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Resumo

O objetivo deste trabalho é estimar uma idade para o disco Galactico através da nucle-
ocosmocronologia da razao de abundancias [Th/Eu] e investigar a incerteza associada a
esta estimativa. A nucleocosmocronologia emprega abundancias de nuclideos radioativos
na datacao de escalas de tempo astrofisicas. O 232Th é um nuclideo radioativo com meia-
vida de 14 Gano, enquanto que os dois isotopos mais abundantes do Eu, que é usado como
elemento de comparacao, sao estaveis. O decaimento radioativo do Th modifica as razoes
de abundancias [Th/Eu], fornecendo assim um meio de sondar a escala de formagao das
populagoes estelares.

Para tanto, foi selecionada uma amostra de 20 estrelas anas ou subgigantes de tipos
espectrais F5 a G9, com 5600 K < Ty < 6300K e —0,84 < [Fe/H] < 40, 28. Parametros
atmosféricos homogéneos foram determinados através de um procedimento iterativo total-
mente auto-consistente. As temperaturas efetivas foram determinadas pela média de dois
critérios independentes: calibracoes fotométricas de até cinco indices diferentes e ajuste
de modelos tedricos ao perfil da linha Ha. As gravidades superficiais foram determina-
das utilizando massas estelares estimadas por trajetérias evolutivas. As velocidades de
microturbuléncia e metalicidades foram determinadas por andlise espectral detalhada di-
ferencial em relacao ao Sol, utilizando linha de Fel e Fell. As abundancias dos elementos
que contaminam as linhas de Th e Eu analisadas - Ti, V, Cr, Mn, Co, Ni, Ce, Nd e Sm
- foram determinadas por nods espectroscopicamente, levando em consideracao as estru-
turas hiperfinas do V, Mn e Co. As abundancias de Eu foram determinadas por sintese
espectral da linha localizada em 4129,72 A, incluindo nos cdlculos sua estrutura hiperfina
completa e seu desvio isotopico. As abundancias de Th foram obtidas por sintese espec-
tral da linha em 4019,13 A. Uma comparacio destas abundancias com outros resultados
da literatura demonstra que nossos valores apresentam dispersao 2 a 3 vezes menor que
qualquer trabalho anterior. As idades estelares individuais foram determinadas através de
curvas isécronas tedricas no diagrama HR, utilizando 2 conjuntos de curvas de trabalhos
independentes, para fins de comparacao.

Foi utilizado um modelo de evolugao quimica do disco Galactico para a anélise nu-
cleocosmocronolégica do grafico [Th/Eu] vs. [Fe/H]. Este modelo leva em consideragao
o atraso na producao de elementos cuja sintese é realizada por processos cuja escala de

tempo nao pode ser desprezada em comparagao com a idade do disco, como o Fe (sin-
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tetizado majoritariamente em supernovas tipo la, com escalas de tempo da ordem de
1 Gano). Foi considerada a formagao de refugos, que sao compostos pelos remanescentes
da evolucao estelar, pelos residuos da formagao de estrelas de baixa massa (planetas, co-
metas, etc.) e por quaisquer outros objetos de massa nao-estelar. A formacgao de residuos
tem o efeito indireto de diluir o meio interestelar, levando a um enriquecimento mais lento
deste e a um bom ajuste de diversos vinculos da evolucao quimica da Galaxia, como a
distribuicao de metalicidades das anas-G da vizinhanga solar. Os efeitos da destruicao
do Th por reacoes fotonucleares nas regides de queima de hidrogénio nos interiores es-
telares também foram considerados. Uma estimativa da idade do disco foi obtida pela
comparacao de dados da literatura para a razao de producao Th/Eu e abundéncias sola-
res de Th e Eu com o modelo de evolugao quimica. Obtivemos 9, 9i§;§ Gano. Os dados
estelares foram comparados a curvas calculadas para quatro idades assumidas para o disco
Galactico - 6, 9, 12 e 15 Gano - e foi determinada a idade que melhor ajusta este dados.
O erro desta determinacao foi estimado através de uma simulacao Monte Carlo dos erros
observacionais. O valor encontrado foi 8,2 +£1,9 Gano. O valor final considerado para o
disco Galactico, correspondente a intersecao das duas estimativas - 8,4 4+ 1,7 Gano - é
compativel com as determinagoes mais recentes obtidas do resfriamento de anas brancas,

que favorecem uma baixa idade para o disco (<10 Gyr).

Palavras-chave: Galaxia: nucleocosmocronologia; Galaxia: evolugao quimica; estrelas:

abundancias elementares; estrelas: parametros atmosféricos.
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Abstract

The objective of this work is to estimate an age for the Galactic disk through the use
of [Th/Eu] abundance ratio nucleocosmochronology and investigate the uncertainty of
this estimate. Nucleocosmochronology is the use of radioactive nuclide abundances to
determine time scales for astrophysical events. 232Th is a radioactive nuclide with a 14 Gyr
half-life, whereas the two most abundant isotopes of Eu, used as comparison element, are
stable. Th radioactive decay changes the [Th/Eu] abundance ratio, providing a way to
probe the stellar population formation time scales.

With this purpose, we selected a sample of 20 dwarf/subgiant stars with spectral types
ranging from F5 to G9, and with 5600 K < Tog < 6300 K and —0,84 < [Fe/H] < 40, 28.
Atmospheric parameters were determined using a totally self-consistent iterative proce-
dure. Effective temperatures were determined through the average of two independent
criteria: a photometric calibration which employs up to five different indices and theoreti-
cal fits to observed Ha line profiles. Surface gravities were determined using stellar masses
evaluated from evolutionary tracks. Microturbulence velocities and metallicities were de-
termined through detailed, differential spectral analysis relative to the Sun, employing
Fel and Fell lines. Abundances of the elements that contaminate the Th and Eu spectral
regions - Ti, V, Cr, Mn, Co, Ni, Ce, Nd and Sm - were determined spectroscopically by
us, taking into consideration the V, Mn and Co hyperfine structures. Eu abundances were
determined through the spectral synthesis of its 4129.72 A line, including in the calcula-
tions its complete hyperfine structure and isotope shift. Th abundances were determined
through the spectral synthesis of its 4019.13 A line. A comparison of these abundances
with other results from the literature show that our data have a scatter 2 to 3 times lower
than any previous work. Individual stellar ages were determined using 2 independent sets
of isochrone curves.

Nucleocosmochronologic analysis of the [Th/Eu] vs. [Fe/H]| diagram was accomplished
with the use of a Galactic disk chemical evolution model. This model takes into consi-
deration the delay in the production of elements that are synthesized in processes whose
time scales cannot be neglected when compared to the Galactic disk age, like Fe (which is
synthesized mainly in type Ia supernovae, with a 1 Gyr typical time scale). The formation
of refuses were taken into account. The refuses are comprised of the stellar evolution rem-

nants, low-mass star formation residues (planets, comets, etc.) and any other non-stellar



mass objects. Residue formation has the indirect effect of diluting the interstellar me-
dium, which leads to slower enrichment of the latter and to a good fit to various Galactic
chemical evolution constraints, like the metallicity distribution of G dwarfs in the solar
neighbourhood. The effects of Th destruction by photonuclear reactions in the hydrogen
burning regions of stellar interiors were also allowed for. We estimated the Galactic disk
age comparing literature data on the Th/Eu production ratio and solar Th and Eu abun-
dances with the chemical evolution model; we obtained 9.973%5 Gyr. Our stellar data were
compared to curves calculated for four disk ages - 6, 9, 12 and 15 Gyr - and the age that
best fits the data was evaluated. To estimate the age uncertainty we performed a Monte
Carlo simulation of the abundance errors. We obtained 8.2 £1.9 Gyr. The final value,
which corresponds to the intersection of the two estimates - 8.4 +1.7 Gyr - is compatible

with the latest white dwarf cooling estimations, which favor a low disk age (<10 Gyr).

Key Words: Galaxy: nucleocosmochronology; Galaxy: chemical evolution; stars: ele-

mental abundances; stars: atmospheric parameters.
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Capitulo 1

Introducao

A astrofisica, como ciéncia que busca determinar caracteristicas fisicas e quimicas dos
mais diversos corpos celestes, lida com uma grande variedade de grandezas e técnicas
de analise de dados observacionais. Das diversas grandezas fundamentais que sempre se
deseja conhecer sobre os objetos de estudo da astrofisica, a idade é uma das que mais
depende de métodos indiretos de determinacao. Distancias a muitos objetos proximos,
dentro do sistema solar ou da vizinhanca solar, podem ser determinadas de forma bastante
direta, quer por meio de radar quer por paralaxes trigonométricas. Massas de objetos do
sistema solar e de estrelas bindrias podem ser determinadas por dinamica orbital. No
entanto, nao existem métodos tao diretos para a determinacao das idades.

Diversos métodos podem ser empregados na datacao de estrelas: ajuste de curvas
isocronas ao diagrama HR, resfriamento das anas brancas, calibragoes entre atividade
cromosférica e idade, calibracoes entre velocidade de rotacao e idade, e a nucleocosmo-
cronologia. As curvas isécronas sao curvas calculadas segundo as teorias de evolucao
estelar, representando o locus no diagrama HR de estrelas com uma mesma idade. Os
calculos sao extremamente complexos e dependem de um grande niimero de parametros
fisicos que sao conhecidos com diferentes graus de incerteza. Muitos aspectos importantes
da evolucao estelar sao pouco conhecidos e podem ter influéncia forte no resultado dos
calculos das curvas isécronas. O efeito da rotacao estelar, por exemplo, s6 foi introduzido
nestes calculos muito recentemente. Determinacoes de idades de anas brancas pelos seus
tempos de resfriamento sofrem de problemas semelhantes, dependendo de modelos de
evolucao estelar e de calculos de fisica de matéria degenerada. Os métodos que utilizam
atividades cromosféricas e velocidades de rotacao sao métodos secundarios que necessitam
das idades isocronais para serem calibrados.

A nucleocosmocronologia é um método de datacao de objetos celestes que se vale
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de abundancias de nuclideos radioativos de modo semelhante a datacao de amostras ar-
queolégicas por *C. Este método consiste em comparar as abundancias destes nuclideos
com as abundancias de seus nuclideos-filhos, com abundancias de outros elementos estaveis
gerados por processos nucleossintéticos semelhantes ou pelo mesmo processo. Assim, po-
dem ser estimadas escalas de tempo para a nucleossintese destes nuclideos, que por sua
vez podem determinar ou limitar as escalas de tempo de formacao do sistema solar, da
Galaxia® e até mesmo do préprio Universo. Dependendo do tempo de meia-vida do
nuclideo utilizado na andlise, as diferentes escalas de tempo podem ser sondadas.

O primeiro trabalho de datacao nucleocosmocronoldgica foi realizado por Rutherford
(1929) que, analisando abundancias de ?*U e ?**U, pode definir uma escala de tempo
aproximada para a duragao da nucleossintese deste elemento. Desde entao, técnicas foram
desenvolvidas para a datacao do Sistema Solar utilizando diferentes pares de cronometros
em meteoritos (*3¥U-20°Ph, #°U-207pPh, 282Th-2%Ph, OK-A9Ar, 87TRb-87Sr, 147Sm-143Nd,
187Re-1870s, entre outros). As determinagoes mais precisas da idade do Sistema Solar
atualmente disponiveis sdo exatamente as realizadas com estes cronémetros (ver, por
exemplo, Bahcall et al. 1995).

Anélises com o objetivo de determinar escalas de tempo para a nucleossintese na
Galéxia sao dependentes de estimativas tedricas das razoes de produgao dos nuclideos
utilizados. Uma teoria para o célculo destas razoes de producao se tornou disponivel,
pela primeira vez, com os trabalhos de Burbidge et al. (1957) e Cameron (1957), que
determinaram que os actinideos (U, Th, etc.) resultam do processo-r, provavelmente
em supernovas. Desde entao, diversos trabalhos avancaram os conhecimentos tedricos
da nucleocosmocronologia, com aplica¢oes de abundancias meteoriticas. A utilizagao de
abundancias estelares é bem mais recente, tendo surgido com o trabalho de Butcher
(1987).

O inovador trabalho de Butcher foi a primeira anélise nucleocosmocronoldgica a utili-
zar abundancias estelares, ao invés de meteoriticas. Butcher estimou a razao de abundan-
cias [Th/Nd]" para uma amostra de 20 anas G do disco Gal4ctico. O Th, que existe sob

forma de apenas um isétopo com massa atomica 232, foi escolhido como nuclideo-pai do

*Neste trabalho, convencionamos escrever as palavras Galaxia, Galactico e Galactica com inicial

maiiscula sempre que estas se referirem a nossa Galaxia.

tUtilizaremos, neste trabalho, as notacdes espectroscépicas usuais para abundéancias e razoes de
abundancias. Nestas, para dois elementos A e B quaisquer, log e(A)= log;,(Na/Nu)+12,0; A/B =N, /Np
e [A/B] = log(Na/Ng). - log(Na/Ng)n), onde Neemento ¢ a abundancia do elemento em questao em

Wk

atomos/cm? e e “@” representam a estrela e o Sol, respectivamente. Os valores log e(A) serao referi-

dos como abundancias absolutas do elemento A.
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cronometro por ter uma linha mensuravel na regiao visivel do espectro, o que permite a
determinagao de sua abundancia, e por ter meia-vida longa o suficiente (14,05 Gano) para
permitir a datagao em escalas de tempo longas, da ordem do Gano. Até entao, as técnicas
de nucleocosmocronologia consistiam em comparar as abundancias do nuclideo-pai com
as do nuclideo-filho. No entanto, o nuclideo-filho do ?*2Th é o 2°®Pb, e nao é possivel
determinar abundancias de Pb em anas G do disco, porque suas linhas sao muito fracas e
contaminadas. Butcher se aproveitou de que ha uma linha de Nd préxima a linha do Th
e utilizou este elemento como elemento de comparacao. Isto é admissivel porque o Nd é,
como o Th, um elemento gerado pelos processos de captura de néutrons, e suas historias
de nucleossintese na Galéxia seriam portanto semelhantes. Nao tendo detectado variacoes
na razao de abundancias [Th/Nd| com as idades estelares, Butcher concluiu que a idade
da Galaxia seria de, no maximo, 10 Gano.

O trabalho de Butcher, apesar de inovador em seus fundamentos, sofre de diversas
fraquezas. A amostra do trabalho contém quase que somente estrelas de metalicidades
aproximadamente solares, com apenas dois objetos com [Fe/H| < —0,4. Os parametros
atmosféricos utilizados sao altamente heterogéneos, tendo alguns sido retirados da litera-
tura de diversas fontes. O autor nao determinou abundancias propriamente ditas, mas
apenas assumiu que a razao de abundancias Th/Nd pode ser estimada pela razao entre
as larguras equivalentes (LEs) das linhas. A determinagao das LEs foi feita por sintese
espectral utilizando uma lista de linhas muito simplificada e incompleta, e modelos de
atmosfera também muito simplificados, com apenas uma camada. Mas o problema mais
grave foi a escolha do elemento de comparacao, o Nd. Este elemento é sintetizado em
fragdes quase iguais pelo processo-r (53%) e pelo processo-s (47%), enquanto que o Th
¢é produzido exclusivamente pelo processo-r (Burris et al. 2000). Estes dois processos
nucleossintéticos tém origem em sitios astrofisicos diferentes, com escalas de tempo de
producao diferentes. Por isto, suas razoes de producao sofrem variagoes ao longo da vida
da Galaxia, e modelos complexos (e mais sujeitos a incertezas) de evolugao quimica da
Galaxia (EQG) seriam necesséarios para poder interpretar corretamente a evolugao do
[Th/Nd]. Butcher argumentou que estes efeitos seriam muito pequenos, mas o fez apenas
porque as medidas pouco precisas da época indicavam razoes de abundancias elementos-
s/Fe e elementos-r/Fe semelhantes, ao menos para estrelas do disco. Porém, hoje se sabe
que estes processos nucleossintéticos levam a padroes de abundancias muito diferenciados.
O modelo de EQG utilizado para interpretar as razoes de abundancias obtidas era muito
simplificado.

Pagel (1989b) propds o Eu como elemento de comparagao, pois este é 97% formado
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pelo processo-r. Assim, as razoes de abundancias [Th/Eu] sdo constituidas por um par de
elementos produzidos quase que puramente pelo mesmo processo nucleossintético, num
mesmo sitio astrofisico e que, portanto, tém evolugoes semelhantes, facilitando sobrema-
neira a analise. Da silva et al. (1990) determinaram a razao de abundancias [Th/Eu] para
apenas quatro estrelas da amostra de Butcher, sendo o tinico trabalho até hoje publicado
com determinagoes de razoes de abundancias [Th/Eu| para estrelas do disco. Frangois
et al. (1993) estenderam o trabalho de da Silva et al. as baixas metalicidades, anali-
sando oito estrelas do halo, apesar de nao terem incluido nenhuma andlise cronoldgica
das abundancias obtidas.

Sneden et al. (1996) realizaram a primeira datacao estelar individual pela nucleocos-
mocronologia do Th/Eu em uma estrela ultra pobre em metais (UPM; termo definido
pelos autores como estrelas com metalicidades [Fe/H] < —2,5). Desde entao, diversos tra-
balhos foram publicados com abundancias de Th e Eu e datagdes em estrelas UPM do
halo, tanto do campo quanto de aglomerados globulares. Estas estrelas suscitam con-
sideravel interesse porque seriam tao velhas que teriam sido formadas muito no inicio
da vida da Galaxia, e seus elementos pesados teriam sido produzidos em apenas alguns
poucos episodios de nucleossintese exclusivamente através do processo-r. Isto permite in-
troduzir importantes simplificagoes na andlise cronolédgica, de modo que a determinagao
da idade da estrela pode ser feita sem a necessidade de célculos de EQG.

A datacao do disco Galactico através da nucleocosmocronologia é um processo com-
plexo que nao tem sido objeto de estudo desde da Silva et al. (1990). Dada a relativa
facilidade com que se pode obter idades estelares individuais através das razoes Th/Eu
para estrelas UPM, a literatura atual sobre a nucleocosmocronologia em estrelas tem sido
totalmente dominada por estes objetos. O objetivo desta tese é retomar o estudo da
datacao do disco Galéctico utilizando as razoes de abundancias [Th/Eu|, atacando todas
as fraquezas supracitadas do trabalho de Butcher. Para tanto, selecionamos uma amostra
de 20 anas e subgigantes de tipos espectrais F tardio e G com metalicidades que amos-
tram bem, estatisticamente, toda a faixa do disco, entre —1,00 e 4+0,30. Os parametros
atmosféricos foram todos obtidos por nds através de diversos critérios, incluindo uma
analise espectroscépica detalhada. As abundancias do Th e do Eu foram determina-
das através de sintese espectral das linhas em 4019,13 A e 4129.72 A, respectivamente,
utilizando uma lista de linhas extensa (que inclui estruturas hiperfinas e deslocamentos
isotépicos), modelos de atmosfera modernos e as abundéancias dos elementos que contami-
nam as linhas de Th e Eu por nés determinadas. As abundancias obtidas foram analisadas

com a ajuda de um modelo de EQG moderno e que ajusta bem os vinculos observacionais.
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Esta tese esta dividida em seis capitulos e trés apéndices. No capitulo 2 descreve-
mos o processo de selecao, aquisicao e tratamento dos dados utilizados. No capitulo 3
sao apresentadas as técnicas utilizadas na determinacao dos parametros atmosféricos e
das abundancias dos elementos presentes nas regioes espectrais das linhas de Th e Eu
utilizadas. As linhas de absorcao utilizadas na determinagao destas abundancias estao
listadas no apéndice A. Também sao apresentados os resultados e seus erros estimados.
No capitulo 4 é descrita a obtencao das abundancias de Th e Eu por sintese espectral,
juntamente com os resultados e erros associados. Os calculos e resultados das estruturas
hiperfinas utilizadas na determinacao das abundancias de Mn, V, Co e Eu sao apresen-
tados no apéndice B. O capitulo 5 contém as anédlises cronolégicas dos dados obtidos.
Foram determinadas idades evolutivas (através de curvas isécronas) para cada estrela in-
dividualmente, e foi realizada a andlise nucleocosmocronoldgica com o objetivo de estimar
a idade do disco Galactico. Uma descrigao detalhada desta andlise, juntamente com a
determinacao do erro da idade do disco, se encontra no apéndice C. Os resultados obti-
dos nesta tese estao resumidos no capitulo 6, assim como as perspectivas para trabalhos

futuros na area.



Capitulo 2

Aquisicao e Tratamento de Dados

2.1 Selecao da Amostra

A fonte inicial para a selegdo da amostra foi o catdlogo do satélite Hipparcos (Perryman
& ESA 1997), que tem magnitude limite V = 12,4 e é completo até V = 7,3. Comegando
por este catdlogo garantimos que os objetos selecionados teriam paralaxes bem determi-
nadas, o que é muito importante para que possamos obter massas e idades por diagramas
evolutivos com erros pequenos.

Diversos critérios de corte foram aplicados simultaneamente (ver tabela 2.1). Inicial-
mente, eliminamos objetos com paralaxes menores do que 0,010”, garantindo incertezas
minimas nas magnitudes bolométricas. S6 foram mantidas na amostra estrelas com de-
clinacao 0 < 20°, para possibilitar a observacao em telescépios do hemisfério sul, e com
magnitude V < 7,0, de modo a tornar possivel a obtencao de espectros de altas resolucao
e razao sinal/ruido com exposi¢oes nao maiores do que 3 horas.

Os cortes posteriores visaram selecionar os objetos mais adequados ao estudo nucle-
ocosmocronolégico do disco Galactico. Foram aceitas apenas estrelas de tipos espectrais
MK F5-K, porque estas tém tempos de vida maiores ou da ordem da idade da Galéxia,
de forma que todas as que ja nasceram ainda estao na seqiiéncia principal. Além disto,
a linha de ThII utilizada na determinacio das abundancias (4019,13 A) ¢ fraca demais,
em estrelas fora desta faixa espectral, para ser medida. As classes de luminosidade fo-
ram restritas a MK IV e V, ou seja, anas e subgigantes. Isto objetiva excluir estrelas
evoluidas cujas abundancias fotosféricas possam ter sido alteradas por episédios de dra-
gagem e que apresentam importantes efeitos de desvios do equilibrio termodinamico local

(efeitos ndo-ETL). Como a andlise espectroscépica que seria realizada seria diferencial em
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TABELA 2.1: Critérios utilizados na selecao da amostra

Critério Faixa de valores Objetivo

Magnitude visual <70 Permitir a obtencao de espectros de alta
resolucao e alta razao sinal/ruido com
exposigoes curtas (< 3h).

Declinacao < +20° Permitir a observacao em telescépios
localizados no hemisfério sul.

Paralaxe > 0,010” Permitir a determinacao de massas
e idades evolutivas com alta precisao.

Tipo espectral MK [F5; K] Estrelas com tempos de vida maiores
ou da ordem da idade atual da Galéaxia.
Linha de Th1I com LE mensuravel.

Classe de Luminosidade MK  [IV; V] Estrelas nao evoluidas, com abundancias
fotosféricas nao contaminadas por
dragagem. Redugao dos efeitos nao-ETL.

Indice de cor (B-V) [0,45;0,82] Temp. efetivas préximas da do Sol, para
tornar mais precisa a anélise
espectroscépica diferencial.

Metalicidade [Fe/H] > —1,00 Estrelas do disco Galactico.

Duplicidade Auséncia Evitar contaminagoes na fotometria
€ nos espectros.

Idade Determinavel Permitir a andlise da evolucao de razoes

de abundancias com a idade.

relacao ao Sol, limitamos a amostra a estrelas com parametros atmosféricos semelhantes
aos dele. Para tanto, o indice de cor (B-V) foi restrito ao intervalo [+0,45; +-0,82] de forma
a restringir as temperaturas efetivas fotométricas a T £400 K.

O objetivo desta tese é a determinagao da idade do disco Galactico. Como as estrelas
desta componente da Galdxia apresentam metalicidades [Fe/H] > —1,00, eliminamos
todas as estrelas que nao satisfizessem este critério e também estrelas que nao tivessem
metalicidades determinadas por analise espectroscépica detalhada. O corte foi feito com
o auxilio do catdlogo de determinagoes espectroscépicas de [Fe/H] de Cayrel de Strobel
et al. (2001).

Estrelas com duplicidade, suspeita ou comprovada, que pudesse comprometer os in-
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dices fotométricos ou espectros devido a contaminagoes, foram eliminadas da amostra.
Este corte foi realizado por consulta ao Bright Star Catalogue (Hoffleit & Warren 1995)
e ao catdlogo Hipparcos (Perryman & ESA 1997). Foi entdo examinada a possibilidade
de determinacao das idades estelares através de diagramas evolutivos. Isto é importante
por permitir que se realize uma comparacao entre as idades estelares individuais e a
idade estimada para o disco Galactico. Foram utilizadas as curvas isécronas de Schaller
et al. (1992), Charbonnel et al. (1993) e Schaerer et al. (1993) (doravante denominados
Gen92/93) com temperaturas efetivas e metalicidades médias de Cayrel de Strobel et al.
(2001). Para permanecer na amostra, uma estrela precisava se encontrar entre curvas
isécronas em pelo menos dois diagramas evolutivos de metalicidades diferentes.

Para alguns intervalos de metalicidade, um nimero excessivo de estrelas permaneceu
na amostra. Foram selecionadas 3 a 4 estrelas por intervalo de 0,25 dex, partindo de
-1,00. A amostra final é composta de 20 estrelas de tipos espectrais MK F5 a G8, anas e
subgigantes. Estas estrelas sao apresentadas na tabela 2.2. Os dados obtidos em missoes
de observagao sao discutidos, juntamente com suas respectivas redugoes, nas segoes a

seguir e uma lista dos espectros pode ser vista na tabela 2.4 (ao final do capitulo).

2.2 Caracterizacao Cinematica da Amostra

Ao selecionar apenas objetos com paralaxes trigonométricas m > 0,010” reduzimos muito
a probabilidade de contaminagoes da amostra por estrelas do halo, visto que apenas
cerca de 0,1% das estrelas da vizinhanca solar pertencem a esta populagao (Buser 2000).
Foi aplicado também um critério de corte cujo tnico objetivo é reduzir ainda mais esta
contaminacao, que foi eliminar objetos com [Fe/H] < —1,00. Este critério nao pode ser
considerado perfeito, pois existe uma intersecao entre as distribuicoes de metalicidade do
halo e do disco, ou seja, existem estrelas do halo com [Fe/H] > —1,00 (Carney et al.
1996). Com o intuito de verificar se houve ou nao alguma contaminacao, realizamos um
estudo cinematico dos objetos selecionados. Para tal, determinamos as componentes da
velocidade espacial no sistema Galactico, U, V e W. Estas foram calculadas por um codigo
por nés desenvolvido com base na formulagao de Johnson & Soderblom (1987), utilizando
a matriz de transformagao de coordenadas definida em Perryman et al. (1998). O c6digo
calcula as componentes da velocidade em relagao ao Sol, e depois as converte ao padrao
local de repouso (PLR) utilizando a velocidade do Sol em relacao a este, tomada de
Dehnen & Binney (1998). Foi adotado um sistema de coordenadas dextrdgiro, em que U,

V e W sao positivos na direcao do centro Galactico, da rotagao Galactica e do polo norte
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TABELA 2.2: Amostra final

HD HR HIP Nome AR. DEC Paralaxe A% Tipo espec.
2000.0 2000.0 (10=3 ") e
(h m s) (gms) Classe lum.

