 47 — — — 70
5793.08 Si1 4.93 8.600e-03 RO3 — — — 39 32 55
6125.03 Si1 5.61 2.884¢e-02 E93 10 14 15 24 — 43
6145.02 Sil 5.61 3.715e-02  EO93 11 — 13 29 27 44
6155.14 Si1 5.62 1.698e-01 E93 27 42 37 64 — —
7760.64 Si1 6.20 5.248e-01 E93 — — — — — 36
7800.00 Si1 6.18 1.905e-01 E93 — 65 — — 52 74
8728.01 Si1 6.18 4.365e-01 E93 38 49 — — 110 133
8742.45 Si1 5.87 3.090e-01 E93 33 72 — — 80 103
6347.11 Si1n 8.12 1.679e+00  S96 64 53 52 89 101 113
6371.37 Si1n 8.12 8.433e-01 S96 45 34 36 68 86 86
5581.79 Cal 2.52 2.138e-01 C03 — 57 50 71 67 92
5601.28 Cal 2.52 3.020e-01 S96 — 62 50 77 84 115
5857.45 Cal 2.93 1.288e+00  S96 76 94 86 — — —
5867.57 Cal 2.93 2.455e-02  CO03 — — — 11 — 19
6102.72 Cal 1.88 1.622e-01 D02 — 86 80 96 — —
6122.23 Cal 1.89 4.786e-01 S96 96 116 103 — 130 139
6161.30 Cal 2.52 5.370e-02  E93 — — 25 34 — —
6162.18 Cal 1.90 8.128e-01 S96 113 135 127 — — —
6166.44 Cal 2.52 7.244e-02  RO3 22 32 27 43 38 57
6169.04 Cal 2.52 1.585e-01 RO3 — 50 39 62 — —
6169.56 Cal 2.53 3.311e-01 DS91 — 66 60 82 — —
6439.08 Cal 252  2951e+00  S96 105 — 101 — — —
6449.82 Cal 2.52 3.162e-01 C03 48 64 55 80 — 125
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Continuacdo da Tabela 27

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref 142575 106516 97916 3220 102592 170149

6455.60 Cal 2.51 5.129e-02 RO3 — 24 18 34 — 40
6471.66 Cal 2.51 2.041e-01 S86 36 58 57 — 68 92
6493.78 Cal 2.52 7.762e-01  DS91 78 97 101 101 — 129
6499.65 Cal 2.52 1.549e-01 C03 32 47 37 61 54 91
6717.68 Car 2.71 3.020e-01 S96 41 62 53 — 71 118
4512.74 Til 0.840 0.331E+00 MFK 23 — — 34 23 46
4518.03 Til 0.830 0.479E+00 MFK — — — 39 38 —
4534.78 Til 0.84 1.905e+00 D02 47 — — — — 84
4555.49 Til 0.850 0.324E+00 MFK — — — 34 — —
4617.28 Til 1.750  0.245E+01 MFK 27 — — 39 27 45
4758.12 Til 2250 0.263E+01 MFK — — — 21 — 30
4759.28 Ti1 2250 0.324E+01 MFK — — — — — 30
4820.41 Til 1.500 0.363E+00 MFK — 14 11 84 — 27
4981.71 Til 0.840  3.162e+00 MFK 55 77 66 84 — —
4999.51 Til 0.830 0.178E+01  S96 — 69 60 78 74 118
5016.17 Ti1 0.850 0.269E+00 MFK — 26 18 33 — —
5022.87 Til 0.830 0.372E+00 MFK 13 32 22 39 25 42
5039.96 Til 0.020 0.741E-01 MFK — 41 29 50 29 51
5087.06 Ti1 1.43 1.445e-01 E93 — — — — — 13
5145.47 Til 1.460 0.269E+00 MFK — 11 — — — —
5147.48 Til 0.000 0.977E-02 MFK — 10 — 12 — —
5173.75 Til 0.000  0.759E-01 MFK — — 25 — — —
5210.39 Ti1 0.050 0.132E+00 MFK 22 48 34 53 43 69
5866.46 Til 1.07 1.345e-01 E93 — 15 — 20 — 34
5922.12 Til 1.050  0.339E-01 MFK — — — — — 13
6126.22 Ti1 1.05 4.266e-02 RO3 — — — — — 13
6258.11 Til 1.440 0437E+00 MFK — 16 12 25 — —
6261.10 Til 1.43 3.311e-01 B86 — 20 — 19 — 40
4300.05 Tin 1.180  1.698e-01  M95 112 — — — — 138
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Continuacdo da Tabela 27

