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RESUMO

O estudo das abundancias quimicas por entre estrelas de tipo solar da

vizinhanga a solar ¢ importante porque as composi¢des fotosféricas fornecem
informacgdes fundamentais sobre os processos de nucleossintese ocorridos e sobre a
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historia de evolu¢do quimica do disco da Galaxia. A distribuicdo das abundancias
quimicas destas estrelas nao esta bem estabelecida, especialmente dos elementos do
grupo CNO. As abundancias fotosféricas do Carbono e Nitrogénio de uma amostra
de nove estrelas foram determinadas no presente estudo. Utilizamos a sintese
espectral de bandas moleculares do Sistema Swan do G e Sistema Vermelho do CN
e de linhas atomicas do C I, aplicada por meio de um método diferencial tendo como
referéncia o proprio Sol e abrangendo a regidio AAL5000-8300A. Os espectros de alta
resolucdao (R=47.000) e elevada razdo sinal-ruido (250<S/R<450), incluindo o solar
de referéncia foram obtidos com o espectrografo Echelle Feros instalado no
telescopio 1,52m no Europa Southern Observatory; cedidos gentilmente pelo Prof.
Dr. Gustavo P. Melo (OV/UFRJ). Utilizamos o codigo Moog, os modelos de
atmosfera MARCS, as listas moleculares de Kurucz e atomicas do Vienna Atomic
Lines Database. Os parametros fotosféricos foram determinados de forma
homogénea por outros trabalhos. As abundancias obtidas para o C e N abrangem
respectivamente os intervalos -0,19<[C/Fe]<0,01 dex, com média igual a -0,06 dex,
e -0,50<[N/Fe]<0,00 dex com média igual a 0,25 dex. Investigaremos também as
relacdes entre estas abundancias ¢ [Fe/H]. Resultados secundarios sdo velocidades
de rotacdo: 0,3<v.seni<4,9 km/s. Pretende-se ainda aplicar a metodologia
desenvolvida e calibrada para um conjunto maior de estrelas a fim de obtermos uma
amostra representativa. Paralelamente relataremos a compilagdo dos resultados deste
trabalho num artigo cientifico. Agradecemos ao Pibic-INPE/CNPq e ao projeto
tematico da Fapesp “Nossa Galdxia e Formacao Estelar”.

CAPITULO 1 - INTRODUCAO

A historia e evolucao quimica da Galaxia estdo intimamente ligadas ao inicio
do Universo. Inicialmente existiam apenas Hidrogénio , Hélio e outros elementos
leves (Li, Be e B) e através de reacdes de fusdo termonucleares nos interiores
estelares, tem ocorrido a fusdo do Hidrogénio em Hélio, quando este processo
termina, come¢a a fusdo do Hélio num elemento mais pesado, e assim
sucessivamente. A evolucdo das composicoes quimicas numa Galdxia ou no proprio
Universo deve-se a este processo de nucleossintese estelar, na qual as estrelas
sintetizam elementos quimicos pesados a partir dos mais leves e posteriormente
ejetam estes elementos para o meio interestelar e novas estrelas se formam a partir
deste material enriquecido.

Sabemos também que a historia da Galéxia estd fundamentalmente escrita na
evolucdo de sua composi¢ao quimica. Isto porque dados precisos sobre abundancias



de muitos elementos revelam numerosos detalhes sobre processos nucleossintéticos
operantes no ambiente do inicio do seu enriquecimento.

O questionamento cada vez mais profundo sobre mecanismos que operaram
na origem da Galaxia, tem dirigido os estudos com o intuito de se criar modelos de
evolucdo para que melhor possamos entender os processos de nucleossintese
ocorridos e sobre a historia de nossa Galaxia.

A ferramenta basica na leitura destes registros € a espectroscopia estelar.
Através dela importantes propriedades fisicas e dindmicas de estrelas da Galaxia e
de outras Galaxias sdo determinadas a partir destas técnicas em baixa e alta
resolucdo. A relagdo de intensidade das linhas de absor¢do, a forma do continuo
permitem determinar temperaturas, densidades e abundancias quimicas de estrelas.
Pelo perfil e posi¢dao das linhas espectrais tém-se informagdes sobre rotacdo,
expansao e velocidades de recessao do sistema observado. Todas estas propriedades
estao relacionadas com as condi¢des de formagdo e a evolugao de objetos celestes.

Até agora nao ha evidéncias que comprovem vida em outro planeta, mas a
corrida por novas descobertas nesta area ¢ cada vez mais intensa. Sabemos que
somente apds varias geragdes de estrelas ¢ que ha condi¢des para a formagdo dos
planetas teluricos, e com o evoluir da quimica do carbono, a possibilidade de vida.
Isso porque a formagao molecular no espago tende para moléculas complexas.

Elementos tais como o Carbono, Oxigénio, Hidrogénio e Nitrogénio podem
combinar-se para formar cianeto de hidrogénio, 4gua e amoniaco, que por sua vez,
podem se combinar para dar origem a aminoacidos simples, os principais blocos de
constru¢do da vida. Entretanto a distribuicdo das composic¢oes, no disco da Galéxia,
especialmente dos elementos do grupo CNO por diversas razdes nao esta bem
estabelecida.

Alguns estudos recentes sugerem que as estrelas excessivamente ricas nos
elementos pesados em sua composi¢do ndao podem manter sistemas planetarios
como o nosso. Tais estrelas podem tender a formar planetas gigantes de modo que
estes planetas se condensem, antes que o disco protoplanetario tenha se dissipado
totalmente. A interagdo do planeta com o disco faz com que ele espirale para o
interior do sistema indo ocupar uma O6rbita muito proxima da estrela, destruindo
quaisquer planetas teliricos que tenham se formado.

Outra possibilidade ¢ que as estrelas ricas em metais formem planetas
gigantes com grande eficiéncia, de modo que o grande numero de planetas em
orbitas proximas provoca atragdes gravitacionais destrutivas que rompem as Orbitas
estaveis, ejetando planetas para fora do seu sistema e langando alguns deles para o
seu interior; o que também, provoca a destrui¢ao das orbitas de planetas teltricos.

Se for verdade como parece ser, poderia apresentar-se uma situagao na qual
apenas estrelas com caracteristicas similares as do Sol, como idade, brilho e
estrutura podem formar planetas como o nosso.

As estrelas de tipo solar (F8-G5 IV-V) da vizinhanga solar (distancias
inferiores a 25 parsecs) formam uma populagdo estelar mais adequada para o estudo
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da evolucdo quimica da Galéxia, principalmente do disco, pois distribuigdes de
abundancias de estrelas de tipo solar da vizinhanga solar poderiam guardar registros
de eventos passados que forneceriam novas informagdes da evolu¢do quimica da
Galaxia, principalmente do disco. A composi¢do quimica da atmosfera dessas
estrelas ndo foi alterada pela evolugcdo das mesmas, suas abundancias fotosféricas
sdo representativas do meio interestelar onde as estrelas se formam e da €poca
quando se formaram.