2151 98 2021 G Hyi 002545 —771515 133,78 2,80 Gl 1V
9562 448 7276 — 013343 —070131 33,71 5,76 G3V
16417 772 12186 A2 For 023659 —343441 39,16 5,78 GlV
20766 1006 15330 C*Ret 031746 —62 3431 82,51 5,54 G3-5V
20807 1010 15371 (?Ret 031813 —623023 82,79 5,24 G2V
22484 1101 16852 10 Tau 03 36 52 400 24 06 72,89 4,28 F8V
22879 — 17417 — 034022 —-031301 41,07 6,74 F71-8V
30562 1536 22336 — 04 48 36 —05 40 27 37,73 5,77 G5V
43947 — 30067 — 06 1940 +16 00 48 36,32 6,63 F8V
52298 — 33495 — 06 57 45 —52 38 55 27,38 6,94 F5-6V
59984 2883 36640 — 073206 —08 52 53 33,40 5,93 G5—-8 V
63077 3018 37853 171 Pup 074535 —341021 65,79 5,37 GOV
76932 3578 44075 — 08 58 44 —16 07 58 46,90 586 F7-81IV-V
102365 4523 57443 — 11 46 31 —40 30 01 108,23 491 G3—-5V
128620 5459 71683 « Cen A 143937 —605002 742,12 —0,01 G2V
131117 5542 72772 — 145233 —3034 38 24,99 6,29 GO-1V
160691 6585 86796 wAra 174409 —5150 03 65,46 5,15 G3IV-V
196378 7875 101983  ¢? Pav 2040 03 —60 32 56 41,33 5,12 Frv
199288 — 103458 — 20 57 40 —44 07 46 46,26 6,52 GOV
203608 8181 105858 v Pav 212627 —65 21 58 108,50 4,22 F7V

Referéncias: Coordenadas: SIMBAD (sistema FK5); paralaxes: catdlogo Hipparcos (Perryman & ESA
1997); magnitudes visuais: Bright Star Catalogue (Hoffleit & Warren 1995) para estrelas com HR e
SIMBAD para aquelas sem HR; tipos espectrais e classes de luminosidade: Michigan Catalogue of HD
Stars (Houk & Cowley 1994; Houk 1993, 1994; Houk & Smith-Moore 1994; Houk & Swift 2000) para
todas estrelas, com excecao de HD 182572 e HD 196755 (Bright Star Catalogue) e HD 43047 (Fehrenbach
1961).

Galactico, respectivamente. Os parametros de entrada do codigo sao: ascensao reta,
declinacao, paralaxe, movimentos préprios em ascensao reta e declinagao, e velocidade
radial, juntamente com os seus respectivos erros. Todos estes parametros foram retirados
do catalogo Hipparcos (Perryman & ESA 1997), com excecao das velocidades radiais, que
foram obtidas por nés quando da corre¢ao do desvio doppler dos espectro FEROS (ver

subsecao 2.3.2). Quatro de nossas estrelas tém velocidades radiais determinadas com os
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espectrometros CORAVEL (Udry et al. 1999), e hé excelente concordancia com os nossos
valores (desvio padrao o = 0,05km/s). Os resultados se encontram na tabela 2.3.

Nao é possivel separar completamente as populacoes estelares do disco e do halo utili-
zando apenas critérios cinematicos ou de metalicidade, independentemente. Assim como
existem intersegoes em metalicidade entre estas componentes da Galdxia, também exis-
tem intersecoes cinematicas. No entanto, a separagao pode ser realizada de maneira mais
eficaz se usarmos estes critérios simultaneamente. Schuster et al. (1993) mostraram que as
estrelas do halo que tém metalicidades maiores do que [Fe/H] = —1,00 tém componentes
V de suas velocidades menores que as estrelas do disco de mesma metalicidade, e que é
possivel separar as populagoes através de um corte no grafico V vs. [Fe/H]. Tragando este
grafico para as estrelas de nossa amostra (figura 2.1) podemos ver que todas se encon-
tram bastante afastadas da linha de corte, caracterizando-as como pertencentes ao disco.
Mesmo levando em consideragao que as metalicidades utilizadas foram extraidas da lite-
ratura (ver tabela 3.1) e poderiam apresentar erros, estes teriam de ser de, no minimo,
0,50 dex para que alguma estrela pudesse ultrapassar a linha de corte. Obviamente, este
método também nao é perfeito, sendo possivel haver estrelas do halo acima da linha de
corte, mas nossas estrelas estao muito afastadas e a possibilidade de alguma pertencer ao

halo é muito remota.

2.3 Espectros do FEROS (Fiber-fed Extended Range
Optical Spectrograph) Obtidos no ESO (Furo-

pean Southern Observatory)

2.3.1 Observacoes

Para a determinacao dos parametros atmosféricos e das abundancias dos elementos pre-
sentes nas regides espectrais das linha do Eu (4129,72A) e do Th (4019,13 A), foram
obtidos espectros com o espectrografo FEROS alimentado pelo telescopio de 1,52m do
ESO, em La Silla, para todas as estrelas da amostra e para o céu diurno (espectro solar).
As observagoes foram realizadas em 2 missoes, em margo e agosto de 2001, pelo autor
e Licio da Silva, dentro do acordo ESO/ON. Os espectros tém alta resolu¢do nominal
(R = 48.000), razao sinal/ruido (S/R > 300) e cobertura (4000 A a 9200 A).
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TABELA 2.3: Componentes das velocidades espaciais no sistema
Galéctico para as estrelas de nossa amostra, em relacao ao PLR.

Todos os valores estao em km/s.

HD U erroy V erroy w errow
2151 -50,4 1,2 41,9 0,9 —24,5 0,4
9562 +1,4 0,5 21,2 0,8 +20,2 0,4
16417 +32,1 0,5 -184 0,7 -2 0,4
20766 —-60,5 0,9 421 0,9 +22,8 0,6
20807 —60,0 0,8 41,3 0,9 +23,2 0,6
22484 +11,2 0,4 -10 0,6 -34,8 0,5
22879 —99,7 0,6 -80,5 1,6 37,7 0,9
30562 421 0,5 —67,5 1,3 -139 0,6
43947 -29,8 2,0 —6,1 0,8 +4,6 0,4
52298 +70,9 1,2 +1,4 0,6 -15,2 0,6
59984 +9,1 0,8 —74,8 1,0 —218 0,8
63077 -137,1 1,0 55,6 0,8 +45,9 0,5
76932 -381 0,4 -84,9 0,7 +76,7 0,8
102365 49,7 0,7 337 0,7 +12,5 0,4
128620 211 0,7 +7,3 0,9 +19,8 0,4
131117 -50,2 1,5 29,6 1,8 +17,4 1,0
160691 3,6 0,4 -3,2 0,6 +3,2 0,4
196378 -55,2 1,2 426 1,2 +5,9 1,0
199288 +32,7 0,8 96,4 1,9 +51,8 1,0
203608 2,7 0,4 +48,9 0,6 +12,6 04
100
50 -
O -
_50 -
”\(,7 -100 -
S
X .150 -
>
-200 -
-250 -
-300 -
-350 PR T S T AN SR SR SR WA T S SO ST NN N SR SR S S NN ST S ST SN N SR S
-2.5 -2.0 -1.5 -1.0 -0.5 0.0 0.5

[Fe/H]

FIGURA 2.1: Diagrama de V vs. [Fe/H| para as estrelas de nossa
amostra. A linha diagonal é a linha de corte entre as populagoes

do halo (abaixo da linha) e do disco (acima dela).
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2.3.2 Reducoes

Os espectros FEROS sao reduzidos online por um script denominado DRS (Data Re-
duction Software) que é executado dentro do aplicativo ESO-MIDAS (European Southern
Observatory Munich Image Data Analysis System) . Este script faz uso de imagens de
calibracao que foram obtidas anteriormente, em geral durante o dia. Sao os seguintes os

passos da reducao:

e Subtraimos dos flat-fields seus bias e luzes espalhadas e depois os promediamos. O
bias é determinado pela regiao de overscan da imagem e a luz espalhada é determi-

nada pelo nivel de exposicao entre as ordens.

e Subtraimos da imagem do espectro estelar o bias e a luz espalhada, que sao deter-

minados da mesma forma que para os flat-fields.

e A imagem do espectro estelar é dividida pelo flat-field médio. Isto corrige as va-

riacoes de sensibilidade pixel a pixel do CCD e remove a funcao blaze da rede echelle.

e Uma relacao entre pixel, nimero da ordem e comprimento de onda ¢é determinada
por comparacao de um espectro de ThAr com um catalogo de linhas. As ordens do
espectro da estrela sao extraidas e calibradas em comprimento de onda usando esta

relacao.

e As ordens sao, por default, coladas para formar um unico espectro cobrindo de
4000 A a 9200 A (o script permite que nao seja feita esta colagem). O espectro é

corrigido da velocidade radial baricéntrica.

O processo de colagem das ordens, no entanto, nao é bem executado, gerando descon-
tinuidades ou curvaturas fortes nas intersecoes entre elas (vide figura 2.2). Isto diminui
a seguranca do processo de normalizacao do continuo porque fica dificil discernir entre a
curvatura “natural” do espectro e a provocada pela colagem. Optamos entao por reduzir
novamente os espectros usando o mesmo script DRS, desta vez sem realizar a colagem. To-
das as etapas posteriores da reducao foram realizadas através do aplicativo IRAF (Image
Reduction and Analysis Facility) distribuido pela AURA (Association of Universities for
Research in Astronomy).

Descobrimos, apds a nova reducgao, que existe também uma descontinuidade em cada
uma das ordens individuais. Na figura 2.3 podemos ver, como exemplo, a ordem 20
de HD 20766. Esta descontinuidade se apresenta sempre no mesmo pixel para todos

os espectros obtidos em observacoes numa mesma noite, mas varia de localizacao entre
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Ficura 2.2: Exemplo de espectro FEROS com as ordens coladas.
Sao mostradas as ordens echelle #15-23 de HD 20766. As setas in-
dicam os comprimentos de onda aproximados onde intersecoes entre
ordens causam descontinuidades ou curvaturas fortes que prejudi-

cam a normalizagao do continuo.

diferentes noites. Corrigimos este problema da maneira mais simples: cortamos a parte
das ordens com comprimentos de onda menores que o das descontinuidades, mantendo
apenas as partes de curvaturas mais suaves (na figura 2.3 cortamos o espectro na linha
vertical pontilhada, mantendo apenas a parte da direita). Apos este corte cada ordem
teve seu desvio Doppler, devido a velocidade radial da estrela, corrigido. Para determinar
os valores das velocidades radiais a serem utilizados na correcao, selecionamos algumas
linhas isoladas em uma determinada ordem e comparamos seus comprimentos de onda
observados (determinados por ajustes de gaussianas) com seus comprimentos de onda de
repouso do Catélogo do Espectro Solar de Utrecht (Moore et al. 1966). Determinamos
uma velocidade radial para cada uma destas linhas, pela féormula v.r. = (Aopservado —
Arepouso) * €/ Arepouso, € tiramos a média de todas as linhas para cada estrela. Note que as
velocidades radiais assim determinadas sao as estelares, visto que o script DRS ja corrige
os espectros das velocidades radiais baricéntricas. Por fim, estrelas que foram observadas
mais de uma vez tiveram seus espectros promediados ponderadamente, onde os pesos

utilizados foram as razoes sinal /ruido estimadas pelo desvio quadratico médio de algumas
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janelas de continuo (regides livres de linhas de absorcao).

Os espectros de cada ordem foram normalizados segundo seus continuos. Foram ajus-
tados polinomios de Legendre de ordem 2 a 5 a um conjunto de janelas de continuo. Estas
janelas foram selecionadas entre os pontos altos do espectro por comparacao com o atlas
solar de Kurucz et al. (1984) (doravante referido apenas como “atlas solar”), procurando
regioes livres da influéncia de linhas de absorcao. Ao selecionar as janelas de continuo
para ajuste foi levado em consideracao que os espectros e o atlas solar tém resolugoes
consideravelmente diferentes e que em estrelas mais ricas que o Sol, sendo estas linhas
mais importantes, algumas janelas nao poderiam ser aproveitadas. Um exemplo de nor-
malizacao pode ser visto na figura 2.4. Na figura 2.5 podemos ver esta mesma ordem ja
normalizada. A figura 2.6 mostra uma ampliacao da figura 2.5 entre os comprimentos de
onda 5140 A e 5155 A, para apreciacio da qualidade tipica dos espectros FEROS obtidos.
As linhas metdlicas que foram medidas estao assinaladas (ver se¢ao 3.7). Nem todas as
ordens foram normalizadas. Apenas algumas ordens foram selecionadas, com base em

critérios descritos na subsecao 3.5.1.
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F1icurA 2.3: Exemplo de uma ordem completa dos espectros FE-
ROS (ordem echelle #20 de HD 20766)
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F1GurA 2.4: Exemplo de normalizacao de uma ordem FEROS ja
cortada (ordem echelle #20 de HD 20766)
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FIGURA 2.5: Exemplo de uma ordem FEROS normalizada (ordem
echelle #20 de HD 20766)
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assinaladas (ver secao 3.7)
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2.4 Espectros do CES (Coudé Echelle Spectrometer)
Obtidos no ESO

2.4.1 Observacoes

Para a determinacao das abundancias de Eu e Th, foram obtidos espectros com o es-
pectrografo CES alimentado pelo telescopio de 3,60m do ESO, em La Silla, para 16 das
20 estrelas da amostra e para o céu diurno. As observagoes foram realizadas em janeiro
de 2002, pelo autor e Licio da Silva. Os espectros foram obtidos utilizando o image slicer
de alta resolucao, com poder resolutor nominal R ~ 235.000. No entanto, problemas nao
determinados ocorridos durante as observagoes degradaram o poder resolutor efetivo, re-
sultando em R ~ 130.000. Os espectros foram centrados na linha de absor¢ao do Th1I em
4019,13 A e tém cobertura de 27 A. Dada a baixa eficiéncia do espectrégrafo em 4000 A,
limitamos a razao S/R a ~200 para as estrelas com magnitude V > 6 e ~300 para as
mais brilhantes. Na figura 2.7 podemos ver um exemplo destes espectros para HD 20807.

Também obtivemos espectros com o espectrografo CES alimentado pelo Coudé Auxi-
liary Telescope (CAT) do ESO, em La Silla. As observagoes foram realizadas em agosto
de 1998 por Licio da Silva. As regioes espectrais observadas foram a da linha de ThII
em 4019,13 A (para 9 estrelas da amostra) e a da linha de Eull em 4129,72 A (para 8
estrelas da amostra), com coberturas de 18 A. Os espectros tém poder resolutor nomi-
nal R = 100.000 para a regiao do Th e R = 50.000 para a regiao do Eu, e alta razao
sinal/ruido (S/R ~ 300). O espectro do Sol também foi obtido pela observagao do céu
diurno, em ambas regioes espectrais e com os mesmos poderes resolutores. Nas figuras 2.8

e 2.9 podemos ver exemplos destes espectros para HD 20807.
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Ficura 2.7: Exemplo de um espectro CES, observado com o
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2.4.2 Reducoes

Os espectros CES foram reduzidos de modo convencional, com a ajuda de rotinas ESO-
MIDAS. Foram promediadas as imagens de bias, flat-fields e estelares (quando algum
objeto foi observado mais de uma vez numa mesma noite). O bias médio foi subtraido
das imagens estelares e do flat-field médio. O flat-field médio foi normalizado, dividindo
cada linha perpendicular a dispersao pela média perpendicular a dispersao. As imagens
estelares foram entao divididas pelo flat-field normalizado. Para um espectro CES obtido
com o telescopio de 3,60m, um passo extra deve ser feito antes de se realizar esta di-
visao. Como estes espectros foram obtidos utilizando um image slicer, é preciso averiguar
se nao ha deslocamento perpendicular a dispersao entre a imagem estelar e o flat-field
normalizado. Havendo deslocamento, deve ser utilizado um outro flat-field normalizado.
Em seguida, foi feita a extracao do espectro. A calibracao pixel-comprimento de onda foi
obtida com a ajuda de um espectro de calibragao de ThAr. Os espectros CES tiveram
seus desvios Doppler corrigidos pela comparagao dos comprimentos de onda de algumas
linhas com seus comprimentos de onda de repouso, e foram normalizados da mesma forma
que os espectros FEROS (subsegao 2.3.2). Estrelas que foram observadas mais de uma

vez em noites diferentes nao tiveram seus espectros promediados.

2.5 Espectros do Espectréografo Coudé Obtidos no
Observatério do Pico dos Dias/LNA

2.5.1 Observacoes

Como é conhecido, espectros obtidos com espectrografos echelle nao se prestam para o
estudo dos perfis de linhas largas, devido a acentuada curvatura do continuo destes es-
pectros. Por isto, para a determinacao das temperaturas efetivas das estrelas a partir dos
perfis de Ha, foram usados espectros obtidos com o espectrégrafo coudé alimentado pelo
telescépio de 1,60m do Observatério do Pico dos Dias/MCT, para todas as estrelas da
amostra (com excegao de HD 9562) e para o céu diurno. As observagoes foram realizadas
em 5 missoes, em maio e outubro de 2000 e maio, agosto e outubro de 2002, pelo Dr. Gus-
tavo F. Porto de Mello (Observatério do Valongo/UFRJ), que gentilmente nos cedeu os
espectros. Estes tém poder resolutor nominal R ~ 20.000 e razao sinal/ruido S/R >200.
Sao centrados na linha de Balmer Hor (6562,8 A) e tém cerca de 140 A de cobertura. Na

figura 2.10 podemos ver um exemplo destes espectros para HD 20807.
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FI1GURA 2.10: Exemplo de um espectro LNA (HD 20807).

2.5.2 Reducoes

Os espectros LNA foram reduzidos com o procedimento convencional, utilizando rotinas
IRAF. Imagens de bias foram promediadas, normalizadas por polinomios bidimensionais e
subtraidas das imagens das estrelas e flat-fields. A luz espalhada e o dark foram corrigidos
ajustando-se polinomios a regides das imagens fora dos espectros. Variacoes de sensibi-
lidade pixel a pixel do CCD foram compensadas dividindo as imagens pelos flat-fields ja
corrigidos de bias e luz espalhada. Os espectros foram entao linearizados. Uma calibracao
pixel-comprimento de onda foi criada para cada espectro estelar usando suas proprias
linhas, sendo todos corrigidos para o referencial de repouso. Os espectros LNA foram

normalizados da mesma forma que os espectros FEROS (subsecéo 2.3.2).
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Capitulo 3

Parametros Atmosféricos e

Abundancias Elementares

3.1 Processo Iterativo de Determinacao dos Parame-

tros Atmosféricos

A determinagdo dos parametros atmosféricos estelares (temperatura efetiva, gravidade
superficial, metalicidade e velocidade de microturbuléncia) é feita por um processo itera-
tivo.

O processo parte da metalicidade retirada da literatura, que é utilizada na deter-
minagao da temperatura efetiva por calibracdo fotométrica (ver subsegao 3.3.1). E feita
entao a determinagao da gravidade superficial utilizando massa obtida por diagramas evo-
lutivos (ver se¢ao 3.4). Em seguida é determinada uma temperatura efetiva pelo ajuste
de perfis de Ha (ver subsegao 3.3.2). Esta é promediada com a fotométrica e é feita a
determinagdo da metalicidade e da velocidade de microturbuléncia (ver se¢do 3.5) por
analise espectroscopica. A temperatura fotométrica é reavaliada em funcao da nova me-
talicidade e a nova estimativa é promediada com a temperatura de Ha. A iteracao é
repetida pelo menos uma vez, partindo da determinacao da gravidade superficial. Se na
segunda iteracao os parametros atmosféricos forem iguais aos da iteracao anterior, o pro-
cesso convergiu e é interrompido. Se nao, faz-se uma terceira iteracao e nova comparacao
dos parametros. O processo prossegue até a convergéncia.

Um fluxograma do processo pode ser visto na figura 3.1. Os parametros atmosféricos
utilizados como dados de entrada em cada passo sao os dados de saida do passo anterior. A

temperatura efetiva utilizada é sempre a média das ultimas determinagoes por fotometria
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e ajuste de perfil de Ha para todas as estrelas, com excecao de HD 9562 e HD 128620.
Como HD 9562 nao teve espectro de Ha observado, apenas a temperatura fotométrica foi

utilizada. Como HD 128620 é muito brilhante, e sua fotometria nao é confidvel, apenas a

[Fe/H] da literatura

Calcular T (fotometria)
usando [Fe/H] daliteratura

temperatura de Ha foi utilizada.

/

Determinar log g

'

Determinar T (Ha)

'

- T (forometia) + Ty(Ha)
2
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Determinar [Fe/H] e §

!

Calcular T (fotometria)
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_ T, (fotometia) + T, (Ha)
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Os parametros
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s80 iguais aos
daiteracéo
anterior?

FicuraA 3.1: Fluxograma légico do processo de determinagao dos
parametros atmosféricos. Detalhes do processo sao descritos no

texto.
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3.2 Modelos de Atmosfera e Funcoes de Particao

As determinacoes das temperaturas efetivas pelo ajuste de perfis tedricos de Hea, assim
como as determinacoes das abundancias elementares, tanto utilizando LEs quanto sintese
espectral, fazem uso de modelos de atmosferas. Os modelos utilizados sao os de Edvards-
son et al. (1993), gentilmente cedidos pelo Dr. Bengt Edvardsson da Universidade de
Uppsala, Suécia. Estes modelos foram calculados segundo as hipoteses usuais de camadas
plano-paralelas, fluxo constante nas camadas e equilibrio termodinamico local (ETL). Os
modelos levam em consideragao o bloqueamento por linhas e a inclusao de um grande
numero de linhas, anteriormente desconhecidas, soluciona o problema da baixa opacidade
no ultravioleta. A conveccao é tratada pela aproximacao de comprimento de mistura,
com parametro [/H, = 1,5. As leis T(7) s@o interpoladas por um cddigo gentilmente
cedido pela Dra. Monique Spite do Observatorio de Paris-Meudon-Nancay, Franca. Para
o calculo dos modelos de atmosfera utilizamos [Fe/H] como metalicidade.

As funcoes de particao utilizadas em todas as etapas deste trabalho foram calculadas
segundo a aproximacao polinomial de Irwin (1981) para todos os elementos, com excegao
do Th. Para o Th foram utilizadas funcoes de particao calculadas a partir de dados de
H. Holweger, que constam em Morell et al. (1992) como “private communication”. Os
dados de Irwin nao sao adequados porque, para os estados ionizados uma e duas vezes
do Th, ele escalona dados de um elemento de massa menor ao longo de seqiiéncias iso-
eletronicas, por falta de dados para o Th em si. Ja Holweger realizou seus calculos da
maneira usual, somando um grande nimero de niveis atomicos, para o Th e nao para um

elemento de massa semelhante.

3.3 Determinacao das Temperaturas Efetivas

3.3.1 Temperatura Efetiva por Calibracao Fotométrica

Na tabela 3.1 listamos os dados fotométricos levantados na literatura, juntamente com
as metalicidades utilizadas no primeiro passo do processo iterativo de determinagao dos
parametros atmosféricos. A tinica estrela que nao consta da tabela é HD 128620 (a Cen A),
pois, como dissemos, ela é muito brilhante e sua fotometria é pouco confidvel. As cores
(b—y) de Grgnbech & Olsen (1976, 1977) e Crawford et al. (1970) estao originalmente no
sistema fotométrico de Olsen (1983). Como a calibracao que utiliza (b—y) foi desenvolvida

no sistema de Olsen (1993), convertemos os dados dos trabalhos citados acima segundo a
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relagao

(b — ¥)otsen1993 = 0, 8858 (b — ¥)olsen1983 + 0, 0532,
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(3.1)

que é a equagao 1 de Olsen (1993). Os valores que constam na tabela ja sdo os convertidos.

As metalicidades foram determinadas exclusivamente por andlises espectroscopicas.

TABELA 3.1: Dados fotométricos e metalicidades para as estrelas da amostra.

As metalicidades tiradas da literatura foram utilizadas apenas na determinacao

das temperaturas fotométricas no primeiro passo do processo iterativo.

HD (B—V) Ref. (b—y) Ref. (V—K) Ref. Ref. (Bp—Vr) Ref. [Fe/H] Ref.
2151 0.62 1 0.379 3 — - 2.597 11 — - -0,11 15
9562 0.64 1 0.408 3 1.422 13 2.585 10 0.709 14 +0,13 16
16417 0.66 1 0.412 3 - - — 0.730 14 40,00 17
20766 0.64 1 0.404 4 1.537 13 2.586 5 — — —0,22 18
20807 0.60 1 0.383 4 — — 2.592 5 — — —0,22 18
22484 0.58 1 0.363 3 1.363 13 2.608 5 0.626 14 —0,13 19
22879 0.54 2 0.369 3 - - — 0.581 14 —0,84 20
30562 0.62 1 0.403 3 1.410 13 2.610 5 0.709 14 40,27 21
43947 — — 0.377 6 — — 2.598 6 0.604 14 —0,33 19
52298 0.46 2 0.320 3 - - — 0.500 14 —0,84 22
59984 0.54 1 0.354 7 - - 2.599 5 0.566 14 —0,75 23
63077 0.60 1 0.387 5 — - 2.590 5 - - —-0,78 23
76932 0.53 1 0.368 5 1.410 13 2.595 5 0.556 14 —0,76 16
102365 0.66 1 0.411 3 - - 2.588 6 - - —0,28 24
131117 0.60 1 0.389 4 — - 2.621 9 0.662 14 40,09 16
160691 0.70 1 0.433 3 — - - 0.786 14 40,27 24
196378 0.53 1 0.369 5 - - 2.609 5 0.579 14 —0,44 23
199288 0.59 2 0.393 6 - - 2.588 6 0.638 14 —0,66 25
203608 0.49 1 0.338 8 1.310 12 2.611 8 0.522 14 —0,67 23
Referéncias:

1. HofHleit & Warren (1995) 14. Perryman & ESA (1997)

2. Mermilliod (1987) 15. Castro et al. (1999)

3. Olsen (1994) 16. Gratton et al. (1996)

4. Olsen (1993) 17. Gehren (1981)

Z' gfﬁnbiigé&) Olsen (1976, 1977) 18. del Peloso et al. (2000)
. Olsen

7. Manfroid & Sterken (1987) ;?) gilﬁfme:nj ((129%08(;)

8. Crawford et al. (1970) ' .

9. Olsen & Perry (1984) 21. da Silva & Porto de Mello (2000)

10. Crawford et al. (1966) 22. Hartmann & Gehren (1988)

11. Hauck & Mermilliod (1998) 23. Edvardsson et al. (1993)

12. Koornneef (1983) 24. Porto de Mello (2002)

13. di Benedetto (1998) 25. Axer et al. (1994)
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As calibragoes utilizadas sao as de Porto de Mello (1996):

T (K) = 7747 — 3016 (B—V) {1 — 0, 15 [Fe/H]}, oc=65K (3.2)
Tt (K) = 8481 — 6516 (b—y) {1 — 0,09 [Fe/H]}, oc=5K (3.3)
Ter(K) = 8974 — 2880 (V—K) + 440 (V-K)?, o=50K (3.4)
Ter(K) = /5 — 2,349, c=T0K (3.5)
Tet(K) = 7551 — 2406 (By—V7) {1 — 0,2 [Fe/H]}, oc=64K (3.6)

As temperaturas fotométricas médias para cada estrela foram determinadas pelo mé-
todo da maxima verossimilhanca, ou seja, tomando uma média ponderada com o inverso

do quadrado das incertezas como pesos:

N N
- Tefi
Ta=) 7 [ 2
- g;
i=1 ? i=1

onde N é o nimero de calibracoes usadas. A incerteza da temperatura fotométrica média

(3.7)

SM|»—

¢ obtida através da expressao de Beers (1953):

N
Zi:l 02‘2.

o(média) = RE

(3.8)

Como nem todas as estrelas téem dados fotométricos para todas as cores, a incerteza da
temperatura média varia entre 27 K e 37 K. Dada a pequena variacao das incertezas da
temperatura média (£5K), adotamos um valor tnico - o(média) = 32K - para todas as

estrelas.