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref 142575 106516 97916 3220 102592 170149

4399.77 Tin 1.240  5.370e-02  M95 100 — — — — 127
4417.72 Tin 1.170  3.715e-02  M95 94 — — 116 122 110
4443.81 Tin 1.080  1.945e-01 MO9S 127 — — — — —
4468.50 Tin 1.130  2.512e-01 MO9S 137 — — — — —
4563.76 Ti1n 1.220  1.096e-01  M95 — — — 139 — —
4583.41 Tin 1.160  1.349e-03 Co06 — — — 31 — —
4589.95 Tin 1.240  2.239e-02 Co6 — — — 100 97 114
4779.99 Tin 2.050 4.266e-02 V93 — — — 76 Tl 100
4798.52 Ti1n 1.080  2.138e-03 VWR — 33 — — — —
4805.08 Tin 2.060  1.096e-01 S96 79 77 73 — 101 —
4865.62 Tin 1.120  1.549¢-03 Co6 — 26 21 35 22 41
5010.21 Titn 3.095 5.012e-02 VWR — — 16 44 — —
5154.03 Tin 1.570  1.202e-02 S96 48 55 52 86 — —
518591 Tin 0.890  3.467e-02 Co6 57 55 54 77 75 92
5211.54 Tin 2590 1.413e-02 VWR — — — 42 — 45
5336.79 Titn 1.580  1.995e-02  M95 65 62 59 — 78 103
5381.01 Tin 1.570  8.318e-03 MO9S 44 46 45 72 49 92
4801.03 Cr1 3.120 0.741E+00 MFK — — — 27 — —
4936.34 Cr1 3.110 0.603E+00 MFK — 11 — — — —
4964.93 Cr1 0.940 0.295E-02 MFK — — — — — 36
5206.04 Cr1 0.940 1.044e+00  S96 — — 112 — — —
5247.57 Cr1 0960 0.234E-01 MFK — 25 18 41 — —
5296.70 Cr1 0.98 4.074e-02 GS 17 39 26 54 51 67
5300.75 Cr1 0.98 7.413e-03 GS — 10 — 28 — 50
5345.81 Cr1 1.000  1.047e-01 MFK 33 59 46 82 79 117
5348.33 Cr1 1.00 5.129e-02 GS 20 42 30 60 — 85
5409.80 Cr1 1.030  1.905e-01 MFK 44 — 60 93 98 126
5628.65 Cr1 3420 0.170E+00 MFK — — — — — 19
5702.32 Cr1 3450 0.209E+00 MFK — — — — — 11
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Continuacdo da Tabela 27

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref 142575 106516 97916 3220 102592 170149