Estas estrelas possuem dispersao de idade igual a idade da Galéxia, pois sao
estrelas cujo nascimento ocorreu desde a época da formacdo da Galéxia e vivas
ainda hoje. Por serem semelhante ao Sol uma andlise diferencial pode ser aplicada
com muita vantagem, porque o Sol ¢ a estrela que melhor conhecemos e sua
estrutura ¢ semelhante a das estrelas em estudo.

Em geral os astronomos supdem que o Sistema Solar foi formado a partir do
material que representaria as condigdes reinantes na Galdxia em geral, portanto as
abundancias solares sdo geralmente consideradas no estabelecimento do padrao a ser
empregado para outras estrelas, admitindo assim que o Sol representa a abundancia
cosmica dos elementos quimicos. Contudo, esta visao pode ainda ser questionada.
Nao temos certeza de que o Sol possua uma composi¢do quimica representativa por
entre estrelas semelhantes a ele.

Assim este trabalho tem por objetivo, investigar e determinar as abundancias
fotosféricas do Carbono e do Nitrogénio, por meio de sintese espectral de bandas
eletronico-vibracionais moleculares do C; e do CN proeminentes na regido Optica,
aplicando-se um método diferencial tendo como referéncia o proprio Sol,
representado pelo espectro de Ganimedes, para uma amostra de nove estrelas de tipo
solar da vizinhanga solar.



CAPITULO 2 — ESPECTROSCOPIA ESTELAR

A espectroscopia ¢ a ferramenta fundamental para o estudo de atmosferas
planetarias ou estelares. Define-se a resolugdo espectral como sendo a razao entre o
comprimento de onda (A) e a largura total a meia intensidade (AL) for de uma linha
espectral de perfil, determinado pelo instrumento. Em simbolos:

R =NAL

Equacio 2.1
Emprega-se o termo espectroscopia quando AA for no maximo 90 %de A.

A luz ¢ uma radiagdo eletromagnética possuindo uma natureza dual, onda-
particula. Todas as radiagdes eletromagnéticas viajam através do vacuo com
velocidade de aproximadamente de 299.792,458 km/s. E ¢ desta forma que a maior
parte da informacao existente sobre o Universo chega a Terra. A radiagdo produzida
nas regides mais centrais da estrela interage com o material que a compde, sendo
espalhada, absorvida e emitida varias vezes até que venha a atingir a superficie e
abandonar a estrela. O mesmo processo ocorre em menor escala quando a radiacdao
adentra na atmosfera terrestre, com isso a estrutura espectral da radiacdo emitida vai
sendo alterada.

A distancia que o foton percorre sem sofrer nenhuma mudanga, absor¢ao ou
espalhamento ¢ chamado de caminho livre médio do foton e ¢ muito pequena dentro
de uma estrela, por isso a probabilidade de um foéton abandonar a estrela sem sofrer
nenhuma alteragdo € muito pequena também. Essa regido da estrela na qual €
emitida a radiacao observada chamamos de atmosfera. Também a probabilidade do
um foton sofrer absor¢des depende de seu comprimento de onda. No caso de um
foton cuja energia corresponda a de uma transig¢do eletronica de um atomo ou ion
presente na atmosfera da estrela em grande quantidade, tera uma probabilidade de
absor¢do maior.

A detec¢dao Optica de elementos numa atmosfera estelar ¢ feita através da
observacao de linhas ou bandas moleculares, presentes nos espectros de estrelas cuja
luz vinda do seu interior atravessa a sua atmosfera. Em espectroscopia atémica, a
origem das linhas dos espectros ¢ devido a emissao ou absor¢cao de um foton quando
a energia de um atomo varia devido a uma transicao eletronica. Na espectroscopia
molecular, a origem das linhas dos espectros ¢ explicada pela variagdo da energia da
molécula através de uma transi¢do eletronica ou devido a mudangas no estado
rotacional e vibracional.
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Através do espectro continuo, podemos obter a temperatura superficial da
estrela que o emitiu. As linhas de absor¢do indicam as substdncias quimicas
presentes. Cada linha no espectro da estrela esta associada a presenca de um
elemento ou composto quimico, bem como suas abundancias e as condigdes de
densidade e pressao da fotosfera (meio absorvedor).

O estudo da atmosfera de uma estrela depende das interagdes entre a radiagao
e a matéria na qual ela se propaga. Primeiramente, a matéria na qual um feixe de
radiacao se propaga pode emitir radiagdo na direcdo do feixe aumentando sua
intensidade, ou pode absorver radiagdo do proprio diminuindo a sua intensidade. A
equacdo do transporte radiativo na fotosfera estelar ¢ dada pela variagdo da
intensidade especifica ao longo do caminho percorrido pelos fétons.

I>(r) = Ire-1), + Si(1-e-1»)

Equacio 2.2

=] pkods

Equacao 2.3

ko oc gf

Equacio 2.4

Onde I» ¢ a intensidade especifica da radiacdo para um dado comprimento de
onda (1), que vem do interior da estrela e que sofre absor¢des ao longo da fotosfera
mais a reemissao dessa energia eletromagnética no mesmo comprimento de onda, p
¢ a densidade do meio, k. ¢ o coeficiente total de absor¢cdo por massa, T» ¢ a
profundidade optica num comprimento de onde, ou seja, representa a absorcao
possivel e depende das propriedades fisicas do meio (p, T, k;) e S; € a razdo entre o
coeficiente total de emissao e o coeficiente total de absor¢ao.

Para podermos analisar os espectros observados, temos ainda que fazer
algumas corre¢des importantes, em relagdo ao efeito Doppler que modifica o perfil
da linha, ou seja, devido a rotagdo da estrela e relativas ao instrumento utilizado na
coleta de espectros, as quais serdo descritos ao longo deste trabalho.

Os espectros devem ter uma correcdo em relagdo ao efeito Doppler, este
efeito ¢ a variagdo sistematica do comprimento de onda devido a velocidade relativa
da fonte emissora, ou seja, a existéncia de particulas movendo-se com certa
velocidade relativa a fonte de radiacdo produzird uma absor¢do deslocada do centro
da linha.
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Equacao 2.5

A forma de uma linha espectral ¢ chamada de perfil da linha. O perfil da
linha representa a variagcdo espectral da densidade do fluxo (intensidade com o
comprimento de onda). A forma da linha reflete as propriedades da atmosfera de
estrela: temperatura, pressao, gravidade superficial, densidade de massa e dispersao
de velocidades, mas o perfil observado também ¢ alargado pelo instrumento de
observagao. Em alguns casos, uma linha espectral ndo ¢ suficientemente isolada de
tal forma que possa ser feito um unico ajuste para todo perfil da linha sem que uma
linha vizinha influencie a medida. Nestes casos, efetuam-se ajustes multiplos
fazendo com que perfis gaussianos sejam ajustados simultaneamente a linha
desejada e as linhas adjacentes, que também fazem parte da lista de linhas a serem
utilizadas para a andlise.