3.3.2 Temperatura Efetiva pelo Ajuste do Perfil de Ha

Os perfis das linhas de Balmer ja foram estudados detalhadamente por diversos autores
(Gehren 1981; Fuhrmann et al. 1993, 1994; Gratton et al. 1996; Cowley & Castelli 2002)
e mostraram-se, para estrelas frias, muito sensiveis a variagoes de temperatura efetiva
mas pouco sensiveis a variacoes de gravidade superficial, velocidade de microturbuléncia,
metalicidade e parametro de comprimento de mistura. Dentre todas as linhas de Balmer,
Ha é a menos sensivel a temperatura efetiva. No entanto, diversos fatores tornam Ha
mais adequada a determinacao da temperatura do que as outras: menor sensibilidade
aos outros parametros atmosféricos, menor contaminacao do perfil por linhas metalicas,
comprimento de onda no qual os CCDs tém maior eficiéncia qiiantica (o que permite a

obtengao de espectros com maior razao S/R).
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Pela comparagao de perfis tedricos calculados para diferentes temperaturas efetivas
com espectros observados, podemos estimar estas. Para tanto foram utilizados os espec-
tros obtidos no LNA (segao 2.5). O cddigo utilizado no célculo dos perfis tedricos foi
desenvolvido a partir das rotinas originais de Praderie (1967), gentilmente cedidas pela
autora. O codigo leva em consideracao os alargamentos radiativo, Doppler, Stark e de res-
sonancia utilizando a teoria quase-estatica. O alargamento Stark é calculado pelo método
de Vidal et al. (1971) e o alargamento de ressonancia segundo Cayrel & Traving (1960).

A determinacao da temperatura efetiva é feita com a ajuda de um codigo, desenvol-
vido por Magalhaes & da Silva (1990), que permite visualizar o espectro observado de
Ha e cinco perfis tedricos calculados para diferentes temperaturas. Nosso procedimento
consistiu em calcular um perfil teérico para a temperatura fotométrica e 4 outros com
variagoes de —100 K, =50 K, +50 K e +100 K. A regiao central da linha nao é considerada
na comparacao dos perfis tedricos com o espectro observado porque é formada nas cama-
das superiores da atmosfera, onde a aproximacao do ETL nao é mais véalida. Somente
a partir de 1A do centro a anglise se torna confidvel. Muito longe do centro, o perfil
perde sensibilidade a variacoes de temperatura porque se aproxima assintoticamente do
continuo (se confundindo com perfis de outras temperaturas). A regido mais adequada
para andlise se situa entre 1A e 7A do centro da linha.

Como forma de verificar a precisao do procedimento e determinar alguma correcao,
caso seja necessaria, determinamos a temperatura efetiva do Sol, utilizando o espectro do

céu diurno. Para tanto foram adotados os seguintes parametros atmosféricos para o Sol:

o T = 5777K (Neckel 1986)
e log g(cm/s?) = 4,44
e [Fe/H] = 0,00 (por definigao)

e velocidade de microturbuléncia £ = 1,15 km/s (Edvardsson et al. 1993)

A temperatura estimada foi de 5767 K (ver figura 3.2). Para compensar esta pequena
discrepancia, uma correcao aditiva de +10 K foi aplicada a todas as temperaturas efetivas
determinadas por ajustes de perfis de Ha.

O erro interno das estimativas de temperaturas efetivas pelo ajuste de perfis de Ha
foi estimado utilizando o Sol como referéncia. A influéncia das incertezas dos parametros
atmosféricos (gravidade superficial, metalicidade e velocidade de microturbuléncia) foi
avaliada modificando estes, independentemente, de valores considerados como represen-

tativos dos seus erros provaveis e redeterminando a temperatura efetiva. A influéncia
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FI1GURA 3.2: Ajuste de perfis teéricos de Ha para a determinacao
da temperatura efetiva do Sol. A linha cheia é o perfil observado, a
tracejada é o perfil calculado para a temperatura adotada (5767 K)
e as pontilhadas sao perfis diferindo de —100K, —50K, +50K e
+100 K.

da incerteza do tragado do continuo foi determinada estimando nova temperatura efetiva
apos ter multiplicado os fluxos do espectro do céu por 1,002, porque o ajuste polinomial
do continuo dos espectros na regiao de Ha tem erro-padrao interno médio o = 0,002. A
incerteza derivada do erro pessoal da escolha do perfil tedrico que melhor ajusta o espectro
observado foi estimada em ~20 K e o erro gerado pelas diferencgas do perfil escolhido para
cada uma das asas, azul e vermelha, também em ~20K. O erro interno total é obtido
pela raiz quadrada da soma dos quadrados das incertezas (mutuamente independentes)

descritas acima, e vale 43K (ver tabela 3.2)

3.3.3 Temperaturas Efetivas Adotadas

A temperatura efetiva adotada para cada estrela foi a média aritmética da temperatura
fotométrica média e de Ha. A incerteza da temperatura adotada foi determinada pela
equacao 3.8 utilizando as incertezas das temperaturas que entraram na média (32 K para

a fotométrica média e 43 K para Ha), resultando em 27 K.
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TABELA 3.2: Incertezas das Temperaturas Efetivas Determinadas

pelo Ajuste de Perfis da Linha de Balmer Ho

Parametro Erro provavel — Erro provavel

no parametro na temp. efetiva

Continuo 0,2% 25K
log g 0,2 dex 20K
[Fe/H] 0,08 dex 5K
£ 0,1 km/s 5K
Pessoal — 20K
Dif. entre asas - 20K

TOTAL — 43K

30
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3.4 Determinacao das Gravidades Superficiais

As gravidades superficiais foram calculadas em func¢ao da luminosidade e da massa pela

conhecida expressao

T
log (i) — log (%) + 4 log (T f ) 40,4 (Mo — My), (3.9)

9ge ef©

na qual adotamos M, ;o = 4,75. Este valor é derivado de Vo) = —26,75 (Neckel 1986), re-
sultando em My = 4,82 e tomando CB) = —0,07. Substituindo também a temperatura

efetiva e gravidade superficial solares obtemos:
log g = log (m/m@) +4 log(Tef) + 0,4 My, — 12, 51. (3.10)

As massas foram estimadas com a ajuda dos diagramas evolutivos de Gen92/93. Nes-
tes diagramas sao tracadas curvas evolutivas para 0,80, 0,90, 1,00, 1,25 e 1,50 massas
solares para 5 diferentes metalicidades (Z = 0,0010, 0,0040, 0,0080, 0,0200 e 0,0400, onde

Ze = 0,0188). A luminosidade das estrelas é determinada pela expressao

L= L1024 o= Ma) (3.11)
com

My = my + CB — 5 log (?) (3.12)

onde 7 é a paralaxe da estrela em milisegundos de arco.

Para obtermos as correcoes bolométricas CB utilizamos a tabela VIII de Habets &
Heintze (1981), que contém temperaturas efetivas e corregoes bolométricas para estrelas
da seqiiéncia principal, e ajustamos um polinomio de terceiro grau aos pontos com tempe-
raturas efetivas entre 5510 K e 6400 K (faixa esta que engloba as temperaturas das estrelas
da amostra). No trabalho citado, a CB solar vale —0,34. Somamos entdao +0,27 mag a

expressao obtida, da maneira a termos CBr = —0,07. O polinomio ajustado é
CB = —58, 848039 + 0,027199 x — 4, 215436 10 % 2% 4 2, 195577 10~ 2* (3.13)

Para diagramas de cada metalicidade, uma estimativa de massa é obtida por inter-
polacao entre as curvas de mesma massa para cada estrela. Nem todas estrelas tém valores
para todas metalicidades, pois em alguns diagramas algumas estrelas nao estao localiza-
das entre curvas (ver figura 3.3 para um exemplo de diagrama evolutivo para Z = 0,0200

com as estrelas plotadas). Uma interpolacao nao-linear é feita em metalicidade, segundo
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a fungdo m = a — b - ¢Z (ver figura 3.4 para um exemplo para HD 9562). A metalicidade

é obtida pela expressao

7 =7 10Fe/H (3.14)

1.0 —

| z=0,0200

0.0 -

log(L/L,)

-05

S S S E S S S R S S S S
3.85 3.80 3.75 3.70

log T_(K)

FicuraA 3.3: Exemplo de um diagrama evolutivo com curvas de
mesma massa para Z = 0,0200. As massas estao indicadas junto as
curvas. Cada quadrado representa uma estrela da amostra, e o Sol

esta representado pelo simbolo ®.

A massa do Sol determinada pelos diagramas evolutivos é de 0,972m). Para compen-
sar esta pequena discrepancia, uma corregao aditiva de 40,028 m¢ foi aplicada a todas
as massas estelares obtidas pelos diagramas.

A incerteza da determinacao da massa é fungao da posigao da estrela no diagrama HR.
Estrelas que se encontram em posicoes nas quais as curvas de diferentes massas estao muito
proximas tém maiores erros. No entanto, para fins de simplificacao, iremos adotar um
erro médio de 0,03 mg) para todas as estrelas. A incerteza da gravidade superficial pode
ser obtida aplicando a equacgao 3.10 as regras de propagacao de erros, com as quais se

obtém que

O'log g - \/Ufog(m/mQ) _'_ 16 ‘ 0'120g ch, (315)
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FicurA 3.4: Exemplo de uma interpolagao em metalicidade en-
tre diagramas evolutivos (HD 9562). A curva ajustada tem forma
funcional m = a — b - cZ. O valor de Z usado na interpolacao est4

assinalado com uma seta no eixo das abcissas.

onde o erro da magnitude absoluta bolométrica foi considerado desprezivel. Tomando
as massas estelares e temperaturas efetivas tipicas da nossa amostra (1mg e ~6000 K),
temos olog 1., = 1,9-107% € Olog(m/mzy) = 1,3-1072, 0 que nos dé 014 , = 0,02. Este erro
nao leva em consideracao os erros intrinsecos dos calculos dos diagramas evolutivos, que

sao de dificil avaliacao.

3.5 Determinacao das Velocidades de Microturbu-

léncia e Metalicidades

As velocidades de microturbuléncia e metalicidades foram determinadas por analise es-
pectroscépica detalhada, diferencial em relacao ao Sol. Numa analise diferencial, o Sol é
tratado da mesma forma que as outras estrelas da amostra: os espectros sao obtidos sob
as mesmas condi¢oes, com as mesmas resolucoes e razoes sinal/ruido e com os mesmos
equipamentos; os modelos de atmosfera e cdédigos de andlise utilizados sao os mesmos.

Deste modo, os erros sistematicos e eventuais efeitos nao-ETL que afetam a andlise sao
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semelhantes, se cancelando parcialmente. Foram utilizadas medidas de LEs de linhas de

Fel e Fell nos espectros do Sol e das estrelas obtidos com o espectrografo FEROS.

3.5.1 Medicao das Larguras Equivalentes

Nao estamos interessados apenas nas linhas de ferro que sao utilizadas como medida de
metalicidade, mas também nas de outros elementos que contaminam as regices espectrais
das linhas de Th1I em 4019,13 A (V, Cr, Mn, Co, Ni, Ce e Nd) e de EulIl em 4129,72 A (T4,
V, Cr, Co, Ce, Nd e Sm). Uma lista inicial das linhas a serem medidas foi montada com
base em Moore et al. (1966), Steffen (1985), Cayrel de Strobel & Bentolila (1989), Brown
& Wallerstein (1992), Furenlid & Meylan (1990) e Meylan et al. (1993). Linhas muito
fortes, com LEs superiores a 110 mA no Sol, foram descartadas. Estas linhas se encontram
na regiao saturada da curva de crescimento, o que aumenta muito a dependéncia da
abundancia determinada através delas com a velocidade de microturbuléncia. Todas as
linhas julgadas suficientemente isoladas de asas de linhas fortes e de linhas fracas em suas
asas, foram selecionadas.

Nem todas as ordens de cada espectro foram utilizadas, tendo sido feita uma selecao
de acordo com os critérios descritos a seguir. Ordens que nao contém um ntumero signifi-
cativo de linhas dos elementos desejados foram eliminadas. O que se entende por “nimero
significativo” varia de elemento para elemento. Todas as ordens que contém linhas dos ele-
mentos menos representados no espectro, como o Nd e o Ce, foram selecionadas, enquanto
que ordens que contém apenas um pequeno numero de linhas de elementos bem represen-
tados, como o Cr e o Ti, foram eliminadas. Ordens com comprimento de onda inferior a
4000 A foram desconsideradas por terem uma forte densidade de linhas, o que rebaixa o
continuo e torna dificil a identificacao de janelas para normalizacao. Além disto, se torna
muito dificil selecionar linhas suficientemente isoladas e sem contaminacoes. Ordens com
comprimento de onda acima de 7000 A foram desconsideradas por serem excessivamente
contaminadas por linhas atmosféricas. Foram selecionadas 11 ordens (9, 14, 15, 16, 19,
20, 21, 22, 24, 27 e 30), cujos limites em comprimento de onda se encontram na tabela 3.3.
Estas ordens abrangem uma cobertura total de 1326 A.

O perfil tedrico das linhas espectrais é denominado perfil de Voigt. Ele resulta da
convolucao do perfil de Lorentz, que domina as asas das linhas, com o perfil gaussiano,
que domina a regiao central. O perfil de Lorentz das asas tem sua origem no alargamento
colisional e se torna mais evidente em linhas fortes (LE > 110mA). Portanto, linhas fracas

e moderadamente intensas tém seus perfis tedricos quase totalmente gaussianos. O perfil
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TABELA 3.3: Ordens selecionadas nos espectros FEROS. Sao apre-
sentados os limites em comprimento de onda de cada ordem in-

teira e da parte utilizada apés o corte da descontinuidade (ver

subsecao 2.3.2)

Ordem Limites (A) Limites (A)
(ordem completa) (ordem cortada)
9 4039—-4192 4102—-4192
14 4442—-4608 4508—-4608
15 4532—-4704 4600—4704
16 4627—-4802 4695—4802
19 4935—-5115 5007—-5115
20 5047—-5238 5080—5235
21 5164—5355 5238—-5355
22 5287—5487 5365—5485
24 55515762 5630—5762
27 6001—-6228 6087—6228
30 6530—6777 6625—6777
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observado de uma linha é a convolugao de seu perfil tedrico com um perfil instrumental,
caracteristico do espectrografo utilizado. Este perfil instrumental é gaussiano. Para a
resolucao dos espectros FEROS a largura do perfil instrumental é muito maior que a
largura do perfil teérico das linhas, dominando completamente a convolugao. Assim, os
perfis observados das linhas podem ser ajustados por gaussianas com excelente acuracia.
As LEs das linhas foram determinadas pela integral do perfil gaussiano ajustado as linhas,
0 que permite levar em consideracao a area total das asas e nao apenas a area da parte
da gaussiana isolada de contaminacoes.

Como forma de checar a precisao das LEs medidas, plotamos nossas larguras equiva-
lentes para o Sol contra as medidas por Meylan et al. (1993). As LEs de Meylan et al.
(1993) foram medidas por ajustes de perfis de Voigt no atlas solar, que tem poder resolu-
tor e razao sinal /ruido altissimos (R = 522.000 e S/R = 3000, entre 4500 A e 6450 A). Das
172 linhas medidas por nds no Sol, 81 tém medidas feitas no atlas solar. A relagao entre
as medidas, que pode ser vista na figura 3.5, apresenta baixa dispersao (¢ = 2,9 mA) e
alto coeficiente de correlagao linear (R = 0,994), comprovando a qualidade das medidas

de larguras equivalentes. Esta relagao, a saber

(3.16)

LEMeylan et al. 1993 = (1,03463 £ 0,00649) - LEqgt0 trabalhos

foi utilizada para corrigir todas as larguras equivalentes no Sol e em todas as estrelas da
amostra. A diferenca percentual média entre as nossas medidas e as do atlas solar é de
—2,5%, nao apresentando tendéncias com a largura equivalente do atlas (ver figura 3.6).
Os maiores desvios percentuais para as linhas mais fracas sao esperados por serem estas
mais sujeitas a erros. Mais de 86% das linhas concordam a um nivel de 10%.

Nem todas as linhas que foram medidas no Sol o foram em todas as estrelas. Dada
a dispersao de 2,9mA na comparacio das LEs medidas por nés com as de Meylan et al.
(1993), descartamos todas as linhas de Fe com LEs menores que 6 mA (~ 20). Linhas
mais fracas foram permitidas para os outros elementos, visto que estes contam com um
nimero mais reduzido de linhas, e um corte em 6 mA seria muito restritivo. Quando o
codigo utilizado na medicao das LEs ajusta uma gaussiana ao perfil de uma linha, ele
nao sé nos fornece a LE como também a largura a meia altura (FWHM, do inglés full-
width half~-mazimum) e a profundidade. Para linhas de comprimento de onda préximos,
existe uma relagao linear entre a LE e a profundidade. Foram feitos graficos de LE versus
profundidade para todas as linhas de Fe, em intervalos de comprimento de onda de 250 A.
Todas as linhas com diferengas maiores que 20 da relagao linear foram descartadas (ver

exemplo na figura 3.7). Linhas de Fe também sofreram selegao pela analise da FWHM.
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Ficura 3.5: Comparacao entre as LEs medidas por nés no Sol
com as medidas no atlas solar por Meylan at al. 1993. A linha
cheia é a bissetriz do quadrante e a linha pontilhada é um ajuste

linear. Parametros da relagao encontram-se na figura.

Esta nao apresenta tendéncia com a LE e varia aleatoriamente dentro de um limite estreito
(poucas dezenas de mA). Foram feitas entdo médias das FWHM, novamente em faixas
de 250 A de LE. Todas as linhas que tinham FWHM diferindo mais de 20 da média
foram descartadas. Como exemplo, na faixa de 6500 A a 6750 A em HD 43947, as linhas
de Fe tem FWHM = 0,235 +0,030. Uma linha, em 6745.105 A, foi descartada por ter

FWHM = 0,325. Esta linha pode ter alguma contaminacao nao detectada durante a

selecao, ou pode estar afetada por ruido.

3.5.2 Analise Espectroscoépica

Para todas as linhas medidas no Sol, foram determinados valores de log ¢gf denominados
“solares”. O cédigo utilizado é baseado em rotinas originalmente desenvolvidas pela
Dra. Monique Spite, e fornece o loggf que torna a abundancia calculada a partir da
linha igual & abundancia solar padrao fornecida por Grevesse & Sauval (1998). Para cada

estrela, todas as abundancias elementares foram determinadas usando estes log g f solares.
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FicurA 3.6: Diferengas percentuais entre as LEs medidas por
nés no Sol e as medidas no atlas solar por Meylan at al. 1993.
As linhas cheias horizontais representam as diferencas percentuais
médias para as duas faixas de LEs (menores e maiores que 20 mA)
e as linhas pontilhadas representam estes valores médios somados

e subtraidos aos seus desvios padrao (+10).

O processo de determinacao das metalicidades e velocidades de microturbuléncia é
iterativo. Primeiramente calcula-se as abundancias estelares de ferro linha a linha por
um cédigo muito semelhante ao descrito acima. A tunica diferenca é que, desta vez, os
log g f sao fixos e a abundancia é calculada para cada linha. A metalicidade do modelo de
atmosferas é modificada e novas abundancias sao calculadas até que a abundancia média
das linhas de ferro seja igual a abundancia usada para o célculo do modelo. Entao é
avaliada a velocidade de microturbuléncia.

A velocidade de microturbuléncia é obtida pela andlise da tendéncia num grafico de
[Fe/H] versus LE para todas as linha de Fe. Uma reta é ajustada e considera-se que a
velocidade de microturbuléncia utilizada no calculo das abundancias é a correta se o coe-

ficiente angular da reta for desprezivel frente ao erro de sua determinagao (< 0,25-0), ou
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FiGUrA 3.7: Exemplo de gréafico de profundidade versus LE para
linhas de Fe (HD 43947; linhas entre 6500 A e 6750 A). A linha cheia
representa um ajuste linear, e as linhas pontilhadas representam

este ajuste somado de £20. Uma linha eliminada esta assinalada.

seja, se a abundancia nao depender da LE das linhas (ver exemplo gréfico na figura 3.8).
Se o coeficiente angular nao for desprezivel, modifica-se o valor da velocidade de micro-
turbuléncia e recalculam-se as abundéancias. O processo iterativo volta entao a andlise
da metalicidade (pardgrafo anterior). Quando houver convergéncia da metalicidade e da
velocidade de microturbuléncia, termina o processo. E importante ressaltar que a tempe-
ratura efetiva e a gravidade superficial permanecem sempre constantes.

Na pratica, o processo é feito por um cédigo, desenvolvido por Ronaldo Oliveira da
Silva (Observatério do Valongo/UFRJ) e pelo Dr. Gustavo F. Porto de Mello, no qual
a metalicidade e a velocidade de microturbuléncia sao variados automaticamente e a
tendéncia de [Fe/H] versus LE é avaliada numericamente, sem a geragao de grafico.

As abundancias de Fe obtidas através de linhas de Fel e Fell concordam muito
bem entre si, suas diferencas sendo sempre menores que as dispersoes entre as linhas
(ver tabela 3.7). Estas diferencas nao exibem dependéncia com nenhum parémetro at-
mosférico. Assim, verificamos que o equilibrio de ionizacao foi satisfeito em nossa analise.

As abundancias de Fe adotadas foram as obtidas pelas médias de todas as linhas de Fel
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e Fell, para cada estrela.

As incertezas da metalicidade foram determinadas pelo mesmo método utilizado na
determinagao das incertezas das abundancias dos outros elementos (ver subsegao 3.7.1).
As incertezas da velocidade de microturbuléncia foram determinadas variando esta até
que o erro do coeficiente angular da reta que ajusta aos dados [Fe/H]| versus LE fosse igual
ao proprio coeficiente. Verificamos que as incertezas encontradas apresentam dependéncia

com a metalicidade, podendo ser divididas em trés faixas:
0,05km/s se [Fe/H]> —0,30

oe =4 0,13km/s se —0,67<[Fe/H]< —0,30
0,23km/s se [Fe/H]< —0,67

0.40 I —————
L HD9562 Coeficiente angular da reta ajustada
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Ficura 3.8: Exemplo de grafico utilizado na determinacao de
velocidade de microturbuléncia. A linha é um ajuste linear, cujo

coeficiente angular esta assinalado.
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3.6 Parametros Atmosféricos Adotados

Os valores finais adotados para os parametros atmosféricos das estrelas da amostra se

encontram na tabela 3.4.

TABELA 3.4: Parametros atmosféricos adotados. Os erros das tem-
peraturas efetivas e gravidades superficiais sao os mesmos para to-

das as estrelas: 27K e 0,02 dex, respectivamente.

HD  Tu(K) logg [Fe/H opym € (km/s) o
2151 5854 3,98 —0,03 0,09 1,32 0,05
9562 5794 3,95 40,16 0,09 1,45 0,05
16417 9918 4,07 40,13 0,09 1,38 0,05
20766 5706 450 —0,21 0,09 1,01 0,05
20807 5865 448 —-0,23 0,10 1,18 0,05
22484 6023 4,11 -0,03 0,09 1,44 0,05
22879 5849 434 -0,76 0,12 0,69 0,23
30562 5869 4,09 +0,19 0,09 1,51 0,05
43947 5889 432 —-0,27 0,10 1,02 0,05
52298 6253 441 -0,31 0,10 1,44 0,13
59984 5908 3,96 —-0,67 0,11 1,07 0,13
63077 5733 4,15 -0,76 0,11 0,78 0,23
76932 5850 414 —-0,84 0,11 0,84 0,23
102365 5663 443 —-0,29 0,09 1,05 0,05
128620 5813 4,30 +0,26 0,09 1,23 0,05
131117 5904 3,96 +0,10 0,09 1,49 0,05
160691 5706 419 40,28 0,09 1,27 0,05
196378 6029 397 =037 0,10 1,64 0,13
199288 5760 4,35 —=0,59 0,10 0,84 0,13
203608 6022 431 -0,67 0,11 1,18 0,23




Capitulo 3. Parametros Atmostéricos e Abundancias Elementares 42

3.7 Determinacao das Abundancias Elementares

As abundancias dos demais elementos analisados foram determinadas com o mesmo cédigo
utilizado na determinacao das abundancias de Fe. No entanto, neste caso os parametros
atmosféricos utilizados foram os adotados para cada estrela. Os log gf utilizados foram
solares, obtidos com o mesmo processo usado na determinacao dos log gf das linhas de
Fe.

As abundancias foram obtidas pela média aritmética simples da abundancia de todas
as linhas do elemento, independente do estado de ionizagao. Quando a dispersao entre
as abundancias obtidas para cada linha era menor ou igual a 0,10 dex, foram eliminadas
aquelas cuja abundancia correspondente divergisse em mais do que 20 da média. Quando
a dispersao era maior do que 0,10 dex, foram eliminadas aquelas que divergissem em mais
de 1o. O numero de linhas mantidas, apds estes cortes, consta das tabelas que contém as
abundancias adotadas (tabelas 3.7 a 3.10) - ver se¢ao 3.8. Tabelas contendo comprimento
de onda central, identificacao do elemento e de seu estado de ionizacao, potencial de
excitagao do nivel inferior da transicao eletronica, log gf solar e as LEs, para todas as
linhas mantidas em cada estrela, encontram-se no apéndice A.

comprimento de onda as LEs de todas as linhas mantidas, para todas as estrelas

Elementos com nimeros impares de barions possuem spin nuclear nao-nulo, cuja in-
teragao com o spin eletronico quebra a degenerescéncia de subniveis eletronicos gerando
um desdobramento destes denominado estrutura hiperfina (EHF). O que seria apenas uma
linha com um comprimento de onda definido se torna um série de linhas com comprimen-
tos de onda proximos e intensidades menores, cujo centro de gravidade coincide com o que
a linha teria se nao houvesse EHF. A soma destas varias componentes atrasa a saturacao
da linha, diminuindo a opacidade no seu centro e fazendo com que uma abundancia maior
do que a verdadeira seja inferida para a linha. Para resolucoes da ordem da do FEROS,
o perfil das linhas que téem EHF importante permanece gaussiano, e as LEs podem ser
medidas por ajuste de gaussianas. A EHF foi levada em conta para 8 linhas de Co nos
espectros FEROS e 3 nos espectros CES (regiao da linha do ThII), 6 linhas de Mn (FE-
ROS) e 6 linhas de V (FEROS). Para o Ce, Nd e Sm a EHF também seria, teoricamente,
importante. Mas na prética, para estes elementos, o efeito é desprezivel ou as linhas sao
suficientemente fracas para que a abundancia inferida independa da adocao ou nao da
EHF (Steffen 1985). A linha de Eull em 4129,72 A também teve sua EHF levada em
consideracao, assim como seu desvio isotdpico (ver capitulo 4 e apéndice B).

Para as linhas de V e Mn, os comprimentos de onda das componentes de cada linha
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foram tomados da lista de linhas de Kurucz (2003). Para as linhas de Co e para a
linha de Eu, as componentes foram calculadas por nds. As listas de linhas destes trés
elementos, com todas as componentes e uma descricao detalhada do calculo do Co estao
no apendice B.

As abundancias dos elementos para os quais foi considerada a EHF sao obtidas com um
codigo derivado do que é utilizado para os elementos sem EHF| utilizando as LEs medidas
com ajustes gaussianos. Os log gf solares foram determinados forcando a abundancia ob-
tida pelo cédigo com as LEs solares a concordar com a abundancia solar padrao fornecida
por Grevesse & Sauval (1998) e mantendo fixos os valores relativos para cada componente
de acordo com os calculados por White & Eliason em 1933 e tabelados em Condon &
Shortley (1967). Para as 3 linhas de Col que se encontram na regido do Thll e para a
linha de Eull, foram calculados log g f de cada componente com base nos log g f totais de
laboratério de cada linha, mantendo as intensidades relativas fixas pelos valores de White

& Eliason. A andlise prossegue de maneira idéntica aquela dos elementos sem EHF.

3.7.1 Determinacao dos Erros das Abundancias Elementares

As abundancias elementares determinadas utilizando LEs medidas estao sujeitas a trés
fontes de erros: erros dos parametros atmosféricos, das larguras equivalentes e dos mode-
los atmosféricos. Se estes erros fossem independentes um do outro, o erro total poderia
ser estimado pela raiz quadrada da soma dos quadrados dos erros. No entanto, nao ha
independéncia estatistica entre os erros, o que pode ser visto facilmente quando lembra-
mos do carater iterativo do processo de andlise. Assim sendo, a composicao quadratica
dos erros nos fornece uma estimativa do erro maximo. Dada a complexidade da interde-
pendéncia dos erros, que torna praticamente impossivel a separacao destes, utilizaremos
a composicao quadratica como estimativa.

