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Resumo

O presente trabalho apresenta um método para simular dados e avaliar as
caracteristicas opticas do espectrografo STELES (Soar Telescope Echelle Spectrograph)

através do software IRAF (Image Reduction and Analysis Facility).

Foram simuladas imagens espectrograficas que representassem os dados de
entrada, e posteriormente foram aplicadas as principais etapas relativas ao processo de
reducdo de dados, visando definir parametros para o instrumento e indicar a qualidade

dos resultados obtidos em um espectro estelar.

Os primeiros capitulos foram destinados a um breve resumo da evolucdo da
Astrofisica, destacando algumas descobertas da Astronomia, as leis fundamentais da

Mecanica Quantica e técnicas experimentais espectrograficas.

Os capitulos subseqiientes se concentram na descricdo das propriedades do
espectrografo STELES e nas rotinas especificas do software IRAF utilizados na formacao
das imagens simuladas e reducdo de dados até a obtencdo de uma escala de
comprimento de onda. Neste caso, algumas adaptacGes foram necessérias uma vez que
nao utilizamos dados astrondmicos como velocidade radial e referéncias de tempo, bem
como dados relativos ao objeto em estudo como intensidade luminosa, sensibilidade do

detector, etc.

A analise dos resultados experimentais foi baseada nas equacfes que regem a
espectroscopia echelle e nos ajustes numéricos empregados pelo software, observando
0s parametros Opticos, a resolucdo alcancada e os limites de comprimento de onda
definidos. Desta forma, foram determinados aspectos qualitativos e quantitativos que

poderdo servir de base para as préximas etapas a serem desenvolvidas.



Abstract

This paper presents a method to simulate data and evaluate the optical
characteristics of the spectrograph STELES (SOAR Telescope Echelle Spectrograph)
through software IRAF (Image Reduction and Analysis Facility).

We simulated spectra that represent the input data, and were later applied the key
steps for the process of data reduction in order to set parameters for the instrument and

indicate the quality of the results in a stellar spectrum.

The first chapters were intended for a brief summary of the evolution of
Astrophysics, highlighting some discoveries of Astronomy, the fundamental laws of

Quantum Mechanics and experimental techniques spectrographic.

Subsequent chapters focus on describing the properties of the spectrograph
STELES and specific routines of IRAF software used in the formation of simulated images
and data reduction to obtain a range of wavelengths. In this case, some adjustments were
necessary because we do not use astronomical data as radial velocity and time
references, as well as data concerning the object under study as light intensity, detector

sensitivity, etc.

The analysis of experimental results was based on the equations governing the
echelle spectroscopy and numerical adjustments used by the software, noting the optical
parameters, the resolution achieved and limit the wavelength set. Thus, we determined
qualitative and quantitative aspects that could form the basis for the next steps to be

developed.
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Capitulo 1

A Espectroscopia Aplicada a Astronomia

As técnicas espectroscopicas representam um grande avango para reas como a
Quimica e a Fisica Quantica, mas a sua aplicacdo, especialmente em Astronomia,
apresentou uma nova perspectiva nos estudos do universo e dos corpos celestes. Foi
possivel deduzir a evolugcdo de objetos, perceber interacdes interestelares, e estudar
outras galaxias. Os instrumentos utilizados também sofreram grandes transformacdes, e
atualmente técnicas como a Transformada de Fourier restritas ao comprimento de onda
infravermelho sdo empregadas no ultravioleta e visivel, e técnicas dispersivas sdo
aplicadas no infravermelho.

Neste capitulo iremos apresentar os principais conceitos da Astrofisica, tanto na

analise dos dados como na concepc¢ao de instrumentos.

1.1. Resumo histoérico

Os primeiros estudos realizados em Astronomia eram relativos a posicdo e
movimento dos astros e datam da Grécia antiga. Podemos citar como ponto de partida o
filosofo grego Aristételes (384-322 a.C), que estudou as fases da Lua e definiu o0 Cosmos
como uma esfera gigantesca tendo a Terra ao centro, e Ptolomeu (85-165 d.C), que

buscou representar a geometria do sistema solar em circulos concéntricos.

A Teoria do Geocentrismo permaneceu até a Ildade Média sendo amplamente
defendida pela Igreja Catdlica nos tribunais da Inquisicdo. A partir do movimento
1



Renascentista no século XVI a Astronomia alcanca uma nova fase através do modelo
heliocéntrico para o Sistema Solar defendido por Nicolau Copérnico (1473-1543). Sé&o
lancadas as bases para os estudos de Galileo Galilei (1564-1642) descrevendo a Orbita
dos satélites de Jupiter e para as Leis de Johannes Kepler (1571-1630) definindo o

movimento dos planetas em orbitas elipticas, tendo o Sol como um dos focos [1].

As novas teorias foram acompanhadas pelos avancos instrumentais como o
surgimento do primeiro telescépio pratico desenvolvido pelo holandés Hans Lippershey
(1570 -1619) e aplicadas por Galileu (1564 -1642), Kepler (1571-1630) e Isaac Newton
(1643 -1727). As novas configuracdes para telescépios refletores que utilizavam espelhos
e nao lentes propostas por René Descartes e as corre¢cdes de imagens obtidas por Carl
Friedrich Gauss (1777-1855) e Philipp Ludwig von Seidel (1821-1896) permitiram
observar objetos com maior alcance e precisdo [2], no entanto, os astrbnomos ainda se

concentravam em questbes da mecanica celeste.

Figura 1.1 — Imagens dos inventores e seus telescopios (a) Galileu e (b) Newton.

O grande impacto nas pesquisas astrondmicas seria observado no século XIX
com o surgimento da espectroscopia. A partir dai tem-se uma nova abordagem da
astronomia, a qual permitiu determinar a composicdo quimica, os fendmenos fisicos e a
evolucdo dos objetos celestes; essa revolucao na analise dos dados resultou numa nova
area da astronomia denominada Astrofisica [3]. Entre os fatos importantes da época
podemos citar: a descoberta das raias espectrais solares por William Hyde Wollaston
(1766-1828) em 1802, e a classificacdo das estrelas por Joseph Von Fraunhofer (1787-

1826) conforme a intensidade de suas raias espectrais [1].



Os estudos dos espectros estelares prosseguiram com as contribuicbes de
Gustav Robert Kirchhoff (1824 — 1887), que passou a comparar esses dados com 0s
espectros de elementos quimicos estudados por Robert Wilhelm Bunsen (1811 — 1899)
em 1856. Desta forma, foi verificado que as raias escuras solares de Fraunhofer (linhas
de absor¢éo) coincidem com as raias luminosas dos elementos (linhas de emisséo). Além
disso, Kirchhoff observou que as raias luminosas produzidas pelas chamas de um
elemento quimico tornavam-se escuras quando atravessada pela luz de um corpo mais
quente, comprovando o efeito da absorcdo de radiacdo pelo elemento quimico em

determinado comprimento de onda.

Uma vez definida a formacdo das raias estelares, o comportamento estelar
comeca a ser associado a um corpo negro quente que apresentaria espectro continuo, e
seria envolto por um gas mais frio constituido por um elemento quimico, o qual produziria
as linhas espectrais conforme a figura 1.2. O corpo negro definido por Kirchhoff estaria
em equilibrio termodindmico, e néo perderia energia termicamente, o que difere um
pouco de uma estrela, mas, no entanto essa comparacdo é uma excelente referéncia
para os primeiros modelos. Com base nesses resultados foram formuladas as trés leis de

Kirchhoff para Espectroscopia.
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Figura 1.2 — Raias espectrais de absorcéo de estrelas.

Com o0 avango das pesquisas, novos parametros foram considerados para a
determinacgéo das propriedades fisicas dos objetos celestes. Podemos destacar entre 0s
estudos da época, a Lei de Planck (1858-1947), que estabelece uma relacdo entre
temperatura do corpo negro e a freqiéncia da radiagdo emitida e a Lei de Wien (1864-
1928), que define uma relagéo inversa entre o comprimento de onda que produz um pico
de emissdo de um corpo negro e a sua temperatura [1]. Outros parametros fisicos como
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densidade, presséo superficial, efeitos magnéticos, etc, foram determinados seguindo

essas aproximagodes, e sao utilizados até os dias de hoje.

1.2. A Classificacdo espectral das estrelas

A observacdo espectroscopica das estrelas gerou uma enorme quantidade de
dados e deducgfes sobre a temperatura, luminosidade, densidade e composicao quimica
e a partir desse conjunto de resultados surgiram as primeiras classificacdes espectrais
para as estrelas. A primeira forma de classificagéo realizada por Annie Cannon (1863-
1952) em 1924 considerava apenas a intensidade das linhas espectrais do hidrogénio. As
classes eram definidas conforme as letras do alfabeto, assim uma estrela com linhas

mais acentuadas receberia a letra A.
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Figura 1.3 — (a) Espectros de absorcao estelar. (b) Espectro atdmico de emisséo do Hélio.
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* Para hélio ionizado

Em seguida foi verificado que a influéncia da temperatura era predominante na
identificacdo das linhas, o que afetaria a determinagdo da composicdo e a faixa de
espectro a ser analisada. Ou seja, cada elemento quimico tem suas raias modificadas em
funcdo da temperatura estelar, podemos citar, por exemplo, o hidrogénio, que apresenta
no visivel as raias da série de Balmer (H-a, H-B), que s&o mais intensas para estrelas em

torno de 10.000K devido a uma quantidade maior de &tomos de hidrogénio ionizado.



No entanto, em estrelas com temperatura em torno de 5.000 K temos mais
atomos de hidrogénio no estado fundamental, intensificando as raias do hidrogénio da
série de Lyman (L-a, L-B, L-y) na regido do ultravioleta. A presenca da linha corresponde
ao deslocamento do elétron de um orbital para outro do atomo ocasionado pela excita¢ao
de um féton, e a temperatura seria um parametro para definir o nivel energético inicial

desta transigéo (figura 1.3.a).

A partir da temperatura superficial da estrela foi redefinida a ordem alfabética e
surgiu uma nova classificacdo, denominada Classificacdo espectral de Harvard. Outra
opcao utilizada é a classificacdo espectral de Yerkes, que relaciona a luminosidade,
gravidade superficial, o raio e a largura das linhas espectrais. Desta forma, foram

separadas seis categorias de estrelas, entre Supergigantes e Anas Brancas.

Reunindo os conceitos de todas as classificacbes apresentadas, em 1913 foi
lancado por Ejnar Hertzsprung (1873-1967) e Henry Norris Russel (1877-1967) o
diagrama Hertzsprung-Russell (H-R) [1]. Através do diagrama H-R (figura 1.4) temos a
representacdo de varias fases da evolucdo estelar a partir de informagbes como

variagcdes de luminosidade, tamanho, composicao, etc.

1 Supergigantes

3, Sequéncia A0 Gigantes Vermelhas
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¢} B A G
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40000 35000 30000 25000 20000 15000 10000 5000
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Figura 1.4 — Diagrama H-R com classifica¢do estelar.

O ciclo de evolucao estelar apresenta variac6es conforme a quantidade de massa
em determinada estrela, e este parametro tem relacdo com o valor de luminosidade

obtido em determinado espectro. Os dados espectrogréficos na realidade indicam
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alteracbes no transporte de energia e refletem o comportamento de uma fase do ciclo
devida de uma estrela. Reunindo em uma equagéo os principais mecanismos de energia

teremos, seguindo Collins [4] :

E=Q +U +det+”£dth (1.1)

Desta forma, temos a energia interna de um sistema constituido pela energia
potencial gravitacional Q, energia cinética U, luminosidade L e energia nuclear¢.
Durante a fase de formacédo da estrela ndo existe energia nuclear, temos uma diminuicao
da energia gravitacional e um aumento da energia cinética. Este estagio compreende o

1° Ciclo da Evolugéo Estelar referente ao nascimento de uma estrela.

Uma vez formada a estrela, temos o inicio do 2° Ciclo de Evolucéo Estelar com
uma alternéncia entre 0s mecanismos de transporte de energia radiativo e convectivo, 0s
quais séo resultantes de reacdes nucleares e dos efeitos de contragcdo e expansao entre
as camadas. Ou seja, 0 equilibrio é mantido segundo o balango entre a energia nuclear e
a energia gravitacional. Caso a energia gerada pelas reacfes nucleares seja menor que a
energia liberada na superficie como radiacdo, temos um aumento da liberacdo de energia
gravitacional no nucleo pela sua contracdo, e uma expansao das camadas superiores
diminuindo a temperatura. Caso contrario, a energia das reacfes nucleares seja maior
que a energia da radiacdo liberada na superficie, as camadas superiores se contraem

diminuindo o raio das estrelas.
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Figura 1.5 — Diagrama H-R com representacdo do 2° ciclo de evolucdo para estrelas de massa

menor que 4x a massa do Sol.



Durante o periodo inicial na Sequéncia Principal ocorre a queima do Hidrogénio
em Hélio, e é mantido o equilibrio entre a energia gravitacional e a radiacdo emitida na
superficie. Apdés esse periodo temos diferentes comportamentos entre estrelas mais e

menos massivas.

Conforme a figura 1.5, h4 maiores varia¢gdes de luminosidade em estrelas de
menor massa no estagio posterior a sequiéncia principal. Este fato € explicado devido a
dificuldade de transporte convectivo no nucleo, predominando o efeito radiativo, sendo a
gueima realizada em um ndcleo de maior densidade, resultando em maiores alteracdes
no equilibrio de energia. Além disso, devemos considerar que ocorrem reacfes nucleares
diferentes em cada fase de evolucdo, ou seja, queima do Hidrogénio, posteriormente a
gqueima de Hélio, Carbono, etc..., modificando a estrutura do nucleo e exigindo maiores
temperatura, tendo sempre um ndcleo com transporte de energia radiativo e camadas

superiores com transporte convectivo [5].
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102 principal 0.5M

Luminosidade (L / Lr)

W'~ 7777
40000 35000 30000 25000 20000 15000 10000 5000
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Figura 1.6 — (a) Diagrama H-R com representa¢éo do 2° ciclo de evolucao para estrelas de massa

maior que 4x massa do Sol.

Em estrelas mais massivas 0 nucleo apresenta menor densidade, portanto o
transporte convectivo € mais regular no nucleo, apresentando camadas superiores com
transporte radiativo. As etapas de fusdo nuclear (queima do He, C, etc.) e as
transformacfes no interior estelar sdo mais estaveis, com menores alteracbes de

luminosidade.



Em fases seguintes, teremos contribuicbes de energia nuclear cada vez menores,
devido a queima cada vez menor de combustivel e, portanto ocorre uma influéncia maior
energia gravitacional [1] [5] [7]. Este comportamento pode ser evidenciado nas ultimas
fases da evolucdo estelar ejetando sua massa e transformando-se em Estrelas Anéas

Brancas ou Buracos Negros.

1.3. A Evolucao da espectroscopia na Astrofisica Es  telar

A aplicacdo da espectroscopia em astrofisica resulta na determinacdo de
parametros referentes ao proprio objeto em estudo. Os espectros estelares representam
dados de um corpo quente rodeado por um gas mais frio que absorve a radiacéo,
conforme os principios de Fraunhofer. A partir dessa constatacdo, os estudos evoluiram
para a determinacdo das fontes de radiacdo e dos ciclos evolutivos. As radiagbes
emitidas em diferentes faixas do espectro foram associadas a diferentes fases de

evolucgdo dos corpos celestes e do meio interestelar.

Uma vez definida as raias espectrais (ou linhas espectrais) de uma determinada
estrela, foi estabelecida a comparacdo entre 0s espectros estelares e quimicos
utilizando-se portanto o espectro de determinado elemento quimico como um padrédo
para andlises qualitativas e quantitativas de determinado objeto estelar, como o

procedimento realizado por Annie Canon em 1924.

A determinacdo de uma série de linhas espectrais para um elemento quimico
depende de caracteristicas descritas pela Teoria Quantica. Os primeiros estudos
associavam as linhas dos espectros de emisséo de elementos quimicos com a transicao

entre dois niveis energéticos e 0 movimento dos elétrons em Orbitas circulares.

Tal relacéo foi sintetizada numa equacédo para o &tomo de hidrogénio em 1885 por
J.J.Balmer (1825-1890), mas se restringindo a regido do visivel. A mesma equacéao foi
estendida por Walter Ritz (1878-1909) e Johannes Ridberg (1854 — 1919) em 1888 para
as demais regides do espectro, sendo adicionada em uma constante para 0s metais

alcalinos terrosos que apresentam comportamento semelhante [8], ou seja:

1 1 1
—=Z°R5-=5 (1.2)
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Neste caso, temos a constante z referente ao nimero atbmico, A corresponde ao
comprimento de onda, R a constante de Rydberg, n; e n, representam os numeros

guanticos principais.

Tabela 1.1 — Constantes das Séries Espectrais do Hidrogénio:

Série N | N2 Regido Espectral
Lyman (1906) 1 2,34 ... Ultravioleta

Balmer (1895) 2 3,45 ... Visivel

Paschen (1908) | 3 456 ... Infravermelho Proximo
Brackett (1922) 4 56,7 ... Infravermelho Remoto
Pfund (1925) 5 6,78 ... Infravermelho Remoto

Seguindo a equagéo destacam-se os espectros obtidos por Balmer em 1895, que
se concentravam na regido do visivel das linhas de hidrogénio, no caso tinhamos a
transicdo do elétron do primeiro nivel de excitacdo para niveis mais externos.
Posteriormente surgiram as linhas do mesmo elemento quimico por Lyman (1906) para
regido do ultravioleta, as quais apresentavam maior variagdo de energia, pois
comecavam do estado fundamental, depois as linhas Pashem (1908) para infravermelho
préximo partindo do segundo nivel, linhas de Bracket (1922) e Pfund (1922) para

infravermelho remoto a partir do terceiro e quarto nivel, conforme dados da tabela 1.1.[9].
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Figura 1.7 — Linhas espectrais para o hidrogénio com respectivos niveis de transicao [1].



A equacdo de Ridberg — Ritz é satisfatoria apenas para um modelo simplificado
como o atomo de hidrogénio, o qual pode ser aplicado a uma classe de elementos
guimicos como He, Li e Be, com comportamento semelhante. Neste caso, é considerado

o0 modelo de Bohr com orbitas circulares, e aplicado o conceito da energia quantizada,

onde V corresponde a frequiéncia da radiacdo emitida, e h é a constante de Planck.

AE = hv (1.3)
Com o avanco da mecanica ondulatéria, o movimento do elétron é representado
por uma funcéo de onda, a qual é obtida como solugéo da equagéo de Schrodinger, ou
seja :
8/r'm
h

onde [J°é o operador de Laplace para a segunda diferenciacdo de uma funcdo nas

0°W + (E-V)W¥W=0 (1.4)

respectivas coordenadas, o termo Wé a funcdo de onda, E é a energia total , que
também representa os autovalores da funcdo de onda, V a energia potencial, e h é a

constante de Planck.

Neste modelo temos a associacdo dos numeros quanticos secundarios a novas
respostas da equacdo de Schrodinger. Ou seja, cada nivel de energia apresenta um
namero quantico principal (n) representando um orbital e nimeros quéanticos secundarios,
gque completam a descricdo do movimento do elétron definindo niveis de energia

intermediarios [10].