O perfil de uma linha de absorcao ¢ modelado pela funcdo gaussiana, que
leva em conta a velocidade de rotacdo da estrela (Vseni), o alargamento do perfil
instrumental e o0 movimento de turbuléncia fotosférica (Vseni) em conjunto com o
coeficiente linear de escurecimento de limbo da estrela e o alargamento
instrumental.

6%(\) = o®(M)tur + o*(A)rot + o*(A)inst

Equaciao 2.6

c*(Mtur =In 2 (Vturb. A)
C

Equaciao 2.7

o*(Mrot =[(A . Vseni )/c]?

Equacao 2.8

o*(A)inst = (FWHM) 2
(2,352)2
Equacao 2.9

A velocidade de microturbuléncia ¢ um parametro que visa justificar parte do
alargamento encontrado em linhas espectrais nas atmosferas estelares, necessario
para explicar as intensidades observadas, insuficientemente descritas pelo
alargamento Doppler.



Por fim consideraremos que cada sub camada fotosférica esta em Equilibrio
Termodinamico Local (ETL), pelo fato de que o ETL ¢ uma excelente aproximagao
para elas. Isto ¢, localmente, as condigdes fisicas numa sub camada da fotosfera
podem ser consideradas em equilibrio termodinamico. Neste caso, de excitagdao e
ionizagdo todas as populacdes dos niveis dependem de s6 um parametro, a
temperatura cinética das particulas.

CAPITULO 3 - AMOSTRA E TRATAMENTO DE DADOS

3.1 - AMOSTRA

A amostra selecionada deve representar adequadamente a populagdo de
estrelas de tipo solar da vizinhanca solar. Entdo foram selecionadas estrelas
suficientemente brilhantes (V<6,5), bastante adequadas para uma analise
espectroscopica a partir do hemisfério sul cujos espectros apresentariam alta
resolucdo e alta razao sinal-ruido (S/R). Estas estrelas devem compreender os tipos
F8-G5 IV-V e as classes de luminosidade IV-V, todas com distancias inferiores a 25
parsecs.

Os parametros temperatura efetiva e metalicidade das estrelas selecionadas
foram restringidos aos intervalos 5500°K <Tef< 6200°K e -0,5 <[Fe/H]< +0,5
respectivamente, a fim de que as estrelas ndo tenham propriedades muito diferentes
da do Sol.

Os espectros utilizados neste projeto foram adquiridos e cedidos gentilmente
pelo Prof. Dr. Gustavo Porto de Mello (UFRJ) no Observatorio de Cerro Tololo
(CTIO, Chile) e no Observatério Sul Europeu (ESO, Chile), utilizando-se de
espectrografos Echelle no foco Coudé, cobrindo as regides AA4000 — 7500 A, todos
em alta resolu¢ao (R=47000).



A amostra inicial totaliza 100 estrelas, a qual representa adequadamente os
parametros necessarios para populagdo de estrelas de tipo solar da vizinhanga solar.
Para o presente estudo foram escolhidas inicialmente 26 estrelas listadas na Tabela
3.1, dentre o total da amostra, totalizando 47 espectros.

Conforme ja foi dito anteriormente, a analise espectroscopica ¢ diferencial
em relagdo ao Sol. Normalmente sdo utilizados alguns satélites de Jupiter como
objetos que representem o espectro solar. Neste caso, como representante do Sol, foi
utilizado o espectro observado do satélite Ganimedes.

3.2 - OBSERVACOES

Em agosto de 2004, acompanhamos as observacdes realizadas pelo Dr.
Gustavo P. Mello no OPD (Observatorio do Pico dos Dias) do LNA (Laboratorio
Nacional de Astrofisica), localizado em Brasopolis — MG, onde pudemos participar
de duas noites de observacdo no periodo de 28/08 a 30/08 no Telescopio 1,6 m
Perkin-Elmer. O espelho primario tem 1,6 m de didmetro e a razdo focal no foco
Cassegrain ¢ /10. O projeto optico ¢ tipo Ritchey-Chrétien. No foco Coudé a razao
focal ¢ 1/31,2 apds algumas conversdes, uma vez que o secundario fornece {/150. O
telescopio de 1,6m aponta e acompanha alvos no céu sob controle de um programa
de computador. O objetivo desta etapa extra do trabalho foi conhecer na pratica uma
missao de observacao espectroscopica estelar em alta resolucao.

3.3 - REDUCOES

Todas as etapas de redugdo foram realizadas com as rotinas do pacote IRAF
(Image Reduction and Analysis Facility).

Primeiramente foram escolhidas 26 estrelas de um conjunto de estrelas
analisadas de forma homogénea (BASE1) para o projeto, a seguir todos os espectros
passaram por uma inspecao onde foi medida a razdo S/R de todos os espectros. As
razoes S/R que foram obtidas aparecem na Tabela 3.1.

Estrela Tipo Relag¢do  Sinal/Ruido
Espectral L5018 A 15040 A  A7454 A 218067 A

HR1006 G3 334 306 298 278
HR1084 K2 309 279 598 214
HR1136 KO 253 228 198 230
HR1532 G3 320 319 306 380
HR209 G5 330 328 316 219
HR370 F8 186 369 298 356
HR448 G9 228 173 256 158
HR506 F8 512 242 256 208
HR509 G8 567 448 358 369
HR5568 K4 136 127 125 185
HR6060 G2 286 262 253 297
HR6416 G8 215 211 241 216
HR695 B9,5 216 253 270 274
HR699 K4,5 211 190 198 210
HR7373 G8 265 295 376 262
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HR753 K3 161 178 156 203

HR7703 Gl 220 244 215 264

HR77 F9 375 360 485 429
HR7875 F8 214 154 189 213
HR8&10 GO 397 420 350 423
HR&314 - 257 471 406 326
HR8323 - 92 80 98 106
HR8387 K4 161 150 165 145
HR&501 Gl 433 150 250 365
HR963 - 560 385 485 256
HR996 G5 349 500 325 481

Tabela 3.1

Deste modo foram selecionadas as estrelas, com espectros razao S/R >250, as
quais estao listadas na Tabela 3.2, incluindo o Sol, onde estdo apresentados também
os parametros fotosféricos: Tméd (°K) — Temperatura efetiva média, Log g —
logaritmo da gravidade superficial, [Fe/H] — 'Metalicidade da estrela e (u) —
Coeficiente linear de escurecimento de limbo.