Escolhemos quatro estrelas como padroes dos erros da amostra, com temperaturas
efetivas e metalicidades extremas: HD 160691 (rica e fria), HD 22484 (rica e quente),
HD 63077 (pobre e fria) e HD 59984 (pobre e quente). Preferimos nao usar HD 203608
pois ela nao tem nenhuma linha de V ou Nd medida, o que impossibilitaria a estimativa
dos erros das abundancias destes elementos (ver figura 3.9). Inicialmente determinamos
os erros da abundancia do Fe. Para tanto, avaliamos a influéncia das diversas fontes de
erro independentemente. A influéncia das incertezas da temperatura efetiva, gravidade
superficial e velocidade de microturbuléncia foram obtidas recalculando as abundancias

de Fe usando os parametros atmosféricos adotados, mas modificando independentemente
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cada um destes parametros, somando os seus erros (+27 K, +0,02dex e +0,05km/s para
as estrelas ricas e de +0,23km/s para as estrelas pobres, respectivamente). A diferenca
entre a abundancia de Fe adotada e a obtida com o parametro modificado é a nossa

estimativa do erro causado pela incerteza do parametro.

T T T T T T T
6300 | 4
| |
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FiGurA 3.9: Estrelas escolhidas como padroes na determinacao
das incertezas das abundancias. A estrela HD 203608 nao foi es-
colhida por nao ter linhas medidas de V e Nd, apesar de ter
parametros ainda mais extremos que HD 59984. As temperaturas

efetivas e metalicidades sdo as adotadas.

A influéncia de incertezas das LEs foi determinada recalculando as abundancias utili-
zando LEs modificadas de valores percentuais que foram obtidos pela comparacgao das LEs
solares medidas por nés com as de Meylan et al. (1993) (ver figura 3.6). Esta comparagao
permite a estimativa de erros originados nas incertezas da medida das LEs em si, como
por exemplo erros causados por ruido no espectro, e também originados pela incerteza
da determinacao do continuo. A diferenca percentual entre as duas medidas apresenta
dispersao de 15% para as linhas com LE menor que 20mA e 5% para aquelas com LE
maior que 20A. As LEs das linhas de Fe foram, entdo, aumentadas destes valores per-
centuais. Isto so foi realizado para as duas estrelas padrao ricas. Para as estrelas pobres,

a influéncia de erros do continuo é maior do que a estimada pela comparacao das LEs
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solares, porque as LEs sao consideravelmente menores. Em compensagao, os erros da de-
terminacao do continuo sao menores, porque as janelas de continuo sao mais numerosas e
maiores. Foram entao comparadas as LEs de HD 22879 e HD 76943, que sao duas estrelas
pobres com parametros atmosféricos muito semelhantes, em particular com iguais tem-
peraturas efetivas. Neste caso, foram comparadas apenas linhas de Fel, com o objetivo
de minimizar o efeito da diferenca de log g entre as estrelas. As diferencas percentuais
obtidas sdo de 19% para linhas com LE menores que 15mA e 5% para LEs maiores que
15mA (ver figura 3.10). A influéncia dos erros dos log gf solares utilizados é advinda,
principalmente, das incertezas das LEs solares. Os erros das abundancias causados pelas
incertezas dos log g f sao quase sempre iguais aos erros causados pelas incertezas das LEs
propriamente ditas, variando no maximo em 0,01 dex (Porto de Mello 2002). Assim sendo,
adotamos como erro causado pelas incertezas de log gf os mesmos valores determinados

para a influéncia de incertezas das LEs.
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FicurA 3.10: Diferencas percentuais entre as LEs medidas para li-
nhas de Fel em HD 22879 e HD 76932. As linhas cheias horizontais
representam as diferencas percentuais médias para as duas faixas de
LEs (menores e maiores que 15 mA) e as linhas pontilhadas repre-
sentam estes valores médios somados e subtraidos de seus desvios
padrao (+10).
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A influéncia da incerteza da metalicidade na abundancia de Fe é o préprio erro do Fe.
Ou seja, a rigor, a determinacao do erro da abundancia do Fe é um processo iterativo.
Como passo inicial, as abundancias de Fe foram modificadas do valor da dispersao média
entre as linhas de Fe, para todas as estrelas da amostra (0,07dex). Como pode ser
apreciado na tabela final da andlise dos erros das abundancias [elemento/H] (tabela 3.5),
a influéncia da incerteza da metalicidade é extremamente baixa. O erro causado pela
incerteza deste parametro teria de ser 0,04 dex maior do que é para que a incerteza final
da abundancia de Fe fosse aumentada de 0,01 dex. Num segundo passo, a abundancia do
Fe seria modificada de seu erro total estimado pela composicao quadratica de todas as
fontes de incerteza (obtidas no passo anterior). Mas, dada a pouca sensibilidade a este
parametro, o primeiro passo foi suficiente. Os erros adotados para as outras estrelas foram
determinados pela média ponderada dos erros das quatro estrelas padrao, utilizando como
pesos o inverso das distancias da estrela em questao a cada uma das estrelas padrao, no
plano Te vs. [Fe/H].

Os erros para os outros elementos foram estimados da mesma maneira que os erros do
Fe. Apesar de termos atribuido, para cada estrela, um erro da abundancia de Fe calculado
individualmente, um valor tnico de 0,10dex foi adotado para uso na determinacao dos
erros das abundancias dos outros elementos, dada a pouca sensibilidade das abundancias
a metalicidade do modelo.

E importante ressaltar que os erros calculados pelo processo descrito acima sao para
as abundancias em relagao ao hidrogénio, ou seja, [elemento/H]. Os erros das abundéancias
em relacao ao Fe sao consideravelmente menores, pois o Fe sofre modificacoes no mesmo
sentido que os outros elementos quando ha variacao em algum parametro, e assim os erros
se cancelam parcialmente. Os erros de [elemento/Fe| (ver tabela 3.6) podem ser obtidos
simplesmente subtraindo os erros de [Fe/H] dos erros de [elemento/H].

Uma comparagao dos erros calculados para [elemento/H] com as dispersoes entre as
linhas de um mesmo elemento mostra que os erros sao quase sempre maiores que as dis-
persoes. Isto demonstra que, apesar das incertezas das LEs serem a principal contribuicao
para os erros das abundancias, as incertezas dos outros parametros nao podem ser des-
prezadas. Alguns fatores, como proximidade em comprimento de onda ou potencial de
excitacao, podem contribuir para um acordo fortuito entre as linhas, diminuindo artifi-
cialmente a dispersao entre elas. Nos raros casos em que a dispersao entre as linhas é
maior que o erro calculado, adotamos como erro de [elemento/H] a dispersao no lugar do
valor calculado. Comparando os erros calculados de [elemento/Fe] com as dispersoes, po-

demos ver que as dispersoes sao, quase sempre, consideravelmente maiores que os valores
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calculados. Novamente, adotamos o maior dos dois valores como erro de [elemento/Fe].
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3.8 Abundancias Elementares Adotadas

Nas tabelas 3.7 a 3.10 sao apresentadas as abundancias adotadas para todos os elementos
que foram analisados utilizando LEs, em relacao ao H. O nimero de linhas utilizado na
determinacao da abundancia de cada elemento varia de estrela para estrela por trés mo-
tivos. Em algumas estrelas, algumas linhas nao puderam ser medidas por se encontrarem
fora da regiao normalizada, visto que as janelas utilizadas para efetuar a normalizacao
dos espectros FEROS sofrem variacao segundo caracteristicas especificas de cada espectro,
como razao sinal/ruido e intensidade das linhas espectrais. Em segundo lugar, sempre
existe a possibilidade de que uma determinada linha tenha seu perfil destruido por raios
c6smicos no CCD ou ruido. Finalmente, algumas linhas foram eliminadas por fornece-
rem abundancias que destoavam muito fortemente da média de todas as linhas daquele
elemento (ver segao 3.7).

As abundancias de que precisamos para as sinteses das linhas de Th e Eu sao relativas
ao hidrogénio, ou seja, [elemento/H]. No entanto, como forma de verificar a qualidade
e possiveis problemas em nossas determinagoes de abundancias, tracamos os graficos de
[elemento/Fe] vs. [Fe/H], que podem ser vistos nas figuras 3.11 a 3.19. Como estes gréficos
sao a ferramenta mais basica no estudo da EQG, e seus comportamentos esperados sao
razoavelmente bem conhecidos, eles evidenciam melhor possiveis problemas do que gréficos
[elemento/H] vs. [Fe/H]. O Sol também foi plotado, pois deve ser considerado como mais
um objeto de nossa amostra. Todos os graficos tém os mesmo limites na abscissa e
na ordenada, de modo a facilitar comparacoes. Em alguns casos, é clara a existéncia
de alguns outliers, ou seja, pontos com abundancias problematicas pois estao em claro
desacordo com um comportamento facilmente identificaivel. Nos casos mais marcantes,
as abundancias destes elementos foram substituidas, quando de seu uso nos calculos de
sintese espectral das linhas do Th e Eu (ver capitulo 4), pelos valores que teriam se
tivessem concordancia perfeita com o comportamento evidenciado no grafico. Para tanto,
foram ajustadas curvas exponenciais aos pontos bem comportados. As abundancias de Nd
e V para HD 196378 e HD 203608, que nao tém linhas destes elementos, foram estimadas
também desta maneira. Qutliers identificados nas figuras como possiveis nao sofreram
este tratamento. Poderia se pensar que as abundancias discrepantes seriam indicios de
peculiaridades quimicas. No entanto, as estrelas que apresentam estas discrepancias as
apresentam para apenas alguns dos elementos analisados. Se houvesse variacoes reais nas
abundancias, se esperaria que estas se reproduzissem em todos os elementos gerados pelo

mesmo processo nucleossintético. Como exemplo, as estrelas que apresentam problemas
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nas abundancias de Ni, que é gerado pelo processo-e, nao apresentam problemas nas
abundancias de Co, que é gerado pelo mesmo processo. Isto indica que as anomalias no Ni
nao sao reais. E necessdrio ressaltar que as quatro estrelas que apresentam elementos com
alguma inconsisténcia em suas abundancias (HD 59984, HD 63077, HD 76932 e HD 203608)
sao pobres em metais, com [Fe/H] < —0,67, e portanto sdo mais sensiveis a ruidos e erros

do posicionamento do continuo.
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[CelFe]

FicuraA 3.11: Diagrama [Ce/Fe| vs. [Fe/H] para as 20 estrelas da

amostra e para o Sol.

[Cr/Fe]

FiGurA 3.12: Diagrama [Cr/Fe| vs. [Fe/H] para as 20 estrelas da

amostra e para o Sol.
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F1cura 3.13: Diagrama [Nd/Fe] vs. [Fe/H] para as 18 estrelas da

amostra que tiveram a abundancia deste elemento determinada e

para o Sol. Um possivel outlier (HD 59984) estd indicado.
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F1GUura 3.14: Diagrama [Ni/Fe| vs. [Fe/H] para as 20 estrelas
da amostra e para o Sol. Dois provéaveis outliers (HD 63077 e

HD 76932) estdo indicados. A curva continua é um ajuste expo-

nencial aos pontos bem comportados.
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FI1GURA 3.15: Diagrama [Sm/Fe] vs. [Fe/H] para as 20 estrelas da

amostra e para o Sol.

0.6 - -

04

0.2 -

[Ti/Fe]

0.0 I \ SRS {

HD203608
-0.2 |- -

-1.0 -0.8 -0.6 -0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4
[Fe/H]

F1GURA 3.16: Diagrama [Ti/Fe] vs. [Fe/H] para as 20 estrelas
da amostra e para o Sol. Um claro outlier (HD 203608) esta indi-
cado. A curva continua é um ajuste exponencial aos pontos bem

comportados.
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F1GURA 3.17: Diagrama [V/Fe| vs. [Fe/H] para as 18 estrelas da
amostra que tiveram a abundancia deste elemento determinada e
para o Sol. Um claro outlier (HD 63077) esta indicado. A curva

continua é um ajuste exponencial aos pontos bem comportados.

T T T T T T T
0.6 | J
04 | -
@ 02 | -
= I HD63077 HD203608
0.0 T = e :
—
0.2 | -
0.4 | 1 | 1 | 1 | 1 | 1 1 | |
10 08 06 -04 02 0.0 0.2 0.4

[Fe/H]

Ficgura 3.18: Diagrama [Mn/Fe| vs. [Fe/H] para as 20 estre-
las da amostra e para o Sol. Dois provaveis outliers (HD 63077 e
HD 203608) estao indicados. A curva continua é um ajuste expo-

nencial aos pontos bem comportados.
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FicurA 3.19: Diagrama [Co/Fe] vs. [Fe/H] para as 20 estrelas
da amostra e para o Sol. Um claro outlier (HD 203608) estd indi-
cado. A curva continua é um ajuste exponencial aos pontos bem

comportados.



Capitulo 4
Sintese Espectral

A determinacao das abundancias de Th e Eu é feita com a ajuda de uma tunica linha de
absorcao de cada um destes elementos. A tnica linha forte e ndo contaminada o suficiente
para permitir uma analise confiavel da abundancia do Th é a linha de ThII localizada
em 4019,13 A. Mesmo assim, esta linha encontra-se misturada a diversas outras, e faz-
se necessario utilizar a técnica de sintese espectral na andlise. Uma outra linha citada
na literatura, localizada em 4086,5A, é fraca demais, apesar de bem mais isolada de
contaminagoes. O Eu também sé conta com uma linha forte e nao contaminada o suficiente
para permitir uma acurada determinacao de sua abundancia. No entanto, esta linha de
FEull, localizada em 4129,72 A, tem um perfil significativamente nao-gaussiano, o que nos
impede de determinar sua LE de maneira confiavel, sendo necessario fazer uso de sintese
espectral. Em estrelas de outros tipos espectrais e outras classes de luminosidade, como
em gigantes, por exemplo, é possivel utilizar outras linhas de Th e Eu. No entanto, isto
nao ocorre para as estrelas de nossa amostra (anas e subgigantes de tipos espectrais F
tardio e G).

O cédigo utilizado no célculo do espectro sintético foi desenvolvido pela Dra. Monique
Spite, e gentilmente cedido pela autora. Este codigo calcula o espectro sintético com base
numa lista de linhas com seus respectivos parametros atomicos. Os parametros necessarios
sao log g f e potencial de excitagao do nivel inferior da transi¢ao (x) em eV. Os modelos de
atmosfera utilizados nos calculos foram os mesmos que os da andlise através de LEs (ver
subse¢ao 3.3.2). Os parametros atmosféricos utilizados foram os adotados (ver tabela 3.4).
O cédigo efetua a convolugao do espectro sintético com um perfil gaussiano, cuja largura
é dada pelo usuario, e com um perfil de rotacao, sendo vseni um parametro de entrada,

também definido pelo usudrio.
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4.1 Eurédpio

4.1.1 Determinacao das Abundancias

Nos célculos do espectro sintético da linha de Eull em 4129,72 A foram levados em con-
sideracao a estrutura hiperfina e o desvio isotdpico desta (ver tabela B.12). Por conta
destes fenomenos, o perfil desta linha é marcadamente nao-gaussiano, apresentando a asa
azul mais pronunciada do que a vermelha, como pode ser visto no detalhe da figura 2.9.

A lista de linhas utilizadas na sintese da regiao em torno da linha do Eu II foi construida
com base nas listas de Kurucz (2003) e do Vienna Atomic Line Database - VALD (Kupka
et al. 1999). Inicialmente foram mantidas todas as linhas encontradas entre 4128 4 A e
4130,4 A, nas referidas listas. O primeiro corte aplicado eliminou todas as linhas de ele-
mentos ionizados 2 ou mais vezes e todas as linhas cujo potencial de excitagao do nivel
inferior da transigao fosse maior do que 10eV, uma vez que estas nao sao observadas nas
fotosferas de estrelas com temperaturas tao baixas quanto as da nossa amostra. Foram
entao calculados espectros sintéticos para as quatro estrelas com extremos de temperatura
efetiva e metalicidade (HD 22484, HD 59984, HD 63077 e HD 203608; ver figura 3.9), utili-
zando log g f de laboratério. As linhas que apresentaram LEs menores do que 0,01 mA nas
quatro estrelas foram descartadas. A linha de ScT em 4129,750 A, citada como importante
por Mashonkina & Gehren (2000), apresenta LE desprezivel nas 4 estrelas padrao. Foram
mantidas 22 linhas de Ti, V, Cr, Fe, Co, Nb, Ru, Ce, Pr, Nd, Sm e Dy, além da prépria
linha de Eu. Os comprimentos de onda adotados foram os da lista do VALD. Com o in-
tuito de melhorar o ajuste do espectro sintético ao espectro observado do Sol, trés linhas
artificiais de Fel (Lawler et al. 2001; Koch & Edvardsson 2002) foram acrescentadas a
lista final, que se encontra na tabela 4.1.

Adotamos 1,8km/s para a velocidade de rota¢do projetada (vseni) do disco solar
integrado (Mashonkina 2000; Mashonkina & Gehren 2000). A largura do perfil gaussiano
utilizado para levar em consideracao a macroturbuléncia e o alargamento instrumental
foi obtida pelo ajuste da linha de FeIl em 4128,742 A, que é suficientemente livre de
contaminagoes, em especial em sua asa azul (Woolf et al. 1995; Koch & Edvardsson
2002). Os loggf solares foram determinados mantendo as abundancias fixas em seus
valores solares (Grevesse & Sauval 1998) e ajustando o espectro sintético ao espectro
observado do Sol. Apenas as linhas mais fortes, de Ti, Cr e Fe, puderam ter seus log g f
ajustados. As linhas mais fracas tiveram seus loggf mantidos fixos em seus valores de

laboratorio, que foram retirados da lista do VALD. Foi adotado para a linha de Eull o
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TABELA 4.1: Linhas utilizadas na sintese da linha de Eull em
4129,72 A. A linha de EulI foi substituida, nos célculos, pelas com-

ponentes de sua estrutura hiperfina, segundo a tabela B.12. Estao

assinaladas para quais linhas foi determinado log gf solar; para as

outras foi utilizado o valor de laboratorio.

A (A)  Elemento x (eV) loggfces loggfreros loggf solar  Obs.
4128,742 Fell 2,580 —3,832 —3,554 v
4129,000 Crl 4210  —2,603 —2,603
4129,040 Rul 1,730 —1,030 —1,030
4129,147 PriI 1,040 —0,100 —0,100
4129,159 Till 1,890 —2,330 —2,210 v
4129,166 Til 2,320 +0,131 40,251 v
4129,165 Crl 3,010 —1,948 —1,948
4129,174 Cell 0,740 —0,901 —0,901
4129,196 Crl 2,910 —1,374 —1,254 v
4129,220 Fel 3,420 —2,280 —2,160 v
4129,220 Sm IT 0,250 —1,123 —1,123
4120425  DyIl 0,540 —0522  —0,522
4129426 NbI 0,090 —0,780  —0,780
4129,461 Fel 3,400 —2,180 —1,920 v
4129,530 Fel 3,140 —3,425 —3,455 v artificial
4129,610 Fel 3,500 —3,700 —3,730 v artificial
4129.643  Til 9240  —1,987  —1,087
4129,657 Til 2780  —2,297 —2,297
4129,721 Eull 0,000 +0,173 40,173 EHF
4129,817 Col 3,810 —1,808 —1,808
4129,837 NdII 2,020 —0,543 —0,543
4129,965 Fel 2,670  —3,390 —3,290 v artificial
4129,994 VI 2,260 —1,769 —1,769
4130,037 Fel 1,560 —4,195 —4,030 v
4130,038 Fel 3,110 —2,385 —2,225 v
4130,068 Fel 3,700  —3,763 —3,763
4130,073 Crl 2910 —1,971 —1,971

Referéncias: ver texto.
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valor de log g f determinado por Komarovskii (1991) e a sua abundancia foi modificada até

*

o espectro sintético ajustar o observado.* O processo é iterativo, exigindo modificacoes
alternadas do perfil gaussiano (que muda a forma das linhas) e dos loggf (que muda
as LFEs da linhas). Como foram utilizados espectros da regiao do Eu provenientes de
dois instrumentos diferentes (FEROS e CES), o processo de ajuste dos loggf solares e
abundancia solar do Eu foi executado duas vezes. A abundancia solar absoluta de Eu
obtida foi +0,50 para o FEROS e 40,40 para o CES. O valor de [Eu/H] para uma estrela
pode ser obtido subtraindo valor solar de sua abundéancia na escala absoluta (log e(Eu), —
log e(Eu)@). Nafigura 4.1 podemos ver o espectro observado do Sol obtido com o FEROS,
juntamente com o resultado da sintese e as principais linhas que compoem o espectro total.

Para a sintese do Eu nas estrelas da amostra, foram utilizadas as abundancias [ele-
mento/H] dos elementos presentes na regiao espectral em questao determinados utilizando
LEs nos espectros FEROS (ver tabelas 3.7 a 3.10). Pequenos ajustes foram permitidos as
abundancias de Ti, Cr e Fe (dentro dos erros de suas determinagoes) de modo a melhorar
o ajuste do espectro sintético. As abundancias dos elementos para os quais nao medimos
nenhuma linha foram determinadas escalonando as abundancias solares seguindo algum
elemento que seja produzido pelo mesmo processo nucleossintético. Achamos por bem
escalonar também as abundancias do Sm, em vez de utilizar as abundancia por nés deter-
minadas, porque estas o foram com apenas uma linha e os resultados apresentam grande
dispersao e auséncia de comportamento bem definido (ver figura 3.15). O Sm e o Dy
foram escalonados seguindo o Eu (produgdo majoritaria pelo processo-r) e o Nb, Ru e
Pr seguiram o Nd (produgao pelos processos r e s), de acordo com Burris et al. (2000).
Note-se que a influéncia destas linhas é marginal, posto que elas sao muito fracas e nao
estao centradas na linha do Eu. As velocidades de rotacao projetadas vseni e o perfil

gaussiano de alargamento instrumental e de macroturbuléncia foram determinadas pelo

*Convém ressaltar que, quando realizamos o ajuste do espectro solar, podemos modificar a abundancia
de um determinado elemento, ou seu log g f. Estes procedimentos sdo totalmente equivalentes, visto que a
abundancia aparece multiplicada pelo g f nas equacoes que descrevem o perfil de uma linha de absorcao, e
o efeito de modificar um é o mesmo que o de modificar o outro. Como nossa anéalise é diferencial em relagao
ao Sol, apenas razoes de abundéancias sao importantes para nds, e nao as abundancias absolutas. Se um
determinado elemento tém diversas linhas, é necessério ajustar seus log g f, visto que modificagoes em sua
abundancia influenciariam todas as linhas da mesma maneira, nao sendo possivel corrigir os diferentes
desvios entre o espectro observado e as linhas. Se hd apenas uma linha, a escolha de qual parametro é
modificado, a abundéancia ou o log g f, é apenas uma questao de praticidade durante a analise. Escolhemos
modificar a abundancia do Eu porque a linha é composta por 32 componentes, e é muito mais pratico

modificar um pardmetro (a abundéancia) do que 32 (os log gf das componentes).
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lJ lJ l lJ
Crl eCell Smil Nbl

Fluxo normalizado

] A A A ] A A A ] A A A ]
4128.8 4129.2 4129.6 4130.0

A (A)

FIGURA 4.1: Regido espectral da linha de Eull em 4129,72 A, para
o Sol. As duas linhas espessas representam o espectro sintético total
e a linha de Eull. As linhas finas representam as linhas mais fortes
da regiao, incluindo duas linhas artificiais de Fel. Os pontos sao o

espectro observado FEROS para o Sol.

ajuste da linha de FeIl em 4128,742 A.

Para as estrelas que tém mais de um espectro observado, a sintese foi feita de maneira
independente para cada um deles e os resultados foram promediados. Entre espectros di-
ferentes de uma mesma estrela nao foram encontradas diferengas maiores do que 0,02 dex.
Exemplos de sintese espectral da regiao do Eu podem ser vistos na figura 4.2 para as duas
estrelas com abundancias extremas deste elemento que foram observadas com o FEROS
e com o CES (HD 63077 e HD 160691). A maior amostragem dos espectros CES permite
um maior discernimento da EHF da linha do Eu, mesmo sendo o poder resolutor destes

espectros aproximadamente igual ao dos espectros FEROS.
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As abundancias de Eu obtidas com espectros CES e FEROS sao comparadas na fi-
gura 4.3. Um ajuste linear foi calculado, e a expressao resultante foi utilizada para corrigir
as abundancias de Eu determinadas com os espectros do FEROS para o sistema do CES.
Conseguimos assim dois conjuntos de abundancias de Eu: um totalmente homogéneo,
obtido com espectros FEROS, e outro obtido parcialmente com espectros do CES e par-
cialmente com espectros do FEROS corrigidos para o sistema CES. Plotamos entao as
abundancias [Eu/Fe] vs. [Fe/H]| para ambos conjuntos de dados, de modo a poder analisar
qual apresenta menos dispersao, e poder entao escolher um como adotado (ver figura 4.4).
Ajustando uma reta aos dados, observamos uma dispersao o ligeiramente menor para o

conjunto de dados no sistema CES e, por isto, adotamos este conjunto para as andlises

subsequientes.
T T T T T T T T T T T T T T T T A T
0.2 | i
L ‘m i
01| -
0.0 | i
0.1 | i
i L ]
—
I -0.2 . .
=} i Z J
u, ,
-0.3 //’ _ -
| /. ——[EuMH], = [EuM],_.. |
-0.4 - ****** Ajuste linear: -
I [EuH] = -0,00462 + 0,96480 *[EuwH] . . |
os L (+0,00459)  (+0,01638) i
' R = 0,999
M. 0=0,011 1
-0.6 " 1 " 1 " 1 " 1 " 1 " 1 " 1 " 1 " 1
-06 -05 -04 03 -02 -01 00 01 02 03
[Eu/H]

FEROS

Ficura 4.3: Comparacao entre as abundancias de Eu determi-
nadas utilizando espectros CES e FEROS. A linha cheia é a bis-
setriz do quadrante, e a linha tracejada é um ajuste linear, cujos

parametros estao na figura.
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[Eu/Fe]
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F1curA 4.4: Diagrama [Eu/Fe] vs. [Fe/H] para as 20 estrelas da
amostra. Sao apresentadas as abundancias obtidas com os espectros
CES e FEROS. As retas cheia e tracejada sao ajustes lineares a
estes dois conjuntos de dados, cujas dispersoes estao indicadas na

legenda. Note que os dados do CES sao ligeiramente melhores que

os do FEROS.

4.1.2 Determinacao das Incertezas

As incertezas das abundancias de [Eu/H| foram estimadas num processo muito semelhan-
te ao utilizado para as abundancias determinadas com o uso de LEs, para as mesmas
quatro estrelas. No lugar de HD 59984 como estrela pobre e quente, foi usada HD 203608,
que tem temperatura efetiva maior. Os parametros atmosféricos foram variados indepen-
dentemente e as sinteses refeitas. A incerteza do posicionamento do continuo é o fator
preponderante na incerteza das abundancias de Eu. A incerteza do continuo é maior para
estrelas ricas, pois estas tém linhas de absorcao mais fortes, que rebaixam o continuo apa-
rente, dificultando a localizagao de boas janelas para efetuar a normalizacao. Para estimar
a influéncia da incerteza do continuo, multiplicamos o fluxo dos espectros das estrelas ri-
cas (HD 22484 ¢ HD 160691) por 0,98 e o das estrelas pobres (HD 63077 ¢ HD 203608) por
0,99, e refizemos a andlise. As incertezas de [Eu/H], [Eu/Fe], [Th/H], [Th/Fe| e [Th/Eu]

para as estrelas padrao podem ser vistas na tabela 4.3, ao final da subsecao 4.2.2. As in-
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certezas da metalicidade e do continuo dominam claramente os erros das abundancias de
Eu. Variacoes na velocidade de microturbuléncia nao apresentam efeitos na abundancia
do Eu. Isto ocorre porque a estrutura hiperfina da linha a alarga tanto que a torna pra-
ticamente nao-saturada, conforme encontrado por Woolf et al. (1995, WTL95), Lawler
et al. (2001) e Koch & Edvardsson (2002, KE02). Os erros das abundancias relativas
ao Fe ([elemento/Fe]) foram obtidas simplesmente subtraindo os erros de [Fe/H] dos de
[elemento/H], como foi feito com os erros dos elementos com LEs medidas. Da mesma
forma, os erros de [Th/Eu] foram obtidos subtraindo os erros de [Eu/H] dos de [Th/H]. Os
erros totais sao obtidos compondo quadraticamente os erros associados a cada parametro.
Como na analise de erros da subsecao 3.7.1, os erros adotados para as outras estrelas fo-
ram determinados pela média ponderada dos erros das quatro estrelas padrao, utilizando
como pesos o inverso das distancias da estrela em questao a cada uma das estrelas padrao,
no plano Te vs. [Fe/H|. As abundéancias [Eu/H], [Th/H] e [Th/Eu], com seus erros em
relacao ao H e ao Fe, para todas as estrelas da amostra estao na tabela 4.4, também no
final da subsecao 4.2.2.