A equacdo Schrodinger € representada como uma equacado matricial no
respectivo sistema de coordenadas. Neste caso, a resolucdo da equagédo admite varias
solugbes (funcbes de onda) relacionadas a um determinado valor de energia
intermediario (autovalor). Neste caso, € possivel admitir estados de energia
degenerados quando verificamos autovalores (sub-niveis de energia) iguais para
diferentes valores do numero quantico secundario e um mesmo numero quantico
principal n, e estados ndo-degenerados quando temos diferentes autovalores (sub-
niveis de energia) para diferentes valores do nimero quantico secundario e um mesmo

numero quantico principal n [1] [12].

Completando o conceito de movimento do elétron devemos considerar corre¢des
relativisticas da velocidade sobre a massa do elétron referente ao momento angular
orbital e a rotacdo em torno do préprio eixo referente ao momento angular de spin.

10



Desta forma, sdo definidos os numeros quanticos secundarios |, m e s,
relacionados respectivamente com o momento angular orbital, momento magnético e
momento angular do spin, permitindo que em dado nivel quantico principal seja possivel
existir subniveis que possibiltem mais transicbes de energia [11]. Este fato fica
evidenciado pelo Efeito Zeeman através da influéncia do campo magnético na presenca

ou auséncia de mais linhas em um espectro demonstrado pela figura 1.18 [13].

- T

Espectro visto
na dire¢do longitudinal

Espectro visto
na diregao transversal

Campo

Magnético -« I..l

Externo

Figura 1.8 — Desdobramento de linhas caracteristicas devido ao Efeito Zeemann [13].

Devido ao efeito do numero quantico secundario magnético ocorre o
desdobramento das linhas caracteristicas do espectro em novas linhas. A descrigdo do
comportamento fisico destas transi¢des € verificada no calculo dos niveis de energia, o
qual considera o acoplamento do momento angular do spin elétron com o momento
angular orbital somando correcdes relativisticas, o que define o termo Estrutura Fina dos

niveis de energia.
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Figura 1.9 — Diagrama com os principais elementos quimicos encontrados em determinadas

classes espectrais estelares e temperaturas superficiais [1].
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Um segundo tipo de desdobramento de linhas pode ser obtido pelo acoplamento
do spin do elétron com o spin nuclear, o qual pode ser observado nas transi¢cdes do
hidrogénio neutro, que equivale ao seu estado mais baixo de energia. Este efeito é

considerado na Estrutura Hiperfina dos niveis de energia [14].

A estrutura estelar apresenta uma série de reacdes nucleares promovendo a
formacdo de um elemento quimico em determinada fase e a liberagédo de particulas como
neutrinos, poésitrons, proétons, etc e fétons. Conforme a energia dos fotons liberados pela
radiagdo teremos a ionizacdo de determinado elemento ou moléculas como oxido de
titAnio (TiO), os quais estao presentes na fotosfera, ou seja a camada mais externa da

estrela.

Espectros moleculares também apresentam efeitos de desdobramentos devido a
efeitos rotacionais e vibracionais produzidos pelo movimento relativo dos nucleos dos
atomos. Ha trés possibilidades de estados quantizados de energia, o eletrbnico
semelhante ao espectro atdbmico, o vibracional devido a movimentos dos atomos na
molécula, e o rotacional devido a quantizagcdo do momento angular [7]. O espectro
resultante para as moléculas apresenta para cada nivel de energia vibracional uma série
de linhas referentes as transi¢cdes rotacionais, sendo assim verificada a presenca de

bandas em regies do infravermelho.

Voltando aos principios de Fraunhofer que define a estrela como um corpo negro
guente apresentando espectro continuo, o qual seria envolto por um gas mais frio
constituido por um elemento quimico que produziria as linhas espectrais, devemos
destacar que o equilibrio termodinamico proposto sé € aplicado localmente. Ou seja, as

particulas acompanham a distribuicdo de Maxwell-Boltzmann como um gas ideal :

—&lKT

n(e) =ne (1.5)

Neste caso, n(g) é a densidade de particulas com energia & ny densidade de
particulas inicial, k constante de Boltzmann e T a temperatura em Kelvin. Este fato é
predominante sobre as alteracdes de energia devido a emissédo e absorcao de fétons,
desta forma € garantida a semelhanca de comportamento com o corpo negro. Essa
afirmacdo, no entanto, ndo é aplicada nos centros estelares onde é observado altos

valores de densidade conferindo comportamento quéantico [4] [7].
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Analisando as alteragbes da estrutura estelar, podemos considerar que uma
estrela consiste de matéria e radiacdo em equilibrio termodindmico, sendo classificada
como um gas de fotons e particulas, no qual inicialmente, apresenta o comportamento de
um gas classico diluido , em uma segunda fase torna-se um denso gas quantico , e a
partir de certo valor de densidade tem caracteristicas de um gas relativistico , conforme

a figura 1.10.
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Figura 1.10 — Grafico relacionando estado do géas e variagdes de densidade e temperatura [1].

O comportamento do géas € definido conforme a natureza das patrticulas, existindo
portanto trés classes de particulas elementares: particulas idénticas mas distinguiveis,
gue sdo as particulas classicas como ions e moléculas ; particulas idénticas e
indistinguiveis de spin semi-inteiro, por exemplo, elétrons, poésitrons, neutrinos,
prétons, néutrons particulas idénticas e indistinguiveis de spin inteiro, por exemplo
particulas a, uma opcao para identificar essas particulas é através da observacédo da

radiacdo emitida [1].

As medidas astrondbmicas de radiagdo de energia empregam diferentes
detectores para as varias faixas do espectro eletromagnético. Define-se como
espectroscopia Optica as técnicas realizadas em observatérios terrestres na regido do
espectro eletromagnético compreendida entre o ultravioleta proximo (2.000 — 4000 A),
visivel (4.000A — 7.500 A), e infravermelho préximo (7.500 A até 20.000 A). Conforme a
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figura 1.11, temos as escalas de energia, frequéncia e temperatura indicando as

caracteristicas observadas em cada faixa de comprimento de onda do espectro.

1 10° 10 10° 10° TIK}

Rddio Microondas infravermelho Luz  uv Raios X Raios Gamma
Visivel

()« W S S N WA —
¢ w1’ w? ¥
| | | I | s ¥ Hzl
TR L e 1P
T S S S 1
10 10t 10 iy 108

Figura 1.11 — Espectro eletromagnético com escalas de temperatura, comprimento de onda,

frequéncia e energia [15].

Estudos na faixa do infravermelho, por exemplo, indicam a presenca de material a
baixa temperatura (~ 10° K), e, portanto sdo muito utilizados para identificacdo de
hidrogénio neutro do meio interestelar, por outro lado, as radiacdes do ultravioleta
indicam temperaturas bem elevadas (~10° K) e sdo destinados a estudos como 0s

aglomerados das galéxias [15].

Figura 1.12 — Comparacgéo entre imagens da Galaxia Andrdbmeda — M31 no ultravioleta pelo Galex

Telescope a esquerda e visivel pelo Hubble Telescope a direita.

A limitagdo nas observagBes em terra se deve a absorcdo de radiacéo pela
atmosfera, a qual € maior, sobretudo, na banda de ondas curtas do espectro, onde se
encontram os raios ultravioletas, raios X, e raios gama, os quais sdo absorvidos por

moléculas de nitrogénio e oxigénio [3].
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As radiacdes infravermelhas sdo absorvidas por moléculas do ar, principalmente
agua e gas carbonico, enquanto que a faixa do visivel consegue penetrar na atmosfera,

conforme figura 1.13.
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Figura 1.13 — Altitude de absorcao de radiacédo na escala de comprimento de onda [3].

Em termos de técnica experimental, a espectroscopia do ultravioleta e
infravermelho ganhou impulso a partir dos avancos nos métodos de deteccdo e na
adocdo de observacdes em maiores altitudes através de balbes e satélites espaciais. E
possivel mencionar alguns exemplos como o Telescopio Espacial Hubble (que capta
fétons do ultravioleta até o infravermelho préximo), os satélites infravermelho IRAS
(Infra-Red Astronomical Satellite) e 1ISO (Infra-Red Space Observatory), Einstein
Observatory (HEAO-2), Chandra X-ray Observatory e XMM-Newton (X-Ray
Multimirror Mission Newton Satellite que “enxergam” na faixa de raios-X), COBE
(Cosmic Background Explorer, que detecta microondas). Considerando faixas de
comprimento de onda mais longos (submilimétricos e radio) s&o utilizados

radiotelescopios.

Figura 1.14 — Radiotelescopios e o telescépio espacial Hubble para radiacdes ultravioletas
distantes [15].
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Devemos considerar que a faixa de energia compreendida também ira determinar
qual o processo de deteccdo da radiacdo a ser utilizado, seja fotoconducéo, fotoemissdo

ou mais recentemente a superconducao.

1.4. A evolucédo do sistema de deteccao

O principal processo de deteccéo realizado atualmente para a regido do visivel é a
fotoconducédo, uma vez que podemos aplicar detectores baseados em semicondutores de
silicio. O processo de fotocondug¢éo compreende a absorgéo do féton de radiagdo por um
material fotossensivel e o estabelecimento de uma corrente elétrica num meio especifico
semicondutor. Quando a energia do féton é grande o suficiente para ultrapassar a
energia da banda gap' e atingir o valor da banda de conducio é gerada a corrente
eletrénica. Considerando a lei de quantizagdo da energia por Planck e Einstein teremos:

_ hc _1.24um
Eg Eg(eV)

c

(1.6)

Onde h é a constante de Planck, c € a velocidade da luz, Eq € a energia da banda
gap, e A. o comprimento de onda de corte. O principio da fotoconducao é utilizado pelos
dispositivos CCD (Charge Couped Device) amplamente utilizados na regido do visivel e
do ultravioleta. Consistem basicamente em um capacitor semicondutor que tera a
transmissdo de carga efetuada conforme uma variacdo de potencial entre diferentes

regides (portas), conforme a figura 1.15.

ELEMENTO SENSOR CCD

CMOS Capacitor Fases  Fases [aee

Dioxido
Silicio

Dioxido
Silici

canaln —

barreira 1= ; z
i Barreira Potencial
potencial 2
eletrons } ¥ s _
fotogerados canal p elétrons

fotogerados

Figura 1.15 - a) Esquema bésico do capacitor CMOS, b) Esquema basico do elemento sensor
CCD.
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A leitura do sinal elétrico gerado é obtida pela utilizacdo de registradores de
deslocamentos horizontais e verticais, e pela sincronizacdo da transferéncia da carga
acumulada, conforme a figura 1.16. A leitura final da matriz de pixels do dispositivo CCD

é realizada apds a multiplexagéo do sinal e sua amplificagéo [16] [17].

Melhorias na leitura do sinal foram obtidas utilizando a tecnologia CMOS
(Complementary Metal Oxide Semiconductor), no qual temos em uma mesma unidade a
alternancia de potencial nas camadas de juncdo p e n (canal p mais positivo e canal n
mais negativo, devido as caracteristicas do material) resultando numa menor energia de
dissipacéo (figura 1.15). Essa propriedade permitiu a conversédo da carga em tensao e a
ampliacdo do sinal no préprio pixel do detector. Detectores CMOS tém um custo menor e
melhor nivel de integracéo do circuito, enquanto que nos dispositivos CCD verificamos

melhor resolugéo das imagens [18].

CCD de Transferéncia Interlinhas Detector CMOS
Linhas de Saida
Reldgios Seriais fotodiodo /N conversor Qv
Amplificador Y £
de Saida L] FRL™ |

Linhas

—’ Decodificador !“E:IE-I_

Relogias
Paralelos — C_oluna
Direcao Sinal
fotodiodo] Deslocamento
registrador 4 Paralelo
deslocament J

o= H
j_ leitura saida - »

Pixal |

Figura 1.16 — Comparacao entre 0 esquema de leitura de sinal CCD e CMOS. Os dados sdo

reunidos em cada linha para o detector CCD e nos detectores CMOS a leitura € em nivel de pixel.

Considerando o espectrografo STELES (SOAR Telescope Echelle Spectrograph),
€ utilizado um detector CCD (CCD44-82), o qual utiliza o esquema de transferéncia de
dados interlinhas com registradores de deslocamento e diregdo de leitura da imagem

vertical (direcdo deslocamento paralelo) conforme a figura 1.16 [61].
A deteccao de sinais de infravermelhos para observacdes de galaxias distantes,
por exemplo, também utiliza o mecanismo de fotocondugdo, mas, neste caso,

compreende menores niveis de energia, portanto teremos a substituicdo por materiais
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que apresentam um valor de banda gap' inferior. Entre os principais compostos
destacamos o InSb (semicondutores nas formas indio-antiménio com aplicacbes em
CCIRID — Cameras CCD para imagens infravermelha) com energia de banda gap de
0.165 eV, equivalente a 1/6 do valor da de Si, e 1/4 a do Ge, e detectores com
impurezas (IBC - Impurity Band Conduction) como Si:As, tendo a faixa de 5 ym to 28 ym,

e Si:Ga (~18 pm) muito usado em telescopios terrestres. [19].

Observacbes em faixas de espetros no infravermelho distante e microondas para
estudos referentes a evolucdo do universo utilizam detectores baseados em
supercondutores denominados TES (Transition Edge Sensor bolometers Arrays). O
detector € construido com uma camada de material superconductor e uma segunda
camada de metal. Os fotons sdo absorvidos e a energia é percebida pela variacdo da
temperatura como uma resisténcia variavel entre a regido de superconducédo e conducao.
Conforme a figura 1.17, podemos comparar o nivel de resolucdo da intensidade de

energia na faixa de KeV.[20] [21].
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Figura 1.17 — Comparacdo entre detectores de raios gama utilizando supercondutores TES e

semicondutor hibridos HPGe em termos de resolugcao - Fonte: http://gdev.boulder.nist.gov

Considerando a regido do ultravioleta e raios-x, teremos como principal processo
de deteccdo a fotoemissdo, neste caso ocorre a absor¢cao de um féton de maior energia

por um catodo o qual emitird um elétron. Devido a uma forte tensdo esse elétron ira

! Banda gap é a energia necessaria para a tramksigsanda de valéncia para a banda de conducdo em um
semicondutor.
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atingir novamente outro catodo liberando mais elétrons, sendo entdo a corrente

estabelecida num anodo.

Como exemplo de fotoemissdo destacamos os detectores MCP (Microchannel
Plates Detectors), os quais s@o constituidos por multiplos canais onde incidirdo os fétons
e serdo emitidos elétrons. Pela aplicacdo de uma tensdo novos elétrons séo formados
conforme a figura 1.18. Cada MCP é caracterizado pelo ganho da corrente eletrbnica

atingida ao final do processo [22].

Figura 1.18 — Esquema do processo de fotomultiplicagcao de elétrons. Fonte: The current
and future capabilities of MCP based UV detectors Astrophysics and Space Science DOI
10.1007/s).

Nos MCPs, os mecanismos para multiplexagéo e leitura de sinal para fotoemisséo
sdo realizados nos anodos, e assim como os CCDs, temos a combinacdo de

componentes eletrbnicos conferindo as mesmas propriedades, como o uso de

registradores horizontais e verticais, ampliagdo e enderecamento no nivel do pixel.
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Figura 1.19 — Imagem de placas de Detectores MCP com detalhes nos canais.

Entre as possibilidades de leitura de sinal sdo apresentados na figura 1.20 trés
esquemas. O primeiro, denominado XDS, utiliza duas serpentinas para medir o tempo de
chegada do pulso, no esquema XS séo apresentadas muitas trilhas e amplificadores para
medi¢do, e o anodo ASIC realiza a leitura no nivel de pixel. [23].
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Figura 1.20 — Esquema de leitura do sinal no anodo do MCP. [23]

Outra tecnologia utiliza o fenbmeno de supercondutividade, ou seja, temos uma
juncédo contendo dois filmes finos de um metal supercondutor (como niébio, tantalo, ou
aluminio) separados por uma fina camada isolante. Quando operado a temperaturas bem
abaixo da temperatura critica do supercondutor (tipicamente T ~ 0.1Tc < 1K), cada foton
absorvido pela juncdo gera uma quantidade de cargas livres proporcional a energia do

foton incidente.

Através do fendbmeno de tunelamento as cargas passam de uma camada para
outra de supercondutor atravessando a camada isolante e produzindo a corrente Joseph
devido ao efeito tinel conforme a figura 1.21. Aplicando-se uma pequena voltagem de
polarizacdo através da juncdo e um adequado campo magnético para suprimir a corrente
Joseph, este pulso de carga pode ser extraido do dispositivo, e a energia de féton

absorvido pode ser determinada pelas flutuacdes na carga.
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Figura 1.21 — a) Efeito de tunelamento pelos pares de Cooper atravessando a camada isolante b)

esquema da juncédo do detector STJ.

O principal detector supercondutor € o STJ (STJ ou SIS — Supercondutor - Isolant-

Supercondutor, ou Josephson Junction). A caracteristica chave do STJ é sua enorme
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largura de banda. Em principio, o STJ é capaz de detectar fétons de todas as formas, do
IR — proximo (energia fotdnica para qual o sinal de saida é proxima ao ruido eletrdnico) a
raios X (quando o dispositivo comeca a se tornar transparente). Na prética, entretanto, a
limitacdo é devida a regido de corte para comprimento de onda do material substrato (A ~
1150 A para MgF2 e 1450A para safira, respectivamente). Conforme a figura 1.22 é
verifica a resolucdo em termos de intensidade de energia entre um detector convencional
de silicio como um CCD e um detector STJ [23] [24] [25].

0 100 200 300 400 5000 8O0 FOO
Energia (ev)

Figura 1.22 — Diagrama comparando a resolugdo entre detectores de raios-x de silicio e STJ.
Fonte: https://www.lInl.gov/str/Labov.html

Atualmente, no entanto, para atingir determinadas caracteristicas nas imagens
obtidas, existem detectores que empregam uma combinacdo entre 0s processos de
deteccdo. Por exemplo, para intensificar imagens de CCDs utiliza-se a fotomultiplicacéo
nos sinais da saida ns denominados EM-CCD (figura 1.23). Outra opg¢do para
intensificacdo luminosa € a associacdo de placas MCP com fotocatodos para
comprimentos de onda do infravermelho, optico e ultravioleta [26] [27].

Detector  coluna
limha linha
endereg endereqo
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reserva
Detector | coluna
shumt realimentacao

Figura 1.23 — Exemplo de imagem intensificada por EM-CCD, e pixel de detector TES usando
leitura de sinal com SQUID.
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Devido as baixas temperaturas de operacdo, novos dispositivos de leitura para
supercondutores utilizam dispositivos SQUID (Superconducting Quantum Interference
Device), que utilizando o mesmo principio apresentado do tunelamento dos pares de
Cooper e recebem o sinal de corrente de bolémetros TES. Neste caso temos duas
juncoes interligadas (representados por um “X” no esquema abaixo) como um anel, as
quais terdo uma amplificagéo da corrente inicial verificada no anel e um sinal de tensao
de saida que serd proporcional ao campo magnético gerado pelas bobinas (M). Desta
forma, acoplando SQUIDs em série teremos circuitos amplificadores como mostrado na
figura 1.24 [27].