Estrela Tef (°K) Logg [Fe/H] (u) <S/R>
Sol 5780 4,44 0,00 0,667 555
HR1006 5706 4,50 -0,21 0,673 320
HR1532 5818 4,36 +0,09 0,658 387
HR209 5821 4,45 -0,08 0,665 258
HR509 5369 4,30 -0,50 0,709 562
HR6060 5807 4,45 +0,05 0,658 367
HR695 5903 3,87 +0,03 0,650 250
HR7373 5583 4,14 +0,39 0,685 250
HR77 5942 4,48 -0,07 0,648 367
HRS810 6127 4,42 +0,11 0,630 480

Tabela 3.2

Os espectros ja estavam corrigidos do deslocamento Doppler, devido a
velocidade radial da estrela em relagdo ao observador.

A seguir foram selecionados os intervalos tteis dos espectros, onde houvesse
linhas de absor¢cdo do C; e CN proeminentes na regido, longe de linhas atomicas e
teluricas que pudessem atrapalhar no célculo da sintese espectral. Os intervalos uteis
selecionados estao a seguir:

AL 5800 — 5900 A
Linhas atébmicas

Fel 15852,2 A Fel A5855,1 A Fel 15856,1 A Fel 1.5859,6 A

' [Fe/H] = log [ n(Fe)/ n(H)]- — log [ n(Fe)/ n(Fe)}- onde n(elemento) é densidade numérica de
elemento quimico.
11



A 5000 — 5400 A

Bandas moleculares

C, (0,00 L5165A  C,(0,0)0L5135A Cy(1,1) L5128 A
Linhas atomicas

CI A5052,2 A CI A5380,3 A

AL 7400 — 7900 A
Bandas moleculares

CN(52) A 7453 A CN(2,0) 1 7873 A

AL 8000 — 8300 A
Banda molecular

CN(3,1) A 8067 A

A primeira regido (A 5800 — 5900 A) foi escolhida para que pudéssemos
calcular a velocidade de rotacdo de cada estrela, utilizando quatro linhas do Ferro,
isoladas e bastante intensas, existentes nesta regiao.

A segunda regido (AL 5000 — 5400 A) foi escolhida para o célculo de sintese
espectral, para determinar a abundancia quimica do Carbono, através de duas linhas
atoOmicas do carbono e trés bandas moleculares da hidroxila ().

A terceira e quarta regido (AL 7400 — 7900 A e AL 8000 — 8300 A)
selecionadas foram escolhidas para o célculo de sintese espectral, para determinagao
da abundancia quimica do Nitrogénio através de bandas moleculares do Cianogénio
(CN). Estas linhas moleculares selecionadas sao menos intensas que as do carbono,
porém sdao as mais intensas encontradas para o Sistema Eletronico do vermelho
nesta regiao.

Em seguida, foram recortados os espectros nos intervalos selecionados e
efetuadas as médias entre os espectros de mesma estrela, para todas as noites
observadas.

Finalmente, foi feita a normaliza¢do do fluxo dos espectros para todas as
regides a serem trabalhadas neste projeto. Para isso, com o auxilio do Atlas Solar e
do Catalogo Solar, escolhemos pequenos intervalos (0,5 < AA< 1,5 A), que
estivessem livres de quaisquer linhas atomicas, moleculares e atmosféricas-
terrestres. O continuo espectral das regides selecionadas foi ajustado por funcao
spline (do tipo de ordem 3 no minimo), colocando o mesmo no valor unitario.

As Figuras 3.1, 3.2, 3.3 ¢ 3.4 mostram exemplos de espectros
normalizados nas diferentes regidoes em estudo.
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Figura 3.2 — Espectro Solar Normalizado, na regido utilizada para a calibragdo das
absor¢des devidas a molécula MgH.
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Figura 3.4 — Espectro do dol normalizado numa das regloes selecionadas, utilizado

para a determinagdo da abundancia do Nitrogénio.
CAPITULO 4 - SINTESE ESPECTRAL

O objetivo da sintese espectral € reproduzir o espectro observado calculando-
se um espectro teorico de modo a obter a abundancia do elemento estudado, tal
como descrito em Milone (1991) e Milone et al. (1992).

Para o célculo do espectro de cada estrela foi utilizada a técnica de sintese
espectral através de programa MOOG, desenvolvido por Sneden (2000).
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O programa MOOG resolve o transporte radiativo fotosférico, adicionando
as absorgdes por linhas atomicas e moleculares, fundamentado no ETL em camadas
plano-paralelas, além de incluir uma andlise de abundancias fotosféricas.

4.1 - AJUSTE DO PERFIL DA LINHA

Como ja mencionamos, foram selecionadas regides onde houvesse linhas e
de compostos atomicos do C e N e moleculares envolvendo tais elementos. Elas sdo
listadas na TabelaAl do Apéndice A, onde estdo contidos os valores do
comprimento de onda (A), potencial de excitacdio da transicdo -eletronica
correspondente (y), € log gf (obtido para o espectro solar).

4.2 - PARAMETROS PARA A SINTESE ESPECTRAL

Para gerar os espectros tedricos, o programa MOOG, necessita de um
conjunto confiavel de pardmetros de entrada, resultantes da analise espectroscopica:
uma lista de linhas atomicas, obtidas no banco de dados do Vienna Atomic Lines
Database (VALD) e linhas moleculares de Kurucz (1993) e um modelo estratificado
para a fotosfera estelar representando os perfis superficiais de temperatura,
densidade eletronica e pressdo para uma estrela de Tef, gravidade superficial,
conforme discussao do Capitulo 2 e composi¢do quimica elemental determinadas,
pois a intensidade das linhas das moléculas formadas por C e N sdo influenciadas
pelas abundancias desses elementos.

Para um determinado elemento quimico qualquer X, sua abundancia ¢
calculada na fotosfera da estrela usando a formula abaixo:

Quando nao se conhece tal abundancia fotosférica logaritmica para um dado
elemento numa estrela assume-se [X/Fe] « = 0.