5783.07 Cr1 3.320 0.398E+00 MFK — — — 13 — 17
5783.87 Cr1 3.32 5.129e-01 GS — — — 19 — 28
5787.93 Cr1 3.32 8.317e-01 GS — — — 22 — 37
4252.63 Cri 3.860  1.549e-02 S96 — — — 37 — 66
4558.65 Cri 4.070  3.467e-01 S96 — — — 87 124 —
4588.20 Crii 4.070  2.344e-01 S96 — — — — 107 —
4592.06 Cri 4.070  5.888e-02 S96 — — — 55 — —
4812.35 Cri 3.860  1.096e-02 S96 17 13 14 34 — 56
4848.25 Cri 3.860  7.079e-02 S96 47 43 40 75 84 —
4876.40 Cril 3.850  3.548e-02 S96 — — 36 — — —
5237.32 Cri 4.070  6.918e-02 S96 41 33 32 65 71 86
5305.87 Cri 3.830  1.622e-02 S96 17 15 11 — — 51
5308.43 Crii 4260  2.818e-02 S96 16 10 — — 34 54
5313.59 Cri 4.070  5.888e-02 S96 23 — — — 55 70
4904.42 Ni1 3.542 0.646E+00  S96 29 46 35 66 61 86
4913.98 Ni1 3.744 0.251E+00 MFK — 19 — 32 — —
4935.83 Ni1 3941 0.457E+00 MFK — 23 16 40 — 53
4953.21 Ni1 3.740  0.240E+00 MFK — 19 13 31 — 63
4995.66 Ni1 3.635 0.245E-01 MFK — — — — — 16
5010.94 Ni1 3.635 0.126E+00 MFK — 17 — 29 12 38
5048.85 Ni1 3.848 0.427E+00 MFK — 30 15 40 — —
5084.11 Ni1 3.68 6.607e-01 E93 31 — 38 — 45 97
5094.42 Ni1 3.833 0.759E-01 MFK — — — 14 — 18
5115.40 Ni1 3.83 5.248e-01 RO3 21 37 25 54 43 86
5578.73 Ni1 1.677 0.214E-02 MFK — 15 — 20 — 52
5593.75 Ni1 3.898 0.162E+00 MFK — 15 — 25 — —
5805.23 Ni1 4.168 0.251E+00 MFK — — — 26 — 50
5847.01 Ni1 1.677 0.363E-03 MFK — — — — — 10
6086.29 Ni1 4266 0.339E+00 MFK — — — 21 — 37
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Continuacdo da Tabela 27

Larguras equivalentes (mA)

HD HD HD HR HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref 142575 106516 97916 3220 102592 170149

6108.12 Ni1 1.677 0.324E-02 MFK — — 11 26 — —
6111.08 Ni1 4.089 0.148E+00 MFK — — — — — 29
6176.82 Ni1 4.09 5.450e-01 RO3 11 21 15 36 26 63
6204.61 Ni1 4.089 0.708E-01 MFK — — — — — 23
6223.99 Ni1 4.106 0.107E+00 MFK — — — — — 22
6327.60 Ni1 1.68 7.709e-04 MFW — — — 12 — —
6378.26 Ni1 4.154  0.151E+00 MFK — — — — — 30
6384.67 Ni1 4.154  0.100E+00 MFK — — — — — 21
6482.80 Ni1 1.94 2.344e-02 MFW — — — 17 11 —
6532.88 Ni1 1.935 0.380E-03 MFK — — — — — 13
6586.33 Ni1 1.95 1.549e-03 MFW — — — — — 27
6643.64 Ni1 1.68 9.332¢e-03 MFW 15 — — — — 78
6767.77 Ni1 1.83 6.761e-03 MFW 14 33 23 48 — 70
6772.32 Ni1 3.66 1.072e-01 RO3 — 18 — 29 — 44
7788.93 Ni1 1.95 1.023e-02 E93 — — — — 34 66
4722.16 Zn1 4.01 4.074e-01 BGR8O0 — — — 62 53 68
4810.53 Znl 4.06 6.761e-01  BG80 — — — 70 52 81
4883.68 Y1 1.08 1.175e+00  SN96 37 36 38 58 62 100
4900.12 Y1 1.030  1.169e+00 SNO96 — — 52 — — —
5087.43 Y1 1.08 6.761e-01  SN96 28 22 23 42 56 74
5123.21 Y1 0.990 1.175e-01  SNO96 11 — 11 28 — —
5200.41 Y1 0.99 2.692e-01  SNO96 16 17 15 37 41 69
5402.78 Y1 1.84 3.631e-01 RO3 — — — — — 18
4562.37 Cell 048  2.138e+00 SM96 — — — 18 — 32
4628.16 Cell 0.52 1.820e+00 SM96 — — — 18 — 19

Referéncias: BG80: Biémont & Godefroid, (1980); D02: Depagne ef al., (2002); DS91: Drake &
Smith, (1991); E93: Edvardsson et al., (1993); GS: Gratton & Sneden, (1988); MFW: Martin,
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Fuhr & Wiese, (1988); PS: Preston & Sneden, (2001); R03: Reddy et al., (2003); S86: Smith et
al., (1986); SM96: Smith et al., (1996); SN96: Sneden et al., (1996); WSM: Wiese, Smith &
Miles, (1969); S96: Smalley, 1996; R99: Reddy et al., 1999; C07: Carretta et al., 2007; M94:
McWilliam et al., 1994; CO3: Chen et al., 2003; MFK: Martin et al., 1999; B86: Blackwell et al.,