Efeitos nao-ETL nas abundéancias derivadas pela linha de Eull em 4129,72 A foram
calculados por Mashonkina & Gehren (2000). O nivel fundamental se mostra ligeira-
mente subpovoado e os demais niveis ligeiramente superpovoados. Isto acarreta em uma
pequena diferenga nas abundancias que seriam obtidas caso nosso método trabalhasse
com abundancias absolutas. Como aplicamos um tratamento diferencial a anélise, de-
rivando log gf solares, estas pequenas diferencas se cancelam parcialmente, tornando-se
despreziveis (Woolf et al. 1995; Koch & Edvardsson 2002).

4.1.3 Comparacao com Resultados de Outros Autores

Os melhores e mais completos trabalhos com determinagoes de abundancias de FEu em es-
trelas do disco Galdctico sao WTL95 e KE02. Outros trabalhos citados na literatura (But-
cher 1975; Zhao 1994; Gratton & Sneden 1994; Mashonkina & Gehren 2000; Mishenina
& Kovtyukh 2001) apresentam problemas, como amostras muito reduzidas ou andlises
pouco cuidadosas, e nao foram usados para comparacao com nossos dados. A amostra
de WTL95 e KE02 consiste de uma sub-amostra de Edvardsson et al. (1993), e foram
utilizados seus parametros atmosféricos e abundancias de Fe. A abundancia de Eu foi
obtida por sintese espectral da mesma linha que nés utilizamos, localizada em 4129,72 A.
O processo de anélise descrito é fundamentalmente idéntico ao nosso. KE(02 agregaram a

base de dados de WTL95 a sua prépria base por meio de uma simples conversao linear,
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obtida pela comparacao das duas. E esta base de dados conjunta que foi utilizada para
comparagao com nossos dados.

Como nosso objetivo é comparar as abundancias de Eu, e nao as de Fe, corrigi-
mos as abundancias de Fe de Edvardsson et al. (1993) utilizadas por WTL95 e KE02,
transformando-as para o nosso sistema de abundancias. Esta correcao foi obtida por um
ajuste linear ao grafico onde comparamos as abundancias de Fe de Edvardsson et al.
(1993) com as nossas (ver figura 4.5). As abundéncias de [Eu/Fe] de WTL95 e KE02

foram recalculadas, subtraindo os valores corrigidos de [Fe/H] de seus valores de [Eu/H].
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[Fe/H]

Edvardsson et al. 1993

F1GURA 4.5: Comparacao entre as abundéancias de [Fe/H]| deter-
minadas por noés e por Edvardsson et al. 1993. A linha cheia é a

bissetriz do quadrante e a tracejada é um ajuste linear.

Das 125 estrelas de WTL95 e KE02, 11 estao também em nossa amostra. A figura 4.6
mostra a comparagdo entre as abundancias [Eu/H| por nds determinadas com as de
WTL95 e KE02, para estas estrelas em comum. A concordancia é boa, com coefici-
ente de correlacao R = 0,932 satisfatorio e dispersao razoavelmente baixa (o = 0,103),
quando levamos em conta o pequeno nimero de pontos. O ajuste linear nao pode ser
distinguido da bissetriz do quadrante com boa significancia estatistica, visto que tem coe-

ficientes pouco acurados, quando comparados com os erros de suas determinagoes e com a
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dispersao do ajuste. Na figura 4.7 é mostrado um gréfico de [Eu/H] vs. [Fe/H] para todas
as estrelas do nosso trabalho e da base comum de WTL95 e KE02. A comparacgao é per-
feita, e mesmo com uma amostra 6 vezes menor, nossos resultados apresentam dispersao
36% menor (ajustando retas encontramos uma dispersao de 0,050 para nossos resultados
e 0,078 para os resultados de WTL95 e KE02).

Na figura 4.8 podemos ver uma comparacao entre as abundancias [Eu/Fe] por nds
determinadas com as de WTL95 e KE02, para as estrelas em comum. O diagrama [Eu/Fe]
vs. [Fe/H] para as duas bases de dados (figura 4.9) mostra que nossos resultados seguem
exatamente o mesmo comportamento, mas com dispersao menor (0,050 para os nossos
resultados, e 0,078 para os de WTL95 e KE02).

WTL95 e KEO2 demonstraram, através de simulagoes Monte Carlo do espalhamento
dos dados, que este nao é real, mas resultado principalmente de erros observacionais,
analiticos e sistematicos. A comparagao de nossos resultados com os de WTL95 e KE02
demonstra que conseguimos obter um conjunto de abundancias de Eu com alta precisao,
visto que este segue um comportamento semelhante ao ja evidenciado nestes e em ou-
tros trabalhos, mas com dispersao consideravelmente menor. Esta reducao na dispersao
tem origem em diversas melhorias introduzidas na anélise por este trabalho, tais como o
uso de parametros atmosféricos obtidos por nés através de andlise espectral detalhada e

totalmente auto-consistente.
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F1curA 4.6: Comparacao entre as abundancias de [Eu/H] deter-
minadas por nds e por WTL95 e KE02. A linha cheia é a bissetriz

do quadrante e a tracejada ¢ um ajuste linear.
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F1GURA 4.7: Diagrama de [Eu/H] vs. [Fe/H] para as estrelas deste
trabalho e as de WTL95 e KE02. Barras de erro médias para os 2

conjuntos de dados podem ser vistas no canto inferior direito.
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FIGURA 4.8: Comparacao entre as abundancias de [Eu/Fe] deter-

minadas por nds e por WTL95 e KE0O2. A linha cheia é a bissetriz

do quadrante e a tracejada é um ajuste linear.

[Eu/Fe]

. T . T . T . T . T . T .
0.4 o) o) .
I o o O WTL95/KEO2 |
[m]
03l o 5 o o o Este trabalho )
, oo S
° “o
L o i
0,2 ° g © © O@
1 ° ok o o ©
r @~y O oo i
o o o o & 8 o
01 © oo 0m & —
g o 5 0 o
L o 0 0o oo © So i
09 LB LB o
@ © s, o
0,0 - o oY o N
o © Log ©
L go%G®® o i
Sog O
_0,1 - o o D@p -
L SR i
o
-0,2 - ¢) -
0
-0,3 , ] , ] , ] , ] , ] , ] ,
-1,0 -0,8 -0,6 -0,4 -0,2 0,0 0,2
[Fe/H]

0,4

FIGURA 4.9: Diagrama de [Eu/Fe] vs. [Fe/H] para as estrelas deste
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conjuntos de dados podem ser vistas no canto inferior esquerdo.
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4.2 Torio

4.2.1 Determinacao das Abundancias

A lista de linhas utilizadas na sintese da regido em torno da linha do ThII (4018,9 A
a 4019,5A) foi construida de maneira idéntica & lista da a sintese da linha de Eull
(subsegao 4.1.1). Foram mantidas 14 linhas de V, Mn, Fe, Co, Ni, W, Ce e U, além da
propria linha de Th. Os comprimentos de onda adotados foram os da lista do VALD, com
excecao das linhas de Fel em 4019,043 A, Nil em 4019,067 A e Th1I em 4019,130 A, que
foram determinados em laboratério por Learner et al. (1991) com precisao melhor do que
0,0005 A, e das linhas de Col, que foram calculados utilizando os nimeros de onda de
seus niveis eletronicos segundo referéncias contidas nas tabelas B.1 a B.3. Com o objetivo
de melhor ajustar o espectro sintético ao espectro observado do Sol, uma linha artificial
de Fell (Morell et al. 1992; Francois et al. 1993) foi acrescentada a lista final, que se

encontra na tabela 4.2.

TABELA 4.2: Linhas utilizadas na sintese da linha de ThIl em
4019,13 A. As linhas de Col foram substituidas, nos calculos, pelas
componentes de suas estruturas hiperfinas, segundo as tabelas B.1
a B.3. Estao assinaladas para quais linhas foi determinado log g f

solar; para as outras foi utilizado o valor de laboratoério.

A (A) Elemento x (eV) loggfseom loggfcar loggf solar Obs.

4018,986  UII 0,04 ~1,391 ~1,301
4018,999  MnI 4,35 —1,497 —1,497

4019,036  VII 3,75 —2,704 —2,704

4019,042  Mnl 4,67 —1,031 —1,026 v

4019,043 Fel 2,61 ~3,150 ~3,145 v

4019,057  Cell 1,01 —0,470 —0,445 v

4019,067  Nil 1,04 —3,404 —3,329 v

4019,130  ThII 0,00 —0,228 —0,228

4019,132  Col 2,28 ~2,270 ~2,270 EHF
4019,134 VI 1,80 ~1,300 ~1,300

4019,206  Fell 3,00 —5,380 —5,425 v artificial
4019,228 WI 0,41 ~2,200 ~2,200

4019293  Col 0,58 —3,232 —3,232 EHF
4019,297  Col 0,63 —3,769 —3,769 EHF

Referéncias: ver texto.
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A largura do perfil gaussiano utilizado para levar em consideracao a macroturbuléncia
e o alargamento instrumental foi obtida pelo ajuste das linhas de Col em 4019,293 A e
4019,297 A. Os log g f solares foram determinados ajustando o espectro sintético ao espec-
tro observado do Sol e mantendo as abundancias fixas em seus valores solares (Grevesse
& Sauval 1998). Apenas as linhas mais fortes, de Mn, Fe, Ce e Ni, tiveram seus log g f
ajustados. As linhas mais fracas tiveram seus loggf mantidos fixos em seus valores de
laboratoério, que foram retirados da lista do VALD. O log g f da linha de ThII foi mantido
fixo em seu valor de laboratério (Nilsson et al. 2002) e a abundancia foi modificada até
o espectro sintético ajustar o observado. O processo é iterativo, exigindo modifica¢oes
alternadas do perfil gaussiano (que muda a forma das linhas) e dos log gf (que muda as
LEs da linhas). O processo de ajuste dos log ¢ f solares e abundancia solar do Th foi feito
independentemente para cada telescépio usado (3,60m e CAT). A abundancia solar abso-
luta de Th obtida foi -0,01 para o 3,60m e 40,00 para o CAT. Na figura 4.10 podemos ver
o espectro observado do Sol obtido com o 3,60m, juntamente com o resultado da sintese

e as principais linhas que compoem o espectro total.

Fluxo normalizado

05 .

. 1 . 1 . 1 . 1 . 1
4018.9 4019.0 4019.1 4019.2 4019.3 4019.4

A (R)

FIGURA 4.10: Regido espectral da linha de ThII em 4019,13 A, para o Sol.
As duas linhas espessas representam o espectro sintético total e a linha de
ThII. As linhas finas representam as linhas mais fortes da regiao, incluindo
uma linha artificial de FeIl. Os pontos sao o espectro observado CES, obtido

com o telescopio de 3,60m, para o Sol.

Para a sintese do Th nas estrelas da amostra, foram utilizadas as abundancias [ele-



Capitulo 4. Sintese Espectral 76

mento/H] dos elementos presentes na regiao espectral em questao, determinados utilizando
LEs nos espectros FEROS (ver tabelas 3.7 a 3.10). Pequenos ajustes foram permitidos
as abundancias de Mn, Fe, Ce e Ni (dentro dos erros de suas determinagoes) de modo
a melhorar o ajuste do espectro sintético. As abundancias de W, para o qual nao me-
dimos nenhuma linha, foram determinadas escalonando as abundancias solares seguindo
a abundancia do Fe. As abundancias de U foram estimadas partindo da hipdtese sim-
plista de que a abundancia [U/H] no momento da formagao da estrela independe de sua
metalicidade. Aliamos esta hipdtese a uma relacao idade-metalicidade linear muito sim-
plificada, na qual uma estrela com [Fe/H] = —1,00 tem 10 Gano e uma com [Fe/H] = 0,00
tem 4,57 Gano, ou seja, idade(Gano) = 4,57 — 5,43 - [Fe/H], obtendo entao a relacao
[U/H] = —0,50 + 0,37 - [Fe/H]. Note-se que as linhas de W e U estao consideravelmente
afastadas da linha do Th e tém LEs que nao ultrapassam 0,2mA para as estrelas mais
ricas, o que mostra a pequena importancia que tém na determinacao da abundancia do
Th. As velocidades de rotacao projetadas vseni utilizadas foram as determinadas na
andlise do Eu, e o perfil gaussiano de alargamento instrumental e de macroturbuléncia foi
determinado pelo ajuste das linhas de CoI em 4019,293 A e 4019,297 A.

Para as estrelas que tém mais de um espectro observado, a sintese foi feita de maneira
independente para cada um deles e os resultados foram promediados. Entre espectros di-
ferentes de uma mesma estrela nao foram encontradas diferengas maiores do que 0,02 dex.
Exemplos de sintese espectral da regiao do Th podem ser vistos na figura 4.11 para as
duas estrelas com abundancias extremas deste elemento que foram observadas com o CAT
e com o 3,60m (HD 20766 e HD 128620).
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As abundancias de Th determinadas com espectros CES obtidos com o CAT e com
o 3,60m sao comparadas na figura 4.12. Um ajuste linear foi calculado e a expressao
resultante foi utilizada para corrigir as abundancias de Th determinadas com os espectros
do CAT para o sistema do 3,60m, e vice-versa. Conseguimos assim dois conjuntos de
abundancias de Th: um com dados originais do 3,60m somado aos dados CAT corrigidos
para o sistema do 3,60m, e outro com os dados originais CAT somado aos dados 3,60m
corrigidos para o sistema do CAT. Plotamos entao as abundancias [Th/Fe] vs. [Fe/H] para
ambos conjuntos de dados, de modo a poder escolher como adotado o que apresentar
a menor dispersao (ver figura 4.13). Ajustando uma reta aos dados, observamos uma
dispersao ¢ menor para o conjunto de dados no sistema CAT e, por isto, adotamos este
conjunto para as andlises subseqiientes. Assim, nossas abundancias adotadas de Eu e de
Th se encontram num mesmo sistema, relacionado com um mesmo instrumento (CES) e

um mesmo telescopio (CAT).

0.2 T T T T T T T T T
B [Th/H]3,60m = [Th/H]CAT )
ffffff Ajuste linear: o
0.1 | [ThH,, = 001744 + 1,16279* [Th/H] . .
(+0,00915)  (+0,06434) .
R = 0,995 P
0=0,019 m’
0.0 - .
£
3
L -01f -
<
=
-
02 | -
03} - -
et \ 1 \ 1 \ 1 \ 1 \
-0.3 -0.2 -0.1 0.0 0.1 0.2

[Th/H]

CAT

F1GurA 4.12: Comparacao entre as abundancias de Th determina-
das utilizando espectros CES obtidos com o CAT e com o telescépio
de 3,60m. A linha cheia é a bissetriz do quadrante, e a linha trace-

jada é um ajuste linear, cujos parametros estao na figura.



Capitulo 4. Sintese Espectral 79

o
LL
~
e
l|:' -
g —3,60m .
— a e
01k 0 =0,0763 o
O \‘\
0 ------ CAT 0
o =0,0641 OO
0.2 |- -
1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
-1.0 -0.8 -0.6 -0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4

[Fe/H]

F1GurA 4.13: Diagrama [Th/Fe| vs. [Fe/H] para as 20 estrelas da
amostra. Sao apresentadas as abundancias determinadas com os
espectros CES obtidos com o CAT e com o 3,60m. As retas cheia e
tracejada sao ajustes lineares a estes dois conjuntos de dados, cujas
dispersoes estao indicadas na legenda. Note que os dados do CAT

sao melhores que os do 3,60m.

4.2.2 Determinacao das Incertezas

Os erros das abundancias de Th foram estimados através de procedimento idéntico ao
descrito na subsecao 4.1.2 para o Eu. A andlise detalhada das incertezas para as quatro
estrelas padrao se encontra na tabela 4.3 e as abundancias de Th, juntamente com os
erros, para todas as estrelas da amostra podem ser vistos na tabela 4.4. O Th apresenta
sensibilidade semelhante ao Eu no tocante as incertezas dos parametros atmosféricos, mas
sensibilidade muito maior aos erros no posicionamento do continuo (3 a 5 vezes maior que o
Eu). Isto é compreensivel, quando lembramos que a linha do Eu apresenta LEs que variam
entre aproximadamente 20 mA e 90 mA para as estrelas da nossa amostra, enquanto que
a linha do Th é bem mais fraca, com LEs entre 1mA e 8 mA. Além disto, enquanto que a
linha de Eu estd praticamente isolada de contaminagoes, a linha de Th esta localizada na
asa de um conjunto de quatro linhas fortes de Mn, Fe, Ce e Ni e esta sobreposta a uma

linha de VI e uma de Col que tem, dependendo da estrela, LE comparéavel a do Th.
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TABELA 4.3: Andlise dos erros das abundancias de [Eu/H],
[Eu/Fe|, [Th/H], [Th/Fe] e [Th/Eu]. Os erros em relagao ao Fe
sao obtidos subtraindo os erros de [Fe/H] (ver tabela 3.7) dos erros

de [elemento/H].

Err os nas abundéancias de
Param. Aparam. HD [Eu/H] [Eu/Fe] [Th/H] [Th/Fe] [Th/Eu]

160691 | +0,01 +0,00 +0,00 -0,01 —0,01

22484 +0,01 —0,01 +0,01 —0,01 +0,00

Te 2K 63077 | +0,01 | -001 | +0,01 | -0,01 | +0,00
203608 | +0,02 +0,00 +0,01 -0,01 -0,01
160691 +0,01 +0,01 +0,01 +0,01 +0,00
22484 +0,01 +0,01 +0,01 +0,01 +0,00
log g +0,02
63077 +0,01 +0,01 +0,01 +0,01 +0,00
203608 | +0,01 +0,01 +0,01 +0,01 +0,00
160691 | +0,03 +0,02 +0,04 +0,03 +0,01
22484 +0,02 +0,02 +0,03 +0,03 +0,01
[FerH] +0.10 63077 +0,02 +0,02 +0,02 +0,02 +0,00
203608 | +0,01 +0,01 +0,02 +0,02 +0,01
+0,05 ks 160691 +0,00 +0,01 +0,00 +0,01 +0,00

22484 +0,00 +0,01 +0,00 +0,01 +0,00

% 63077 +0,00 +0,03 +0,00 +0,03 +0,00

+i
0,23 km/s 203608 | +0,00 | +0,03 | +0,00 | +0,03 | +0,00

20 160691 | +0,02 —0,04 +0,09 +0,03 +0,07

22484 +0,03 —0,03 +0,10 +0,04 +0,07

.
Continuo ” 63077 | +0,02 | —005 | +011 | +004 | +0,09
203608 | +003 | —003 | +014 | +008 | +011
160691 | 004 | 005 | 010 | 005 | 007
TOTAL 22484 | 004 | 004 | 011 | 005 | 007

63077 0,03 0,06 0,11 0,06 0,09

203608 | 0,04 0,04 0,14 0,09 0,11
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TABELA 4.4: Abundancias [Eu/H], [Th/H] e [Th/Eu], juntamente
com seus erros em relacao ao H e ao Fe, para todas as estrelas da

amostra.

HD [EU/H] €I'r OjewH] | €' I O[Eu/Fe [Th/H] eI OrrrvH) | &Y I OrThiFe [Th/EU] eI'r OrTh/Ey)

2151 | -0,04 0,04 0,05 +0,00 | 0,11 0,06 +0,04 0,08

9562 | +0,05 0,04 0,05 +0,04 | 0,11 0,06 -0,01 0,08

16417 | +0,12 0,04 0,05 +0,06 | 0,11 0,06 —0,06 0,08

20766 | 0,15 0,04 0,05 0,25 0,11 0,06 0,10 0,08

20807 | 0,12 0,04 0,05 0,17 0,11 0,06 0,05 0,08

22484 | 0,01 0,04 0,04 +0,04 | 0,11 0,05 +0,05 0,07

22879 | 0,42 0,04 0,05 —0,58 0,12 0,07 0,16 0,09

30562 | +0,23 0,04 0,05 +0,19 | 0,11 0,06 -0,04 0,08

43947 | 0,18 0,04 0,05 0,11 0,12 0,06 +0,07 0,08

52298 | 0,13 0,04 0,04 0,09 0,12 0,06 +0,04 0,09

59984 | 0,48 0,04 0,05 —0,42 0,12 0,07 +0,06 0,09

63077 | 0,48 0,03 0,06 0,48 0,11 0,06 +0,00 0,09

76932 | 0,48 0,04 0,05 -054 | 0,12 0,07 0,06 0,09

102365| 0,11 0,04 0,05 0,23 0,11 0,06 0,12 0,08

128620| +0,16 0,04 0,05 +0,09 | 0,11 0,06 0,07 0,08

131117] +0,07 0,04 0,05 +0,10 | 0,11 0,06 +0,03 0,08

160691| +0,16 0,04 0,05 +0,09 | 0,10 0,05 0,06 0,07

196378| 0,22 0,04 0,04 0,31 0,12 0,07 0,10 0,09

199288| 0,30 0,03 0,05 0,32 0,11 0,06 0,02 0,09

203608| —0,50 0,04 0,04 —0,46 0,14 0,09 +0,04 0,11




Capitulo 4. Sintese Espectral 82

4.2.3 Comparacao com Resultados de Outros Autores

Apenas dois trabalhos existem na literatura nos quais sao determinadas abundancias
de Th para estrelas do disco Galactico: da Silva et al. (1990) e Morell et al. (1992,
MKB92). No classico trabalho de Butcher (1987), no qual é proposto pela primeira vez
o uso de abundancias de Th em estrelas como nucleocronémetro, nao sao determinadas
abundancias: a razao entre as LFEs das linhas de Th e Nd é adotada como estimativa de
[Th/Nd]. N&o iremos comparar nossos resultados com os de da Silva et al. porque estes
apresentam resultados meramente preliminares para uma base de dados muito pequena,
com quatro objetos. Além disto, neste trabalho nao constam diversos dados importantes
para a comparacao, como as temperaturas efetivas e gravidades superficiais utilizadas.

O trabalho de MKB92 é um aperfeicoamento do de Butcher, utilizando a mesma
amostra de estrelas e os mesmos espectros, mas fazendo uso de modelos de atmosfera
mais modernos e sinteses espectrais mais detalhadas. Das 18 estrelas com [Fe/H] > —1,00
deste trabalho, 6 estdao em nossa amostra. As figuras 4.14 e 4.16 mostram as comparagoes
das abundancias [Th/H] e [Th/Fe| determinadas por nés com as de MKB92, para estrelas
em comum. As figuras 4.15 e 4.17 mostram os graficos [Th/H] vs. [Fe/H] e [Th/Fe] vs.
[Fe/H] para os nossos dados e os de MKB92.

Comparamos a nossa escala de metalicidades com as escalas de MKB92, de modo a ve-
rificar se seria possivel estabelecer transformacoes entre os sistemas. Estas transformagoes
possibilitariam a comparacao entre as abundancias de Th sem influéncia de diferencas nas
metalicidades determinadas (como foi feito para o Eu, na subsecao 4.1.3). A relagao entre
nossos dados e os de MKB92 apresenta uma dispersao muito alta. Se aplicassemos esta
relacao para corrigir as metalicidades de MKB92, valores altos demais seriam obtidos,
chegando a [Fe/H] = +0,60. Nao foi aplicada, entdo, nenhuma corre¢ao as abundancias
de Fe de MKB92.

MKB92 nao apresentam estimativas detalhadas dos erros das abundancias de Th. Os
autores investigaram a influéncia de variagoes de temperatura efetiva, gravidade superficial
e posicionamento do continuo, mas nao de metalicidade e velocidade de microturbuléncia.
Também nao fornecem um valor total para os erros. Os erros das abundancias de Fe nao
sao apresentados. Assim sendo, decidimos por nao incluir barras de erro nas figuras 4.14
a4.17.

A comparacao entre nossas abundancias de Th e as de MKB92, apenas para as estrelas
em comum, mostra que os valores de [Th/H] de MKB92 sao sistematicamente menores

que os nossos, apresentando diferencas entre —0,01 dex, para HD 76932, e —0,39, para
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FIGURA 4.14: Comparagao entre as abundancias de [Th/H] deter-

minadas por nés e por MKB92. A linha é a bissetriz do quadrante.
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F1aurA 4.15: Diagrama de [Th/H] vs. [Fe/H| para as estre-
las deste trabalho e as de MKB92. O Sol é representado pelo

simbolo ©.
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FIGURA 4.16: Comparagao entre as abundancias de [Th/Fe| deter-

minadas por nés e por MKB92. A linha é a bissetriz do quadrante.
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HD 160691 (ver figura 4.14). As diferengas em [Th/Fe| nao sao sistemadticas, variando entre
+0,17 dex, para HD 63077, e —0,21 dex, para HD 102365 (ver figura 4.16). A comparagao
dos diagramas de [Th/H] vs. [Fe/H] e [Th/Fe| vs. [Fe/H], que foram plotados com
todas as estrelas, mostra que a concordancia é boa e os dados seguem um comportamento
semelhante (ver figuras 4.15 e 4.17). A dispersao de nossas abundancias em relagao a
um ajuste linear é 61% menor que a dispersao de MKB92 (0,064 contra 0,165), o que
demonstra a qualidade superior de nossos resultados.

O que faz com que nossos dados apresentem dispersao tao menor que os de MKB927?
Os espectros utilizados por MKB92 sao de boa qualidade, tendo sido obtidos com o CES
ligado ao CAT, com poder resolutor igual ao de nossos dados do CAT (R = 100.000)
e altas razoes sinal/ruido (S/R>100). No entanto, os espectros foram obtidos com um
detector RETICON, e nao com um CCD. Algumas caracteristicas da analise reduzem a
precisao desta, podendo explicar as diferengas com nossas abundancias. Os parametros
atmosféricos utilizados por MKB92 sao altamente heterogéneos. As temperaturas efeti-
vas e gravidades superficiais foram retiradas de Butcher (1987), e este as retirou de dois
trabalhos da literatura, incluindo um catélogo de determinacoes de [Fe/H], ou as deter-
minou ele mesmo, para algumas poucas estrelas. As metalicidades e velocidades de micro
e macroturbuléncia foram determinadas pelos proprios ajustes dos espectros sintéticos.
A precisao dos parametros é tao baixa que as temperaturas efetivas sao apresentadas em
multiplos de 50 K e os outros parametros sao apresentados com apenas uma casa decimal.
MKB92 tiveram sérios problemas ao tentar reproduzir o espectro solar, e necessitaram
introduzir sete linhas artificiais de Fe em sua lista. A linha de Col que se sobrepde a
linha do ThII foi modelada com uma EHF simplificada, com apenas 2 componentes em
vez do conjunto completo de 9 componentes, que foi por nés utilizado (ver figura 4.18
e tabela B.1). A linha de VI em 4019,134 A, que tem contribuicdo nao desprezivel na
sintese, consta na lista de MKB92 como localizada em 4019,154 A. A diferenca de 20 mA
no comprimento de onda da linha pode parecer pequena, mas tem efeitos sensiveis nos

valores finais das abundancias de Th.
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Datacao de Estrelas e do Disco

Galactico

5.1 Datacao Estelar via Diagramas de Is6cronas

Idades foram determinadas para cada estrela utilizando diagramas HR com as curvas
isécronas de Gen92/93. Nestes diagramas sao tragadas curvas para logaritmos das idades
em anos entre 9,0 e 10,1 (com variagao de 0,1) para 5 diferentes metalicidades (Z = 0,0010,
0,0040, 0,0080, 0,0200 e 0,0400, onde Zz = 0,0188). Diagramas para algumas metalici-
dades apresentam curvas para idades maiores, chegando a 10,5.