Logn (X) » =Logn (X) sa+ [Fe/H] « + [X/Fe] «

Equacio 4.1

NO
Atomico Logn HR HR HR HR HR HR HR HR HR

Simbolo  (X) 1006 1532 209 509 6060 695 7373 77 810
Sol

15



e BN |

11
12
13
14
20
21
22
23
24
25
26
27
28
39
56
57
58
62

8,55
7,97
8,87
6,33
7,58
6,47
7,55
5,45
3,17
5,03
4,00
5,67
5,39
7,50
4,92
6,25
2,24
2,13
1,22
1,55
1,01

8,34
7,76
8,66
6,12
737
6,26
734
5,24
2,96
4,82
3,79
5,46
5,18
7,29
4,71
6,04
2,03
1,92
1,01
1,34
0,80

Tabela 4.1 — Abundancia calculada para as estrelas

8,64
8,06
8,96
6,28
7,67
6,44
7,58
5,61
3,26
5,12
3,97
5,76
5,35
7,59
5,01
6,28
2,33
2,39
1,31
1,64
1,10

8,47
7,89
8,79
6,20
7,50
6,36
747
5,40
3,09
4,95
3,98
5,59
5,20
742
4,84
6,05
2,16
2,25
1,14
1,47
0,93

modelo atmosférico de cada estrela.

camada. Ou seja:

8,05
747
8,37
5,83
7,08
6,24
7,05
4,95
2,67
4,53
3,36
5,17
4,89
7,00
4,42
5,75
1,74
1,63
0,72
1,05
0,51

8,55
8,02
8,92
6,35
7,63
6,52
7,60
5,52
3,29
5,07
4,12
5,72
5,43
7,55
4,95
6,29
2,29
2,29
1,27
1,62
1,15

4.2.1 - MODELOS ATMOSFERICOS

8,58
8,00
8,90
6,36
7,61
6,45
7,58
5,45
3,20
5,06
3,95
5,70
5,35
7,53
4,95
6,19
2,27
2,23
7,41
1,58
1,04

Iv(t=1)=1Io

E

Equacio 4.2

Iv(t)y=Ioe™

Equacio 4.3

dtv=xvpds

Equacio 4.4
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8,94
8,36
9,26
6,72
7,97
6,86
7,94
5,84
3,56
5,42
4,39
6,06
5,78
7,89
5,31
6,64
2,63
2,52
1,61
1,94
1,40

8,48
7,90
8,80
6,14
7,51
6,24
7,50
5,42
3,10
4,96
3,83
5,60
5,12
7,43
4,85
6,09
2,17
2,22
1,15
1,48
0,94

8,66
8,08
8,98
6,43
7,69
6,51
7,70
5,57
3,28
5,14
4,09
5,78
5,45
7,61
5,03
6,53
2,35
2,24
1,33
1,66
1,12

Estes valores de abundancias para cada elemento foram adicionados ao

Um modelo de atmosfera ¢ um modelo fisico para as camadas mais externas
de uma estrela que descreve como certos parametros variam com a profundidade das
camadas. Estes parametros podem ser escritos em fun¢ao da chamada profundidade
optica (tv). A profundidade optica em certo comprimento de onda ¢ uma quantidade
que determina a fracdo absorvida da intensidade irradiada por uma determinada



wv=[" xvpds

Jo
Equacio 4.5

A solugcdo da equagdo de transporte radiativo, no caso das atmosferas
estelares, ¢ muito complicada, devido aos coeficientes de emissao e absorgao, neste
caso variam devido a posicao e comprimento de onda (ou freqiiéncia). Por isso
algumas simplificagdes sdo realizadas, para tornar o problema tratavel. Supomos
que podemos dividir a atmosfera em camadas, de tal forma que cada camada possa
ser considerada em equilibrio termodindmico a uma dada temperatura. Também
consideramos que o fluxo em cada camada deve ser o mesmo, e igual ao fluxo na
atmosfera. O fluxo superficial da estrela ¢ dado por:

F (R) = oTé%f

Equacio 4.6

Os modelos das atmosferas estelares adotados baseiam-se na aproximagao
plano-paralela para a atmosfera estelar, estratificada em 35 camadas com Equilibrio
Termodinamico Local (ETL) e Equilibrio Radiativo.

4.2.2 - VALORES DE gf SOLARES

Os pesos estatisticos do nivel eletronico inferior da transi¢do (g) e a forga de
oscilador (f), também conhecida como a probabilidade da transi¢do ocorrer entre os
niveis eletronicos, sdo propriedades dos atomos e em conjunto formam gf.

A formagdo de certa linha atomica na atmosfera estelar depende dos valores
desta grandeza relativa a transi¢do entre os niveis envolvidos (Silva, 2002). Os
valores de gf utilizados na andlise foram determinados de forma iterativa a partir do
modelo atmosférico calculado para o Sol. Através da seguinte relagao:

Log F(M)sintético — gf sintético
Log F(A\)Observado —  gf Real
Equacio 4.7

4.2.3 - PARAMETROS ATMOSFERICOS

Para a obten¢ao das abundancias quimicas de uma estrela devemos ter
informagdes de alguns parametros basicos que caracterizem os modelos
atmosféricos. Sendo eles a temperatura efetiva, a gravidade superficial, a
abundancia de elementos pesados e também a velocidade de microturbuléncia, ja
descrita anteriormente.
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Os parametros atmosféricos utilizados na andlise foram determinados em
outros trabalhos, em sua maioria, de forma homogénea.

4.2.4 - PARAMETROS PARA CONVOLUCAO ESPECTRAL

O espectro sintético necessita ser convoluido considerando-se o alargamento
instrumental da observacdo, o coeficiente linear de escurecimento de limbo (u) e a
velocidade de rotacdo estelar projetada na linha de visada. O alargamento
instrumental € estimado a partir da equac¢ao 2.1 descrita anteriormente.

O escurecimento do limbo em atmosferas estelares ¢ um efeito que deve ser
considerado em diversos problemas. A aproximacdo feita para encontrar o
coeficiente de escurecimento do limbo relaciona-se com a seguinte expressao:

1(0) =(1-u)y+ucosH
1(6=0)

Equacao 4.8

A velocidade de rotacdo estelar projetada foi obtida a partir da sintese de
quatro linhas do Fe I, suficientemente isoladas. Foram ajustados os gfs de cada uma
das linhas em estudo no espectro solar fixando o valor da abundancia do Ferro no
Sol log n(Fe) = 7,5+ 0,05 dex, o alargamento instrumental FWHR = 0,171A, o
coeficiente linear de escurecimento de limbo (u = 0,667) e a velocidade de rotagao
projetada do Sol (1,8 km/s). Em seguida ajusta-se o perfil das quatro linhas do Fe |
em cada espectro variando a velocidade de rotacao (Vseni).

Na tabela a seguir estdo listadas as velocidades de rotacdo Vseni mostradas
através de médias efetuadas entre as abundancias fornecidas pela sintese das quatro
linhas em estudo com média variando entre 0,5 e¢ 1,0 km/s para as estrelas
analisadas.

Objeto V.seni Média (km/s) Objeto V.seni Média (km/s)
Sol 1,8 HR6060 4,8
HR1006 3,5 HR695 4,2
HR1532 4,9 HR7373 1,9
HR209 2,0 HR77 3,8
HR509 0,3 HRS810 4,3
Tabela 4.2

A figura 4.1 mostra um exemplo de ajuste de um perfil tedrico (calibragao
do método).
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na isctopic data

srroolthing=c Wsini= 18 LOC. =067 FWHMgawss= 0.125
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Figura 4.1 — Espectro Ganimedes mostrando as quatro linhas de Ferro utilizadas na

determinacdo da velocidade de rotagdo projetada das estrelas.