¢ | corente

Indutinicia : pommce . | i !
Mitua f pa—
— . 1|i 1
it V saida |I entrada ) \ a' Ril PN -
[ i = r
°_'_:§ . f .-., . X }: M; a{ }- :ﬂhixk X | saida
. ;J.; ¥ R 4 4 ) e d
ﬁ M W] | & | | R | R
_Iunv;au / Josephson | 3hRA A ARAA
osaphson ks kL L Yy W

4 ,r"\l‘\. Ip-:-larlza;ac-
v ,f

Figura 1.24 — a) Esquema amplificador Squid. b) Circuito com trés estagios de amplificacdo Squid.

Vale salientar que determinadas faixas de radiagdes, como 0s raios cOsmicos,
podem ocasionar falhas no detector pelo seu alto valor de energia. Alem disso, os
detectores necessitam de baixas temperaturas de operagéo para diminuir os efeitos de
ruidos térmicos dos proprios dispositivos eletrénicos. Outro problema encontrado é o
tempo de exposicdo na observacdo, o qual é fundamental para resolugédo final da
imagem. O mesmo pode provocar manchas denominadas “blooming” devido a saturacao

nos pixels.

1.5. Principais espectrégrafos em espectroscopia 6p  tica

A primeira experiéncia em espectroscopia foi realizada por Newton estudando a
decomposi¢do da luz visivel utilizando um prisma. Neste caso, temos o principio da Lei
de Snell que verifica a dispersdo da luz em seus varios comprimentos de onda conforme
a variagdo da velocidade através de um segundo meio como o vidro. Ou seja, quando um
raio incide no prisma temos uma variagdo angular do raio refletido em fungdo do
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comprimento de onda, esta alterac@o de trajetoria € resultado da variagdo do indice de
refracdo do meio (n) em funcdo do comprimento de onda (A). Descrevendo em uma

equacao teremos:

% _ tdn
a1 adl (3.7)

Onde 6 representa 0 angulo de incidéncia, A éo comprimento de onda,
t representa a largura do prisma, e @ equivale a altura da superficie do prisma.

Figura 1.25 - a) Esquema de dispersao da luz com prisma. (b) Esquema de dispersao de luz com

rede de difracdo. Fonte : Livro Daniel Schroeder, Astronomical Optics.

Posteriormente, houve a substituicdo do prisma por uma rede de difragdo por
Fraunhofer em 1821, permitindo grandes avangos devido a sua melhor resolugéo
espectral. Neste caso, o principio de espalhamento ndo € mais restrito ao indice de
refracdo do material, uma vez que os angulos de incidéncia e difracdo determinam um
valor do comprimento de onda especifico em vérias ordens de difracdo referenciadas

pela letra n (nUmero da ordem de difracdo) conforme a figura 1.25 (b) [28] [29].
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Figura 1.26 — (a) Esquema de dispersdo gerada pelo prisma. (b) Esquema de disperséo gerado
por uma rede de dispersao.
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Os maximos de intensidade luminosa séo representados como figuras de difracao
periddicas denominadas ordens de difracdo, conforme a figura 1.27. Os valores de
amplitude obedecem a uma funcgéo sinc ao quadrado e a resolucao R é definida conforme

a ordem de difracdo m e o nimero de fendas N, ou seja:

R=m N (1.8)

Desta forma, quanto maior o numero de fendas, mais estreitos serdo os picos de
difracdo referentes a intensidade Iluminosa, comparando-se redes com mesmo
espacamento entre fendas. A localizacdo dos maximos de intensidade para uma rede de
difracéo é funcdo do angulo de incidéncia (a), do angulo de saida 8 (angulo difratado), do
comprimento de onda (M), e das distancias entre as ranhuras (d) conforme representado

na figura 1.27. Ou seja:

mA = d(sina + sing) (1.9)

A condigdo de maximo de intensidade pode ser utilizada tanto para definir os
angulos de difracdo [ conforme a variacdo dos angulos de incidénciaad em uma fonte
monocromatica, como a indicar os angulos de difracdo em uma fonte policromatica
mantendo um mesmo angulo de incidénciaa . Neste caso, a sobreposicdo de

comprimento de onda deve ser evitada utilizando outro elemento dispersor [28].
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Figura 1.27 — (a) Comparacéo entre frentes de onda para Difracdo de Fraunhofer e Fresnel.

(b) Funcéo de intensidade luminosa para rede de difracdo considerando o angulo de difracéo.

Considerando uma fonte policromatica (varios comprimentos de onda) e um

angulo de incidéncia a fixo, temos o angulo de difracdo £ como uma funcédo do

comprimento de onda. Portanto, utilizando a equacédo 1.9 teremos:
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B(y) =sin™ (?’ - sinaj (1.10)

Vale salientar que para o experimento de difragdo de Fraunhofer temos uma
frente de ondas planas, pois a fonte esta distante da fenda e a fenda distante do detector
no ponto P, conforme a figura 1.27 (a). Por outro lado na difracdo de Fresnel temos

ondas circulares, pois a fonte é proxima a fenda e a fenda préxima ao ponto no detector.
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Figura 1.28 — Efeito da Dispersédo em varios comprimentos de onda em uma rede de difracao.

Em paralelo com os espectrografos dispersivos surgiram as técnicas utilizando
interferdbmetros. Neste caso, a diferenca de percurso entre dois raios ira gerar uma figura
de interferéncia. Os dois principais exemplos sdo o espectrografo de Transformada de
Fourier (FTS) e mais recentemente o Fabry - Perot [30].
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Figura 1.29 — a) Arranjo 6ptico de Espectrografo de Fourier b) Esquema do Interferdbmetro Fabry-
Perot.

A técnica de espectroscopia por Fourier aplica uma divisdo no raio de incidéncia
obtendo dois percursos diferentes, sendo empregado um espelho movel para formar a

imagem de interferéncia. A figura de interferéncia obtida contém todos os comprimentos
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de onda reunidos e, portanto, a escala de comprimento de onda é obtida pela aplicacdo
da Transformada de Fourier na imagem. A resolugéo obtida é proporcional ao valor do
periodo de amostragem Axda funcdo de interferéncia obtida no dominio da freqiiéncia,
ou seja:
R=A/AA=4A x(may /A (1.11)
O espectrografo Fabry-Perot cria uma figura de interferéncia pelo desvio de
trajetéria em placas paralelas com indice de refracédo n, e espacadas por uma distancia 7.

Os maximos de intensidade séo obtidos quando satisfeita a equacao:

mMA =2nlcosd (1.12)

Sendo m um nimero inteiro, e 8 o angulo de incidéncia com a normal. O célculo
da intensidade de um espectrografo Fabry-Perot € baseado na funcdo de Airy para
resolucédo de duas linhas de comprimento de onda, neste caso temos dois comprimentos

de onda sendo obtidas franjas de interferéncia duplas [31].
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Figura 1.30 — a) Gréafico da Intensidade pelo coeficiente de reflexdo b) Discos concéntricos
obtidos para diferentes comprimentos de onda, vermelho, verde e violeta pelo Espectrografo Fabry

Perot.

A resolucdo obtida depende do coeficiente de Finesse F (definido pelo

coeficiente de reflexdo), do indice de refracdo das placas N e do espagamento entre

placas d: R=2Fnd/ A (1.13)

O interferometro de Fabry-Perot é geralmente empregado para medidas de
comprimentos de onda com alta precisdo e para o estudo da estrutura fina de linhas

espectrais, no entanto a resolugdo através de redes de difracdo echelle é superior.

26



CAPITULO 2

O Espectrografo Steles

O presente capitulo apresenta os principais conceitos envolvidos na configuracao
optica do espectrografo STELES (SOAR Telescope Echelle Spectrograph) e do
telescopio SOAR (Southern Observatory for Astrophysical Research), destacando-se

os efeitos obtidos pelas caracteristicas do projeto.

O SOAR é um telescépio de 4 (quatro) metros instalado em Cerro Pachon, ao
lado do Gemini Sul, nos Andes Chilenos. Trata-se de uma colaboracao entre instituicbes
brasileiras e americanas, na qual o Brasil participa com um ter¢co dos recursos e utilizara

um terco do tempo disponivel do telescopio.

O espectrografo STELES faz parte da segunda geracdo de instrumentos
desenvolvidos para 0 SOAR, sendo o feixe dptico transmitido por um foco Nasmyth
localizado na lateral do telescépio. As principais caracteristicas atendidas séo a faixa de
comprimento de onda entre 3.000 A a 8.900 A e a alta resolucéo entre 50.000 e 80.000,
gque associadas a alta qualidade das imagens do telescépio SOAR garantem um 6timo

desempenho comparando-se com outros instrumentos do hemisfério Sul.

2.1 — Configuracéo Optica do Espectrografo STELES

Considerando as caracteristicas do aparelho, temos um espectrégrafo de alta
resolucdo capaz de oferecer dados para diversos experimentos astrofisicos, tais como a
determinagdo de elementos quimicos presentes em aglomerados estelares na faixa do
ultravioleta préximo (UV préximo) e o ciclo evolutivo da nossa Galéxia.
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A cobertura da faixa de comprimento de onda é obtida pela presenca de dois
canais que transmitem o feixe Optico dividido em dois intervalos. O primeiro canal
denominado azul compreende o intervalo da faixa do UV proximo ao visivel entre 3000 A
a 5500 A e o segundo canal denominado vermelho compreende a faixa do visivel ao

infravermelho préximo entre 5300 A a 8900 A.

O esquema do caminho Optico esté representado na figura 2.1. A fonte de luz é
transmitida ao STELES por um foco Nasmyth do telescépio SOAR, em seguida é
direcionada a um derotador para compensar os efeitos de rotacdo do objeto, e depois
incide em um filtro dicréico, no qual a luz é dividida nos respectivos canais, o azul (3000A
a 5300A) e vermelho (5300 A a 8900 A).

1 |
Field derotator ||

Dichroic

Red Slit

Figura 2.1 — a) Esquema mostrando o derotador de campo o filtro dicréico e canais vermelho e
azul existentes no Espectrografo STELES. b) Esquema completo do caminho &ptico do

espectrografo STELES.

Em cada canal temos uma rede de difracdo principal (Echelle) a qual dispersa a
luz em véarios comprimentos de onda, e uma rede de difracdo secundaria, orientada

perpendicularmente, para evitar a superposicao de ordens (intervalo de comprimento de
onda), ambos os canais operam no modo quasi Litrow (angulo incidéncia = angulo

difragdo) para aumentar o poder de resolugdo. Apos a dispersédo o feixe oOptico incide

numa camara onde esta localizado o detector CCD [32].

A disposicdo dos elementos Opticos em um espectrografo e detalhes sobre a

imagem de espectro echelle obtida é amplamente analisada no livro Astronomical Optics
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por Shroeder [31]. Entre as principais considera¢cdes podemos destacar a comparagao
entre o arranjo optico que utiliza cameras Schmidt, no qual usa-se diretamente o foco do
telescépio e o arranjo Czerny — Turner em que o feixe dptico atravessa varios elementos
anteriores ao espectrografo.

IEP '

i C

M > 1
S

— e —

- W J‘

Figura 2.2 — a) Arranjo Optico da configuracao Fast Plane , EP — fenda de saida telescépio, S —
fenda do espectrografo, C — espelho colimador, b) Arranjo 6ptico da configuragdo Czerny — Turner
, Q — fenda de entrada, M; — espelho colimador, G — rede de dispersdo , M, — espelho da cdmera ,

Q' — fenda de saida.

O primeiro arranjo (Fast Plane) conforme a figura 2.2 ird apresentar efeitos de
aberragBes referentes ao telescopio, e um controle muito maior na distancia focal. O
arranjo Czerny-Turner, no entanto é influenciado pelas corre¢cdes aplicadas nos
elementos internos do espectrografo.

Figura 2.3 - Esquema da disposi¢do das ordens de difracdo considerando a dire¢do rede

principal echelle (E) e a rede cruzada (C). b) Diferenca no formato utilizando elemento dispersor
cruzado como prisma e como rede de difracao.

O formato dos espectros sera influenciado pelo efeito do elemento dispersor
utilizado no aparelho. Conforme a figura 2.3 apresentando um esquema das ordens

disposta no detector, observa-se uma inclinacdo no espectro devido ao angulo ¢, o qual
representa uma razdo entre a dispersdo entre a rede principal e a rede cruzada.
Comparando-se a aplicacao de uma rede de difracdo e de um prisma como elemento
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dispersor cruzado, verifica-se que o prisma modifica o formato do espectro, uma vez que

o indice de refragéo do prisma influencia na disperséo da rede principal echelle.

As Redes echelle sdo uma classe especial de redes de difracédo, com alto valor de
espacamento “d” entre fendas (grooves/mm), usada para espectros com elevado numero
de ordens raramente abaixo de 5 (denominadas echellete) e algumas vezes acima de
100.

Os valores de espacamento tipico de uma rede echelle séo 31.6, 79 e 316
(gr/mm), No caso do STELES é definido um espacamento entre fendas de 41.67 gr/mm e
um angulo blaze de 76° para atingir maior dispersdo. As redes echelle também sé&o

classificadas pela tangente do angulo blaze, no caso tangente de 76°equivale a R4. [28]

A condicdo blaze é obtida quando a normal & face (FN) é a bissetriz entre o raio
incidente (a) e o raio difratado (B) conforme a figura 2.4. O angulo blaze é representado
por B, nesta configuracdo temos uma maior eficiéncia na determinacéo da intensidade
luminosa, uma vez que ndo ocorre a sobreposicdo entre o minimo de interferéncia e o

valor de méaximo de difracéo.

. oo
‘_|f, blaze arrow

L

Figura 2.4 — a) Rede de difracdo com efeito blaze. b) rede de difracao echelle com efeito Litrow.

Considerando o modo de operagdo na condi¢cdo blaze e proximo a condi¢éo

Litrow (a = ), a equacgéo da rede de difracdo é modificada que determina o maximo de

intensidade, ou seja:

mA = d(sina + sing) 2.1)

a=f - mA=2dsing=2d4,= 2t

Para evitar efeitos de sobreposicdo de ordens usamos uma rede de difracdo

cruzada ou prisma na direcdo perpendicular, neste caso as ordens sado dispostas
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paralelamente e ndo ocorre alteracdo nas caracteristicas de dispersdo da rede principal
[31] [45]. Entretanto, podem ocorrer variacdes de intensidade provocada pela presenca
de franjas de interferéncia pelo cruzamento do efeito de dispersdo na rede principal e
cruzada, conforme verificado nas simula¢des de imagens para o espectrografo STELES.

B e e am am A e e R

Flel nss n-=5 =45 f=35 .
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comprimento de onda {angstroms)

Figura 2.5 - Espectro de rede de difracdo echelle de alta resolugéo com angulo blaze 76°,

(Intensidade x Comprimento de onda) e sem o efeito blaze da rede cruzada.

A aplicacdo da rede de difracdo cruzada na direcao perpendicular além de evitar a
sobreposicdo das ordens também modifica o valor de intensidade luminosa do espectro
devido ao seu efeito blaze. Este fato pode ser observado conforme a comparacéo entre
as figura 2.5 e figura 2.6. Neste caso, é verificado um comprimento de onda blaze da

rede cruzada com um valor de intensidade maior em determinada ordem de difracéo.
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comprimento de onda (angstrom})

Figura 2.6 - Espectro de rede de difracdo echelle de alta resolugéo com angulo blaze 76°,

(Intensidade x Comprimento de onda) com o efeito de blaze da rede cruzada.
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Conforme a figura 2.7, as ordens de difracdo ndo sdo funcbes sinc
necessariamente simétricas, devido a presenca de outros termos correspondentes a
correcdes de diferengas de fase entre os angulos de incidéncia e de difracdo blaze [34],

portanto a distribuicdo de intensidade luminosa sera dada por:

(2.2)

sin(nyzo / d).{cos@— [sing /tan(1/ 24 + ))]}2
(n7b/ d).{cos@—[sing/tan(1/2¢ + 5 ))]}

1(5) =[

Neste caso, N corresponde ao nimero da ordem de difracdo, bé a largura de

fenda, d é a distancia entre fendas, @o angulo blaze, @ o angulo de incidéncia, e B o
angulo de difracdo. Portanto, para valores de N maiores (numero da ordem de difracéo)

a influéncia da diferenca de fase é menor tornando a funcdo semelhante a uma funcéo

sinc .

2000 4000 000 s000 10000 12000 14000 18000
A Ang

Figura 2.7 - Espectro de uma rede de difracdo de baixa resolucdo (angulo blaze ~ 15°)
(Intensidade x Comprimento de onda).

2.2 - Acoplamento Espectrégrafo e Telescépio

Os parametros utilizados para disposicdo dos elementos Opticos entre o
telescopio e o espectrografo sdo definidos para assegurar uma transmissdo de imagem
mais eficiente que corrija ou miniminize possiveis altera¢cdes nas imagens devido as

aberracoes.

Conforme o esquema da figura 2.8 apresentado por Churchill [45] temos uma
indicacdo das variaveis envolvidas na determinacéo das distancias focais e dos limites de

abertura e de dispersdo angular (variagdo de comprimento de onda pela variacdo de
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angulo de difracao). Essas variaveis posteriormente irdo determinar a resolucdo do

aparelho e os efeitos das aberragbes nas imagens.

Considerando a configuracdo proposta no esquema da figura temos as principais
variaveis, os diametros do telescopio D, largura de colimador W, largura da camera W’,

as distancias de foco do telescopio f, do colimador f;, e do detector f,, o limite da variacéo

angular para plano focal (pw, da, ) e correspondente dispersao angular (pw, da, &B).

Neste caso, aplica-se a conservagdo de Etendue para sistemas Opticos classicos
(espelhos e lentes), ou seja, o angulo sélido multiplicado pela area (diametro) e indice de
refracdo da um valor constante. Desta forma, considera-se que determinada fonte
luminosa atravessando um meio com determinado indice de refracdo e sem perdas, tera

a transmissao de energia conservada através de determinado elemento de area [1] [37].

Telescope Collimator Grating

Camera

slit image

Figura 2.8 — Configuracao basica de um espectrégrafo acoplado a um telescopio.

Sendo assim, teremos uma integral constante que multiplicada pela intensidade

especifica da luz ira fornecer a energia luminosa, ou seja, a energia (P) dentro do angulo

solido se conserva, assim:

K:Ini dA. cost. dp - P:j L 7 dA cod @ (2.3)
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Neste caso, dA equivale ao elemento de area, cosf a projecéo no plano normal
a superficie, d¢ o angulo solido. Aplicando o mesmo principio as variaveis do esquema
teremos:

dw.D.1= K =da. W=38. W' o

Considerando a razéo focal F, = f / D, teremos a relag&o entre os diametros:

i = L =F =F
T 1
Dt D1 (2.5)
A partir destes dados teremos para resolucéo do aparelho:
R = [W(sin B +sina )]
@D (2.6)

Onde W é a largura da rede de difracdo, a o angulo de incidéncia, o angulo de
difracdo, @o limite da variagdo angular para o plano focal e D o didmetro do Telescopio
[31].