Segundo Meynet et al. (1993), um overshooting moderado no nucleo convectivo é
necessario para que as observacoes de aglomerados jovens e de idade intermedidria con-
cordem bem com as isécronas, para estrelas com massas maiores do que 1,6 mg). Para
estrelas com massas entre 1,2mg) e 1,6 me), a situagao ¢ incerta; mas para massas abaixo
de 1,2m nao se espera a existéncia de um nucleo convectivo e, portanto, nao se preve
a necessidade do overshooting. Como 18 de nossas estrelas tém massas abaixo deste li-
mite, e mesmo as outras 2 nao tém massas acima de 1,25 m), foram utilizadas as curvas
calculadas sem a inclusao do overshooting.

Para diagramas de cada metalicidade, uma estimativa de idade é obtida por inter-
polacao entre as curvas is6cronas para cada estrela. Nem todas estrelas tém valores para
todas metalicidades, pois em alguns diagramas algumas estrelas nao estao localizadas
entre curvas (ver figura 5.1 para um exemplo de diagrama HR com curvas is6cronas,
para Z = 0,0200, com as estrelas plotadas). As barras de erro de magnitude absoluta

bolométrica foram calculadas pela propagacao dos erros das correcoes bolométricas e

87
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paralaxes na equacao 3.12. Uma interpolagao ou extrapolacao ndao-linear é feita em me-
talicidade, segundo uma exponencial decrescente simples, para estrelas com idades em 4
ou menos diagramas, ou dupla, para estrelas com idades nos 5 diagramas (ver figura 5.2
para um exemplo para HD 9562). A metalicidade Z é obtida pela equacao 3.14.

O logaritmo da idade do Sol em anos, determinado pelas curvas isocronas, é de 9,851.
Adotamos, para o Sol, a idade meteoritica de Bahcall et al. (1995) (4,57 £0,02 Gano), cujo
logaritmo em anos ¢ 9,660. Para compensar esta discrepancia, uma correcao de —0,191

foi aplicada a todos valores obtidos pelas curvas.

) ) ] ) ] )
3,81 3,80 3,79 3,78 3,77 3,76 3,75 3,74

Log T_(K)

Ficura 5.1: Exemplo de um diagrama evolutivo com cur-
vas isocronas para Z = 0,0200. Sao apresentadas curvas para
logidade(ano) entre 9,0 e 10,1, da esquerda para a direita com
passo 0,1, onde as curvas para 9,0, 9,3, 9,6 e 10,1 estao rotuladas.
Cada quadrado representa uma estrela da amostra, e o Sol esta

representado pelo simbolo ®.

Os erros das idades foram determinados para cada estrela individualmente. Estrelas
muito préximas a seqiiéncia principal tém erros maiores, pois nesta regiao do diagrama
HR as curvas is6cronas estao mais préximas umas das outras. Os erros relacionados as in-
certezas da magnitude absoluta bolométrica e da temperatura efetiva foram determinados

avaliando estes erros para cada diagrama, segundo as barras de erro destes parametros,
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FicuraA 5.2: Exemplo de uma interpolagao em metalicidade entre
diagramas HR com curvas isécronas (HD 9562). A curva ajustada
¢ uma exponencial decrescente dupla. O valor de Z usado na in-
terpolacao estd assinalado com uma seta no eixo das abcissas. As
linhas pontilhadas sao para o valor da metalicidade somado e sub-
traido de sua incerteza, e sao usadas para determinar o erro da

idade causado pela incerteza de Z.

e interpolando entre diagramas pela metalicidade adotada. O método de interpolagao
variou segundo o comportamento do erro com a metalicidade. Para estrelas com meta-
licidade muito préxima da de algum diagrama, adotamos o erro daquele digrama (ex.:
HD 196378 e HD 203608). Para algumas estrelas cujos erros aumentam quando aumenta
a metalicidade, porque estas se aproximam da seqiiéncia principal, interpolamos ou extra-
polamos segundo um polinomio de 12 ou 22 grau (ex.: HD 63077 e HD 102365). Algumas
estrelas quase nao apresentam mudanca nos erros de diagrama para diagrama, pois se
encontram numa regiao em que as curvas sao praticamente paralelas ao eixo das tempera-
turas efetivas; para estas, adotamos uma média dos erros de diagramas com metalicidades
proximas a das estrelas (ex.: HD 2151 e HD 16417). Os erros relacionados as incertezas
da metalicidade foram obtidos simplesmente interpolando entre os diagramas utilizando

as metalicidades somadas ou subtraidas de suas incertezas (figura 5.2). Os erros totais
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foram calculados pela composi¢ao quadratica dos dois erros acima descritos (Mpo+Ter €
Z). As idades para cada diagrama e as idades adotadas, juntamente com os seus erros por
diagrama, por fonte (Mpo+Ter € Z) e totais, se encontram na tabela 5.1. A pentltima e
ultima colunas da tabela apresentam os valores adotados, postos na escala em que a idade
do Sol é 4,57 Gano. Observe que as maiores fontes de erro sao, em geral, as incertezas de
Z.

Também foram obtidas as idades estelares utilizando as curvas isécronas de Kim et al.
(2002, Y?), que foram calculadas fazendo uso de parametros fisicos mais modernos do
que as de Gen92/93. Nestas curvas foi considerado um overshooting do nicleo convec-
tivo para massas acima de determinados valores que dependem da metalicidade, e que
afeta algumas de nossas estrelas (ver figura 5.3). As curvas de Y? foram calculadas para
uma mistura nao-solar de metais, levando em consideragao a superabundancia de ele-
mentos alfa ([a/Fe] >0) que se observa em estrelas pobres em metais. Como estimativa
de [a/Fe] utilizamos os valores de [Ti/Fe|, que é o tinico elemento alfa com abundancias
determinadas por nos.

O procedimento de determinacao das idades e erros foi bem mais simples do que
o adotado com as isécronas de Gen92/93. Isto porque os autores disponibilizaram um
codigo para interpolacao entre conjuntos de curvas, que permite gerar curvas para oS
parametros exatos de cada estrela ([Fe/H] e [a/Fe]) e para as idades (em Gano) escolhidas.
Desta forma, nao é necessario realizar interpolacoes em metalicidade entre diagramas
diferentes, bastando ler a idade estelar no diagrama construido para cada estrela. Da
mesma forma, os erros relacionados as incertezas da magnitude absoluta bolométrica e da
temperatura efetiva podem ser obtidos diretamente pela anélise do diagrama especifico de
cada estrela. Os erros relacionados as incertezas de [Fe/H] e de [Ti/Fe| foram determinados
variando estes parametros independentemente, somando-os aos seus erros, construindo
novos diagramas para os parametros modificados, e redeterminando as idades. Os erros
totais foram obtidos compondo quadraticamente os erros das trés fontes (Mpo+Tef, [Fe/H]
e [Ti/Fe]).

As curvas isécronas de Y? ajustam bem o Sol, fornecendo para este uma idade de
4,33 Gano. Para corrigir esta pequena discrepancia, somamos +0,24 Gano a todas as
idades obtidas. Um exemplo de diagrama HR com curvas isécronas de Y? construidas
para os parametros especificos de HD 199288 encontram-se na figura 5.4. As idades ja
corrigidas e seus respectivos erros encontram-se na tabela 5.2. Note que as maiores fontes
de erros sao as incertezas das metalicidades.

Na figura 5.5 podemos ver uma comparacao entre as idades obtidas pelas curvas
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TABELA 5.1: Idades obtidas com as curvas isécronas de Gen92/93 e seus res-
pectivos erros. Sao apresentadas as idades obtidas para cada diagrama HR
com metalicidades diferentes, as abundéancias de [Fe/H], metalicidades Z uti-
lizadas para interpolacdo/extrapolacao entre diagramas, erros causados pelas
incertezas da magnitude absoluta bolométrica, da temperatura efetiva e da
metalicidade, e idades adotadas ja corrigidas (ver texto) com seus respectivos
erros totais. O erro da idade solar é o da determinacao meteoritica de Bahcall
et al. (1995).

L og idade(ano) obtido com curvasisocronas paraZ = Ecguza eg:) Iggric;?:jg(sa:rg)
HD | 00010 00040 00080 00200 00400 |[FEH MusoT. [FelH] ida(';e‘zgano) ('g:gg
o - ~ | 10127 | 9824 | 9466 &8’%’8 - - 9,660 f6?072
2151 | 10005 | 0008 | +0007 | +6.008 | s0007 | 00irs| 0% | 0021 | 402 | 1o
9562 igiggg :%?02226 igd,8052?23 :9627221 1%700281 c;,gél?e;z 0023 | 0,020 36.55310 :36,5265
16417 - | 10010 | 0017 | s001y | soo1r | oomea| 0917 | 0025 | FEL | o
20766| - | - | 1000 | s0320 | - |ooue| 0187 | 0135 | 05 |55
20807 | 10005 | = | sooms | | ~ |oom| 0050 | 0204 | 90 | G
22484 | 10005 | s0017 | s0010 | s0010 |~ | ootrs| 0010 | o025 | B0 | A%
22879 g0 |~ | s0072 | s0453 | ~ | oooss| 093¢ | 0045 | igbee | v
30562 | 10017 | 004 | 20070 | 20018 | 0016 | 0oper | 0917 | 0019 | Hon | s
43947 - - igjggé fd%lazl igd,505780 0_,(())’1251 0,037 | 0061 1?63,304741 fi?lgs
52298 | L0015 | 40020 | s0063 | ~ |~ | ooosz| 0985 | 0122 | T | G
59984 | 40019 | 0028 | 0,026 | 20020 | 56020 | 000a0| 928 | 0025 | gtag | wosy
63077| - | = | 10006 | 20053 | 0041 | 0obss| 0902 | 0017 | 1007 | ioas
732l - | = | 10000 | «0093 | =0057 | ooopr| 0904 | 0015 | 501 | 0ss
1023650~ | = | 1003 | s0088 | +0.46 | 00006 | °%4 | 096 [ oo | 1es
1286200 - | - | 1001 | 40030 | s0048 | 00ame| 004 | 0030 | gom | s
| 02| s | 3B S S s | o0 | 4%
ESIENIENE AF 4 A F Tl
196378 igigg J_r%,806198 1%281% t96%8136 i%%%s; c;cgggo 0017 | 0025 36%;390 136?276
] S S e | o | o |
S B E R A AR AR B
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TABELA 5.2: Idades obtidas com curvas isécronas de Y? e seus res-
pectivos erros. Sao apresentadas as idades obtidas ja corrigidas, os
erros causados pelas incertezas de magnitude absoluta bolométrica,
temperatura efetiva, [Fe/H] e [Ti/Fe|, e os erros totais. O erro da

idade solar ¢ o da determinagao meteoritica de Bahcall et al. (1995).

| dade Erro, em Gano, causado por incertezasem Erro
HD . Total
(Gano) Mo € T [Fe/H] [Ti/Fe] (Gano)
Sol 457 - - - 0,02
2151 6,11 0,08 0,35 0,30 0,47
9562 557 0,21 0,26 0,27 0,43
16417 6,68 0,19 0,46 0,28 0,57
20766 4,54 0,92 2,36 0,55 2,59
20807 3,70 0,81 1,91 0,86 2,25
22484 551 0,21 0,74 0,17 0,79
22879 1241 0,96 1,70 1,07 2,23
30562 5,66 0,15 0,68 0,14 0,71
43947 8,52 0,66 1,44 0,60 1,69
52298 1,16 0,05 1,28 0,55 1,39
59984 911 0,48 0,65 0,38 0,89
63077 16,47 0,22 1,24 0,69 1,44
76932 14,23 0,41 1,02 0,37 1,16
102365 8,54 0,75 1,90 0,61 2,13
128620 4,56 0,27 0,70 0,29 0,80
131117 5,23 0,23 0,26 0,19 0,40
160691 6,97 0,38 1,45 0,21 151
196378 6,11 0,15 0,44 0,27 0,54
199288 1331 0,91 1,92 0,95 2,33
203608 9,27 0,34 1,12 0,42 1,24
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Ficura 5.3: Critério para o desenvolvimento de ntcleo convectivo nas
isécronas de Y2. As estrelas acima da linha superior desenvolvem, nas isécronas
de Y2, um ntcleo convectivo que leva em consideracao o overshooting. As estre-
las que se encontram entre as duas linhas podem ou nao desenvolver um ntcleo
convectivo, dependendo de detalhes complexos dos calculos das is6cronas. As

estrelas abaixo da linha inferior nao desenvolvem um nticleo convectivo.

isécronas de Y2 e Gen92/93. Fizemos uma anélise da dependéncia da diferenca entre
as idades com os parametros atmosféricos e averiguamos que esta apresenta correlacao
com a gravidade superficial. Dentre as estrelas da nossa amostra, as com gravidades su-
perficiais menores (ou seja, menos evoluidas) tém maiores diferencas. As idades de Y? sdo
maiores que as de Gen92/93 para quase todas as estrelas da amostra, com as excecoes de
HD 20766, HD 52298 e HD 102365.

As idades de Y? apresentam valores muito altos, chegando a 16,47 Gano, em desa-
cordo com as mais recentes estimativas para a idade dos disco Galactico obtidas pela
andlise da seqiiéncia de resfriamento de anas brancas (Oswalt et al. 1996; Bergeron et al.
1997; Leggett et al. 1998; Knox et al. 1999; Hansen et al. 2002), que indicam ser o disco
consideravelmente mais jovem (<10Gano). As idades de Gen92/93, apesar de serem
consideravelmente menores que as de Y2, chegam a 12,42 Gano, também se mostrando
incompativeis com uma baixa idade para o disco. Estimativas recentes da idade do Uni-

verso, como a do key project do telescpio espacial Hubble (13 £1 Gano: Freedman et al.
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FiGurA 5.4: Exemplo de um diagrama HR com curvas isécronas
de Y? para HD 199288. Sao apresentadas curvas para idades entre
11,5 Gano e 13,5 Gano, da esquerda para a direita com passo de

0,5 Gano, onde as curvas extremas estao rotuladas.

2001) e as de andlises da radiacao césmica de fundo (13,2 £1,0 Gano: Ferreras et al. 2001;
14,0 £0,5 Gano: Knox et al. 2001;13,7 0,2 Gano: Spergel et al. 2003) tornam clara a e-
xisténcia de problemas nas determinacoes de idades estelares através das curvas isécronas.

Lebreton et al. (1999) compararam curvas isécronas obtidas dos modelos de evolugao
estelar de Morel (1997) com dados observacionais de uma amostra de estrelas da vi-
zinhanca solar, com o objetivo de testar a acuracia das curvas. Segundo os autores, a
sedimentacao dos elementos pesados leva a um erro na determinacao da metalicidade, pois
ocorre uma diluicao do meio fotosférico, e o valor obtido por andlise espectroscépica nao
¢ mais representativo da abundancia que tinha a estrela quando seu meio era homogéneo,
no inicio de sua vida. Além de ocasionar uma reducdo no valor determinado para [Fe/H],
a sedimentacao aumenta ligeiramente a luminosidade e diminui a temperatura efetiva da
estrela. Estes fatores contribuem no mesmo sentido: o de aumentar a idade determinada
pelos ajustes isocronais. Quanto mais velha a estrela, maiores os efeitos da sedimentacao.
Assim, os erros das determinagoes isocronais que nao levam este efeito em consideracao

sao maiores para as estrelas mais velhas. Segundo Lebreton et al., as redugoes nas idades
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FicuraA 5.5: Comparacao entre as idades estelares determinadas
pelas curvas isécronas de Y2 e Gen92/93. A linha é a bissetriz do

quadrante.

obtidas quando a sedimentacao ¢é levada em consideragao permitem compatibiliza-las com

uma idade <10 Gano para o disco Galéctico.

5.2 Datacao de Estrelas Ultra Pobres em Metais via

Nucleocosmocronologia

As estrelas UPM sao objetos muito interessantes, pois podem ter suas idades estimadas
por técnicas razoavelmente simples de nucleocosmocronologia, sem a necessidade de mo-
delagem da EQG. O primeiro trabalho a realizar tal determinagao foi o de Sneden et al.
(1996).

Segundo as teorias de nucleossintese mais aceitas atualmente (ver, por exemplo, Tru-
ran et al. 2002), o processo-r ocorre em estrelas massivas durante a explosao em supernova
tipo II no fim de suas evolugoes, as quais se dao em escalas de tempo da ordem de 10 Mano.
J& o processo-s ocorre em estrelas de massas baixas e intermedidrias (1-3mg)), nas ca-
madas de queima de hélio existentes durante os pulsos térmicos que ocorrem enquanto

estas estrelas estao no ramo assintético das gigantes (asymptotic giant branch - AGB). A
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evolugao destas estrelas se da em escalas de tempo da ordem de 1 Gano. Como as estrelas
UPM se formaram numa fase muito inicial da vida da Galéxia, antes de ~1 Gano, fica
evidente que todos os elementos pesados presentes nestes objetos tiveram que ser criados
exclusivamente pelo processo-r, em apenas um ou alguns poucos episédios de sintese.

A diferenga entre a razao de abundancias Th/Eu prevista para uma estrela UPM no
momento de sua formacao, denominada razao de producao, e o valor atualmente observado
reflete a idade do material produzido nestes episédios. Visto que a estrela se formou pouco
tempo (<1 Gano) apds a produgao do material, podemos encarar a idade obtida como a
idade da propria estrela.

O fato dos elementos pesados presentes nas estrelas UPM terem sido sintetizados em
poucos episddios de sintese somente pelo processo-r, num curto intervalo de tempo muito
no inicio da vida da Galaxia, permite que as razoes de producao sejam estimadas di-
retamente de modelos tedricos da nucleossintese deste processo. De posse da razao de
producao e da razao de abundancias atual, o calculo da idade se resume a um simples
decaimento radioativo do Th. Este calculo simples nao pode ser utilizado para as estrelas
do disco, visto que estas nao foram formadas no inicio da vida da Galaxia, sendo entao
necessario modelar a sua evolugao quimica, para levar em consideragao diversos fatores:
a contribuicao nucleossintética de sucessivas geracoes de estrelas, o decaimento do Th
produzido por estas ao longo do tempo e a destruigao seletiva do Th por reagoes foto-
nucleares nos interiores estelares (Malaney et al. 1989). Feita esta modelagem, pode-se
obter as idades estelares e a idade do disco Galactico.

O U/Th é um outro cronémetro nuclear que ja foi alvo de diversos estudos. Con-
sideracoes tedricas indicam que a razao de produgao deste par esta sujeito a incertezas
muito menores que o Th/Eu, por terem o U e o Th massas muito mais préximas. Sua
primeira aplicagao foi realizada por Cayrel et al. (2001a). Eles fizeram a primeira de-
terminacao da abundancia de U em uma estrela, a CS31082-001. A linha de U que
foi utilizada (3859,59 A) é, em geral, muito fraca e estd sobreposta a asa de uma linha
de Fe. Esta medicao sé foi possivel em CS31082-001 porque esta estrela é rica em ele-
mentos do processo-r, o que aumenta consideravelmente a LE da linha de U, e é UPM
([Fe/H] = —2,90), o que reduz muito a LE da linha de Fe. No entanto, nao é possivel
medir a LE desta linha de U em estrelas do disco, que tém metalicidades pelo menos
80 vezes maiores do que a de CS31082-001. Assim, o par U/Th nao pode ser aplicado a

datagao do disco Galactico.
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5.3 Datacao do Disco Galactico via Nucleocosmocro-
nologia do [Th/Eu]

As estrelas de nossa amostra foram formadas em diversos momentos ao longo da evolugao
da Galaxia, o que pode ser constatado por suas idades isocronais (tabelas 5.1 e 5.2).
Mesmo aventado-se a possibilidade de erros nas determinagoes de idades por is6cronas, fica
claro que a amostra é composta por estrelas com significativas diferencas de idade. O Th
nelas presente foi sintetizado por geragoes anteriores de estrelas, sendo que as mais jovens
receberam contribui¢oes de um maior niimero de geracoes. O material sintetizado por
cada geragao decaiu durante intervalos de tempo diferentes (o sintetizado por uma geragao
muito antiga teve mais tempo para decair que o sintetizado por uma geragao recente).
Deste modo, um modelo de evolugao quimica da Galdxia é indispensavel para poder
interpretar corretamente a evolugao das razoes de abundéancias [Th/Eu], e determinar

uma idade para o disco.

5.3.1 Modelo de Evolucao Quimica: Descricao

O modelo de evolucao quimica utilizado foi desenvolvido por Arany-Prado (2003) e é
um aprimoramento do de Arany-Prado & da Silva (2002), baseado no modelo hibrido de
Pagel & Tautvaisiené (1995, PT95) com a inclusdo do efeito dos refugos segundo uma
versao aprimorada da formulagao de Rocha-Pinto et al. (1994). A inclusao do efeito dos
refugos torna possivel um melhor ajuste do modelo de evolucao do Fe a distribuicao de
metalicidades das anas G da vizinhanca solar.

O modelo de PT95 é composto de diversas fases. Segundo Beers & Sommer-Larsen
(1995), cerca de 30% das estrelas com [Fe/H]< —1,5 mais préximas do que 1kpc do
plano Galéctico sao estrelas do disco, o que demonstra uma consideravel intersecao entre
as distribuigoes de metalicidade do disco e do halo. Diversos outros trabalhos demonstram
esta intersegao (ver PT95 e referéncias ali contidas). Além disto, Wyse & Gilmore (1992)
argumentam que a funcao de distribuicao de momento angular das estrelas do halo torna
pouco provavel que o gas que foi removido dele, durante o seu periodo de formacao estelar,
tenha sido capturado pelo disco. Assim, o disco e o halo teriam iniciado suas formacoes
desconectados, ambos a partir do gas primordial nao enriquecido, e o disco pode ser
modelado independentemente do halo. Desta forma, o modelo nao é propriamente de
evolucao quimica da Galaxia como um todo, mas especificamente de evolucao quimica

do disco Galactico (e serd denominado, doravante, modelo de EQDG). Neste trabalho,
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assume-se o modelo simples (van den Bergh 1962; Schmidt 1963) até ~0,03 T, onde Tq
¢ a idade do disco Galactico. Apds a fase de modelo simples, assume-se o modelo de

Clayton (1985), com uma taxa de infall

F=uwg (5.1)

U+ ug’
onde w é uma constante que representa a eficiéncia de transformacao do gés interestelar
em estrelas, g é a massa do gas do meio interestelar, v = wt é uma grandeza adimensional
proporcional ao tempo t, ug é um parametro arbitrario e k£ € um nimero inteiro. A variavel
temporal correspondente ao momento em que comeca a valer o modelo de Clayton foi
denominada wu;.

Uma aproximagao muito utilizada em modelos de evolugao quimica é a da recicla-
gem instantanea, segundo a qual as estrelas se dividem em duas categorias: as de baixa
massa, que vivem para sempre, e as de alta massa, que morrem tao logo nascem. FEsta
aproximacao ¢ boa para elementos que sao produzidos majoritariamente em estrelas de
evolucao rapida, como o oxigénio, que é formado principalmente durante a queima quies-
cente de He em progenitoras de supernovas tipo II. Para elementos que sao formados em
estrelas com escalas de tempo de evolugao nao despreziveis perante a idade da Galaxia,
¢é necessario levar este atraso em consideracao. Um importante exemplo é o Fe, que é
produzido majoritariamente (mas nao exclusivamente!) em supernovas tipo Ia, que tém
escalas de tempo da ordem de 1Gano. Na fase que segue o modelo de Clayton, PT95
introduzem o efeito deste atraso, adotando a aproximacao de producao atrasada, segundo
o formalismo de Pagel (1989a). Nesta aproximacao, assume-se que o elemento que sofre
atraso em sua producao comeca a ser ejetado em um tempo A apds o inicio da formagao
estelar. A abundancia A; de um elemento ¢ qualquer é composta de duas componentes:
uma instantanea A;; e uma atrasada A;z, de modo que A; = A;; + Ajz. Alguns elemen-
tos, como o Th, sao formados unicamente por processos instantaneos, tendo portanto
componentes atrasadas nulas (A, = 0). Outros, como o Fe, sdo formados por processos
instantaneos e atrasados, tendo as duas componentes nao nulas.

Em PT95, a fase em que vale o modelo de Clayton pode ser subdividida em trés partes,

resultando num total de quatro fases:

1. u < uy: modelo simples,
2. up < u < wA: modelo de Clayton, mas apenas com reciclagem instantanea,

3. wA < u < u; +wA: modelo de Clayton com a contribui¢ao da producao atrasada

das estrelas que nasceram durante o modelo simples,



Capitulo 5. Datacao de Estrelas e do Disco Galactico 99

4. u > uy + wA: modelo de Clayton com a contribuicao da produgao atrasada das

estrelas que nasceram apos o inicio do infall.

O modelo original de PT95 foi modificado pela inclusao do efeito dos refugos. Estes
sao compostos de remanescentes da morte estelar e residuos devido a formagao estelar
(planetas terrestres, cometas, etc.). Assume-se que residuos acompanham a formagao de
toda estrela de baixa massa. Os residuos evaporam uma quantidade consideravel de H
e He, retendo os metais e diluindo o meio interestelar. Este efeito de diluicao equivale
matematicamente a uma segunda fonte de infall de material empobrecido, importante
para o modelo de EQDG (Chiappini et al. 1997). Nos célculos, o parametro I, definido

por

(taxa de formagdo de residuos e planetas jovianos)

I — (5.2)

(taxa de formagao de estelar) — (taxa de ejecdo de massa devido & morte estelar)’

onde a taxa de formagao estelar inclui a formacao de anas marrons, representa a contri-
buicao da diluicao do meio interestelar devido a evaporacao dos residuos.

Foi assumido que a formacao de residuos (e portanto o efeito dos refugos) torna-se efi-
ciente a partir de 0,42 T, quando a metalicidade se torna alta o suficiente para permitir
a coagulacao de planetesimais (assumida como sendo [Fe/H] ~ —0,30). A varidvel tem-
poral correspondente foi denominada us. Nos cédlculos foi assumido inicialmente o valor
us/w = 0,4Tq e o valor 0,42 T foi obtido através de ajustes aos vinculos observacionais.
Com a inclusao dos refugos, a quarta fase do modelo precisa ser subdividida em duas,

resultando na seguinte estrutura final:
1. u < uy: modelo simples,

2. u; < u < wA: modelo de Clayton, mas apenas com reciclagem instantanea,

3. wA < u < u; +wA: modelo de Clayton com a contribuigao da producao atrasada

pelas estrelas que nasceram durante o modelo simples,

4. u; + wA < u < uy: modelo de Clayton com a contribui¢ao da produgao atrasada

pelas estrelas que nasceram apds o inicio do infall,

ot

. u > ug: diluicdo do meio interestelar devido ao efeito dos refugos.

Um esquema das fases do modelo pode ser visto na figura 5.6.
A evolugao do Eu é modelada com a mesma formulagao utilizada para o Fe. Ja o Th
exige uma formulagao especifica, visto que sofre decaimento radioativo. Foi utilizada a

formulacao de Arany-Prado & Maciel (1998). Um outro fenémeno, além do decaimento
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FIGURA 5.6: Fases do modelo de EQDG adotado (figura fora de proporgoes).

A; representa a abundancia do elemento ¢. Os indices 1 e 2 representam as
contribuicoes instantanea e atrasada. Os indices s, ¢, ¢ e r sao relativos aos
modelos simples (s), de Clayton com contribuigao da producao atrasada pelas
estrelas que nasceram durante o modelo simples (¢), de Clayton com contribuigao
da produgao atrasada pelas estrelas que nasceram apds o inicio do infall ('), e

com a diluigdo do meio interestelar devido ao efeito dos refugos (r).

radioativo, influencia na abundancia do Th: a destruicao seletiva por reacgoes fotonucle-
ares no interior estelar (Malaney et al. 1989). Durante a queima de H pelo ciclo CN,
ocorre a emissao de fétons v com energias de 7,29 MeV e 7,55 MeV. Estes fétons tém
energias abaixo do limiar para reacoes fotonucleares para a maior parte dos nuclideos pre-
sentes no interior estelar, inclusive o Fe e o Eu. No entanto, o limiar do Th é de apenas
~6MeV, o que permite a fotodestruicao de ~ 10% — 20% do Th inicialmente presente na
estrela. Quando a estrela se torna uma gigante vermelha, a regiao convectiva superficial
se aprofunda, no chamado 12 episédio de dragagem, levando material empobrecido em Th
do interior para a fotosfera. Assim, o material que é eventualmente retornado ao meio
interestelar é ligeiramente mais pobre do que seria se este fendmeno nao ocorresse. Isto é

devidamente levado em consideragao na formulagao de Arany-Prado & Maciel (1998).