]

[

smoolhing=c Vsini= 1.8 LDC.=0.687 FWHMgauss= 0.125
T T T T T T T T T T T T 7]

Rel TFlux
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Figura 4.2 — Ajuste do perfil de uma das linhas do Fe I no espectro solar,
utilizado para calibrar o método.

4.3 - DETERMINACAO DAS ABUNDANCIAS
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Foram calculados espectros tedricos para as regides de 3 bandas vibracionais
do Sistema Swan do C; e para a regido do Sistema do Vermelho do CN. Nas regides
das bandas no C; foram incluidas linhas moleculares do MgH, para as quais foram
reproduzidas as linhas da banda (0,0)A5210A.

no isotopic data
smoothing=¢ Vsini= 1.8 LD.C.=0.67 FWHMgauss= 0.111
T T T

T T T T T T T T T

Rel Flux

09 -

.......

Sun Mares Model T_eff=5780 K [Fe/H]=0.00 Log g=4.44 vi= 1.30 [M/H]= 0.00

| 1 il 1 1 I 1 i L ] I
5209 5210 5211
Wavelength

Figura 4.3 — Espectro Ganimedes mostrando as linhas do MgH utilizadas na
calibragdo do método reproduzindo a abundancia do Mg —Magnésio- (7,58+0,10

dex) .

Primeiramente foi efetuada a reprodugao do espectro solar com o objetivo de
ajustar os valores do gf de determinadas linhas atomicas, e de forma generalizada,

de certas linhas moleculares.

As abundancias obtidas neste trabalho serdo dadas pela razao [Elemento/Fe]
do elemento em questao.

4.3.1 - CARBONO

Para determinarmos as abundancias do Carbono na amostra selecionada,

escolhemos quatro regides de trabalho, listadas a seguir. A regido AA5160 5170A,
foi utilizada para calibrar o método seguindo a intensidade das linhas do MgH e

abundancia solar fotosférica do Mg, citada anteriormente.

AL5045-5055A7 AN5127-5137A/ AA5160-5170A/ AA5375-5385 A
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As abundancias foram obtidas a partir da sintese de algumas bandas
moleculares do C; e linhas atomicas do Carbono suficientemente isoladas. Efetuou-
se a sintese espectral do conjunto de linhas selecionadas com o objetivo de
reproduzir o espectro solar obtido na mesma resolucdo que os demais objetos em
estudo, fazendo a calibragdao do método diferencial ao Sol. Para o espectro solar foi
ajustado o gf de cada uma das linhas em estudo, também foi fixado o valor das
abundancias dos elementos, de linhas proximas que pudessem influenciar no calculo
da sintese, estes valores adotados foram obtidos em outros trabalhos de forma
homogénea.

As Figuras 4.4a, b, c, d e e, apresentam respectivamente a reproducao do
espectro solar nas regides das bandas do Cz: (0,0)A5165 , (0,0)A5135A e (1,1)
L5128A ¢ regides de linhas atdmicas do CI: 15052,2 A e 1.5380,3 A.
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Figura 4.4 a — Sintese espectral da banda (0,0) do C; para o Sol em torno de
A5165A, apresentando o espectro observado com simbolos - . As legendas referem-
se a variacao na abundancia do Carbono em 0,05 dex.
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Figura 4.4 b — Sintese espectral da banda (0,0) do C, para o Sol, em torno
de A5135A, apresentando o espectro observado com simbolos - As legendas
referem-se a variacao na abundancia do Carbono em 0,05 dex.

no isctopic data

smoothing=c Vsini= 1.8 LD.C.=0.67 FWHMgauss= 0.109

I T T T T T T T T T]

0.04 - -1

a 002 SN - IR i OO

Q o i 4
| Q Feisame  hamn

n + 4

g - 4

—-0.02 — _ sigma = 0.017 =1

B -...sigma = 0.007 ]

i __sigma = 0.010 ]

—0.04 —

Il ; , ; | \ . \ 1]

H t t t T + t + T

~ . - L] . -

oos - TN el T TR &

R g X

E 09 -

@ [ P ]

£ - \' s 4

F__cvEs6d -7 4

0.85 - ¢ 855 —

[ ¢ 850 1

L GANYMEDE' S 4

L Sun Mares Model T eff=5780 K [Fe/H]=0.00 Log g=4.44 vi= 1.30 [M/H]= 0.00 4

0.8 H s L s s | L ' 1 L 1

5128 5128.5 5129

Wavelength

Figura 4.4 ¢ — Sintese espectral da banda (1,1) do Cz, em torno de A5128A,
apresentando o espectro observado com simbolos -. As legendas referem-se a
varia¢ao na abundancia do Carbono em 0,05 dex.
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Figura 4.4 d — Sintese espectral reproduzindo o perfil da linha atomica do
Carbono em A5052,2A, apresentando o espectro observado com simbolos -. As
legendas referem-se a variagdo na abundancia em 0,05 dex.
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Carbono em A5052,2A, apresentando o espectro observado com simbolos -. As
legendas referem-se a variagdo na abundancia em 0,05 dex.

Por fim foram calculadas as médias ponderadas para: as abundancias obtidas
em todas as regides, para uma mesma estrela e sua respectiva incerteza, a razao
[C/H] e sua incerteza e [C/Fe] e sua incerteza.

N=5 N=5

<Log N(C)«>= { Z [Log N(c) /62 ]} / X (1/ 6?)

Equacio 4.9

N=5

6 <Log N(C)«>=V{1/[ = (1/ ?)]}

Equacio 4.10

[C/H] =<Log N(C)>+ - Log N(C) sol

Equacao 4.11

o [C/H] = V{o<Log N(C)->2+ 0,052}

Equacio 4.12

[C/Fe] = [C/H] - [Fe/H]+
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Equaciao 4.13

6 [C/Fe] =V{( o [C/H])? + (o [Fe/H])? }

Equacao 4.14

Os resultados obtidos para as abundancias do Carbono para as estrelas sao
apresentados a seguir na Tabela 4.3:

Estrela Log n (¢) [C/H] [C/Fe]
Sol 8,55+0,02 0,00+0,05 0,00+0,07
HR1006 8,31+0,02 -0,24+0,05 -0,03+0,07
HR1532 8,45+0,03 -0,10+0,06 -0,19+0,10
HR209 8,40+0,03 -0,15+0,06 -0,07+0,08
HR509 8,03+0,03 -0,52+0,06 -0,02+0,08
HR6060 8,54+0,03 -0,01+0,05 -0,05+0,07
HR695 8,57+0,02 0,02+0,05 -0,01+0,07
HR7373 8,95+0,03 0,40+0,05 0,01+0,07
HR77 8,38+0,03 -0,17+0,06 -0,10+0,10
HRS810 8,60+0,02 0,05+0,05 -0,06+0,06

Tabela 4.3

4.3.2 - NITROGENIO

Para determinarmos as abundancias do Nitrogénio na amostra selecionada,
escolhemos trés regides de trabalho, listadas a seguir.