2.3 - O Telescopio SOAR

O projeto do telescopio SOAR (Southern Observatory for Astrophysical
Research) foi iniciado na cidade de Chapel Hill na Universidade da Carolina do Norte em
1990. Atualmente existe uma colaboracdo entre a Universidade da Carolina do Norte,
Brasil, Universidade do Estado de Michigan e o Observatério Nacional Optico de
Astronomia (NOAO), sendo operado Observatdrio Interamericano Cerro Tololo (CTIO) no

Chile para experimentos nas regifes do optico e infravermelho [46].

Entre as principais caracteristicas do telescopio SOAR estdo o didametro do
espelho principal em torno de 4 metros seguindo a configuracdo Ritchey-Chretien, o qual
devido ao formato das superficies dos espelhos corrige as aberragdes esféricas e coma,

sendo classificado por esse motivo como um telescopio Cassegrain Aplanatico.
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Foco Nasmyth Espeltho secundario: 68cm

Instrumentos IV

Espelho Terciario: 65 x 47 em
Guiagem rapida: Tip-Tilt

Espelho primario: 4,1m—
3 focos

Cassegrain Dobrados

Foeo Nasmyth
Instrumentos Opticos

Figura 2.9 — llustracao do TelescOpio Soar com disposicao dos focos.

A configuracdo Optica do sistema Cassegrain classico utiliza o espelho primario
parabol6ide e o espelho secundario hiperboléide, enquanto que no sistema Ritchey-

Chretien temos os espelhos primario e secundario hiperboloides [31].

Figura 2.10 — Posicionamento dos focos para Sistema Cassegrain a esquerda e Gregoriano a

direita.

Comparando o telescépio Cassegrain ao Gregoriano, temos no Cassegrain o
espelho secundario convexo na frente do foco primario, enquanto que no Gregoriano o
espelho secundario é concavo atras do foco primario (figura 2.10). O sistema Gregoriano
classico utiliza 0 mesmo tipo de superficie que o Cassegrain, mas no caso do Gregoriano

Aplanatico temos o espelho primario no formato elipséide [47].
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Uma forma de identificar as diferencas entre as superficies dos espelhos é
verificada pela constante presente na equagdo que define as superficies de revolugéo,
assim teremos:

O°=x*+y* = p?-2Rz+(1+ K. Z=0 (2.7)
Onde prepresenta o raio menor, R o raio maior, e za terceira coordenada para

trés dimensbes. Os espelhos portanto terdo diferentes valores K para diferentes

superficies, sendo K igual a zero para a esfera, -1 para parabol6ide, < -1 para
hiperboldide [31].

Figura 2.11 — Ajuste da superficie dos espelhos para corrigir efeitos de aberragéo.

As imagens formadas a partir destas superficies poderdo apresentar alteracdes
devido ao efeito das aberracdes. A figura 2.11 apresenta ajustes na curvatura das dos

espelhos determinando assim novas constantes que corrigirdo os efeitos indesejados,
Desta forma, a constante K, é referente ao espelho primario e K, ao espelho secundario
[33]. Considerando m uma razdo entre as distancias focais ajustadas define-se as

equacoes para os ajustes Az, e Az, como:

_ Vi
20z, =-(1+
2, =—( K1)4Rf (2.8)
20z, =-| K, + m+1)°) ¥} 2.9)
2 {m-1) |4R '

Outra importante caracteristica do SOAR ¢é a presenca de dois focos Nasmith nas
laterais e um Cassegrain na base, 0s quais irdo transmitir o feixe luminoso aos aparelhos
entre imageadores infravermelhos, espectrbmetros Opticos multiobjetos, cameras
mosaico CCD, e espectrégrafos como o STELES.
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F
Cassegrain ~ Nasmyth Coude

Figura 2.12 - Arranjo 6ptico dos focos Cassegrain e Nasmyth e Coudé.

A figura 2.12 apresenta o arranjo 6ptico dos focos Cassegrain, Nasmyth e Coudé.
O foco Coudé apresenta a distancia focal maior, o foco Nasmyth apresenta uma forma de
observacao mais simples e mais estavel, e o Cassegrain com o foco centrado na base do

espelho principal.

Figura 2 .13 — Esquema basico para telescopio com trés espelhos.

O SOAR apresenta um terceiro espelho, o qual ira corrigir mais efeitos de
aberracdo néo resolvidos pela configuracdo Ritchey-Chretien. A luz segue trés caminhos
Opticos no telescépio conforme a figura 2.13. A imagem incide no espelho priméario M1
(embaixo), que apresenta um diametro bem maior, depois 0 secundario acima M2, e por
altimo M3 (terciario), um pouco acima de M1, desta forma a luz é distribuida para os

varios aparelhos acoplados, imageadores e espectrografos [46].
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AA' & AA" are also two
bent Cassegrain (not shown)

Figura 2.14 — Esquema basico do caminho Optico existente no Telescépio SOAR.

A figura 2.14 apresenta um esquema basico fornecendo detalhes sobre a

distribuicdo do feixe luminoso nos trés espelhos, e a redistribuicdo no foco Cassegrain

dobrado.

2.4 — Efeitos da Aberragao na Transferéncia de Imagens

Os ajustes definidos na figura 2.11 seguem a representacéo da Optica Gaussiana
para a formacdo das imagens, utilizando a projecdo de raios conforme os elementos
opticos empregados e a superficie de reflexdo. As equacdes obtidas posteriormente
podem ser aproximadas por séries de potencia. Desta forma, Gauss obteve as equagdes

de primeira ordem, e Seidel estendeu estas até a terceira ordem [37] [31]. Assim teremos:
2Az:q£f+ azy;pz+ ay (2.10)
R R
Utilizando esta mesma equacao podemos definir o efeito da aberracdo angular tal
que, o0 primeiro termo representa 0 coma, o segundo € o astigmatismo, e o terceiro é 0
efeito da distorcéo:

29 yHZ

AAzsa&)"?—z+2az—R+ a® (2.11)
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Spherieal aberration
¢=-{4* B =/gppcosd
(@)

Curvature of Field
¢ =-1045p°
)

Figura 2.15 — Representacao tridimensional dos efeitos das aberracdes em um plano de imagem

conforme os polinbmios de Zernike [35].

Outra forma de representar as aberracfes é pela integracdo em um circulo
unitério obtendo os polinémios de Zernike [35] conforme a figura 2.15. Neste caso,
teremos um coeficiente para determinar a intensidade da aberragdo e um polinbmio
definindo a forma da superficie com duas variaveis, uma na dire¢do radial, e outra

variavel referente a frequéncia angular:

W(p,0) =) C'Z(p.0) (2.12)
Z"(p,0)=p"cos(d) (2.13)

Analisando as imagens obtidas, o efeito das aberracdes pode ser representado
através de diagramas spot, os quais também sdo usados para espectrografos,
telescépios, redes de difracdo, etc. A figura 2.16 apresenta os diversos diagramas spot
ao longo do foco mostrando a primeira imagem com pontos bem distribuidos e com

aberracao esférica ao final.
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Figura 2.16 - Exemplos de diagrama spot para efeitos de aberragao esférica.

Outro tipo de aberracdo é verificado pela variacdo do comprimento de onda
conforme uma mudanca do indice de refracéo, que ocorre durante a transmissao através
de elementos como lentes, prismas, etc. Desta forma, temos uma variacéo longitudinal do

foco em funcéo do comprimento de onda [39].
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Figura 2.17 - a) Efeito de lente convergente na projecdo dos raios. b) Efeito de lente

divergente na projecao dos raios.

A correcdo das aberracdes pode ser obtida pela combinacédo de elementos como
lentes que possuam aberracdes opostas como lentes convergentes e divergentes, ajuste

no formato das superficies e variagdo no indice de refracéo [37].
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CAPITULO 3

Formacéao das Imagens Simuladas

A utilizagdo de imagens simuladas no processo de reducdo representa um
procedimento para analise da conformidade dos dados do aparelho e ajuste dos
parametros necessarios para obtencdo de um espectro com melhor distribuicdo de
luminosidade e melhor disposicdo das ordens de difracdo, conservando os limites e

intervalos de comprimento de onda desejados.

As rotinas utilizadas para formacdo de imagens simuladas estdo presentes no
pacote artdata do software IRAF, o qual € destinado a criacdo de imagens e espectros
semelhantes aos observados experimentalmente. Foram selecionadas duas rotinas, uma
relativa a simulacdo de um espectro echelle denominada mkechelle e outra relativa ao

ruido no detector CCD denominada mknoise .

A rotina mkechelle baseia-se nas equacdes da rede de difracdo Echelle,
conforme apresentado no artigo de Schroeder et al [39]. Os dados de entrada utilizados
pela rotina sdo referentes a configuragdo Optica do espectrografo Steles, do detector
CCD, e do objeto a ser observado, e determinam o formato e a disposi¢cdo das ordens no
detector. Desta forma, s@o construidas as imagens principais para o0 processo de
reducdo, ou seja, imagem flat-field, estrela padrdo, estrela objeto e arco Tério-Argbnio, as

quais irdo permitir a normalizacdo da imagem CCD e calibracdo dos eixos do espectro.

A rotina mknoise cria uma imagem contendo apenas ruidos de leitura

(amplificador), ruido Poisson (fétons), e raios cosmicos, os quais sdo determinados
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aleatoriamente. A imagem de ruido, denominada imagem bias, € obtida
experimentalmente sem exposi¢cdo de luz, e durante o processo de redugdo serd

subtraida das outras imagens.

A imagem simulada obtida pelo software equivale a uma matriz de pixels em
escala de cinza contendo dados de um cabecalho relativos & imagem construida e a
rotina empregada (mkechelle ou mknoise ). Em imagens reais esse mesmo formato é
verificado, mas os dados de cabecalho séo diferentes. Por esse motivo, durante a
realizacdo do processo de reducdo foi necessario adicionar dados como a data do
processo de reducdo e o nome do espectro de referéncia através da rotina hedit, a qual é

especifica para edicéo de cabecalho de imagem.

3.1 - O Software IRAF

O sistema IRAF (Image Reduction Analysis Facility) foi iniciado em 1981 no Kitt
Peak National Observatory , nos Estados Unidos, o qual foi agregado em 1982 a mais
dois observatérios, o National Solar Observatory, e o Cerro Tololo Inter American
Observatory, formando um novo instituto de pesquisas o NOAO (National Optical

Astronomy Observatory), o qual gerencia os programas do sistema IRAF.

O sistema IRAF teve como principal objetivo integrar os dados do maior nimero
possivel de observatorios, sendo um sistema aberto, e apresentando as seguintes

caracteristicas:

» Sistema de Interface para multiplas plataformas
» Sistema Operacional Virtual

¢ Linguagem de Comando

e Pacotes de Aplicacao para dados astrondmicos

+ Conexao em Rede

Devido a sua versatilidade, o IRAF foi baseado no sistema UNIX, o qual também
originou outros sistemas operacionais como Linux, Solaris, etc. Considerando o ambiente
de programacao, o sistema exige do usuario conhecimentos de UNIX ou LINUX, sendo

necessario algum tempo para se adaptar as etapas de instalacdo e utilizacao do sistema
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por linguagem de comando. Como auxilio hd um conjunto de manuais disponiveis pelo
proprio site do sistema denominado IRAF HOMEPAGE [60].

= Terminal

Arquivo Editar Ver Terminal Abas Ajuda

[iraf@localhost ~]% xgterm

WOAD PC-IRAF Revizion 2,12,2-EXPORT Sun Jan 25 16305303 MST 2004
This iz the EXPORT wersion of PC-IRAF %2,12 supporting most PCosystems,

Welcome to IRAF,

To list the available commands, tuype ? or 7, To get

detailed information about a command, tupe “help command'.
conmand or load a package, type itz name, Type
package. or “logout' to get out of the CL,  Type “news'
what iz new in the wversion of the system you are using,
commands or packages are currently defined:

To run a

‘bue' to exit a

to find out
The following

dataio. images. lists, obzolete, proto, zyztenm,

dbmz., language.  nhoao., plot, softools,  utilities,
cl> noao

artdata digiphot., nobzolete, onedspec,

astcat, focas, nproto, ry,

astrometry,  imred, observatory  surfphot,

astutil, mtlocal, obsutil, tuodspec,
nor artdata

gallist mk2dzpec mkexamples mknoise mkpattern

. mk1ldspec mkechelle  mkheader mkobjects  starlist

ar>

Figura 3.1 — Tela principal do software IRAF exibindo as opc¢fes do pacote artdata .

As rotinas utilizadas para formagdo de imagens espectrogréficas estdo contidas
no pacote noao.artdata . As telas graficas referentes as imagens de espectro estdo
presentes no arquivo X11 referentes ao sistema operacional correspondente, o qual deve
ser instalado no diretério do Linux para usuario (:/users). Considerando os espectros 2D é
utilizado a tela do software ds9 pertencente ao pacote de aplicativos Soaimage
desenvolvido pelo Smithsonian Astrophysical Observatory, o qual é acessado no préprio
IRAF. As telas referentes a espectro 1D sdo acessadas pela janela principal do IRAF

xgterm utilizando comandos especificos.

As rotinas referentes ao pacote de redugdo de dados denominada imred
apresenta opgOes para outros tipos de aparelhos, como aqueles que utilizam
transferéncia de imagem por fibra Optica, para espectro de véarios objetos denominado

hidra .

O software também permite adicionar rotinas em linguagem C e Fortran, acessar
dados em uma rede como arquivos, imagens, impressoras, sem que para iSso 0s nés

pertengam a mesma arquitetura, ou sistema operacional.
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Vale salientar que outros sistemas de analise de imagens foram desenvolvidos
como o MIDAS (Munich Image Data Analysis System) europeu, e o0 StarLink

desenvolvido pelos ingleses.

3.2 - Arotina MKECHELLE

A imagem obtida pela rotina mkechelle representa uma soma de efeitos relativos
ao objeto observado e a configuracdo Optica empregada. Em sintese a imagem formada
apresenta um espectro continuo referente a um modelo de corpo negro em determinada
temperatura, mais linhas de absorcdo ou emissdo e uma envoltéria devido a modulacéo

pela optica.

Seguindo o0 manual do IRAF para rotina mkechelle as equacdes apresentadas
estdo relacionadas principais equa¢fes de uma rede de difracdo constando os angulos
de incidéncia (€) e difracdo (). Além disso, temos dois eixos normais, um
perpendicular a rede de difracdo e o outro eixo perpendicular a fenda. Conforme a figura
3.2, 0 angulo blaze é definido como o angulo entre a normal da face e normal a rede

de difracéo .

X=0 PLANE

l_—l—oy"i a 83 /
3 -7
\_‘x:v——___‘li_‘—

.

Figura 3.2 — (a) Angulos referentes a equacdo de uma rede de difracdo com eixos normais a
fenda (Z) e a superficie da rede (N). (b) Angulos da equacéo de uma rede de difracdo com eixo

normal a fenda (FN) e a superficie (GN).

Quando a normal a face corresponde a bissetriz entre o angulo de incidéncia
e o angulo de difracdo , os quais sdo referenciados pela normal a rede, a condicdo de
blaze é satisfeita , ou seja, temos um valor de pico de maxima intensidade num angulo

de difracéo especifico correspondente ao angulo blaze.

44



Além disso, na condicdo Litrow, os angulo de incidéncia (&) e difracédo () sdo
iguais (o = £), o que confere maior intensidade no pico blaze [29]. Ou seja, na condi¢do

Litrow blaze, verificando os angulos teremos:

a —blaze= g

max

+ blaze , portanto

a-pf..=2.blazeou B . =a-(2.blaze (3.1)

As equacdes acima determinam o pico de maximo. Na segunda figura (3.2.b)

temos a relagdo contraria, pois o angulo @ é menor que S, assim:

a +blaze= 5 . — blazt (3.2)

max
A rotina mkechelle constréi as ordens de difracdo posicionando o pico blaze
como um valor de referencia em cada ordem de difracdo. Conforme a figura 3.3,
verificamos que o valor de intensidade do pico de maximo da ordem de difracédo
representa o valor de referéncia para os proximos picos. A distribuicdo das ordens no
detector segue essa distribuicdo, sendo a diferenca entre um angulo de difracdo

gualquer e o angulo do pico de maxima intensidadei  guala psi ( ¢).

Intensity Distribution of Diffracted Light

g
Figure 2 Intensity

Maximum

Intensit
Higher Y

Diffracted
Orders

Detector Screen

Figura 3.3 — Exemplo figura de difracdo com indicag &o da distribuicdo de intensidade

luminosa.

Portanto, seguindo o manual da rotina mkechelle do IRAF e o artigo do Shroeder
temos uma nova relagdo entre os angulos para a construcdo das ordens [39], ou seja,

sendo definido o angulo de difracdo f,. tendo o pico de maximo blaze como uma

max

referéncia “0” para os outros angulos de difracao ( B):
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L= €-(2.blazg = (2. blazg¢- 8 , conforme a orientagao,

‘/I zﬂ_ﬂméx ! Iogo ﬂ: lﬂ + ﬂméx’ ou seja,
B=y+(2. blaze - 6. (3.3)

O parametro que define a escala de comprimento de onda a partir da variacdo do
angulo de difracdo € a dispersao angular . Em geral, a figura de difracdo, verificada ao

longo de uma ordem, é associada ao seno do angulo de difracdo (/£), no entanto

considerando que partimos de uma fonte policromatica e que podemos aproximar

pequenos angulos ao seu seno (sen S = ), a substituicdo da variavel seno de [ por

um valor correspondente de comprimento de onda torna-se possivel [34].

O célculo da dispersdo angular € realizado a partir da equacdo da rede, a qual
define a localizacdo dos maximos de intensidade para determinado éngulo de difracdo

(B). Pela equacéo da rede:
mA =(sin (@) + sin 8))/ 9 (3.4)

Sendo a angulo de incidéncia, £ o angulo de difracdo (saida), Mo nimero da
ordem de difragdo, go numero de fendas por unidade de comprimento de onda,
A comprimento de onda. Considerando que o angulo de incidéncia é perpendicular a
rede, sin (@) sera igual a 0, e substituindo g por uma constante inversa denominada Q,

a equacdao da rede se reduz a:

m. A =a. sin (8) (3.5)
Derivando a equacao:
m.dl=a. cos (@) d5 (3.6)
e substiuindo :
m = a. sin(B8)/A (3.7)

Logo teremos a dispersédo angular igual a:

dg _ a.sin(B) _ tg(p)
dA a.cos@) 1 A

(3.8)
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A rotina mkechelle considera o valor da dispersédo angular no pico blaze de cada
ordem para definir o intervalo da escala de comprimento de onda. Os valores obtidos
obviamente nédo definem uma escala linear, por isso a necessidade de ajuste por
polinbmios para obtencdo do eixo de comprimento de onda. A equacao, que determina o

comprimento de onda tendo o pico blaze como referencia, € definida na rotina como:

/] = ((rnolaze* /]blazg + diSperSéO )(/ r

Onde x é a distancia linear no detector, neste caso, localizagdo das ordens no
detector ir4 depender da disperséo linear, a qual é definida como a variagdo em unidade
de comprimento (mm) ao longo de uma ordem em relacdo a uma variacdo de
comprimento de onda (dx/dA), assim considerando a regra trigonométrica (comprimento

de arco = raio * angulo), definimos a disperséo linear:

dx _ f.dB _ f.1g(B)
di = di P

(3.10)

Sendo f a distancia focal e considerando tg f = [ para pequenos angulos,

podemos calcular o valor equivalente entre uma distancia linear em milimetro e angular,
equivalente a:

x= 1, tg(p) (3.11)

Considerando que os angulos de difracdo terdo o angulo de difracdo blaze como

referencia 0, o angulo S sera substituido por ¢ na férmula acima. Além disso, no detector

teremos a conversao entre distancia em milimetro para a distancia em pixel utilizando um
fator tal que:

- f9@)

3.12
pix size (312)

Desta forma, € definida a disperséo linear em termos de unidade de medida do
detector, ou seja, pixsize. Um exemplo de imagem de espectro em um detector é
apresentado na figura 3.4. As telas gréaficas apresentam as dimensdes do detector como

limite e as escalas correspondentes em pixel.
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Figura 3.4 — (a) Espectro echelle real de uma estrela com linhas de absorgédo com escalas x e y
em distancia (pixel). (b) Representacdo gréafica das ordens de um espectro echelle (distancia x

angulo de difracao).