1986; MFW: Martin et al., 1988; VWR: Van Winckel & Reyniers, 2000; M95: McWilliam et al.,
1995; C06: Cohen et al., 2006; V93: Venn, 1993.
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Tabela 28: Larguras Equivalentes medidas para HD 85205, HD 100012,
HD 101079, HD 139660, HD 142491 e HD 174204

Larguras equivalentes (mA)

BD BD SAO HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref  +00271 +00452 157038 214164 219221

4775.90 C1 7490  6.397e-03 S96 — — 25 19 14
5039.06 CI 7.950  1.679e-02 S96 — — 54 — —
6014.83 CI 8.643  2.600e-02 S96 — 15 — — —
7087.84 C1 8.650  3.304e-02 S96 24 — 37 — —
7100.12 C1 8.650  3.357e-02 S96 — — — — 10
7108.93 CI 8.650  2.535e-02 S96 — — 23 — —
7111.48 CI 8.640  8.433e-02 S96 — 35 — — —
7113.18 C1 8.640 1.117e-01 S96 50 47 — 25 25
7115.19 CI 8.640  1.258e-01 S96 52 36 — 30 28
7116.99 CI 8.640  8.318e-02 S96 40 44 33 24 19
7119.66 C1 8.640  4.900e-02 S96 30 — 27 22 —
7860.88 C1 8.850  7.000e-02 S96 — 19 — — —
5682.65 Nal 2.10 1.995e-01 PS 94 102 74 — 59
5688.22 Nal 2.10 3.981e-01 PS 91 107 83 68 63
6154.22 Na1 2.10 3.090e-02 PS 19 21 — 13 13
6160.75 Na1 2.10 6.166e-02 PS — — — — 11
4571.10 Mg1 0.00 2.042e-06 S96 39 59 — 35 37
4702.99 Mgl 4.35 3.020e-01 S96 — — — — 138
4730.04 Mgl 4.34 4.074e-03 RO3 40 33 — 17 13
5528.42 Mg1 4.34 4.365e-01 S96 — — — 139 129
5711.10 Mg1 4.34 1.778e-02 R99 65 75 64 51 51
6318.71 Mgl 5.10 1.148e-02 Cco7 16 — — — —
8717.83 Mgl 591 1.956e-01 WSM 66 — 87 24 —
8736.04 Mg1 5.94 4.571e-01 WSM 88 — 116 68 67
6698.67 Al1 3.14 2.344e-02 RO3 11 — — — —
7836.13 Al1 4.02 3.090e-01 RO3 12 — — — 30
877391 Al1 4.02 8.511e-01 RO3 — — — — 36
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Continuacio da Tabela 28

Larguras equivalentes (mA)

BD BD SAO HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref  +00271 +00452 157038 214164 219221

5793.08 Si1 4.93 8.600e-03 RO3 27 34 — 21 —
6125.03 Sil 5.61 2.884e-02 E93 32 33 — 14 —
6131.58 Si1 5.62 2.065e-02 E93 — 30 28 — —
6145.02 Si1 5.61 3.715e-02 E93 25 39 29 — 12
6155.14 Si1 5.62 1.698e-01 E93 53 67 43 37 31
7800.00 Si1 6.18 1.905e-01 E93 47 61 48 24 19
8728.01 Si1 6.18 4.365e-01 E93 74 — — 53 39
6347.11 Siln 8.12 1.679e+00  S96 98 99 94 76 54
6371.37 Sint 8.12 8.433e-01 S96 78 76 64 50 48
5581.79 Cal 2.52 2.138e-01 C03 77 70 63 — 50
5601.28 Cal 2.52 3.020e-01 S96 83 101 61 56 52
5857.45 Cal 2.93 1.288e+00  S96 — 130 — — —
6102.72 Cal 1.88 1.622e-01 D02 — — — — 73
6122.23 Cal 1.89 4.786e-01 S96 — — 128 114 104
6162.18 Cal 1.90 8.128e-01 596 — — 123 124 113
6166.44 Cal 2.52 7.244e-02  RO3 38 42 — 31 31
6169.04 Cal 2.52 1.585e-01 RO3 — — — — 39
6169.56 Cal 2.53 3.311e-01 DS91 — — — — 61
6439.08 Cal 252 2951e+00  S96 — — 125 118 112
6449.82 Cal 2.52 3.162e-01 Co03 99 101 78 65 53
6455.60 Cal 2.51 5.129e-02 RO3 — — — — 20
6471.66 Cal 2.51 2.041e-01 S86 66 74 56 54 52
6493.78 Cal 2.52 7.762e-01  DS91 109 — — 84 79
6499.65 Cal 2.52 1.549e-01 Co03 56 85 48 45 43
6717.68 Cal 2.71 3.020e-01 S96 82 84 57 59 51
4512.74 Til 0.840 0.331E+00 MFK 28 38 — 20 19
4533.24 Til 0.850 3.388¢+00 MFK 103 — 92 — —
4534.78 Til 0.84 1.905e+00 D02 — — 61 20 52