ALT7450-7460A/ A\ 7870—7880A/ AA8060—8070A

As abundancias foram obtidas a partir da sintese de algumas bandas
moleculares do CN suficientemente isoladas. Seguiram-se os mesmos passos
realizados para a obtencao da abundancia do Carbono.

As Figuras 4.5a, b, ¢ ¢ d, apresentam respectivamente a reproducao do
espectro solar nas regides das bandas do CN: (5,2) A7452A e (2,0) A7874A e (3,1)
A8067A.

A primeira regido foi descartada devido ao fato que todos os espectros
estelares eram bastante ruidosos exatamente no intervalo espectral da banda CN
(5,2), impossibilitando a determinagdo das abundéancias de forma confiavel.

A segunda regido também foi descartada por estar com razdo sinal/ruido

muito baixa para o espectro solar, ndo possibilitando a calibragdo do método e assim
impedindo a obtencao das abundancias para as estrelas em estudo.
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Para a terceira regido foi obtida a abundéancia do nitrogénio através de uma
banda molecular do CN, isolada visualizada facilmente nos espectros estelares.

no isotopic data
smoothing=¢ Vsini= 1.8 LD.C.=0.67 FWHMgauss= 0.159
T T T T

1.02 r ‘ T T - T T

Rel Flux

N 7v.92
- GANYMEDE' Vi
L Sun Mares Model T eff=5%80 K [Fe/H]=0.00 Log g=4.44 vt= 1.30 [M/H]= 0.00
0.94 L L L | s L L 1 L
7451 T452 7453
Wavelength

Figuras 4.5 a — Reprodugdo do espectro solar na regido da banda (5,2) do
CN, em torno de L7452A. O espectro observado é representado pela linha continua.

no isolopic data
smoothing=c¢ Vsini= 1.8 LD.C.=0.67 FWHMgauss= 0.334

T L ! T
1
0.98
®
£l
=
o 0.98
o
[-_N 804 1
0.97 koo N 787 J]
N 7.90 4
GANYMEDE' / il
Sun Mares Model T_eff=5780 K [Fe/H]=0.00 Log g=4.44 vi= 1.30 [M/H]= 0.00
0.8 Lo . . ! . : . ' 1
7873 7874

Wavelength

Figuras 4.5b — Reproducao do espectro solar na regido da banda (2,0) do
CN, em torno de L7874A. O espectro observado é representado pela linha continua.
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no isotopic data
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CN, em torno de A8067A, apresentando o espectro observado com os simbolos -. As
legendas referem-se a variagao na abundancia do Nitrogénio em 0,15 dex.

As incertezas obtidas para as abundancias do Nitrogénio foram maiores do que
as obtidas pra o Carbono pelo fato de estarmos trabalhando com apenas uma regido e
porque os espectros na regido adotada possuiam menores S/R. Por tltimo calculamos a
razdo [C/H] e sua incerteza e [C/Fe] e sua incerteza de acordo com as equagdes 4.7, 4.8,
4.9 ¢ 4.10. Os resultados obtidos para o Nitrogénio estdo listados a seguir:

Estrela Log n (¢) [N/H] [N/Fe]
Sol 7,97+0,07 0,00+0,10 0,00+0,11
HR1006 7,61+0,20 -0,36+0,21 -0,15+0,22
HR1532 7,81+0,20 -0,16+0,21 -0,25+0,22
HR209 7,89+0,25 -0,08+0,26 -0,00+0,27
HR509 7,97+0,20 0,00+0,21 -0,50+0,22
HR6060 7,97+0,15 0,00+0,17 0,05+0,18
HR695 8,00+0,15 0,03+0,17 0,00+0,18
HR7373 8,34+0,09 0,37+0,11 -0,02+0,12
HR77 7,80+0,15 -0,17+0,17 -0,10+0,18
HRS810 7,98+0,15 0,01+0,17 -0,10+0,18

Tabela 4.3

CAPITULO 5 - CONCLUSOES E TRABALHOS FUTUROS

As possiveis tendéncias das razdes de abundancias em fungdo da
metalicidade ¢ uma importante informagdo para as teorias de evolugdo da Galaxia.
Para isso foram construidos diagramas [C/Fe] x [Fe/H] e [N/Fe] x [Fe/H], que sdo
mostrados nas figuras a seguir.
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Os estudos dirigidos programados a assuntos relacionados ao projeto foram
realizados plenamente.

[N/Fe]

Pretende-se como continuagdo, estender este trabalho a um conjunto maior
de estrelas, para que possamos ter uma maior base de dados e assim melhor analisar

os resultados, especialmente as demais estrelas do conjunto inicial de 26 estrelas
(Base 1).

Pretende-se também compilar todos os resultados num artigo cientifico a ser
submetido a0 A&A.
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CAPITULO 6 —- PARTICIPACAO EM EVENTOS

No inicio do més de agosto de 2004, acompanhamos uma missao
realizada pelo Prof. Dr. Gustavo P. de Mello no OPD do Laboratorio Nacional
de Astrofisica (LNA), situado em Brasopolis — MG, onde pudemos participar de

duas noites de observacdes espectroscopicas em alta resolugdo no telescopio de
1,6m.

No més de dezembro de 2004, apresentamos resultados parciais na forma
de poster, no workshop “Instrumentagdo e Ciéncia com os Telescopios SOAR e

Gemini” realizado pelo Instituto Milénio MEGALIT, no IAG/USP.

Esta aceito para uma sessdo de painéis sobre Estrelas na XXXI Reunido
Anual da Sociedade Astrondmica Brasileira a ocorrer em inicio de agosto.
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APENDICE A

Na tabela a seguir segue um exemplo de um arquivo de linha utilizado para o
calculo da sintese espectral, onde a primeira coluna representa o comprimento de
onda em unidades de A, a segunda coluna represente uma identificagdo do 4tomo ou
composto molecular, interno ao MOOG, a terceira coluna mosta o potencial de
excitagdo da molécula ou composto molecular (y), dado em eV, a quarta coluna o
gf, a quinta coluna mostra a energia de dissociacdo molecular em eV e a ultima
coluna ¢ um campo de comentario a cerca da transi¢ao eletronica molecular ou
atomica.

>k 3k s s sk o sk s ok sk sk s sk sk s sk s sk sk sk sk s sk s sk sk sk s s sk s sk s sk sk sk sk s sk s sk s sk sk sk sk s sk sk sk sk sk sk sk ok sk sk seoskosk skosk skosk kosk

TABELA A.1 - Arquivo de linhas utilizado para célculo da sintese em
torno da linha C 1 A5380,3 A.