Apesar da definicdo de dispersdo a partir da equacdo da rede de difragdo
desenvolvida relacionada aos angulos deve-se observar que ocorrem variagbes dos
valores de dispersdo com o aumento do comprimento de onda. Desta forma,

comprimentos de onda maiores diminuem a dispersao e a resolugédo também.

BF

decreasing m —=

5000 5500 6000 6500 7000 7500 =k
i_Ann

Figura 3.5 — (a) Ordens echelle extraidas com efeito blaze da rede cruzada, no entanto a
numeracéo das ordens (n) esta no sentido contrério, (b) Ordens echelle sem o efeito blaze da rede

cruzada.

O valor de intensidade | ao longo da ordem da rotina mkechelle é determinado
seguindo o padrdo de figura de difracdo da fungcdo blaze que corresponde a uma
envoltdria de cada ordem de difragdo, como na figura 3.5.a. Assim, definindo um valor de
intensidade de referéncia no pico blaze para uma ordem utilizando os parametros da

entrada da rotina, teremos:
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1 () =1, . (Sinc J)?, onde a diferenca de fase Jigual a: (3.13)

o=(2mlA), (ﬂj sin(%} co{g —ﬂj : (3.14)

g.cose 2

sendo: £ = angulo incidéncia — angulo de referéncia blaze,

Y 12 = angulo difragdo — angulo de referéncia blaze,

Uma formula semelhante para fungdo de intensidade em redes echelle é
verificada por Schreoder et al [39] e comprovada nas imagens simuladas obtidas. A
definicdo da seqUéncia numérica das ordens de difracdo pode ser diferente conforme a
rotina aplicada para calibracdo do eixo de comprimento de onda no IRAF, na rotina
ecidentify as primeiras ordens apresentam os Ultimos intervalos de comprimento de
onda, ou seja seqliéncia inversa, enquanto que pela rotina doecslit apresenta uma

sequéncia correta.

Figura 3.6 — a) Esquema de frente de ondas incidindo em rede de difracdo, sendo a diferenca de
percurso entre dois raios igual a A e 2A. A seta equivale a um colimador que reproduz o efeito de
Difragcdo de Fraunhofer diminuindo a distancia entre as fendas e o detector. b) Esquema da
Difracdo de Fraunhofer.

Podemos identificar os termos da equacao 3.13 aos correspondentes a obtencéo
de uma figura de difracdo a partir da integracéo de elemento diferencial de uma frente de

onda incidindo em somente uma fenda com determinada largura (figura 3.6.a) [29] [30].
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Neste caso os maximos sao obtidos quando a diferenga de percurso entre dois raios for

igual a um multiplo de comprimento de onda

. . 2
1(6)=K ‘ [ ek yse®ynlz = | (WJ (3.15)

¢

Verificando a nova variavel ¢ esendo b a largura de fenda teremos:

¢=(1/2)kbsing (3.16)
Sendo a condi¢cado de maximo de intensidade localizada no ponto P do detector, conforme

a figura 3.6 b:
y=AB < A= ysind = nA (3.17)

Voltando a equacédo definida para a rotina mkechelle , o primeiro termo (277/A)
equivale ao nimero de onda k, que determina a posi¢cdo da onda durante um periodo,

multiplicando pela distancia de integracéo, que no caso é igual a largura de fendal/g.

Essa variacdo em distancia entre raios € igual a variacdo de fase entre os mesmos.

o=A=1/g.(sin@/2) (3.18)

A figura é projetada no detector com angulo g / 2, sendo dividido por dois pela
simetria na integracdo. Os termos relativos a co-senos equivalem a projecdes ao eixo de
referéncia. Vale salientar que a funcéo de intensidade de uma rede de difragédo considera
a formacao de uma figura de interferéncia pelas N fendas, definindo portanto uma

funcao de intensidade diferente, ou seja:

1(6) :[|O(Si;¢j[5i”y'\'yﬂ (3.19)

A rotina mkechelle , no entanto, gera cada figura de difracdo isoladamente para

cada ordem de difracdo, ndo apresentando o segundo termo da equacgédo 3.19 referente a

interferéncia.

50



A Ultima etapa da formacdo da ordem consiste na obtencdo de um pefrfil
gaussiano para obtencdo da imagem 3D. Conforme a definicdo da distribuicdo gaussiana
teremos a largura da curva em funcdo do parametro 6 e o deslocamento no eixo x em
func&o do parametro p.

D (X, U,0) =——=¢€X —(X_—ﬂ)z} (3.20)

Além do perfil gaussiano a rotina mkechelle tem a opcéo do perfil extraido no
qual as ordens estéo dispostas horizontalmente uma ao lado da outra, ndo apresentando

0s parametros que definem a disposicao no detector como sera verificado nos resultados.

1.0 + . . . B + + i | 4
0i=(),2 ===
g =] 0 —

02=5,0 =]

i

0.8
2, 0°m(.5 == |

0.6

{pga .l-'("‘a}

o.Q

Figura 3.7 — Gréfico relativo & Distribuicdo Gaussiana.

Comparando as imagens simuladas com imagens reais, podemos verifcar os
dados de imagem presentes em seu cabecalho. Para obter cabecalho de uma image real

usamos o comando wtextimage , conforme a figura 3.8.

Usando a rotina imhead temos os dados da rotina mkechelle utilizada para as
imagens simuladas contendo paradmetros da 6ptica do aparelho, conforme verificado no

trecho do cabecalho referente a uma imagem de espectro conforme a figura 3.9.
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BITPIX = 8 / 8-bit ASCII characters

NAXIS = 2 / Number of Image Dimensions
NAXIS1 = 100 / Length of axis

NAXIS2 = 256 / Length of axis

IRAF-B/P= 32 / Image bits per pixel

IRAFTYPE='REAL FLOATING ' / Image datatype
OBJECT ='ARTIFICIAL ECHELLE SPECTRUM' /

FILENAME= 'BDEMOFLAT " | IRAF filename
OBJECT ='V640Mon 4500 ' / object name
OBSERVAT= 'KPNO ' | observatory
OBSERVER='Massey ' | observers
IMAGETYP= 'object ' | object, dark, bias, etc.
AIRMASS = 0. / airmass

TELESCOP= 'kpcdf ' | telescope name
DETECTOR= "telk ' | detector

CCDSEC ='"97:134,2:1023]' / orientation to full frame

ORIGSEC ="1:1024,1:1024] ' / original size full frame

APERTURE= '250micron slit ' / aperture

TRIM ='Nov 26 5:44 Trim data section is [23:60,2:1023]'

OVERSCAN='Nov 26 5:44 Overscan section is [103:133,2:1023] with mean=611.1
ZEROCOR ="'Nov 26 5:44 Zero level correction image is Zerof'

CCDPROC ='Nov 26 5:44 CCD processing done'

Figura 3.8 — Trecho de cabecalho de imagem de espectro echelle.

(xc = 1230.) Blaze peak column (pixel)

(yc =1024.) Blaze peak line (pixel)

(pixsize = 0.015) Pixel size (mm)

(profile = "extracted") Type of order profile

(width =5.) Width of orders (pixels)

(scattered = 60.) Scattered light peak flux

(f=160.) Focal length (mm|pixel)

(gmm = 41.49) Grooves per mm

(blaze = 76.) Blaze angle (degrees)

(theta = 76.) Incidence angle (degrees)

(order = 119) Reference order

(wavelength = INDEF) Blaze wavelength (Angstroms)
(dispersion= INDEF) Blaze dispersion (Angstroms/(mm|pixel)
(cf = INDEF) Focal length (mm|pixel)

(cgmm = 1800.) Grooves per mm

(cblaze = 17.) Blaze angle (degrees)

(ctheta = 16.) Incidence angle (degrees)

(corder =1) Order (0 = prism)

(cwavelength = 4000.) Blaze wavelength (Angstroms)
(cdispersion = 55.) Blaze dispersion (Angstroms/(mml|pixel))\n\nSPEC
(rv=0) Radial velocity (km/s) or redshift

(z =no) Is velocity a redshift?

(continuum = 100.) Continuum at reference wavelength
(temperature = 5700.) Blackbody temperture (Kelvin)\n
(lines = "thar2d.txt") List of files containing lines

(nrandom = 0) Number of random spectral lines
(peak = -0.5) Peak of lines (relative to continuum)
(sigma =0.1) Sigma of lines (Angstroms)

(seed =1) Random number seed

Figura 3.9 — Trecho de cabecalho de imagem simulada pela rotina mkechelle .
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3.2.1 - Imagem FLAT- FIELD

Esta imagem ira corrigir os efeitos de variacdo de resposta entre os pixels do
CCD, vignetting do sistema 0Optico (bordas), reducao de foco e franjas de interferéncia. A
imagem simulada foi considerada como uma exposicdo do detector a luz solar,
considerando a temperatura de 5700 K. A distribuicdo de luminosidade em cada ordem
de difracéo corresponde a uma funcéo sinc ao quadrado sem linhas de absorc¢éo.

Figura 3.10 — (a) Imagem do Espectro 2D Flat-Field com ordens paralelas do perfil gaussiano,

como é registrado no detector CCD.

Figura 3.10 — (b) Imagem do Espectro 2D Flat-Field com as ordens dispostas lado a lado

horizontalmente conforme o perfil extraido.

Conforme a figura 3.10.a, podemos observar a imagem de espectro 2D com as
ordens de difragdo conforme a disposicdo no detector CCD com perfil gaussiano. Neste
caso, as primeiras ordens tem maior de dispersdo e maior resolucdo com intervalos de
comprimento de onda menores, enquanto as Ultimas ordens apresentam intervalos

maiores. As franjas de interferéncia sdo ocasionadas pela superposicdo da rede de
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difracao principal com a rede de dispersdo cruzada, a qual € utilizada para separar as

ordens na direcéo longitudinal.

A figura 3.10.b apresenta o espectro com as ordens em perfil extraido, ou seja, as
ordens sao dispostas uma ao lado da outra, representando um tipo de imagem de
espectro simulado da rotina mkechelle que normaliza a intensidade luminosa, e aplica
uma correcao no eixo de disperséo tragando o eixo de dispersao x.

3.2.2 — Imagem de Arco TORIO-ARGONIO

Representa a imagem padrédo para calibracdo de comprimento de onda a partir de
linhas de espectro j& conhecidas de Torio-Argdnio. Essa imagem é utilizada na rotina
ecidentify que determina uma fungéo de disperséo referente para 0s eixos x de cada
ordem obtida da rede echelle, desta forma temos uma func¢éo para comprimento de onda
e dados de intensidade para cada linha do espectro de tério-arg6nio. Utilizamos uma lista
de dados com o comprimento de onda das linhas caracteristicas padrbes de Tério —
Argbnio [43], obtidas como referéncia para o espectrografo VLT/ UVES (Very Large
Telescopy / Ultraviolet Echelle Spectrograph) para formar as linhas de emisséo (pontos

luminosos) conforme as figuras 3.10.(a) e 3.10.(b).

Figura 3.11 — (a) Imagem do espectro 2D da lampada de Th - Ar com linhas de emisséo e perfil
gaussiano.
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Figura 3.11 — (b) Imagem do espectro 2D da lampada de Th - Ar com linhas de emissao perfil

extraido.

As linhas de emisséo da lampada de Tério - Argbnio formadas séo referentes a
transicbes eletrdnicas entre 0s niveis quéanticos do metal (Torio) e pelo gas inerte
(Argbnio). Inicialmente temos a ionizacdo do gés inerte quando aplicamos uma diferenca
de potencial entre o catodo e o anodo da lampada. Os ions positivos do gés colidem
como o metal gerando ions metélicos, e ambos apresentardo as linhas de emissao

caracteristicas no espectro [40].

3.2.3 - Imagem STANDARD

A imagem estrela padréo (Standard) é igual a imagem objeto e cada ordem
corresponde a uma fungéo sinc ao quadrado, conforme é verificado na equacéo para a
distribuicdo de intensidade luminosa em uma rede de difracdo. Equivale a um corpo
negro com temperatura de 5700°C, que é préximo a um espectro de estrela-padréo para
calibracGes experimentais de intensidade. Utilizamos linhas de absor¢cdo com valores

aleatdrios, obtidos pela rotina mkechelle do préprio software IRAF (figuras 3.12.(a) e (b)).
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Figura 3.12 — a) Imagem Espectro 2D Standard com perfil gaussiano e linhas de absorcao.

Figura 3.12 —b) Imagem Espectro 2D Standard com perfil extraido e linhas de absorc¢éo.

Testamos algumas rotinas relativas a calibracdo de intensidade, como a rotina
standard, para selecdo do fluxo para determinada faixa de comprimento de onda, rotina
sensfunc para determinar a sensibilidade do sistema, e a tarefa calibrate para aplicacdo
dos resultados, no entanto como néo temos os valores definidos para o sistema como
massa de ar e extingdo atmosférica, essas rotinas ndo foram realizadas no processo de

reducdo.

3.3 - Rotina MKNOISE

Os elétrons gerados pela interacdo entre os fétons incidentes da radiacdo e o
material fotossensivel do detector CCD séo adicionados aos elétrons formados pelo ruido
térmico causado pelo tempo de exposicdo do detector (tempo de integracdo) e pelos

efetios de ruido branco criado na leitura do sinal [41].
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A rotina mknoise adiciona ruido e raios césmicos as imagens do software IRAF,
0s quais podem ser gerados através de parametros de desvio de intensidade média em
cada pixel ou aleatoriamente. Considerando o ruido Poisson temos o parametro P(x), e
para o ruido Gaussiano temos o parametro sigma o(x), sendo depois o valor normalizado

por valor constante inicial (background) da imagem.

3.3.1 - Imagem BIAS

Imagem foi gerada pela tarefa mknoise , a qual pode utilizar arquivos para gerar
os ruidos ou obté-los aleatoriamente. A geracdo de numeros aleatdrios gaussianos e

poisson € o principal determinante para o tempo de execuc¢éo da tarefa mknoise .

Utilizamos uma operagdo aritmética entre uma imagem uniforme e ruido de
leitura (readnoise), gerado randomicamente, ou seja, soma de um valor constante mais
uma distribuicdo de ruido, neste caso foi formada uma imagem com valor uniforme de

intensidade (15) e adicionamos pela tarefa mknoise o ruido de leitura ( rednoise = 0,02).

0 400 &0 &0 100 120

Figura 3.13 — (a) Imagem do Espectro 2D Bias perfil gaussiano (b) Imagem do Espectro 2D Bias
perfil extraido.

Vale salientar que n&o utilizamos a rotina mknoise nas imagens que formamos

para o processo de reducdo de dados, para ndo interferir nos resultados de ajuste.
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CAPITULO 4

O Processo de Reducao de Dados

O processo de reducdo de dados relne todas as etapas necessarias para tratar
as imagens produzidas no detector CCD e obter o espectro do objeto. O espectro obtido
€ semelhante a qualquer espectro de andlise quimica, com as abscissas representando

comprimento de onda e ordenadas representando intensidade.

Considerando as imagens astronémicas obtidas no detector CCD como uma
matriz de pixels em escala de cinza, podemos definir o processo de redu¢cdo como um
processamento de imagem que utiliza operacbes aritméticas simples como soma,
subtracdo, e divisdo ao nivel de pixel e operacdes mais complexas como interpolacdo e

deconvolugéo, para produzir um gréfico como um espectro.

Devido ao fato do processo de reducdo ser realizado com imagens simuladas
neste trabalho, ha diferencas no procedimento utilizado e nas caracteristicas das
imagens formadas comparadas a imagens reais. Todo o processo de reducdo e
simulacdo de imagens foi realizado através do software IRAF (Image Reduction and

Analysis Facility), o qual é especifico para imagens astronémicas.
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4.1 — O Processo de Reduc¢do em Imagens Espectrograficas

As imagens brutas obtidas inicialmente pelo detector apresentam dados
resultantes de vérias fontes durante o procedimento experimental, como variagbes de
sensibilidade do sistema, efeitos de ruido e influéncia da atmosfera. A imagem real do
objeto é atingida utilizando dados e imagens de referéncia através do processo de
reducéo de dados, corrigindo assim os valores que serdo utilizados no espectro.

Basicamente o processo de reducdo de dados em imagens espectrogréficas €
divido em 4 etapas: tratamento da imagem bruta, definicdo das ordens, extracdo do
espectro, e calibragdo do comprimento de onda e da intensidade luminosa. Durante cada
etapa sdo realizadas varias operagfes alterando os dados da imagem, sendo o0s

principais reunidos conforme o esquema abaixo.

ESQUEMA DO PROCESSO DE REDUGAO DE DADOS

Tratamento da Imagem Bruta Definigio das Ordens

Eliminacdo do Espalhamento de luz
Eliminagdo de Ruido

l

Combinagdo de Imagens Normalizacdo dasOrdens

Padréo Luz Uniforme
Calibragao do Comprimento de Onda

Escala do Eixo X

Extragdo do Espectro

T

Calibragdoda Intensidade

Corregdo do Eixo de Dispersao

Escala do Eixo Y

Definigdo dos Eixos

Figura 4.1 — Esquema simplificado do Processo de Reducéo de Imagem.

z

A primeira etapa do processo de reducdo é referente ao préoprio detector, no
nosso caso um CCD. E inicialmente verificada a area efetiva do CCD que sera utilizado e
retirado as bordas denominadas overscan, os pixels que estdo saturados por raios
césmicos, por exemplo, e sinais de ruido. Essas operacdes sao realizadas por tarefas
especificas do software IRAF para o tratamento do detector CCD através do pacote
ccdred e rotina ccdproc [50]. As operagdes principais referem-se a soma, subtragédo ou
mediana dos valores de intensidade dos pontos, considerando as imagens como uma

matriz de pixels em escala de cinza.

Uma vez tratada a imagem, inicia-se o processo de identificacdo das ordens de
difracdo do espectro presentes na imagem. Além da faixa referente ao espectro estelar
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existem outras fontes de luz que alteram a intensidade do pixel na imagem como o fundo
celeste (night sky lines), os raios césmicos e o efeito do espalhamento de luz pela fenda.
Conforme a figura 4.2 adaptada do manual A User’s Guide to Reduction Slit Spectra with

IRAF [48], é apresentado um exemplo de imagem de espectro.

Eixo de Dispersio

S S ) SN | FEEE—. G | S ——

Referencial

—— |
t B e |
Espectro Luz
Estelar « Celeste

Figura 4.2 — Representacdo de uma imagem de espectro obtida conforme a disposi¢cdo no

detector CCD.