4548.77 Til 0.830  0.447E+00 MFK 37 — — — —
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Larguras equivalentes (mA)

BD BD SAO HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref  +00271 +00452 157038 214164 219221

4617.28 Ti1 1.750  0.245E+01 MFK 26 29 28 24 20
4758.12 Til 2250 0.263E+01 MFK 19 — — — —
4759.28 Til 2250 0.324E+01 MFK — 38 — 16 14
4820.41 Til 1.500  0.363E+00 MFK 15 — — — —
4981.71 Ti1 0.840 3.162e+00 MFK 88 101 — 71 67
4999.51 Til 0.830 0.178E+01  S96 79 85 69 66 55
5016.17 Til 0.850  0.269E+00 MFK — — — 20 19
5022.87 Til 0.830 0.372E+00 MFK — — — 22 22
5039.96 Til 0.020 0.741E-01 MFK 32 42 28 29 22
5173.75 Til 0.000  0.759E-01 MFK — — — 23 25
5210.39 Til 0.050 0.132E+00 MFK 36 44 34 34 31
5866.46 Til 1.07 1.345e-01 E93 11 — — — —
6258.11 Til 1.440 0437E+00 MFK 12 — — — 12
6261.10 Til 1.43 3.311e-01 B86 15 — — — —
4290.22 Tin 1.160  7.58%-02  M95 — — — 112 —

4337.92 Ti1n 1.080  7.413e-02  M95 124 — — — —
4399.77 Tin 1.240  5.370e-02 MO9S 124 — — — —

4417.72 Tin 1.170  3.715e-02  M95 117 139 — 111 —
4443 81 Titn 1.080  1.945e-01 M95 — — — — 127
4450.49 Tin 1.080  3.548e-02  M95 — — 120 — —
4468.50 Tin 1.130  2.512e-01 MO9S — — — — 138
4563.76 Tin 1.220  1.096e-01  M95 — — 146 — —
4589.95 Tin 1.240  2.239e-02  CO06 — 101 99 91 81
4779.99 Tin 2.050 4.266e-02 V93 80 85 75 69 55
4798.52 Tin 1.080  2.138e-03 VWR — 73 47 — 43
4805.08 Tin 2.060  1.096e-01 S96 114 130 — 99 80
4865.62 Tin 1.120  1.549e-03 C06 — — — 31 25
5010.21 Tin 3.095 5.012e-02 VWR 40 40 23 22 24
5154.03 Tin 1.570  1.202e-02 S96 84 — — 75 65
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Larguras equivalentes (mA)