3 ok s s sk s sk s sk sk sk sk sk sk s sk s ok sk sk sk sk sk s sk sk sk sk s sk s sk s sk sk sk sk sk sk sk sk skosk sk s sk s sk sk sk sk sk sk sk sk skeskosk skok sk skosk

5380.1970 112.0 1.606 0.386E-02 0. 1.270 0. 43.5P 13
5380.2200 606.0 2.549 0.123E-03 0. 6.156 0. 105.0R__ 01
5380.2210 112.0 1.629 0.572E-02 0. 1.270 0. 46.5P_ 02

5380.2240 6.0 8.851 0.933E-02 0.000E+00 0. O. C 10.989
5380.2560 22.0 3.148 0.646E-03 0.000E+00 0. 0. Ti10.999
5380.2650 6.0 8.851 0.151E-02 0.000E+00 0. 0. C 10.997

5380.2670 606.0 1.336 0.357E+00 0. 6.156 O. 43.0P_ 34
5380.2780 606.0 1.355 0.357E+00 0. 6.156 O. 43.0P_ 34
5380.2870 112.0 1.062 0.195E+00 0. 1.270 0. 37.5Q 01
5380.2950 606.0 1.417 0.223E+00 0. 6.156 0. 36.0P__ 4@l5
5380.3110 606.0 3.082 0.620E+00 0. 6.156 0. 101.0P__ 35
5380.3180 112.0 0.967 0.222E+00 0. 1.270 0. 26.5Q 23
5380.3330 606.0 1.811 0.141E-03 0. 6.156 0. 72.0Q 23

5380.3370 6.0 7.685 0.165E-01 0.000E+00 0. 0. C 10914
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5380.3410 606.0 1.520 0.347E-03 0. 6.156 0. 44.0Q 45

5380.3770 606.0 3.452 0.257E-03 0. 6.156 0. 112.0P__ 35
5380.3930 606.0 3.452 0.282E-03 0. 6.156 0. 113.0R__ 35
5380.4470 112.0 0.967 0.743E-04 0. 1.270 0. 275R__ 23
5380.4530 606.0 3.082 0.632E+00 0. 6.156 0. 103.0P__ 35
5380.5230 606.0 1.693 0.161E-04 0. 6.156 0. 30.0R__ 67
5380.5490 606.0 1.417 0.156E-03 0. 6.156 0. 36.0Q 45
5380.5490 606.0 2.674 0.138E-03 0. 6.156 0. 86.0P_ 46
5380.5680 606.0 3.453 0.254E-03 0. 6.156 0. 111.0P__ 35
5380.6120 606.0 1.402 0.159E-03 0. 6.156 0. 35.0Q__ 45
5380.6280 112.0 0.967 0.771E-04 0. 1.270 0. 26.5P 2[@N3
5380.6280 606.0 2.225 0.137E-03 0. 6.156 0. 87.0R 23

5380.6290 39.0 1.900 0.218E+02 0.000E+00 0. 0. Y 10.999

5380.6960 606.0 1.417 0.228E+00 0. 6.156 0. 37.0P__ 45
5380.7160 24.0 4.416 0.672E-02 0.000E+00 0. 0. Cr10.999
5380.7190 606.0 1.619 0.654E-01 0. 6.156 0. 21.0P__ 67
5380.7380 606.0 2.964 0.602E+00 0. 6.156 0. 98.0P__ 35
5380.7580 112.0 0.967 0.231E+00 0. 1.270 0. 27.5Q 23
5380.7780 606.0 2.661 0.103E-03 0. 6.156 0. 95.0P__ 24
5380.9030 606.0 1.520 0.357E-03 0. 6.156 0. 70.0Q__ 12
5380.9360 606.0 1.257 0.120E-03 0. 6.156 0. 66.0Q__ 01
5380.9810 606.0 1.809 0.349E+00 0. 6.156 O. 58.0R 45
5380.9830 57.1 0.917 0.706E-01 0.000E+00 0. 0. LalIl0.983
5380.9980 606.0 1.337 0.349E+00 0. 6.156 O. 42.0P_ 34
5381.0020 606.0 1.740 0.337E+00 0. 6.156 0. 56.0R_ 45
5381.0150 22.1 1.566 0.107E-01 0.000E+00 0. 0. Ti 11120575
5381.0550 606.0 2.959 0.530E+00 0. 6.156 0. 90.0P__ 57
5381.1040 27.0 1.956 0.427E-02 0.000E+00 0. 0. Co10.947
5381.1330 606.0 1.402 0.216E+00 0. 6.156 O. 35.0P_ 45
5381.1410 606.0 1.693 0.281E-03 0. 6.156 0. 30.0Q__ 67
5381.1480 606.0 3.137 0.554E+00 0. 6.156 0. 94.0P__ 57
5381.1820 606.0 1.257 0.120E-03 0. 6.156 0. 67.0Q 01
5381.1850 606.0 1.257 0.553E+00 0. 6.156 0. 66.0P__ 01
5381.2210 606.0 1.809 0.343E+00 0. 6.156 0. 57.0R__ 45
5381.2270 606.0 1.620 0.625E-01 0. 6.156 0. 20.0P__ 67
5381.2330 606.0 1.814 0.535E+00 0. 6.156 O. 66.0R__ 34
5381.2450 39.0 1.901 0.174E-01 0.000E+00 0. 0. Y 10.999
5381.2480 606.0 1.584 0.217E-04 0. 6.156 0. 36.0R__ 56
5381.2520 606.0 1.418 0.216E+00 0. 6.156 0. 35.0P__ 45
5381.2610 59.1 0.508 0.286E-01 0.000E+00 0. 0. Pr110.997
5381.2930 606.0 1.809 0.106E-03 0. 6.156 0. 58.0Q 4215
5381.3070 41.0 0.740 0.912E-02 0.000E+00 0. 0. Nb10.999
5381.3120 606.0 1.257 0.545E+00 0. 6.156 0. 65.0P_ 01
5381.3380 606.0 1.295 0.534E+00 0. 6.156 0. 52.0P_ 23
5381.3520 606.0 1.809 0.355E+00 0. 6.156 0. 59.0R__ 45
5381.3570 606.0 1.295 0.187E-03 0. 6.156 0. 52.0Q 23
5381.4350 606.0 1.814 0.527E+00 0. 6.156 O. 65.0R__ 34
5381.4500 606.0 2.746 0.731E-04 0. 6.156 0. 102.0P__ 13
5381.4520 24.0 3.422 0.265E-04 0.000E+00 0. 0. Cr10.999
5381.4600 606.0 1.584 0.532E-04 0. 6.156 0. 56.0R 34
5381.4790 606.0 3.137 0.559E+00 0. 6.156 O. 95.0P__ 57

sk sk sk sk sk sfe sk she sk sk sk sk sk sk sfe s sk s sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sfe sk sk sk sk sk sk sk sk sheosie sk sk st skeoske sk sk sk sk sk sk sk sk sk skeoske skeoske skeoseok skeokoskosk ks
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