As etapas seguintes sao referentes a extracdo do espectro bidimensional através
da integracdo dos valores de pixels individuais até a obtencdo de um espectro
unidimensional do objeto. Inicialmente € utilizada uma imagem do CCD com as ordens
nao extraidas, em seguida séo tracados os eixos das ordens de difracdo por interpolacao
utilizando a rotina apall, e posteriormente, aplicada a rotina doecslit, no caso de

espectros echelle, para finalizar a reducao de dados definindo as escalas dos eixos.

0020 350:470,400:5001 : HD72688

Figura 4.3 - a) Ordens extraidas paralelas de um espectro echelle. b) Exemplo de uma ordem em

3D extraida.

Alguns trabalhos apresentam novos algoritmos para extragdo de ordens e processo de
reducdo de dados. A imagem da figura 4.3.b contendo uma ordem de difracdo em 3D foi
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desenvolvida Piskunov et al, o qual apresenta algoritmos para reducédo,de dados
comparando com algumas rotinas do software IRAF e MIDAS. Estes algoritmos aplicam
procedimentos para subtracéo dos efeitos de ruido e espalhamento de luz conforme os
dados do espectrografo UVES desenvolvido para o telescopio VLT (Very Large
Telescope), além disso, é reconstruido o espectro em trés dimensdes a partir de um perfil

espacial convoluido com um eixo de dispersao [42].

As imagens espectrogréficas que utilizam redes de difracdo echelle apresentam
raias ordenadas sequencialmente referentes a intervalos consecutivos de comprimento
de onda, sendo a sobreposi¢do das ordens de difragéo evitada pelo uso de uma rede de
difracdo, a qual aplica uma dispersédo nas ordens no sentido perpendicular, ou pelo uso

de outro elemento dispersor.

Figura 4.4 — a) Imagem de espectro bidimensional (2D) simulado conforme a disposicao no
detector CCD.

NOAD/IRAF IRAFX aldr—:as&| uppis Sat 11:00:27 19-Nov-94
Bdemooa T.ec.imh[*, 117 “|rt|f Echelle Spectrum 1200, ap:1 beam:109
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Figura 4.4 - b) Espectro estelar unidimensional (1D) final, apés processo de reducao de dados.
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Foram selecionadas as figuras 4.4.a e 4.4.b para exemplificar uma imagem de
espectro bidimensional echelle simulado conforme obtido no detector CCD e um espectro
unidimensional apds todas as etapas do processo de reducdo retirado do manual da

rotina doecslit do software IRAF.

A obtencédo do espectro 1D utiliza dois métodos numéricos para definir o eixo de
disperséo (eixo x) e o eixo de intensidade referente ao fluxo luminoso (eixo y). Aplica-se
inicialmente o processo de interpolagédo de pontos pelo método dos minimos quadrados e

apos o ajuste dos dados pelo método aproximacgao polinomial.

Uma boa fonte de referéncia para o processo de reducdo do software IRAF pode
ser obtida pelo relatorio técnico do espectrografo Hamilton denominado Introduction to
Echelle Data Reduction Using the Image Reduction Analysis Facility do Observatério Lick
da Universidade da Califérnia [44]. Neste documento s&o descritos todos o0s
procedimentos e apresentados os resultados da aplicacdo do processo de redugdo em

imagens espectrogréficas reais, servindo de base para nossos experimentos.

A descricdo das principais rotinas presentes em cada etapa no pacote de reducao
de dados do software IRAF (ccdred) € apresentada nos préximos topicos. As etapas
referentes de extragdo das ordens e calibragdo do comprimento de onda tiveram maior

énfase, pois foram aplicadas durante os nossos procedimentos em imagens simuladas.

4.1.1 — Tratamento da Imagem Bruta

Nesta etapa sao realizadas operacgdes para corrigir efeitos provenientes do préprio
detector CCD pela agéo de ruido e amostragem de sinal. As principais operacdes utilizam
a média entre imagens e a compara¢cao com uma imagem sem iluminag&o para indicar os

niveis de sinais de ruido ou imperfeigées.

Os principais fatores experimentais que alteram os valores de intensidade dos
pixels sdo a conversdo analdgica digital dos dados, ruido de leitura, variacdes de
sensibilidade nos pixels do detector, efeitos da transferéncia de carga [50]. A correcao
dos dados é obtida pelas operacdes de normalizacdo e subtracdo de imagens padrdes.
Neste caso, sdo utilizados trés tipos de imagens padrdes que apresentam um efeito

isolado de erro experimental.
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A corregdo devido ao ruido térmico é obtida pela subtracdo da imagem da
corrente de escuro, denominada dark current , formada durante o mesmo tempo de
integracdo das outras imagens espectrograficas mantendo o detector CCD sem
iluminagdo. Um segundo tipo de imagem denominada imagem bias utiliza os dados sem
iluminag&o para um tempo de integracdo zero indicando o ruido de leitura. O terceiro tipo
de imagem denominada flat-field , corrige alteracdes pelas variacdes do ganho em cada
pixel, sendo a correcdo atingida pela divisdo por uma imagem formada com luz branca

uniforme.

Surface

Figura 4.5 — Representacdo de uma imagem 3D flat-field obtido pelo espectrégrafo

Hamilton.

Consultando o manual do software IRAF (A User’s Guide to CCD Reductions with
IRAF) é apresentado o pacote ccdred especifico para tratamento das imagens brutas e
descrito todos os procedimentos pertinentes, os quais também sdo aplicados no relatorio

do espectrografo Hamilton [50].

4.1.2 — Definigao das Ordens

A identificacdo das ordens de difracdo em imagens de espectro echelle 2D utiliza
o valor de intensidade maxima dos pixels para determinar o centro das ordens e
estabelece os valores minimos de intensidade como a distancia entre as ordens. Os
principais algoritmos estdo presentes no pacote apall e empregam valores de intensidade
maximos e minimos para rejeigdo como ruidos, pixels saturados e distancia maxima entre

ordens.

63



Os principais fatores que interferem na determinacdo espacial das ordens sdo o
espalhamento de luz pelas fendas, adicionando valor entre as ordens e a intensidade do
fundo celeste adicionando valor dentro das ordens. Existem varias opc¢des de algoritmos
para subtracéo destes efeitos geralmente definidos no pardmetro background , os quais
séo detalhados nas subrotinas apbackground e apscatter ou no help da rotina doecslit .
Em sintese, podemos selecionar uma subtracdo global para todas as ordens ou

localizada selecionando parametros para cada ordem.

NOAO/IRAF V2.10.3BETA wullmar‘t@Ja’mu Tue 17:25:17 25-Jan-94
Image=Flat, Sum of lines 877-894
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Figura 4.6 — Exemplo de ordens paralelas identificadas.

O ajuste desses algoritmos pode ser verificado nas telas graficas das rotinas
indicando alterac6es de intensidade nas linhas bases de cada ordem, conforme a figura
4.6 retirada do tutorial A User’s Guide to Reduction Echelle Spectra with IRAF [49].

Novos algoritmos podem ser desenvolvidos para definir o efeito de espalhamento
de luz nos espectros. O relatorio do espectrografo Hamilton apresenta uma distribuicao
superficial do espalhamento de luz [44]. Neste caso, € aplicada uma funcdo polinomial
para os valores de intensidade minima entre as ordens de difracdo, e conservada as

rotinas do software IRAF para os valores de intensidade maxima nos centros das ordens.
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NOAO/RAF V1.10EXPORT cwec@umbra.UCSC.EDU Mon 21:35:24 15-Aug-94
H20str.bk: Surface plot of [11:85,230:304]

Scattered Light Surface

Figura 4.7 — Distribuigdo superficial do espalhamento de luz para espectrografo Hamilton, os picos

correspondem as regides entre ordens, e os vales correspondem a localizacdo das ordens.

As imagens espectro simuladas apresentam o parametro de background para
indicar o efeito de espalhamento, o qual corresponde a um valor adicionado a linha base
descrevendo um perfil semelhante a uma fungéo blaze ao longo do eixo de disperséo e

na direcéo perpendicular.

4.1.3 — Extragéo do Espectro

O algoritmo para extragdo comec¢a achando o centro em varios pontos ao longo
da ordem (eixo de dispersao), sendo cada ponto obtido a partir da direcdo perpendicular
definido pelo parametro line e espagados pelo parametro t_step. Neste caso, € utilizados
a rotina aptrace e o algoritmo de centragem (center_1d ).

A curva ajustada define o deslocamento a ser adicionado ao centro da abertura
em cada comprimento de onda. O caminho da ordem (abertura) é descrito como um

deslocamento relativo ao centro da ordem.
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Figura 4.8 — Esquema do algoritmo de centragem center_1d .

Alguns coeficientes sdo registrados num banco de dados formado pelas rotinas
em arquivo denominado ap_nome da imagem. O primeiro coeficiente define a funcéo.
Depois disso, o intervalo da ordem deve ser normalizado para atender a funcao
polinomial (Chebyschev ou Legendre) sendo definido para os limites de distancia [-1,1],

referente aos parametros Xmax e Xmin.

Numa segunda etapa ocorre uma soma dos pixels ponderada na direcdo
perpendicular (em termos de intensidade de pixel), a qual ir4 resultar no eixo de
intensidade do espectro, que € verificada pela rotina apsum. Neste caso, também é
considerado o modelo de ruido de Poisson baseado no ganho e no ruido de leitura do
CCD. Nesta etapa podemos ter a subtracdo do fundo celeste (background sky) por

mediana, media ou subtracdo, ou por uma funcéo.

Vale salientar que quando séo utilizadas imagens reais temos que realizar uma
média entre varias imagens para em seguida realizar o processo de reducdo. No nosso
caso as imagens formadas foram simuladas, portanto foi aplicado o processo de reducéo

diretamente nas imagens de espectro bidimensionais.

4.1.4 - Calibracdo de Comprimento de Onda

A rotina de calibragdo de comprimento de onda para espectro echelle é
denominada ecidentify e integra o pacote de reducdo de dados imred.echelle.doecslit

do IRAF, utilizando duas variaveis, as coordenadas do pixel (x) e o numero da ordem (0).
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Ou seja, a funcdo de dispersdo ir4 definir uma correlagdo entre a localizacéo
espacial dos comprimentos de onda ao longo da ordem de difracdo e entre as ordens de

difracéo.

A rotina ecidentify necessita do espectro do arco de lampada com as ordens
extraidas, ou seja, eixo de disperséo ja tragado e eixo de intensidade com as linhas de
emissdo caracteristicas. Considerando os procedimentos realizados foi utilizado o
espectro de Thorio-Argbnio com linhas de emissdo para cobrir o0 intervalo de

comprimento de onda canal azul 3000 a 5500 A e canal vermelho 5300 a 8900 A.

A funcdo de dispersdo obedece a trés critérios, o RMS do residuo entre as
coordenadas do pixel obtido pelo arquivo de linhas caracteristicas e o valor obtido pela
funcdo encontrada, a fragéo de linhas caracteristicas fortes encontradas no espectro e as
definidas no arquivo de linhas, a fracdo de todas as linhas que ndo estdo no arquivo de
linhas [51].

NCAO/IRAF IRAFX valdes®puppis Sun 17:20:55 06-Nov-94
Aperture 2, Image line 2, Order 2
ecidentify Bdemoarc.ec: Artificial Echelle Spectrum
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Figura 4.9 - Exemplo do tutorial Doecslit do espectro Torio — Argdnio.

Seguindo o manual da rotina Ecidentify, as equacdes béasicas da funcdo de

disperséo séo:
w=( f(x, 0)+ shify/ c (4.1)
0= ap. slopet offse (4.2)
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Sendo X a coordenada do pixel, Shift constante linear, 0 niimero da ordem,

apo nimero da abertura, SIOpP€ e offset constantes para transformacéo entre abertura
e ordem.

Considerando que a funcdo de dispersdo é aproximada por um polinémio de
Chebyschev ou Legendre, teremos uma funcdo de recorréncia tal que a partir de um
coeficiente do polinbmio é possivel terminar o proximo coeficiente. Uma vez definido o
primeiro termo do polinémio, poderemos definir o segundo e assim por diante. Devemos
perceber que o x é coordenada, portanto a partir do primeiro ponto de coordenada é

calculado o valor do segundo ponto de coordenada, 0 mesmo ocorre para as ordens.

Além disso, conforme a definicdo dos polindmios da Chebyschev e Legendre
devemos normalizar o intervalo para [-1,1]. O livro Numerical Methods for Scientists and
Engineers [53] apresenta as demonstracdes da formula de recorréncia, a qual define os

polinbmios ortogonais de Chebyschev, ou seja:

T = 2 T(9- T..(3 (4.3)

Seguindo o manual da rotina Ecidentify teremos a funcao de disperséao:

f(x,0)=sum( Pm Py (4.4)

Calculando os termos da soma da equacao 4.4 para polinbmios de Chebyshev,
teremos um peso maior nas extremidades e minimo no meio do intervalo, os pontos séo
definidos por:

Xnorm = (2 » X~ (Xméx+ )Sn |r>) / ( Xméx_ Xmi)1 (4-5)
R(¥)=1;

Fi(X) = )%orm;

I:)m+1 (X) = (2* X]orm * Pm) - Pm—l ; (4-6)

Considerando a variavel numero da ordem 0, teremos:

Onorm = (2 » 0~ (Oméx+ oml’r‘)) / ( Oméx_ Oml’)' (4-7)
R (0) =1;
Fi(O) = ()norm;

Pn+1(o) = (2 * Onorm * R‘u) - Pn—l : (4-8)
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Considerando polindmios de Legendre, teremos uma formula de recorréncia

diferente, pois os pesos dos pontos no final do intervalo € igual a um. Valendo as

mesmas equagdes para definir os pontos do intervalo teremos:

@2n+)Xx B, (¥)- nR_ (X
n+1

Poa(X) = (4.9)

A funcdo de dispersdo serd representada por pela combinacdo de termos

polinomiais, ou seja:

f(x0= sum( B, P= CP+ CP CP.+ C, (4.10)

Onde Cn representa proje¢cdes da funcdo de dispersdo obtida na base polinomial.
Depois de encontrado o polindmio correspondente da funcdo de disperséo, ele sera
aplicado aos outros espectros como objeto, estrela padréo, e flat-field, utilizando a rotina

dispcor , mas estes também terdo que estar extraidos anteriormente.

NOAO/IRAF IRAFX valdes@puppis Sun 17:20:55 06-Nov-94
Aperture 2, Image line 2, Order 2
ecidentify Bdemoarc.ec: Artificial Echelle Spectrum

I I \ I I \
15000 — —

12500 — —

10000 |~ —

7500 —

5000

5003.5%1

2500

S S | S WS | B

| | | | | |

0 50 100 150 200 250
Pixel

Figura 4.10 — a) Determinacéo dos pontos do eixo de disperséo pela rotina ecidentify.

Durante a rotina ecidentify aplicada diretamente em imagens com ordens
extraidas verificamos que as ordens de difracdo aparecem na ordem decrescente na tela
do microcomputador, mas o intervalo de comprimento de onda em cada ordem esta na
ordem crescente. Os valores de slope e offset indicam exatamente essa correcéo.

Utilizando a rotina Doecslit, as ordens ja aparecem na ordem correta durante a rotina
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ecidentify . Os dados de ajuste e as linhas caracteristicas utilizadas durante a rotina
podem ser verificados no arquivo nome_da_imagem.ec, localizado no banco de dados do

diretdrio utilizado pela rotina.
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Figura 4.10 — b) Ajuste do eixo de disperséo pela funcdo Legendre pela rotina ecidentify.

As etapas seguintes da rotina doecslit necessitam de dados sobre objeto estelar
em questdo, para calibracdo do eixo y referente a intensidade de fluxo. Essas etapas
foram subtraidas, e consideramos apenas a calibracdo do eixo x e a aplicacdo do
resultado numa imagem objeto pela rotina dispcor , que define uma escala de

comprimento de onda em angstrom.

4.1.4.1 — O Algoritmo de Ajuste da Funcéo de Dispersao

O ajuste da funcdo de dispersdo € realizado em duas etapas, ou seja,
determinacdo da funcéo de disperséo pelo método dos minimos quadrados e em seguida
aproximacgao polinomial formando uma base ortogonal. Desta forma, sdo atendidos dois
critérios, a definicdo da funcdo de disperséo a partir de pontos que foram determinados
pelas linhas espectrais e, portanto apresentando erro, e a representagao desta fungéo
por um polinémio ortogonal garantindo que poderemos aplicar o ajuste aumentando ou

diminuindo o seu grau através do erro observado.
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Seguindo o help da rotina Autoidentify temos a descrigcdo do procedimento de
ajuste, o qual utiliza 0 mesmo algoritmo da rotina ecidentify especifica para o ajuste da
funcéo de dispersdo para redes echelle. Inicialmente é aplicada uma interpolacdo por
minimos quadrados que define um polinbmio a partir de pontos aproximados, e néo

pontos exatos como na interpolacdo de polindbmios de Lagrange.

Em seguida, temos a normalizacdo do intervalo de cada ordem de difracdo
estabelecendo valores normalizados para os pontos referentes ao eixo de dispersédo. O
ajuste da funcéo de dispersédo € atingido posteriormente pelo método de aproximacao
polinomial definindo uma nona fung¢do, onde o célculo cada termo do polinbmio é

realizado através de uma férmula de recorréncia apropriada [55] [56].

O método dos minimos quadrados considera que a funcdo calculada que
apresenta 0 menor erro, considerando os pontos experimentais do dominio (x), €
perpendicular ao espaco coluna formado pelos pontos independentes (y), ou seja, uma
projecdo ortogonal ao espaco coluna formado pelos os pontos independentes (y), o que
representa a solucdo para o problema de coeficientes a determinar de um sistema de

equacoes lineares. A partir da definicdo da funcéo, teremos:

y=a+axtax+.+ axk (4.11)
Admitindo que para o método dos minimos quadrados o menor erro entre a
funcdo e os pontos serd encontrado quando for zero o produto interno entre o espaco

coluna da matriz A e um vetor na dire¢ao perpendicular, teremos:

A'.(y- AX)=0 (4.12)

Neste caso, consideramos que A representa a matriz com os termos do polinémio

1,X,....,Xk conforme o0s pontos experimentais iniciais (x), X 0s coeficientes para a
funcdo a determinar (a,) e Y os valores experimentais iniciais da funcéo (y) [55] [57].