5.3.2 Modelo de Evolucao Quimica: Vinculos Observacionais e

Constantes Utilizadas

Os célculos foram efetuados para quatro idades do disco Galactico: 6, 9, 12 e 15 Gano,
e u; foi mantido com o valor assumido por PT95 (0,14), o que corresponde a ~ 0,03Tg.
O atraso A foi fixado em 1,1 Gano tanto para o Fe quanto para o Eu, sendo este um
valor médio do tempo de evolugao das progenitoras das supernovas tipo Ia (principais
produtoras de Fe) e das AGBs (produtoras da fracao de Eu sintetizada pelo processo-s).

A func@o de massa inicial (FMI) utilizada foi a de Kroupa (2001), que cobre massas
nao estelares (anas marrons) até o limite inferior de 0,01 me). Abaixo deste limite, foi

acrescentada uma faixa correspondente a formagao de planetas jovianos com a mesma in-
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clinacao da faixa menos massiva de Kroupa, e mais uma faixa correspondente aos residuos
que evaporam, com uma inclinagao j que é um parametro livre do modelo. A FMI adotada
fica assim

;

aym™,  para 0.Sm/me < 0,001
aym~%?, para 0,001 < m/me < 0,08

azm~ '3, para 0,08 < m/mg < 0,50

L agm™%?%, para 0,50 < m/me).

Os parametros w e uy foram avaliados para diversos valores de k (e para cada idade
assumida para o disco Galdctico), de tal forma que em T se tenha p = (massa do
gds/massa total) = 0,11 e a massa do gas ¢ seja aproximadamente 0,73 da massa inicial
do disco, tal como considera PT95. Para um dado conjunto de valores de k, w, u, e
Tq, ajusta-se a distribuicao de metalicidades de anas G obtida a distribuicao de Rocha-
Pinto & Maciel (1996), através da escolha de j e, portanto, de I', uma vez que a taxa de
formacao de residuos e planetas jovianos é dada por foo,m m®(m)dm (cf. equagoes 5.2 e
5.3). Os parametros f; = p1/Aq@ e fo = p2/Ae do Fe, onde p é o yield* e os indices 1 e 2
referem-se as contribuicoes instantanea e atrasada (respectivamente), foram baseados nos
valores de PT95. Para uma dada escolha de j, os parametros aq, as, az € ay da FMI sao
determinados pela continuidade e pela normalizacao da FMI. E interessante notar que
os valores de j que fornecem os melhores ajustes sao semelhantes a inclinacao da FMI
para a faixa de massas das estrelas que se julgam formadas acompanhadas de planetas
(m > 0,5me); ver tabela 5.3).

Foram encontrados bons ajustes para k = 2 e k = 3, sendo que foi adotado o primeiro
por ser ligeiramente melhor, simultaneamente para as quatro idades assumidas. Isto
reforca a idéia de que o efeito dos refugos pode substituir a diluicao causada pelo infall
em idades avancadas da Galaxia, pois PT95 sé encontram bons ajustes para k = 3. As
distribuicoes de metalicidades das anas G encontradas sao comparadas com a de Rocha-
Pinto & Maciel (1996) na figura 5.7.

Para os cédlculos da evolucao do Th e do Eu, os parametros relevantes sao os fi e fo
destes elementos. Para o Eu, o valor total fiotaru, que leva em consideracao a producao
instantanea e a atrasada, é determinado pelo ajuste da curva [Eu/Fe] vs. [Fe/H] resultante

dos célculos aos dados observacionais por nés determinados (tabela 4.4). Assume-se que

*Yield é a massa recém sintetizada de um elemento pesado ejetada para o meio interestelar por unidade

de massa de estrelas recém-formadas.
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FiGUrRA 5.7: Distribuicao de metalicidades das anas G da vizi-
nhanca solar. AN é o nimero de estrelas em um determinado
intervalo de metalicidades e N é o numero total de estrelas. Sao
apresentados os resultados do modelo de Arany-Prado (2003) para
as quatro idades do disco utilizadas e a distribuicao observacional
de Rocha-Pinto & Maciel (1996).

a fragao instantanea do Eu é produzida pelo processo-r e a atrasada, pelo processo-s (0,97
e 0,03, respectivamente, de acordo com Burris et al. 2000). Assim, tem-se que fig, =
0,97 fiotalEu € foruw = 0,03 fiotage. O Th é sintetizado exclusivamente pelo processo-r e
a sua producao é considerada proporcional a de Eu; foram adotadas as relagoes firmn =
X fiotalEu € forn = 0. O parametro y utilizado foi aquele que propiciou o melhor ajuste
simultaneo entre as curvas [Th/H], [Th/Fe] e [Th/Eu] vs. [Fe/H] obtidas pelos célculos
e os nossos dados observacionais. Na tabela 5.3 estao listados os parametros do modelo

adotado, em funcao da idade assumida para o disco Galactico.
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TABELA 5.3: Parametros do modelo de EQDG adotado.

T =
Parametro 6Gano 9Gano 12Gano 15Gano
k 2
A (Gano) 1,1
w 0,746 0,488 0,362 0,285
Ug 2,040 1,500 1,250 1,110
Uq 0,14
s 1,880 1,845 1,824 1,796
Uty 4476 4,392 4,344 4.275
j 2,605 2,58 2,571 2,562
r 0,301 0,251 0,217 0,199
JiFe 0,240
JaFe 0,467
X 1,175 1,350 1,670 1,900
Jiotal Eu 0,630 0,670 0,710 0,750
J1Eu 0,611 0,650 0,689 0,728
f2Eu 0,019 0,020 0,021 0,022
JiTh 0,740 0,905 1,186 1,425

Observacoes: ut, = wTq; fign = 0,97 fiotal Bu;

f2Eu = 0703 ftotalEu; flTh - XftotalEu'

103
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5.3.3 A Idade do Disco Galactico

Uma inspecao da tabela 5.3 nos mostra que o parametro x nao é constante, mas varia
segundo a idade assumida para o disco Galdctico. Se construirmos uma grafico de x
vs. idade do disco, podemos determinar qual a faixa de idades que concorda com as
estimativas da literatura para y, e compara-la com idade determinada utilizando nossas
abundancias estelares de Th e Eu. O parametro pode ser calculado pelas estimativas da
literatura das abundancias solares atuais de Th e Eu e da razao de produc¢ao Th/Eu,
através da relagao y = (p™/p™)/(Th/Eu)q.

De Grevesse & Sauval (1998), temos as seguintes abundancias meteoriticas: log e(Th) =
+0,0940,02 e log e(Eu) = +0, 55 £0,02. Estes valores equivalem a (Th/Eu)z = 40, 347
+0,032. A razao de produgao p™/ptt é de dificil estimativa tedrica. Diversos trabalhos
em que sao feitas estimativas nucleocosmocronolédgicas das idades de estrelas UPM utili-
zando suas razoes de abundancias Th/Eu (segdo 5.2) empregam a razao de abundancias
solar, corrigida do decaimento radioativo do Th ao longo da vida do Sol, no lugar da razao
de producao tedrica. Entretanto, para que tal estimativa da razao de producao seja cor-
reta, é necessario que duas hip6teses sejam validas: a) o Th e o Eu s@o produzidos sempre
nas mesmas proporgoes; b) todo o Th contido no gés que deu origem ao Sol foi produzido
em um unico (ou alguns poucos) episddio(s) de nucleossintese imediatamente antes da
formagao do Sistema Solar. A hipdtese (a) precisa ser vélida para que uma estimativa
da razao de producao obtida através da razao solar de abundancias possa ser considerada
universal, e aplicavel a qualquer outra estrela. Ainda nao hd consenso quanto a veraci-
dade ou nao desta hipdtese. A hipétese (b), no entanto, é sabidamente nao verdadeira: o
Th presente no Sol na época de sua formacao foi produzido ao longo de bilhoes de anos,
tempo ao longo do qual sofreu decaimento. Desta forma, a razao solar de abundancias
corrigida do decaimento é menor do que a razao de producao, representando apenas um
limite inferior. Por este motivo, é preferivel o emprego de razoes de produgao tedricas.

As razoes de produgdo Th/Eu tedricas sdo baseadas em modelos de nucleossintese
do processo-r. Estes modelos apresentam grandes incertezas, que tém origem na inde-
terminacao do sitio astrofisico onde ocorre o processo-r e na impossibilidade de se obter
dados nucleares de laboratério para elementos muito ricos em néutrons (que estdao muito
afastados do vale de estabilidade (). Uma forma de reduzir estas incertezas é vincular
os resultados dos modelos as fragoes de abundancias solares produzidas pelo processo-r.
Os elementos pesados (numero atémico Z > 30) atualmente presentes no Sol foram sin-

tetizados em parte pelo processo-s, em parte pelo processo-r (com a excegao do Th e do
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U, produzidos exclusivamente pelo processo-r). Procura-se, entao, forgar os modelos de
nucleossintese do processo-r a reproduzir as fragoes das abundancias solares sintetizadas
por este processo. Este vinculo s6 tem validade se todas as estrelas produzirem elementos
do processo-r nas mesmas proporgdes que as existentes no Sol (note que isto implicaria
na veracidade da hipdtese (a) descrita no pardgrafo acima). As abundancias de elemen-
tos pesados em estrelas UPM também podem ser utilizadas para restringir os modelos
de nucleossintese do processo-r, mas a alta incerteza destas abundancias estelares torna
preferivel a utilizagao das abundancias solares como vinculo.

Diversos trabalhos (Sneden et al. 1996, 1998, 2000a,b; Westin et al. 2000; Burris et al.
2000; Johnson & Bolte 2001; Cowan et al. 1999, 2002) tém confirmado a chamada univer-
salidade das abundancias de elementos do processo-r. Segundo esta hipotese, o processo-r
ocorreria em apenas um unico sitio astrofisico e produziria elementos sempre em pro-
porcoes solares. Estes trabalhos corroboram a hipétese de universalidade com base em
comparagoes de abundancias de elementos pesados em estrelas UPM (que representam os
produtos da nucleossintese de poucas estrelas anteriores) com as fragoes de abundancias
solares produzidas pelo processo-r (que representam a produgao acumulada de elementos
do processo-r ao longo de bilhdes de anos de evolu¢ao da Galdxia). No entanto, esta
comparacao é realizada apenas para elementos do segundo e terceiro picos do processo-r
(56 <Z <T2e73 <Z < 82 respectivamente).T Para poder utilizar os modelos de
nucleossintese do processo-r vinculados as abundancias solares no calculo da razao de
produgao Th/Eu, é necessario que o Th também esteja incluido na universalidade. A
solugao usualmente adotada para este problema é assumir que, se vale a universalidade
para os elementos do segundo e terceiro picos, entao esta pode ser estendida até os ac-
tinideos. A determinacao de abundancias confidveis de Pb e Bi no Sol e nas estrelas UPM
ajudaria muito na solucao deste problema. Como estes elementos sao produzidos majori-
tariamente (mais de 80%) pelo decaimento o daqueles com massa atomica 209 < A < 255,
seria dificil imaginar algum processo que permitisse que as abundancias de Pb e Bi do Sol
fossem compativeis com as das estrelas UPM sem que a universalidade fosse vélida para
os elementos com A > 209.

A suposicao de que a universalidade pode ser estendida ao Th ainda é motivo de

tOs trabalhos citados acima demonstram que nao ha boa concordancia para os elementos do primeiro
pico (Z < 55). Isto leva a crer na existéncia de dois diferentes sitios de nucleossintese do processos-r: um
para massas baixas (primeiro pico) e outro para massas altas (segundo e terceiro picos, e actinideos). A
nao universalidade para as massas baixas nao representa um problema para a nucleocosmocronologia do

Th/Eu, visto que tanto o Th quanto o Eu tém ndmeros atémicos Z > 55.
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polémica na literatura. Em particular, as andlises da gigante UPM do halo CS 31082-001
realizadas por Cayrel et al. (2001b) e Hill et al. (2002) fornecem argumentos contra esta
extensao. Esta estrela apresenta um padrao de abundancias de elementos do segundo pico
igual ao solar, mas mostra discrepancias para elementos do terceiro pico. Enquanto que o
Os e o Ir parecem ser mais abundantes que no Sol, o Pb mostra indicagoes de deficiéncia.
Mais grave do que estas discrepancias é o fato da estrela ter [Th/Eu] = 40, 550, ou seja,
30% maior do que o valor solar corrigido do decaimento do Th (40,434), quando se espera
que uma estrela UPM apresente sempre razoes [Th/Eu| consideravelmente mais baixas
que a razao solar corrigida. Este alto valor indica que a estrela pode ter sido formada com
superabundancia de actinideos em relacao aos elementos do segundo pico, nao sendo valida
entao a universalidade para o Th. Até o presente momento, CS 31082-001 é a tinica estrela
que apresenta discrepancias significativas para algum elemento com Z > 55, enquanto que
as evidéncias favoraveis a universalidade nesta faixa de nimeros atomicos sao cada vez
mais numerosas. Ainda nao é claro se CS31082-001 é apenas quimicamente peculiar
ou se as discrepancias por ela apresentadas poderiam estar presentes num nimero mais
significativo de estrelas (ainda nao observadas), o que seria um forte argumento contra a
extensao da universalidade aos actinideos. Se a extensao nao for possivel, sera necessario
desenvolver novos vinculos aos modelos de nucleossintese do processo-r; além disto, passa
a ser necessario considerar a hipdtese da razao de produgao Th/Eu ter sofrido variagoes
ao longo da evolucao da Galaxia.

Mesmo assumindo como verdadeira a universalidade, a incerteza das razoes de produgao
Th/Eu é alta. Os modelos de nucleossintese do processo-r podem ser baseados em diferen-
tes modelos de massa afastados da estabilidade e outras suposigoes tedricas (densidades
neutronicas, por exemplo). Os modelos de Cowan et al. (1997; 1999) e Schatz et al. (2002)
fornecem valores entre 0,47 e 0,55. Vamos adotar como valor mais provavel o centro do
intervalo, o que nos da p™/p™ = 0,51 £0,04. Assim, com base em dados da literatura,
chegamos a x = 1,4701“8:3;8. Na figura 5.8 ¢ apresentado um diagrama de idade vs. y
para as idades assumidas para o disco Galactico em nosso modelo de EQDG. Foi ajus-
tada uma reta e esta foi utilizada para determinar a faixa de idades que concorda com os
valores de literatura de y. O resultado encontrado é Tg(Gano) =9, 863:?3. Levando-se
em consideragao que o ajuste linear da figura 5.8 tem dispersao o = 0, 50 Gano, incluimos
este valor nos erros, obtendo T¢(Gano) = 9, 9J_r§§

Curvas de [Th/Eu] vs. [Fe/H] construidas a partir do modelo de EQDG para as quatro
idades assumidas para o disco, juntamente com os nossos dados observacionais, podem

ser vistas na figura 5.9. Com base neste diagrama, determinamos uma estimativa para a
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Ficura 5.8: Diagrama da idade assumida para o disco Galactico
(em Gano) vs. parametro y no modelo de EQDG. A reta é um

ajuste linear aos pontos.

idade do disco Galactico.

Como forma de determinar qual a idade que melhor concorda com nossos dados ob-
servacionais, realizamos uma andlise quantitativa do ajuste das curvas aos dados e do
erro deste ajuste (apéndice C). Note que as curvas s@o muito préximas entre si para
baixas metalicidades, o que torna a analise pouco sensivel as estrelas mais velhas. Como
resultado, temos uma idade para o disco Galactico de 8,2 1,9 Gano. O erro de 1,9 Gano
estd relacionado apenas as incertezas das razoes de abundancias [Th/Eu], nao levando
em consideragao as incertezas internas ao proprio modelo de EQDG, que sao de avaliacao
muito dificil. Os erros associados ao modelo podem ser a principal fonte de incerteza da
idade do disco.

A sedimentacao dos elementos pesados, citada na secao 5.1 como uma possivel ex-
plicacao para as altas idades estelares obtidas com o uso de curvas isécronas, também
afeta a nossa determinacao nucleocosmocronolégica da idade do disco Galéactico. Tanto
o Th quanto o Eu sofrem sedimentacao. No entanto, esta ocorre em intensidades seme-
lhantes para os dois elementos, visto que o Eu tem massa apenas 35% menor do que a do
Th. Assim, as abundancias de ambos sao modificadas de valores préximos, e a variacao

da razao de abundancias [Th/Eu] pode ser desprezada. Por outro lado, a variacao da
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FiGgura 5.9: Diagrama [Th/Eu] vs. [Fe/H] para as 20 estrelas
da amostra e para o Sol. Sao apresentadas as curvas do modelo
de Arany-Prado (2003) calculadas para as quatro idades assumidas
para o disco Galactico e as abundancias por nos determinadas. Note
que o Sol passa pela curva de 12 Gano; este fato, no entanto, nao
tem significado isoladamente, visto que o Sol, em nossa anélise, é

encarado como apenas mais uma estrela da amostra.

razao [Fe/H] é aprecidvel apenas para as estrelas mais velhas, e portanto de metalicidades
mais baixas; para baixas metalicidades, as curvas [Th/Eu] vs. [Fe/H] sdo praticamente
paralelas ao eixo das abscissas. Podemos concluir que a sedimentacao, mesmo presente,
tem efeito desprezivel no resultado final da analise.

As idades encontradas pela analise dos valores de y deduzidos a partir de dados da
literatura e pela anédlise utilizando as razoes de abundancias estelares de [Th/Eu] tém
ampla intersecao (6,7 Gano a 10,1 Gano). Tomando o centro desta interse¢cdo como resul-

tado final da anélise nucleocosmocronolégica e a metade do intervalo como erro, temos

Tg (Gano) = 8,4 4+ 1,7 Gano.



Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

6.1 Conclusoes

Parametros atmosféricos foram determinados com alta precisao para todas as estrelas de
nossa amostra. HEstes foram determinados através de um procedimento iterativo total-
mente auto-consistente, no qual as temperaturas efetivas foram obtidas por calibragoes
fotométricas e pelo ajuste de perfis de Ha, as gravidades superficiais foram estimadas
utilizando massas evolutivas e as metalicidades e velocidades de microturbuléncia foram
obtidas por analise espectroscopica detalhada diferencial em relacao ao Sol.

Abundancias de 10 elementos quimicos, incluindo o Fe, foram determinadas para as es-
trelas da amostra através de andlise espectroscépica utilizando os parametros atmosféricos
previamente estimados e LEs de suas linhas de absorcao. Estes elementos sao aqueles
que tém linhas importantes nas regioes espectrais sintetizadas para a determinacao das
abundancias de Eu e Th. Algumas estrelas apresentaram algumas abundancias destoantes
do comportamento geral evidenciado nos gréficos [elemento/Fe] vs. [Fe/H]. No entanto, se
estas aparentes anomalias fossem reais, esperaria-se que fossem reproduzidas para todos
os elementos sintetizados por um determinado processo nuclear. Como isto nao ocorre,
podemos considera-las como sendo apenas outliers provocados por algum problema nao
determinado na analise.

As abundancias de Eu foram obtidas pela sintese da linha de Eull em 4129,72 A. Na
sintese, foi considerada em detalhe a EHF desta linha, assim como o seu desvio isotépico.
Os parametros atmosféricos utilizados foram os determinados por nés e as abundancias
dos elementos contaminantes foram fixadas pela nossa analise espectroscépica, permitindo

apenas pequenas variagoes dentro dos erros da analise. Comparacoes com trabalhos ante-
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riores (WTL95 e KE02) demonstram que nossos dados seguem o mesmo comportamento
que estes, mas apresentam dispersao consideravelmente menor.

Determinamos as abundancias de Th pela sintese da linha de ThII em 4019,13 A. Foi
considerada, para a sintese, a EHF detalhada de trés linhas de Col presentes na regiao,
sendo que uma destas sobreposta a linha do Th. Novamente, como no caso da sintese do
Eu, utilizamos os parametros atmosféricos e abundancias dos elementos contaminantes
da nossa analise espectroscopica. Uma comparagao de nosso resultados com o principal
trabalho da literatura que obteve abundancias de Th para estrelas do disco Galactico
(MKB92) mostra comportamentos semelhantes. No entanto, os nossos dados apresentam
dispersao cerca de 60% menor.

Curvas [Th/Eu] vs. [Fe/H]| para quatro idades assumidas do disco Galéctico (6, 9, 12
e 15 Gano), geradas a partir de um modelo de EQDG, foram comparadas as razoes de
abundancias por nés determinadas para as estrelas de nossa amostra. Minimizando os des-
vios quadraticos entre as curvas e os dados observacionais, determinamos a melhor idade
para o disco. Uma simulacao Monte Carlo foi utilizada na estimativa do erro da idade
do disco resultante das incertezas das razoes de abundancias. O valor encontrado foi de
8,2 £1,9 Gano. Uma outra estimativa da idade do disco foi realizada com base em dados
da literatura para a razao de produgao Th/Eu e para os valores das abundancias solares
atuais de Th e Eu, aliados ao modelo de EQDG utilizado. Esta estimativa forneceu uma
idade de 9, 9f§j§ Gano. Tomamos como resultado final da andlise nucleocosmocronolégica
a intersecao das duas estimativas: T (Gano) = 8,4 +1,7 Gano. Esta idade é compativel
com as determinacoes de idades estelares mais recentes realizadas através de calculos do
resfriamento de anas brancas, que indicam uma baixa idade para o disco (< 10 Gano).

A determinagao da idade do disco Galactico pela nucleocosmocronologia do [Th/Eu]
se mostrou um técnica bastante sensivel aos erros observacionais. O modelo de EQDG
é pouco sensivel a escolha da idade assumida do disco e as curvas para diferentes idades
sao bastante proximas entre si, quando comparadas com os erros das abundancias. Isto
leva a um erro de 1,9 Gano relacionado apenas as incertezas das abundancias, sem levar
em conta as incertezas internas ao proprio modelo de EQDG, que sao de avaliagao muito
complexa. A andlise feita utilizando os valores da literatura para a razao de producgao
Th/Eu e para as abundancias solares atuais de Th e Eu fornece uma idade do disco
com incerteza ainda maior. Porém, tendo em vista que este trabalho ja logrou reduzir
consideravelmente os erros observacionais quando comparado com trabalhos anteriores,
consideramos que futuras melhorias tém ainda o potencial de aumentar a precisao da

idade do disco Galéactico. Dentre estas melhorias, podemos destacar a obtencao de espec-
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tros com razoes sinal/ruido e resolugdes ainda maiores (preferencialmente em telescopios
de grande porte), a determinagao mais precisa de dados atoémicos (como, por exemplo,
comprimentos de onda centrais das linha de absorc¢ao) e a identificagdo de linhas con-
taminantes ainda desconhecidas, como as que nos obrigam a incluir linhas artificiais de
Fe nos espectros sintéticos. Se parte da dispersao dos dados for real (“césmica”’), e nao
observacional, nao sera possivel reduzir esta dispersao indefinidamente. Isto pode ocorrer
se a razao de producao nao for constante ao longo da evolucao da Galéxia, como pa-
recem indicar as andlises das abundancias de elementos do processo-r em CS 31082-001.
Avancos nos modelos de nucleossintese do processo-r podem ajudar a resolver as questoes
da universalidade e da constancia da razao de produgao, principalmente quando os sitios

de producao deste processo forem finalmente determinados.

6.2 Perspectivas

Planejamos expandir nossa amostra de estrelas, de modo a reduzir ainda mais a dispersao
dos dados. Ja nos foram designadas 3 noites de observacao no telescépio de 3,60m do ESO,
em agosto/2003, que utilizaremos para obter espectros CES na regiao do Th para as estre-
las de nossa amostra atual que tém espectros CES obtidos apenas no CAT (HD 160691,
HD 196378, HD 199288 ¢ HD 203608) e para 10 novas estrelas ja selecionadas seguindo
os mesmos critérios descritos na segao 2.1. Ja possuimos espectros FEROS e LNA para
todas as novas estrelas, de modo que teremos em breve todo o material observacional
necessario a obtencao de suas abundancias de Eu e Th.

Apés a determinacao das abundancias para a amostra estendida, iremos refazer a
anélise nucleocosmocronoldgica utilizando curvas [Th/Eu] vs. [Fe/H| para um maior

nimero de idades, de modo a aumentar a precisao da determinacao da melhor idade.



Apeéendice A

Linhas de Absorcao Medidas

Este apéndice contém tabelas com as linhas de absorcao que tiveram LEs medidas, para
todas as estrelas da amostra. Sao apresentadas apenas as linhas que foram efetivamente
utilizadas nas determinacoes de abundancias, nao sendo incluidas as que foram medi-
das, mas descartadas posteriormente, por se mostrarem muito fracas ou discrepantes em
relacao a media. Os seguintes dados sao apresentados nas tabelas: comprimento de onda
central (em A), identificacao do elemento e de seu estado de ionizacao, potencial de ex-
citagdo do nivel inferior da transigao eletronica (em eV), log gf solar e as LEs, medidas

pelo ajuste de gaussianas, obtidas para cada estrela (em mA)
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Apendice B
Componentes de Estrutura Hiperfina

O célculo dos comprimentos de onda das componentes de estrutura hiperfina é feito uti-

lizando a férmula de Casimir (como apresentada em Woodgate 1983):

_AK  3BK(K +1)—4I(I+1)J(J +1)

AW ===+ RI(21 — 1)J (2] — 1) ’

(B.1)
onde
K=FF+1)—-I(I+1)—-J(J+1) (B.2)

e AW é a variagao do nimero de onda do subnivel eletronico, I o momento angular nuclear,
J o momento angular eletronico total, F o momento angular atomico total (nuclear +
eletronico), e A e B sao as constantes de interacao hiperfina de dipolo e quadrupolo
magnético, respectivamente.

O nimero quantico I é fixo para cada nicleo. O nimero F pode assumir os seguintes

valores:
F=J+1,J+I1-1,J4+1-2,...,|J—1| (B.3)

As transigoes sao possiveis, dado o principio de exclusao de Pauli, entre subniveis com
diferenca de momento angular atomico total AF = 0, +1.

Cada subnivel inferior e superior tem seu nimero de onda W alterado de AW. O
comprimento de onda de uma determinada componente é obtido pela diferenca de niimero
de onda entre os dois niveis da transi¢ao, que é calculada inicialmente para transi¢oes no

vacuo. Assim, o numero de onda da transicao no vacuo é:
anc = (Wsup + AI/Vsup) - (VVinf + AVVinf)a (B4)
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onde os sufixos sup e inf denotam os subniveis superior e inferior da transicao, respecti-

vamente. Para obter o comprimento de onda da transicao no ar, basta aplicar a relagao

1

)
n - Wiace

Aar = (B.5)

onde n é o indice de refragao do ar e pode ser obtido pela expressao de Edlén (1953)

2949810 L 25540
146 - 108 — W2 41-108 — W2’

vac vac

n=1+6432,8-107% +

(B.6)

onde [Wyae] = cm™1.

Nos célculos da EHF da linha de Eull em 4129,7 A também foi levado em consideracéo
o desvio isotopico. O Eu é um elemento que possui 2 isétopos estaveis, com massas
atomicas 151 e 153. A pequena diferenca de massa do nucleo é suficiente para perturbar
os niveis eletronicos, gerando 2 conjuntos diferentes de transicoes. As componentes de
cada conjunto apresentam as mesmas intensidades relativas, variando o comprimento de
onda do centro de gravidade e deslocamentos de comprimento de onda em relacao a este.
A razao isotépica de abundancias do Eu foi mantida a mesma para todas as estrelas e igual
ao valor solar determinado por Lawler et al. (2001), ou seja, e(**'Eu)/e(***Eu) = 1, 00.
Justifica-se a utilizagao de um mesmo valor para todas as estrelas, independentemente de
suas metalicidades, porque este valor parece ser universal, como indicam diversos trabalhos
relacionados a producao de elementos pelo processo-r em estrelas muito pobres do halo
(Pfeiffer et al. 1997; Cowan et al. 1999; Sneden et al. 2002; Aoki et al. 2003).