BD BD SAO HD HD
A(A)  Espécie yx(eV) gf Ref  +00271 +00452 157038 214164 219221

518591 Tin 0.890  3.467e-02  CO06 87 85 79 70 60
5211.54 Tin 2590 1.413e-02 VWR 30 — — — 19
5226.54 Tin 1.570  5.012e-02  M95 120 — — — —
5336.79 Tin 1.580  1.995e-02  M95 80 91 87 83 68
5381.01 Tin 1.570  8.318e-03  M95 69 70 58 56 52
4254.34 Cr1 0.000  7.691e-01 MFK — — — 139 131
4274.80 Cr1 0.000  5.875e-01 MFK — — — — 130
4289.72 Cr1 0.000  4.355e-01 MFK — — — — 125
4936.34 Cr1 3.110 0.603E+00 MFK — — — 17 —
5247.57 Cr1 0.960 0.234E-01 MFK 40 — — 25 22
5296.70 Cr1 0.98 4.074e-02 GS 52 47 42 40 32
5300.75 Cr1 0.98 7.413e-03 GS — 27 — 14 —
5345.81 Cr1 1.000  1.047e-01 MFK 76 81 — 64 49
5348.33 Cr1 1.00 5.129e-02 GS 63 62 54 41 36
5409.80 Cr1 1.030  1.905e-01 MFK 97 111 90 78 67
5783.87 Cr1 3.32 5.129e-01 GS 13 — — — —
5787.93 Cr1 3.32 8.317e-01 GS 20 22 — — —
4252.63 Cri 3.860  1.549e-02 S96 25 47 32 34 24
4558.65 Cri 4.070  3.467e-01 S96 113 129 97 — —
4588.20 Cri 4.070  2.344e-01 S96 98 104 95 84 70
4592.06 Cri 4.070  5.888e-02 S96 — — 63 53 41
4812.35 Cri 3.860  1.096e-02 S96 36 53 28 27 16
4848.25 Crit 3.860  7.079e-02 S96 76 86 66 72 58
4876.40 Crii 3.850  3.548e-02 S96 73 — — — —
5237.32 Cril 4.070  6.918e-02 S96 70 74 63 60 45
5305.87 Cri 3.830  1.622e-02 S96 30 37 26 — 21
5308.43 Crii 4260  2.818e-02 S96 43 47 27 23 —
5313.59 Cri 4.070  5.888e-02 S96 57 67 45 — —
4904.42 Ni1 3.542 0.646E+00  S96 60 69 55 48 46
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Larguras equivalentes (mA)
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4935.83 Ni1 3941 0.457E+00 MFK 23 42 — 22 15
4953.21 Ni1 3.740 0.240E+00 MFK 30 23 — 17 14
5010.94 Ni1 3.635 0.126E+00 MFK 22 25 14 — 16
5084.11 Ni1 3.68 6.607e-01 E93 69 77 54 51 34
5115.40 Ni1 3.83 5.248e-01 RO3 50 55 39 38 37
5578.73 Ni1 1.677  0.214E-02 MFK 19 13 — — —
5587.87 Ni1 1.935 0.427E-02 MFK 19 19 — — —
5760.84 Ni1 4.106 0.155E+00 MFK 17 — — — —
5805.23 Ni1 4.168 0.251E+00 MFK — 12 — 13 —
6086.29 Ni1 4266 0.339E+00 MFK 11 18 — 12 —
6108.12 Ni1 1.677 0.324E-02 MFK — 27 — 12 16
6111.08 Ni1 4.089 0.148E+00 MFK 12 — — — —
6176.82 Ni1 4.09 5.450e-01 RO3 30 48 — 29 27
6482.80 Ni1 1.94 2.344e-02 MFW — — — 15 15
6643.64 Ni1 1.68 9.332¢e-03 MFW 42 52 — 36 28
6767.77 Ni1 1.83 6.761e-03 MFW — 50 — 39 25
6772.32 Ni1 3.66 1.072e-01 RO3 42 — — 13 18
7788.93 Ni1 1.95 1.023e-02 E93 — 35 35 35 21
4722.16 ZnI 4.01 4.074e-01 BGS8O0 50 64 47 41 33
4810.53 Znl 4.06 6.761e-01  BG80 51 63 52 46 40
4883.68 Y1 1.08 1.175e+00  SN96 — 74 42 65 46
4900.12 Y1 1.030  1.169e+00 SNO96 95 106 — — —
5087.43 Y1 1.08 6.761e-01  SN96 53 68 42 47 32
5123.21 Y1 0.990 1.175e-01  SN96 — — — — —
5200.41 Y1 0.99 2.692e-01  SNO96 41 — — 36 23
5402.78 Y1 1.84 3.631e-01 RO3 — 19 — — —
4486.91 Cenl 0.30 4.365e-01 SM96 — — — 15 13
4562.37 Cell 048  2.138e+00 SM96 — — — 24 11
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