Uma vez definida a fungéo de disperséo pelo método dos minimos quadrados, &
aplicado o ajuste pelo polinbmio de aproximacdo. Os coeficientes do polinémio de
aproximacao sdo determinados a partir das funcées de recorréncia descritas conforme o
item anterior, e o0 dominio desta fun¢éo (pontos escolhidos) irA mudar conforme o tipo de

polinémio desejado (Legendre ou Chebyshev).
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Além disso, teremos um segundo algoritmo que determina o coeficiente que
formara a base ortogonal do polinbmio de aproximacédo, evitando assim a correlagédo
entre os termos. Este coeficiente é obtido pelo produto interno entre a funcdo que
desejamos aproximar e o termo correspondente polinomial, ou seja, uma projecdo da

funcdo da disperséo na base ortogonal do polindmio de aproximacéao [55].

f(x0=sum B, P= CP+ CP GCP.+ C (419

1
1
C, = (f,R) :_jl”Pk ||f(x) R(R d (4.14)

Os polinbmios de Chebyshev sédo definidos para um intervalo [-1, 1], sendo os
pontos determinados como co-senos de angulos, utilizando, além disso, um peso
diferente para os pontos selecionados, neste caso consideramos as extremidades com
pesos mais relevantes do que os pontos do interior. A constru¢cdo da base ortogonal é

definida conforme a equacéo:

<Tk,Tr>=jJ1f—X2 T() T(H deo (4.15)

Construindo uma base ortogonal para polindmios de Legendre a partir do mesmo
conceito de produto interno entre termos, garantindo termos ndo correlacionados, e

selecionando pontos com pesos iguais para o dominio, teremos:

(R,R)Y=[P(YR(Y d=0 (4.16)

Comparando os dois tipos de aproximacdo para um mesmo grau de polindmio
verifica-se que os polinbmios de Chebyshev apresentam uma melhor precisdo préxima
ao final do intervalo normalizado devido a distribuicdo de peso aos pontos extremos.
Outra caracteristica dos polindbmios de Chebyshev é a possibilidade de obter uma
aproximacao Otima minimizando os pontos de erros maximos, como nos extremos [57]
[52].
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Figura 4.11 — (a) Dominio do polindmio Chebyshev. (b) Exemplo de interpolagdo Spline.

Caso fosse aplicado o ajuste em uma Unica ordem teriamos mais uma opc¢ao de
funcao através dos polindbmios de Spline. Os polindmios Spline consideram subintervalos,
lineares ou ndo, para determinado intervalo, os quais terdo coeficientes diferentes em
cada em cada subintervalo, conforme o critério de continuidade da funcédo formada, e de
suas derivadas. Assim cada intervalo pode ser considerado um polindmio com raizes x; ,

conforme a equacdo abaixo para spline cubica.

— 3 2
y=a(x=x)"+b(x= X"+ o x 3+ (4.17)
Neste caso, para spline linear teremos a funcdo polinomial continua, na spline
quadrética teremos a fungéo e a primeira derivada continua, e a spline cubica a fungéo, a

primeira e a segunda derivada continua [54] [57].
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Figura 4.12 — Exemplo de funcéo interpolada por polinbmios com pontos equidistantes,

polinbmios de Chebyshev, e Splines.

Vale salientar que resolvemos aplicar sempre 0 mesmo tipo de funcdo de ajuste
para a calibracdo de comprimento de onda, uma vez que as variacbes de rms eram
minimas, sendo o principal objetivo igualar o mesmo comportamento da funcdo para

diferentes graus de polinémios.
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4.1.5 — Calibragdo de Fluxo

Esta etapa do processo de reducdo de dados destina-se a medir a energia da
radiagdo absorvida pelo detector por unidade de area durante um periodo de exposicéo
em determinado intervalo de freqiéncia. O fluxo de radiagdo também é definido pela

luminosidade intrinseca do objeto segundo uma distancia de observacao, ou seja:

L
47’

Uma segunda unidade seria a magnitude aparente m, a qual expressa o brilho

F(r)= (4.18)

do objeto, ou seja, o fluxo medido na Terra, seguindo uma escala logaritma. Este

parametro expressa uma medida relativa e, portanto necessita de um valor de referéncia

considerando determinada faixa de comprimento de onda, sendo geralmente utilizado a
estrela Vega, neste caso:

m=-2,5logF + cons (4.19)

Experimentalmente, existem mais dois fatores que interferem no célculo do fluxo

de radiacdo devido a absorcdo de energia, a extincdo atmosférica e a sensibilidade do

instrumento. A calibracdo de fluxo, portanto, consiste em corrigir os efeitos da extin¢do

atmosférica e da sensibilidade instrumental [1].

A correcdo da extincdo depende de parametros como massas de ar, e de
referenciais como data Juliana (JD), e tempo universal (UTMIDDLE). A calibracdo da
sensibilidade instrumental utiliza padrées de magnitude em determinada estrela para uma

faixa de comprimento de onda, definidos como dados de uma estrela padréo .

Seguindo o help da rotina sensfunc destinada a estabelecer uma correcao para
sensibilidade do aparelho, é calculado um fator de calibracdo instrumental a partir dos

dados tabulados de magnitude de uma estrela padrdo tal que:

C=2,5 Iog(ij + AE (4.20)
TBF

Onde C corresponde a razdo entre a contagem relativo aos fétons detectados em
determinada faixa de comprimento de onda durante um intervalo de tempo de
observacdo, T é o tempo de exposicdo, F o fluxo de radiagdo por angstrom para
determinada estrela padréo em determinada faixa de comprimento de onda, A é a

massa de ar determinada na observacédo e E a extingcdo atmosférica.
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As fungbBes de sensibilidade e extingdo atmosférica sdo atingidas segundo os
mesmos ajustes aplicados para calibracdo de comprimento de onda (fungdes polinomiais
Legendre, Chebyshev e Spline), e aplicadas como uma solugédo para cada ordem, ou
como uma solucdo global para todas as ordens. Os dados de ajuste podem ser
verificados no arquivo logfile do diretério que estd sendo utilizado pelas respectivas

rotinas desta etapa do processo de redugéo.

Os algoritmos relativos a calibragdo de intensidade utilizam rotinas especificas:
standard , para determinacdo do fluxo de estrela padrdo em determinada faixa de
comprimento de onda, o qual serd usado como dado de entrada na rotina sensfunc .
Como resultado da rotina standard € apresentado o gréfico conforme a figura 4.12.a. A
rotina sensfunc é utilizada para determinar a sensibilidade do sistema e apresenta um
grafico de ajuste conforme a figura 4.12.b.

A Ultima a tarefa calibrate , para aplicacdo dos resultados de ajuste no eixo de
intensidade do espectro do objeto, apresenta como resultado uma escala de intensidade
luminosa no eixo y do espectro unidimensional, conforme a figura 4.4.b. Como ndo temos
os valores definidos para o sistema como massa de ar e extingdo atmosférica, essa

tltima etapa néo foi realizada nos nossos procedimentos de reducao de dados.

emos
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Figura 4.13 — (a) Gréfico indicando os intervalos de comprimento de onda para estrela padréo.
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Figura 4.13 — (b) Graficos da funcao de sensitividade e residuo para um intervalo de comprimento

de onda.

Como ilustrac@o para demonstrar um possivel efeito de extingdo atmosférica e
sensibilidade do sistema , foram modificandos os valores de intensidade luminosa de
uma imagem de espectro estelar simulado bidimensional através da rotina sarith,

especifica para operac@es com espectro.

Desta forma, foram multiplicados os valores de intensidade luminosa de um
espectro echelle 2D simulado com linhas de absor¢gdo por um espectro 1D
(HD113226 V3.2.fits) da lista de espectros estelares (Stelib) do observatério de Toulose,
nos respectivos intervalos de comprimento de onda (eixo x), tendo ambos a escala de

comprimento de onda definida.

Esta operacdo equivale a multiplicacdo de uma matriz de pixels com valores de
intensidade luminosa (dimenséo 2D), por um vetor de pixels com valores de intensidade
luminosa (dimenséo 1D), alterando portanto o eixo de intensidade luminosa (y). Este
procedimento podera ser uma opc¢do para aplicar alteracbes em imagens echelle

simuladas referentes a extingdo atmosférica e sensibilidade do sistema.
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Figura 4.14 — a) Espectro echelle simulado com linhas de absorgdo e ordens extraidas dispostas

lado a lado horizontalmente, conforme perfil extraido.

Figura 4.14 — b) Espectro echelle simulado acima apés a aplicacéo da rotina sarith .
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Capitulo 5

Resultados

Neste trabalho avaliamos duas etapas do processo de reducdo de dados
espectroscopicos, especificamente dados do espectrégrafo echelle STELES. A primeira
referente a formacdo de imagens de espectros echelle 2D simulados, a partir dos
parametros opticos para o espectrografo STELES representando os dados de entrada do
processo de reducdo, e a segunda etapa referente a obtencdo de um espectro
unidimensional calibrado em comprimento de onda através do processo de reducdo de

dados.

A partir da rotina mkechelle do pacote artdarta do IRAF para obtencéo de dados
simulados, criamos imagens de espectros que serdo gerados pelo STELES. Foram
definidos os dados de entrada pertinentes, ou seja, 0s parametros Opticos do
espectrografo, das redes de difracdo e das redes de dispersdo cruzada em cada canal, a

localizacao fisica do observatdrio e caracteristicas do objeto celeste.

Devido a particularidades do projeto otico do STELES néo foi possivel um
mapeamento perfeito entre os parametros do espectrégrafo e os parametros da rotina.
Desta forma, modificamos os parédmetros (tais como a densidade de linhas do dispersor
cruzado e comprimento de onda central) utilizados no Mkechelle até que a imagem
formada coincidisse com a imagem gerada pelo software de projeto Optico Zemax,

validando assim o formato do espectro simulado.

Os parametros foram definidos considerando a melhor configuracdo que gerou
espectros simulados e que melhor representassem o formato espectral do STELES,

segundo a dimensdo e orientacdo dos detectores CCD, a disposi¢cdo das ordens de
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difracéo e o valor de disperséo de comprimento de onda projetado. Foram criados 3 tipos
diferentes de espectros 2D simulados: espectros dos objetos cientificos, espectros de

Flat Field, espectros de lampadas de calibragéao.

Uma vez simulados os espectros 2D, foi aplicada a rotina Doecslit para obtencao
do espectro 1D, ou seja, realizamos a extracdo das ordens definindo o eixo de
intensidade luminosa (eixo y) e o eixo de dispersdo de comprimento de onda (eixo x). A
etapa posterior corresponderia a determinagcdo da escala de intensidade (eixo y) e da
escala para o comprimento de onda (eixo X), no entanto so foi realizada a calibracdo da
escala de comprimento de onda, uma vez que ndo foram especificados dentro da
duracéo do projeto os dados necessarios para a obtencdo da escala de intensidade (eixo
y), como sensibilidade do detector, e outros fatores que implicavam na eficiéncia geral do
instrumento. A etapa de calibracdo do eixo de intensidade néo interferiu nos resultados,
pois o objetivo principal do trabalho era a avaliagdo da metodologia de reducédo e

calibracdo em comprimento de onda.

A escala de comprimento de onda é determinada através do ajuste da funcéo de
disperséo considerando duas variaveis: a numeracdo da ordem de difracdo (coordenada
0) e a localizacdo no eixo de dispersdo (coordenada x do pixel). Conforme o algoritmo da
rotina Doecslit , selecionamos os pontos da funcdo de dispersédo pela imagem simulada
de espectro de Torio-Argbnio e marcamos suas linhas caracteristicas, obtendo pontos
para o ajuste da funcdo de dispersdo por minimos quadrados relacionando uma
coordenada x a um comprimento de onda. O resultado do ajuste determina a escala de
comprimento de onda, a qual é aplicada as imagens de espectro restantes (objeto,

estrela-padrao, etc...).

A selecdo dos pontos no espectro de Torio-Argdnio foi de fundamental
importancia para a analise da qualidade do ajuste, uma vez que aplicamos inicialmente o
ajuste pelo método numérico dos minimos quadrados para definir a funcédo de disperséo.
A funcdo assim definida é utilizada numa segunda etapa do algoritmo numérico da rotina
Doecslit para selecionar o grau do polinbmio e o tipo polindmio (Legendre, Chebyshev
ou Spline) que representara melhor a funcdo. Este segundo ajuste garante que este
polinbmio tenha a melhor aproximacdo a funcdo de dispersdo e forma uma base
ortogonal, ou seja, poderemos aumentar e diminuir o grau do polinémio de aproximacao
com termos independentes, excluindo a possibilidade de termos correlacionados [52]
[55].
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A andlise da escala de comprimento de onda foi baseada na uniformidade dos
intervalos de comprimento de onda de cada ordem de difracéo, e pela comparagédo dos
resultados de disperséo obtidos pela rotina mkechelle e doecslit tanto para o canal azul
(3000 a 5500 A) quanto para o canal vermelho (5300 a 8900 A).

5.1 — Resultados do canal Azul

Considerando as imagens de espectro echelle simulado 2D temos a disposi¢cdo
das ordens de difragdo de forma bem regular para o canal azul, cobrindo toda regido
definida para o detector CCD. A distribuicdo de 72 ordens no detector CCD obedece as
equacdes para redes de difracdo echelle, neste caso altera¢cdes do angulo de difracdo
blaze significam alteragdes no valor de dispersdo e posteriormente no eixo de
comprimento de onda. Portanto para um angulo blaze menor teremos um valor de

dispersdo menor, e, portanto picos mais estreitos, conforme as figuras 5.1.a e 5.1.b.
i

//

o

Figura 5.2 - (a) Imagens de espectro 2D com densidade de linhas da rede cruzada igual a 1200.
(b) Imagens de espectro 2D com densidade de linhas da rede cruzada igual a 1800 temos or dens
mais afastadas.
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As alteracdes nos parametros da rede cruzada influenciam na disposi¢cdo das
ordens, neste caso teremos uma dispersdo no sentido longitudinal, aproximando ou
afastando as ordens, obedecendo a equacgéo para rede de difracdo e demonstrando a
dependéncia com o numero de linhas por milimetro e dos angulos escolhidos conforme
indicacdo da rotina mkechelle, ou seja, angulo de difragéo (blaze) e &ngulo de incidéncia
(theta).

Selecionamos os parametros de angulo incidéncia (theta), angulo de difracédo
(blaze) para rede echelle e como parametros para rede cruzada selecionamos 0 nimero
de linhas (mm), angulo de incidencia (ctheta), angulo de difracdo (cblaze). Como
resultados, obtivemos o parametro dispersdo para rede echelle e comprimento de onda
blaze para rede cruzada conforme a tabela 5.1, verificando as propriedades descritas
acima. Utilizamos para o processo de reducdo os parametros referentes a primeira

imagem Flatazull, constando todos os dados da imagem no Apéndice A.

Tabela 5.1 — Resultados de dispersdo e comprimento de onda blaze para rede cruzada
conforme alteracbes de dados da rede echelle e rede cruzada para o canal azul.

Imagens | Angulo | Angulo | Angulo | Angulo Cgmm | Dispersdo | Cwavelength
blaze theta ctheta | cblaze

Flatazull 76 76 16 17 1800 3,062 3.248

Flatazul2 64 64 16 17 1800 5,549 3.640

Flatazul4 76 76 14 15 1800 3,062 2.875

Flatazul5 76 76 16 17 1200 3,062 4.872

5.1.1 — Calibrac&o do Eixo de Comprimento de Onda

A uniformidade da escala de comprimento de onda ira depender do ajuste da
fungéo obtida para o eixo de dispersdo (eixo x). Neste caso, através do espectro padréo
de Tério-Argdnio estabelecemos uma funcao de dispersdo que associa a coordenada do

pixel no eixo X a um comprimento de onda.

A principal etapa do ajuste da funcdo de dispersdo € realizada através de uma
sub-rotina do Doecslit denominada Ecidentify . Nesta sub-rotina, € possivel verificar os

pontos de ajustes em um grafico, os quais representam as linhas caracteristicas do
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espectro de Torio-Argdnio. Desta forma, através de um grafico do Residuo x Pixel é
representado o ajuste polinomial em funcdo da coordenada fisica no detector (pixel), ou
seja, o gréfico traduz uma fungéo do erro entre a funcdo de dispersdo e o polinbmio de

aproximacao considerando a disposicéo fisica dos pontos.

Vale salientar que no caso de espectros echelle, diferentemente de espectros de
uma unica ordem, sdo estabelecidas duas variaveis para o polinbmio de ajuste e fungéo
de dispersao, a variavel x que representa a localizacdo do pixel ao longo do eixo de
dispersdo em comprimento de onda com um grau especifico denominado xorder, e a
varidvel y que representa o numero da ordem de dispersdo e tendo o seu grau
denominado yorder. Conforme a prépria definicdo da funcdo, a variavel x é que
determina o ajuste indicando a dispersdo (mm/A), enquanto que a variavel y esta

relacionada a localiza¢éo da ordem de difracdo no detector.

Um parametro para avaliagdo do ajuste é o valor de rms entre o polinémio de
ajuste e a posicdo identificada das linhas, no entanto durante a o procedimento
verificamos que apenas o valor de rms néo identifica um bom ajuste. Por exemplo, para a
ordem 2 do polindmio (xorder = 2) os pontos se alinham como uma pardbola e
apresentam um valor de rms alto em torno de uma unidade. No entanto, um valor baixo
de rms ndo traduz necessariamente um bom resultado de ajuste, pois um namero baixo
de linhas identificadas no total do espectro também apresenta rms baixo, bem como, a
ordem mais elevada do polinbmio de ajuste no eixo de dispersdo também diminui o valor

de rms.

A qualidade do ajuste polinomial, nestes casos, € verificada pelas alteracdes na
escala de comprimento de onda obtida, por exemplo, polindmios com ordem igual a 10
apresentam os limites dos intervalos de comprimento de onda extrapolados em uma
ordem de grandeza ou mais quando utilizamos poucos pontos de ajuste (<10%). Este
resultado reforca a idéia de que o ajuste inicial dos pontos por minimos quadrados é a
etapa mais significativa, uma vez que nesse método esse comportamento também é
observado, ou seja, o grau mais elevado de polinbmio também diminui a qualidade do
ajuste [52][55].

Um exemplo da influéncia do ajuste polinomial nas alteragbes da escala de
comprimento de onda pode ser evidenciado pelas figuras 5.3 e 5.4 referentes a tela da
rotina ecidentify para o canal azul. A primeira figura representa o intervalo de

comprimento de onda da 99° ordem de difracdo segundo os parametros do software,
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equivalente a 59° ordem de difracdo observada. Esta imagem é o resultado final do ajuste

para calibracdo do comprimento de onda pela rotina ecidentify .

Inicialmente, foram identificadas 199 linhas para formar os pontos referentes ao
ajuste dos minimos quadrados obtendo a funcdo de dispersdo. Em seguida, foi
selecionado o ajuste pelo polinbmio de aproximacdo Legendre nas duas dimensdes
conforme as op¢des da rotina, ou seja, ordem 2 para coordenada x (eixo de dispersdo) e
ordem 3 para coordenada y (niumero da ordem de dispersdo), apresentando um valor de

rms de 2,0074 respectivamente. O resultado € uma escala com intervalos de 25 A,
iniciando em 4775 até 4875 A.

MOAD/IRAF VWZ.1Z2.2-EXFPORT irafBlocalhost.localdomain Tue 15:45:12 20-Jul-2010
Aperture 59, Image line 59, Order 99
ecidentify tharazulZd.ec: Artificial Echelle Spectrum

1.50E6

1.00E6

5.00ES

Y| DTS T L

4773 4300 4825 4850 4875

Wawvelength (angstroms)

Figura 5.3 — Espectro da lampada de Tério-Argdnio para canal azul obtido pela rotina

ecidentify com 199 linhas identificadas utilizando ajuste polinomial de ordem 2.