Nas tabelas B.1 a B.12 podemos ver os parametros atomicos utilizados nos célculos,
assim como os resultados, para as linhas de Col e Eull. Nas tabelas é utilizada uma
unidade muito comum em trabalhos de espectroscopia de laboratorio, o mK, equivalente
a 0,001 cm™!. Dados os baixos erros dos parametros atomicos, os erros dos comprimentos
de onda das componentes sao todos menores do que 1 mA. As tabelas B.13 e B.14 contém

as estruturas hiperfinas das linhas de V e Mn, respectivamente.
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TABELA B.1: Célculo da EHF da linha de Col em 4019,132 A. Sao apresentados os dados
atomicos para os niveis inferior e superior da transicao e os resultados. Os loggf das
componentes foram calculados partindo do log gf total da linha e usando as intensidades
relativas calculadas por White & Eliason em 1933 e tabeladas em Condon & Shortley
(1967). O numero quantico I do Co, usado no célculo de todas as linhas deste elemento,
vale 7/2. A unidade mK equivale a 0,001 cm™".

Nivel inferior: 3d® (*°P)4sa®P3 s AA) log gf
X =228eV 4019,116  —3,286
J=3/2 4019125 —3,173
W = 18389,549 cm ™! +0,001 cm™! (P&T) 1019196 —9.875
A = +11,07mK +0,05 mK (G&K) 4019:132 _3:491
B = +3,4mK +0,3mK (G&K) 019,132 —3.208
Nivel superior: 3d" (*P)4s4p (*P?) w* D3)» 4019,141  —3,474
J=3/2 4019,141 —3,286
W = 43263,512cm~" £0,001 cm ™! (P&T) 4019,144  —3,173
A = +19,0mK 40,1 mK (P) 4019,146  —3,298
B =0 (P)

Log gf total = —2,27 £0,04 (LWG)

Referéncias:

(P&T): Pickering & Thorne 1996
(G&K): Guthohrlein & Keller 1990
(P): Pickering 1996

(LWG): Lawler et al. 1990
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TABELA B.2: O mesmo que a tabela B.1, para a linha de Col em 4019,293 A.

Nivel inferior: 3d® (*°F) 4sb* Fj s

x = 0,58eV

J=5/2

W = 4690,141 cm™" £0,001cm™~! (P&T)
A = +18,7254mK +0,0001 mK (C&Q)
B = —1,828 mK £0,008 mK (C&G)

Nivel superior: 3d" (*F) 4s4p (*°P?) z* F3 5
J=3/2

W = 29563,111 cm~! £0,002cm~" (P&T)
A = +14,15mK £0,07mK (P)

B =0 (P)

Log gf total = —3,232 (K)

Referéncias:
(C&G): Childs & Goodman 1968
(K): Kurucz 2003

AA)  loggf
4019273 —4,863
4019273 —4,610
4019274 —4,434
4019274 —5,293
4019,280 —4,434
4019282 —4,272
4019285 —4,264
4019280  —4,425
4019280 —4,737
4019204 —4,297
4019,300 —4,013
4019,307 —3,798

126



Apéndice B. Componentes de Estrutura Hiperfina

TABELA B.3: O mesmo que a tabela B.1, para a linha de Col em 4019,297 A.

Nivel inferior: 3d® (°F) 4sb* F3

x = 0,63eV

J=3/2

W = 5075,788 cm~! +0,001 cm~! (P&T)
A = +10,20mK 0,05 mK (P)

B = —2mK (P)

Nivel superior: 3d" (*F) 4s4p (*°P?) z* D5 o
J=5/2

W = 29948,730 cm ™! 40,001 cm™* (P&T)
A = +23.22mK +0,09mK (P)

B = +1mK (P)

Log gf total = —3,769 (K)

AA)  loggf
4019273 —4,335
4019,287 —4,550
4019,295 —4,962
4019,300 —4,834
4019,306 —4,801
4019,300 —5,274
4019,314  —4,809
4019,314  —5,830
4019,321 —4,971
4019,321  —5,400
4019,326  —5,147
4019,328 —4,971
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TABELA B.4: Célculo da EHF da linha de Col em 4749,662 A. Sao apresentados os

dados atomicos para os niveis inferior e superior da transi¢ao e os resultados. Os log g f

das componentes sao solares (ver texto).

Nivel inferior: 3d"4s (°F) 5s€f Fyq 2

x = 3,05eV

J=11/2

W = 45675,937cm ™! +0,002cm™! (P&T)
A = +3347mK £0,07mK (P)

B = +5mK (P)

Nivel superior: 3d" (*F) 4s4p (*°P) z° Dy /s
J=09/2

W = 24627,743 cm~! +0,002cm~! (P&T)
A = 28,05 mK 0,08 mK (P)

B =0mK (P)

AA)  loggf
4749627 —0,935
4749,645 —1,020
4749661 —1,110
4749676 —1,206
4749680 —1,310
4749695 —2,084
4749702 —1,420
4749705 —1,863
4749713 —1,539
AT49.T14  —1,783
4749721 —1,768
4749723 —1,659
4749727 —1,801
4749732 —1,898
4749735 —2,109
4749,754  —3,090
ATA9, 75T —2,894
4749758 —3,157
4749759 —2,804
4749759 —2,981
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TABELA B.5: O mesmo que a tabela B.4, para a linha de Col em 5212,691 A.

Nivel inferior: 3d” 4s (°F) bsf* Fyg o

X = 3,b1eV

J=09/2

W = 47524435 cm~ +0,002cm™" (P&T)
A = +35,92mK +0,07mK (P)

B = +5mK (P)

Nivel superior: 3d" (‘F)4s4p (°P) z* Fy s
J=9/2

W = 28345,814cm™t 40,002 cm™" (P&T)
A = +27,02mK £0,08 mK (P)

B = —2mK (P)

AA)  loggf
5212,501 —1,989
5212,618 —1,774
5212,642 —1,695
5212,649 —0,923
5212,664 —1,682
5212,669 —1,059
5212,683 —1,730
5212,687 —1,207
5212,700 —1,830
5212701 —1,367
5212,713 1,536
5212,722 1,703
5212,728 —1,989
5212720 —1,840
5212,734 —1,855
5212,738 —1,774
5212,745 —1,695
5212,750 —1,682
5212,751 —1,830
5212,752 1,730
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TABELA B.6: O mesmo que a tabela B.4, para a linha de Col em 5280,629 A.

Nivel inferior: 3d”4s (°F) bsf* F7 o

X = 3,63eV

J=17/2

W = 48201,556 cm ™! 40,002 cm™! (P&T)
A = +28,25mK +0,07mK (P)

B = +3mK (P)

Nivel superior: 3d” (*F) 4s4p (*°P) z* Gy o
J=9/2

W = 29269,675 cm~" +0,002cm ™" (P&T)
A = +17,25mK +0,09mK (P)

B = +6mK (P)

AA)  loggf
5280,559 —2,624
5280,566 —1,712
5280,583 —2,402
5280,588 —1,502
5280,603 —2,305
5280,605 —0,703
5280,606 —1,427
5280,620 —2,305
5280,622 —1,422
5280,622 —0,809
5280,634 —1,470
5280,634 —2,473
5280,635 —0,925
5280,644 —1,573
5280,646 —1,054
5280,650 —1,769
5280,653 —1,199
5280,658 —1,840
5280,658 —1,369
5280,659 —1,600
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TABELA B.7: O mesmo que a tabela B.4, para a linha de CoI em 5301,047 A.

Nivel inferior: 3d7 4s? a* Pj /2

x = 1,71eV

J=5/2

W = 13795,491 cm ™! 40,001 cm™* (P&T)
A = +5967mK 40,010 mK (G&K)

B = —5,67mK £0,47mK (G&K)

Nivel superior: 3d® (°F) 4p y* D5 o
J=5/2

W = 32654,463 cm ™! 40,002cm™t (P&T)
A = +15,5mK +0,2mK (P)

B = 0mK (P)

AA)  loggf
5301,008 —3,206
5301,017  —2,507
5301,026  —3,026
5301,034 —2,799
5301,040 —2,992
5301,043 —3,206
5301,048 —3,206
5301,052 —3,057
5301,056 —3,026
5301,058 —3,927
5301,062 —3,257
5301,065 —5,206
5301,065 —2,992
5301,070 —3,516
5301,071  —3,057
5301,074 —3,257
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TABELA B.8: O mesmo que a tabela B.4, para a linha de Col em 5342,708 A.

Nivel inferior: 3d® (°F) 4d e* Hy3/o

x = 4,02eV

J=13/2

W = 51142,456 cm ™! 40,006 cm™! (P&T)
A = +7,6mK £0,2mK (P)

B = 0mK (P)

Nivel superior: 3d® (°F) 4py* G112
J=11/2

W = 32430,535 cm ™" £0,002cm~" (P&T)
A = +10,0mK £0,2mK (P)

B = 0mK (P)

AA)  loggf
5342,693 —0,690
5342,603 —0,608
5342,693 —0,521
5342,604 —0,437
5342,606 —0,356
5342,609 —0,278
5342,701 —1,418
5342,702  —0,205
5342704 1,200
5342706 —0,134
5342,707 —1,105
5342712 —1,070
5342713 —2,657
5342716 —1,093
5342718  —2,435
5342,722 1,180
5342725  —2,356
5342728 1,402
5342,732 2,435
5342730 —2,657
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TABELA B.9: O mesmo que a tabela B.4, para a linha de Col em 5454,572 A.

Nivel inferior: 3d® (°F) 4d g* Fy»

x = 4,07eV

J=09/2

W = 51170,073 cm ™t 40,002 cm™! (P&T)
A = 49,18 mK 40,08 mK (P)

B = 0mK (P)

Nivel superior: 3d® (°F) 4p y* Fy s
J=29/2

W = 32841,916 cm" +0,002cm ™" (P&T)
A = +9,9mK £0,1 mK (P)

B = +8mK (P)

AA)  loggf
5454567 —1,369
5454567 —1,354
5454,576  —1,344
5454,559 —1,344
5454567 —1,217
5454579 —1,241
5454,556 1,241
5454,568 —1,050
5454,582 1,196
5454554 —1,196
5454,568 —0,881
5454,586 1,200
5454552 —1,200
5454570 —0,721
5454,501 —1,288
5454,550 —1,288
5454571 —0,573
5454,506  —1,503
5454,550 1,503
5454574 —0,437
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TABELA B.10: O mesmo que a tabela B.4, para a linha de CoI em 5647,234 A.

Nivel inferior: 3d® (*°P)4sa® P

X = 2,28eV

J=23/2

W = 18389,549 cm ! 0,001 cm~" (P&T)
A = +11,07mK £0,05 mK (G&K)

B = +3,4mK +0,3mK (G&K)

Nivel superior: 3d® (°F) 4py? Ds 2
J=5/2

W = 36092,420 cm~" 0,002 cm~" (P&T)
A = +164mK £0,1 mK (P)

B = 0mK (P)

AA)  loggf
5647,207 —2,100
5647220 —2,315
5647232  —2,599
5647238 —2,727
5647,243  —3,039
5647,246  —2,566
5647,253 3,544
5647259 —2,736
5647264 —3,595
5647,267 —3,166
5647,269 —2,736
5647,269 —2,912
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TABELA B.11: O mesmo que a tabela B.4, para a linha de CoI em 6188,996 A.

Nivel inferior: 3d7 4s? a* Pj /2

x = 1,71eV

J=5/2

W = 13795,491 cm ™! 40,001 cm™* (P&T)
A = +5967mK 40,010 mK (G&K)

B = —5,67mK £0,47mK (G&K)

Nivel superior: 3d" (*F) 4s4p (*°P) z* D5 s
J=5/2

W = 29948,730 cm~! 40,001 cm™* (P&T)
A = +23.22mK +0,09mK (P)

B = +1mK (P)

AA)  loggf
6188,925 —3,580
6188,938 —2,881
6188,968 —3,400
6188,979 —3,173
6188,991 —3,580
6189,002 —3,366
6189,012 —3,580
6189,023 —3,400
6189,030 —3,431
6189,038 —4,301
6189,048 —3,366
6189,052 —3,631
6189,057 —5,580
6189,064 —3,431
6189,060 —3,890
6189,075 —3,631
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TABELA B.12: Célculo da EHF da linha de Eull em 4129,725 A. Sdo apresentados os
dados atomicos para os niveis inferior e superior da transigao e os resultados. Os log g f das
componentes foram calculados partindo do log g f total da linha e usando as intensidades
relativas calculadas por White & Eliason em 1933 e tabeladas em Condon & Shortley
(1967). O numero quantico I do Eu vale 5/2. Sao calculadas as componentes para os dois

isotopos estaveis do Eu, de massas atomicas 151 e 153.

Nivel inferior: 4f7 (3S°) 6sa® S Msi(A)  Aiss(A)  loggf
x = 0,00eV 4129,615 4129,695 —1,862
J=4 4129618 4129,698 —1,381
W =0cm™* 4129632 4129,702 —1,662
gy, A= +51,37879066 mK =+ 0,00000043 mK (BEW) 4199 636 4129705 —1.326

B = —0,022043984 mK =+ 0,000007705 mK (BEW) 4129,640 4129,708 —1,862

A = +22, 8346636 mK +0,0000003mK (BEW) 29,657 4129712 1,606

u 4129.662 4129715 —1,195
B = —0,05846938 mK = 0,00000280 mK (BEW)
4129,667 4129719 —1,662

153E

Nivel superior: 417 (*S) ) 6p1 /2 4129,690 4129,727 —1,642
J=4 4129,696 4129,730 —1,045
W = 24207,860 cm™' (BMRW) 4129702 4129,733 —1,606
51 A=+7,005mK +0,017mK (V&W) 4129,731 4129,747 —1,830

B =—11,237mK + 0,010 mK (MHAP) 4129,738  4129,748 —0,893

4129,744 4129751 —1,642
gy 4 4~ F309mK £ 0, 01mK (VEW) 4129.788 4129.773 —0,749

B =-28,677mK £+ 0,026 mK (MHAP) 4129,795 4129,774 —1,830

Desvio isotépico:
WP Ew)—W(P3Eu) = 0,1527 cm ™! £0,0002 cm ! (BMRW)

Razao isotopica de abundancias:

151 u
A = 1,00 +0,29 (LWDH)

Log ¢f total = 40,173 (Ko)

Referéncias:

(BEW): Becker et al. 1993
(BMRW): Brostrom et al. 1995
(V&W): Villemoes & Wang 1994
(MHAP): Méller et al. 1993
(LWDH): Lawler et al. 2001
(Ko): Komarovskii 1991
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TABELA B.13: EHF das linhas de V, segundo Kurucz (2003). Para
cada linha, o comprimento de onda do centro de gravidade é forne-

cido em negrito, seguido do comprimento de onda e log g f solar de

cada componente.

AA)  loggf

AA)  loggf

AA)  loggf

5657,436
5657,422  —1,450
5657431 —1,666
5657,431 —2,076
5657,430 —1,949
5657,430 —1,915
5657,439 —2,941
5657,445 —2,388
5657,445 —1,923
5657,445 —2,513
5657,449 —2,087
5657,449 —2,263
5657,452 —2,087

5668,362
5668,340 —1,550
5668,352 —1,601
5668,352 —2,390
5668,362 —1,855
5668,362 —2,194
5668,362 —3,504
5668,371 —2,053
5668,371 —2,140
5668,371 —3,004
5668,378 —2,308
5668,378  —2,162
5668,378 —2,872
5668,383 —2,696
5668,383 —2,253
5668,383 —2,747
5668,386 —2,441
5668,386 —2,696
5668,388 —2,726

5670,851
5670,832 —2,133
5670,832 —1,125
5670,844 —3,036
5670,844 —1,922
5670,844 —1,230
5670,854 —2.,832
5670,854 —1,849
5670,854 —1,346
5670,863 —2.,735
5670,863 —1,843
5670,863 —1,475
5670,870 —2,735
5670,870 -1,890
5670,870 —1,621
5670,875 —2,890
5670,875 —1,995
5670,875 —1,791
5670,878 —2,191
5670,878 —1,995
5670,880 —2,258

6135,370
6135,338 —1,500
6135,338 —1,479
6135,338 —1.625
6135,378 —1,956
6135,378 —1,479
6135,379 —1,158

5727,661
5727651 —1,861
5727651 —1,685
5727651 —1,685
5727651 —1,560
5727652 —1,560
5727652 —1,879
5727652 —1,674
5727652 —1,674
5727652 —1,263

6150,154
6150,076 —2,792
6150,084 —2,674
6150,086 —3,244
6150,096 —2.,556
6150,099 —3,033
6150,102 —4,244
6150,113 —2,444
6150,117 —2,937
6150,120 —4,037
6150,133 —2,340
6150,138 —2,901
6150,142 —4,009
6150,159 —2,244
6150,164 —2,917
6150,169 —4,089
6150,188 —2,154
6150,195 —2,999
6150,200 —4,281
6150,222 —2,070
6150,229 —3,217
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TABELA B.14: EHF das linhas de Mn, segundo Kurucz (2003).
Para cada linha, o comprimento de onda do centro de gravidade

é fornecido em negrito, seguido do comprimento de onda e log g f

solar de cada componente.

AA)  loggf

AA)  loggf

AA)  loggf

4739,113
4739,072 —1,621
4739,072 —1,144
4739,088 —1,519
4739,088 —1,693
4739,088 —1,621
4739,100 —1,519
4739,101 —1,651
4739,101 —3,228
4739,109 —2,019
4739,109 —1,651

5399,479
5399,450 —1,274
5399,455 —1,142
5399,465 —1,642
5399,465 —1,244
5399,478 —2.851
5399,494 —1,274
5399,497 —1,316
5399,521 —1,142
5399,522 —0,767
5399,555 —1,244

5394,670
5394,626 —4,089
5394,657 —5,007
5394,661 —4,229
5394,684 —6,224
5394,687 —4,831
5394,6900 —4,387
5394,709 —5,872
5394,712  —4,805
5394,714 —4,571
5394,728 —5,747
5394,730 —4,872
5394,731 —4,793
5394,741 —5,826
5394,742 —5,048
5394,743 —5,078

5413,684
5413,616 —1,782
5413,650 —1,351
5413,659 —1,238
5413,679 —1,238
5413,717 —0,874
5413,722 —1,335

5420,350
5420,256 —2,989
5420,261 —2,959
5420,270  —2,704
5420,272 —3,787
5420,281 —2,783
5420,295 —2,482
5420,208 —3,658
5420,311 —2,716
5420,320 —2,298
5420,333 —3,783
5420,351 —2,742
5420,374 —2,140
5420,379 —4,135
5420,402 —2,918
5420,420 —2,000

5432,548
5432,506 —4,402
5432510 —5,180
5432,535 —5,180
5432,538 —4,665
5432541 —5,017
5432,561 —5,017
5432,564 —4,996
5432,566 —5,012
5432,580 —5,012
5432,583 —5,443
5432,584 —5,114
5432594 —5,114
5432,595 —6,142
5432,596 —5,376
5432,601 —5,376
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Apendice C

Procedimento de Determinacao da
Idade do Disco Galactico e de sua

Incerteza

C.1 Idade

Como forma de determinar para qual idade ha um melhor ajuste do modelo de EQDG
aos nossos dados observacionais, determinamos um desvio quadratico entre os pontos e

cada curva, de acordo com a equagao

desvio = Z{[Th/Eu]i — f([Fe/H];)}?, (C.1)

onde i representa a i-ésima estrela e f([Fe/H];) é um ajuste polinomial feito & curva
do modelo de EQDG. Na figura C.1 podemos ver os polinomios de 42 grau usados nos
ajustes. Infelizmente, nao pudemos utilizar todas as nossas estrelas na determinacao dos
desvios, visto que as curvas dos modelos nao estao definidas para valores de metalicidade
[Fe/H]> 40, 20, e as duas estrelas mais ricas da nossa amostra, HD 128620 e HD 160691,
tém metalicidades acima deste valor. E por isto que o somatério que define o desvio
quadratrico vai somente até 19, e ndo 21 (que é o ntimero de estrelas de nossa amostra,
incluindo o Sol).

Uma vez determinado um desvio para cada curva, foi tracado um diagrama de desvio
vs. idade da curva, e ajustado um polinomio de 22 grau. O ponto de minimo deste
polinomio nos fornece a idade que melhor ajusta nossas abundancias (figura C.2). O

valor encontrado foi de 8,18 Gano.
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0.15 - -1
Modelos para k=2:
o T,= 6Gano
T(3 = 9 Gano

0.10 T, = 12 Gano -
T, =15 Gano

0.05

[Th/Eu]

-1.0 -0.8 -0.6 -0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4
[Fe/H]

Ficura C.1: Ajustes polinomiais as curvas [Th/Eu] vs. [Eu/Fe]
do modelo de EQDG. Os pontos sao os resultados do modelo de

Arany-Prado (2003) e as linhas s@o ajustes polinomiais de 42 grau.

Desvio

0.08 ]

1 . 1 . 1 . 1 . 1 .
6 8 10 12 14 16

Idade (Gano)

Ficura C.2: Determinagao da melhor idade para o disco Galactico.
Os pontos sao os desvios entre as curvas [Th/Eu] vs. [Fe/H] do modelo
de Arany-Prado (2003) e as abundancias das estrelas da nossa amostra,
calculados segundo a equacao C.1. A curva é um ajuste polinomial de
22 grau. A linha vertical marca a posicao do minimo do polindémio,

correspondente a melhor idade para o disco Galactico T¢ = 8, 18 Gano.
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C.2 Incerteza

Realizamos uma estimativa numérica do erro da idade do disco Galéctico relacionado as
incertezas das razoes de abundancias [Th/Eu] e [Fe/H]. Para tal, desenvolvemos um c6digo
de simulagao Monte Carlo que soma erros aleatorios gaussianos as razoes de abundancias
das estrelas da amostra, com ¢ iguais aos erros adotados para as razoes de abundancias.
O codigo calcula, em seguida, os desvios entre as estrelas e as curvas do modelo de EQDG,
ajusta um polinémio de 22 grau ao gréafico de desvio vs. idade (como na figura C.2) e
determina a idade pelo minimo do polinomio. E possivel escolher o nimero de vezes
que o processo é repetido, cada vez com as razdes de abundancias [Th/Eu] e [Fe/H] das
estrelas somadas a novos erros aleatorios gaussianos. As idades obtidas sao gravadas em
um arquivo, para analise posterior.

Foram realizadas 75 milhoes de simulagoes. A distribuicao das idades obtidas pode
ser vista na figura C.3, onde foram agrupadas em bins de 0,5 Gano. As poucas idades
negativas encontradas (< 0,2%) foram descartadas, por nao terem sentido fisico. E
evidente o aumento do ruido da distribui¢ao a medida que a idade aumenta, a partir da
moda. Isto se deve ao fato da distribuicao ter a sua origem na contagem do ntmero de
idades obtidas entre dois determinados valores. Assim, a medida que a idade aumenta
(ap6s a moda), as contagens vao diminuindo e ocorre um aumento da flutuacao estatistica.
Por este motivo, a distribuicao foi truncada em 125 Gano, que é a idade a partir da qual
as contagens caem abaixo de 100 (que corresponde a um erro estatistico de 10%). Um
outro motivo importante, além da questao do ruido, nos obriga a cortar a distribuicao
em algum ponto onde as contagens ainda sao significativas. Uma distribuicao continua de
probabilidades deve cair assintoticamente a zero para valores muito altos da varidavel em
questao. Isto nao pode ocorrer no nosso caso, visto que a nossa ¢ gerada por contagens,
e estas nao podem ter valores fracionados entre 1 e 0. Assim, os resultados das operacoes
que foram realizadas para determinar o erro da idade nao seriam corretos se levassemos
em conta esta parte da distribuigao.

Uma boa estimativa para o erro de nossa determinacao da idade do disco é a largura
da distribuicao de idades. Existe mais de uma maneira de estimar a largura de uma
distribui¢do. A mais utilizada é o desvio padrao (o). Inicialmente pensamos em ajustar
uma gaussiana e adotar como erro da idade do disco Galéctico o o desta gaussiana. No
entanto, como pode ser visto claramente na figura C.4, a distribuicao encontrada ndao
¢ gaussiana (a asa direita cai muito mais lentamente do que a de um perfil gaussiano).

Realizamos, entao, uma estimativa numérica de o partindo da definicao de desvio padrao



Apéndice C. Determinacao da Idade do Disco Galactico e de sua Incerteza 142

il 1 L1l 1 1ol 1 ol 9
1 10 100 1000
Idade (Gano)

Ficura C.3: Distribuicao das idades do disco Galactico obtidas
apos a soma de erros aleatorios gaussianos as razoes de abundancias
[Th/Eu] e [Fe/H] das estrelas da amostra. As idade foram agrupa-
das em bins de 0,5Gano e N é o nimero de idades em cada um
destes bins. A linha vertical marca a idade em que foi realizado o
corte na distribuigao (125 Gano), além da qual as contagens caem

abaixo de 100 (ver texto).

de uma distribuigao continua qualquer.

Como primeiro passo na determinacao do desvio padrao, a distribuicao foi normali-
zada. Esta normalizagao foi obtida dividindo a contagem de cada bin (N) pela drea total
da distribuicdo (Niot). Em seguida, determinamos a média da distribui¢ao através da

seguinte integracao

125 N
Idade,ggin = / Idade dIdade. (C.2)
0

tot

Os limites da integracao deveriam ser, a rigor, —oo e 4+00. Mas como a distribuigao
foi truncada em 0 Gano e 125 Gano, realizamos a integracao dentro dos limites definidos.
Como o integrando cai assintética mas rapidamente a zero (figura C.5), o erro que estamos
cometendo com o corte da distribuicao é desprezivel. O valor encontrado foi 7,92 Gano,
que nao coincide exatamente mas é muito préximo a idade do disco obtida pela analise
de nossos dados observacionais sem a inclusdo dos erros aleatérios (8,18 Gano).

O quadrado do desvio padrao, denominado variancia, pode ser determinado através
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Ficura C.4: Ajuste gaussiano a distribuicao de idades, que foi
truncada em 125 Gano. K evidente a existéncia de uma asa nao

gaussiana para idades acima da moda.
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FicgurA C.5: Funcao utilizada na determinacao da média da dis-

tribuigao de idades.

da seguinte integracao

125
o? = / (Idade — Idadeygqia)* dIdade. (C.3)
0 tot
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Novamente, os limites da integracao deveriam ser, a rigor, —oo e +0co. Uma andlise da
figura C.6 mostra que o integrando da equagao C.3 cai muito lentamente com a idade.
Mesmo que estendéssemos o limite superior a 400, nao ha garantia de que haveria con-
vergéncia. Mesmo que fosse possivel atingir a convergéncia, o valor encontrado seria
grande demais e nao representativo da largura da distribuicao.

Uma maneira mais robusta de estimar a largura da distribuicao é pelo seu desvio

médio absoluto (DMA), que pode ser determinado pela integragao

125
DMA = / |Idade — Idadeeqia| dIdade. (CA4)
0 tot

Como pode ser visto na figura C.6, o integrando da equacao C.4 cai a zero muito mais
rapidamente que o integrando da equacgao C.3, utilizada no calculo da variancia. Desta
forma, como no caso da média, o erro que estamos cometendo ao truncar a distribuicao
pode ser desprezado. O valor obtido é DMA= 1,9 Gano.

Como resultado da andlise temos uma idade para o disco Galactico de 8,2 +1,9 Gano.
Todo o procedimento de analise do erro da idade do disco foi repetido para diversos
valores de bin diferentes de 0,5 Gano, de modo a testar se ha dependéncia do valor do erro
encontrado com o tamanho do bin. Foi verificado que o valor do DMA da distribuicao

independe totalmente do bin escolhido.

0.8 T T T T T T T T T T T T
0.7 Desvio médio absoluto: -
—o— (N/N_).|(Idade-Idade_, )
0.6 Variancia: N
—=— (N/N__).(Idade-Idade_,, )’
0.5 n
0.4 n
0.3 T
0.2 -
0.1 T
e S R T T
O 0 Il 1 ] ] Il
0 20 40 60 80 100 120

Idade (Gano)

Ficura C.6: Fungoes utilizadas na determinacao da variancia e

do desvio médio absoluto da distribuicao de idades.
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