Alterando apenas a ordem do polinémio de ajuste na coordenada x para 6 (xorder
6) e mantendo 3 para coordenada y (yorder 3) respectivamente sem modificar os outros
parametros observamos uma nova escala. A faixa de comprimento de onda foi alterada
para 4760 até 4860 A com intervalos de 20 A.
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NOAOSIRAF W2 .12 .2-EXPORT iraf@localhost.localdomain Tue 15:46:11 20-Jul-2010
Aperture 59, Image line 59, Order 97
ecidentify tharazulZd.ec: Artificlal Echelle Spectrum
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Figura 5.4 — Espectro da lampada de Torio-Argdnio para o canal azul obtido pela rotina

ecidentify com 199 linhas identificadas utilizando ajuste polinomial de ordem 6.

Através da comparacao entre escalas de comprimento de onda para diferentes
ajustes observamos que a ordem do polindmio de aproximacdo € o principal parametro
para estabelecer a calibragdo, ou seja, uma vez alterados a ordem do polinémio obtemos
resultados diferentes de escalas de comprimento de onda para o espectro de Torio-
Argbnio. A partir desta constatacdo foram testados alguns procedimentos para definir a

gualidade do ajuste e determinar outras variaveis.

Realizamos inicialmente trés simula¢des para avaliar a qualidade do ajuste, na
primeira temos um polinbmio de segunda ordem (pardbola), ou seja, xorder 2 e yorder 3,
resultando em um valor alto de rms em torno de 2,0074, na segunda simulagéo
aumentamos a ordem do polinbmio para xorder 6 e yorder 3 alcangando um rms = 0,3964
e na terceira simulacdo alteramos novamente a ordem da coordenada x para xorder 8 e
mantivemos yorder 3 atingindo um rms de 0,3773 conforme as figuras 5.5, 5.6 e 5.7.
Além disso, selecionamos sempre o mesmo tipo de polindmio (function Legendre) e o
mesmo numero de linhas identificadas (199 pontos) para um total em torno de 1800
linhas caracteristicas presentes na imagem de espectro de Tério-Argdnio para o canal
azul. O proéprio algoritmo seleciona pontos com residuos muito elevados indicando uma

marcacao diferente. 84



NOAD/IRAF V2,12 .2-EXPORT iraf@localhost.localdomain Mon 10:46:32 19-Jul-2010
Function=legendre, xorder=2, yorder=3, slope=-1, offset=158, rms=Z.0074
Echelle Dispersion Function Fitting
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Figura 5.5 - Funcao de dispersao para o canal azul, mostrando a dependéncia entre residuo ao
longo da ordem, (diferenca entre funcdo calculada e ajuste por polinbmio), para xorder 2, rms =

2,0074 e fixando yorder = 3, com 199 linhas identificadas, 11 % do total de linhas caracteristicas.

NOAOSIRAF W2 .12 . 2-EXPORT irafPlocalhost.localdomain Mon 10:50:22 19-Jul-2010
Function=legendre, xorder=6, yorder=3, slope=-1, offset=156, rms=0.3964
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Figura 5.6 - Funcao de dispersao para o canal azul, mostrando a dependéncia entre residuo ao
longo da ordem, (diferenca entre funcdo calculada e ajuste por polinémio), para xorder 6, rms =

0,3964 e fixando yorder = 3, com 199 linhas identificadas, 11% do total de linhas caracteristicas.
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Function=legendre,
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Figura 5.7 - Funcdo de dispersdo para canal azul, mostrando a dependéncia entre residuo ao

longo da ordem, (diferenca entre funcdo calculada e ajuste por polinbmio), para xorder 8, rms =

0,3773 e fixando yorder = 3, com 199 linhas identificadas, 11% do total de linhas caracteristicas.

Analisando as escalas de comprimento de onda obtidas, verificamos que a partir

de certa ordem de difracdo ocorre uma mudanca nos intervalos. Reunindo os dados na

tabela 5.2 foi possivel indicar o melhor grau do ajuste, considerando que o melhor grau

de ajuste deve apresentar a melhor resolucdo em um maior nimero de ordens de

difrac@o. Neste caso, o0 espectro de Tério-Argonio para o canal azul esta dividido em 72

ordens de difracéo e, portanto 72 intervalos de comprimento de onda.

Tabela 5.2 - Comparacéo entre ajustes com polindmios de diferentes ordens para o canal

azul.

Ordem do
Polinébmio de ajuste

Numero da ordem com
mudanca de resolucéo

Valor de Rms

Numero de Linhas
Identificadas

Xorder 2 — yorder 3 2,0074 58 199
Xorder 6 —yorder 3 0,3964 62 199
Xorder 8 — yorder 3 0,3773 56 199
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Através dos resultados obtidos observa-se que as primeiras ordens tem uma
melhor resolucdo identificada pela escala com intervalos de 20A, e ap6s a ordem
identificada na tabela ocorre uma diminuicdo da resolucdo e consequentemente um
aumento da dispersédo. Ou seja, utilizando o polindmio de ajuste com grau 6 (xorder 6)
temos as 61 primeiras ordens de difracdo com intervalos de 20A e a partir da ordem 62

os intervalos apresentam intervalos de 25A.

Uma segunda sequéncia de procedimentos foi repetida para um nimero maior de
linhas identificadas. Foram utilizadas as mesmas imagens de espectro, e identificadas
635 linhas (36%) considerando um total de 1800 linhas caracteristicas de Torio-Argénio.
Resultados semelhantes foram observados em termos do valor de rms, ou seja,
aumentando o grau do polinémio diminui o valor de rms, o qual representa o residuo
entre a fungéo de dispersdo e o polindmio de ajuste calculado a partir da localizacdo da

linha de espectro no detector.

Considerando as escalas de comprimento de onda, também ocorre mudanga de
resolucdo a partir de determinada ordem de difragdo, as primeiras com intervalos 20A e
as seguintes com intervalos de 25A. Reunindo os dados na tabela 5.3 verificamos que o

polinémio com grau 8 apresentou um maior numero de ordens com melhor resolugéo.

Tabela 5.3 - Comparacgédo entre ajustes com polinémios de diferentes ordens para o canal azul.

Ordem do Polinémio Valor de Rms Numero da ordem com Numero de Linhas
de ajuste mudanca de resolucao Identificadas
Xorder 2 — yorder 3 1,8509 61 635
Xorder 6 —yorder 3 0,2309 62 635
Xorder 8 — yorder 3 0,2267 64 635

Os valores desta tabela indicam que aumentando o valor do grau do polindmio
temos uma melhor resolucdo, considerando um numero maior de linhas identificadas.
Comparando com os valores da tabela anterior ndo é possivel estabelecer o0 mesmo
comportamento, hd um aumento de resolugéo no polinbmio de grau 6 em relacéo ao grau
2, mas ocorre um diminui¢cdo da resolugédo em relagéo ao grau 8. Apresentamos as telas
referentes aos ajustes de polinbmio, graus 2,6 e 8 nas figuras 5.8, 5.9 e 5.10
respectivamente e 0s espectros resultantes variagdes de escala de comprimento de onda

obtidas para o grau 2 e 6 nas figuras 5.11 e 5.12.
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Figura 5.8 - Funcdo de dispersdo para canal azul, mostrando a dependéncia entre residuo ao
longo da ordem, (diferenca entre funcdo calculada e ajuste por polindmio), para xorder 2
(parabola) com rms = 1,8079 fixando yorder = 3, com 635 linhas identificadas, 36% do total de

linhas caracteristicas.
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Figura 5.9 - Funcdo de dispersdo para canal azul, mostrando a dependéncia entre residuo ao
longo da ordem, (diferenca entre funcéo calculada e ajuste por polindmio), para xorder 6 com rms
= 0,2309 e fixando yorder = 3, com 635 linhas identificadas, 36% do total de linhas caracteristicas.
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NORD/IRAF W2.12.2-EXPORT iraf@localhost.localdomain Mon 16:48:19 19-Jul-Z010
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Figura 5.10 - Funcéo de dispersdo para canal azul, mostrando a dependéncia entre residuo ao
longo da ordem, (diferenca entre funcdo calculada e ajuste por polinémio), para xorder 7, rms =

0,2244 e fixando yorder = 3, com 635 linhas identificadas, 36% do total de linhas caracteristicas.

NORODSIRAF WEZ2.12 . 2-EXPORT iraf@localhost.localdomain Tue 16:07:14 20-Jul-2010
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Figura 5.11 — Espectro da lampada de Thorio Argdnio para canal azul obtido pela rotina

ecidentify com 635 linhas identificadas utilizando ajuste polinomial de ordem 2.
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Figura 5.12 — Espectro da lampada de Thorio Argdnio para canal azul obtido pela rotina

ecidentify com 635 linhas identificadas utilizando ajuste polinomial de ordem 6.

Conforme as figuras 5.11 e 5.12 ha variagdes de escala de comprimento de onda,
no caso, o ajuste utilizando polindmio de grau 2 apresenta intervalos de 25 A e o ajuste

para o polindémio de grau 6 tem intervalos de 20 A para a mesma ordem observada.

Continuamos o0 procedimento da rotina Doecslit para obter a escala de
comprimento de onda em espectros 1D para 0s respectivos ajustes acima, ou seja,
utilizamos polinbmio de Legendre de ordem 6 para 199 linhas e para 585 linhas
identificadas conforme as figuras 5.13, 5.14, 5.15 e 5.16. A solucdo da aproximacao
polinomial foi aplicada a uma imagem objeto (estrela), mas conservando uma modulacéo
de intensidade luminosa para uma rede de difragdo, ja que esta imagem nao foi

normalizada pela imagem padrédo de luz branca (Flat-Field).

O espectro apresenta a figura de uma funcdo sinc ao quadrado, conforme é
verificado na equacédo para a distribuicdo de intensidade luminosa em uma rede de
difracdo. As linhas de absorcéo foram geradas aleatoriamente pelo software. Observa-se
um deslocamento na primeira ordem devido provavelmente ao menor numero de linhas
identificadas, além disso, sdo mantidas as mesmas caracteristicas da escala obtida nos
respectivos espectros de Torio-Argonio.
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HOAD/IRAF Y2 .12 .Z2-EXPORT irafBlocalhost.localdomain Sat 14:37:10 17-Jul-2010
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Figura 5.13 — Espectro 1D para imagem objeto referente ao ajuste com xorder 6, rms = 0,2309 e
fixando yorder = 3, com 635 linhas identificadas, 36% do total de linhas foram identificadas, para

primeira ordem (inicio escala).
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[objetoa.ec[*,1]]: Artificial Echelle Spectrum 1. ap:l beam:153
| | I I

o000 [ ]
2500 ]
2000 | ]
1500 [ ]
1000 [ ]
500 [ ]
o &k ] | | —

2980 29380 3000 3020

Wawelength (angstroms)

Figura 5.14 - Espectro 1D para imagem objeto referente ao ajuste xorder 6, rms = 0,3964 e
fixando yorder = 3, com 199 linhas identificadas, 11 % do total de linhas foram identificadas,

primeira ordem (inicio escala). 91



NOAD/IRAF W2 .12 . 2-EXPORT irafBlocalhost.localdomain Sat 14:37:531 17-Jul-2010
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Figura 5.15 — Espectro 1D para imagem objeto referente ao ajuste com xorder 6, rms = 0,2309 e
fixando yorder = 3, com 635 linhas identificadas, 36 % do total de linhas foram identificadas, fim

escala, ordem 72.
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Figura 5.16 - Espectro 1D para imagem objeto referente ao ajuste xorder 6, rms = 0,3904 e
fixando yorder = 3, com 199 linhas identificadas, 11 % do total de linhas foram identificadas, fim da
escala, ordem 72.
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5.1.2 — Comportamento da funcéo de dispersao - Cana | Azul

A andlise do ajuste considerando apenas os graficos do software IRAF e seus
resultados néo foi conclusiva, uma nova proposta para avaliar o comportamento do ajuste
foi definida através da repeticdo da mesma rotina para varios valores de percentual de

linhas, fixando os valores do grau do polinémio.

A partir dos dados dos ajustes anteriores selecionamos o grau de polinbmio 6
(xorder 6) uma vez que neste caso, o valor de rms indica uma estabilizacdo comparavel
ao grau 8, além disso foi verificado 0 mesmo numero da ordem de difracdo para mudanca
da resolugcdo (62) quando alteramos o numero de linhas identificadas. Os outros
parametros referentes as imagens de espectro Torio-Argbnio, tipo do polinbmio de

aproximacao, etc..., ndo foram alterados.

Considerando um total de 1800 linhas espectrais em 72 ordens e fixando a ordem
do polinémio (xorder 6, yorder 3) para o polindmio de Legendre, temos uma oscilagédo no
ajuste, sendo necesséario em torno de 9% do total (160 linhas espectrais) para alcancgar

um Rms de 0,25 conforme o gréfico da figura 5.17.

0509 Estimativa do Namero Minimo de Linhas Identificadas
0,45
0,40

0,35

0,30

Valor de rms

0,25
0,20 ]

0,15

0,10 T T T T T T T T T 1
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Percentual de Linhas Identificadas (%)

Figura 5.17 — Variacédo do valor de RMS em funcéo do percentual de linhas identificadas para um

total de 1800 linhas espectrais (canal azul).

Pelos dados do grafico podemos analisar que o valor de RMS tende a se estabilizar a
partir de um percentual de 25% para o grau de xorder 6, uma vez que a variavel x tem

mais influéncia no valor de RMS. Considerando o método numérico empregado, é
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verificado que pelo método de minimos quadrados a inclusdo de mais pontos aumenta
incerteza, além disso um aumento da ordem da func&o obtida também contribui para um
aumento da varianca [56]. Considerando a aproximacao por polinbmio de Legendre
temos que a magnitude dos termos diminui com o aumento do grau do polinémio, no
entanto os coeficientes lineares de cada termo é obtido pela fun¢cdo a qual devemos

aproximar, portando os primeiros termos sdo mais significativos [55].

Comparando os resultados em cada repeticdo de procedimento com mesmo grau
polinomial (xorder), mas aumentando o numero de linhas identificadas observamos
coeficientes diferentes, os quais irdo depender da funcdo que estd sendo aproximada.
Além disso, ndo se reproduz nem o efeito do método quadréatico, nem o efeito do ajuste
por aproximacdo, ja que o aumento do numero de pontos diminui o valor de rms.
Podemos sugerir, portanto que ndo é simplesmente a quantidade de pontos, mas a

qualidade dos pontos em questéo que altera o ajuste.

Consultando os tutoriais e artigos das rotinas do software, foi verificado que o
valor de rms também considera o percentual de linhas identificadas perante o total de
linhas apresentadas pela tabela de linhas utilizadas nas imagens simuladas, portanto o

percentual de linhas também representa um parametro para qualidade do ajuste [51].

5.2 — Resultados do canal Vermelho

As imagens de espectro echelle 2D para o canal vermelho apresentaram as
ordens bem localizadas e com o pico central da imagem de difracdo bem largo, ja
sugerindo um bom valor para disperséo, no entanto, a disposi¢do das 40 ordens previstas

cobre praticamente toda regido do detector CCD.

Neste caso, ndo foi necessario alterar dados da rede echelle, 0 que acarreta
alteracBes na faixa de comprimento de onda, apenas alteramos dados para controlar a
disposicdo das ordens, portanto foram verificados os parametros da rede de difracédo
cruzada conforme as figuras 5.18, 5.19, 5.20. A separacdo das ordens é alterada
segundo a variacdo da dispersdo da rede cruzada (cdispersion) e a distancia focal. Esta
separacdo das ordens foi realizada manualmente comparando-se o resultado com o
resultado dos limites obtidos do software Zemax. Este procedimento foi necessério
porque a rotina mkechelle do IRAF ndo possui todas as variaveis necessérias para se

reproduzir um espectro do STELES diretamente. 94






Reunindo os resultados na tabela 5.4 verificamos a influencia dos parametros da
rede cruzada na dispersdo observada, indicando o afastamento ou aproximacgao das

ordens de difracéo.

Tabela 5.4 — AlteracBes dos dados da rede cruzada para Espectro 2D canal vermelho.

Imagens Disperséo camm Distancia focal

g Cruzada 9 rede cruzada
Flatva 130 600 123.98
Flatvl 145 600 111.15
Flatv2 150 600 107.45

5.2.1 — Calibragao do Eixo de Comprimento de Onda

As variagbes da rede cruzada néo interferem na calibracdo de comprimento de
onda, apenas na disposicdo das ordens no detector CCD, alterando o valor da dispersdo

da rede de difracdo cruzada temos uma alteracdo nas distancias entre as ordens.

Foram aplicados os mesmos procedimentos realizados para o canal azul.
Inicialmente comparamos os resultados da rotina ecidentify para os espectros de Torio-
Argonio do canal vermelho (5300 a 8900 A) utilizando 119 linhas e alterando o ajuste
polinomial com ordem 2 e 6, sendo observado intervalos de escala diferentes. Ou seja,
aplicando xorder 2 sdo observados intervalos de 100 A, e para xorder 6 é verificados

intervalos de 50 A, conforme as figuras 5.21 e 5.22.

Em seguida, repetimos o mesmo procedimento para avaliar a alteracdo das
escalas mantendo o mesmo numero de linhas para polindémios de ajuste de grau 2,6 e 8,
indicando a diminuicdo do valor de rms conforme o aumento do grau polinomial, segundo
as figuras 5.23 e 5.24.
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Figura 5.21 — Espectro da lampada de Thorio Argbnio para canal vermelho obtido pela

rotina ecidentify com 119 linhas identificadas utilizando ajuste polinomial de ordem 2.
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Figura 5.22 — Espectro da lampada de Thorio Argdnio para canal vermelho obtido pela
rotina ecidentify com 119 linhas identificadas utilizando ajuste polinomial de ordem 6.
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Figura 5.23 — Funcéo de disperséo para canal vermelho, mostrando a dependéncia entre residuo
ao longo da ordem, (diferenca entre fungéo calculada e ajuste por polinbmio), para xorder 2, rms =

8,5309 e fixando yorder = 3, com 119 linhas identificadas, 8,5 % do total de linhas caracteristicas.
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Figura 5.24 — Funcéo de disperséo para canal vermelho, mostrando a dependéncia entre residuo

ao longo da ordem, (diferenca entre fungéo calculada e ajuste por polinbmio), para xorder 6, rms =

0,1892 e fixando yorder = 3, com 119 linhas identificadas, 8,5 % do total de linhas caracteristicas.
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Figura 5.25 — Funcéo de disperséo para canal vermelho, mostrando a dependéncia entre residuo
ao longo da ordem, (diferenca entre fungéo calculada e ajuste por polinbmio), para xorder 8, rms =
0,186 e fixando yorder = 3, com 119 linhas identificadas, 8,5 % do total de linhas foram

identificadas.

Os valores de rms conforme a rotina ecidentify para o canal vermelho demonstram
uma grande variacdo do valor de rms conforme o aumento do grau do polinémio,
indicando um ajuste da escala mais sensivel considerando os dados de rms do canal
azul. Ou seja, temos uma variagdo de 8.5 a 0.18 no valor de rms para 119 linhas
identificadas para o canal vermelho, enquanto que para o canal azul houve uma variagédo

de 2 até 0.3 no valor de rms para 199 linhas identificadas para o canal azul.

Reunindo os resultados na tabela 5.5 e comparando os valores de rms,
selecionamos 0 ajuste que apresenta maior numero de ordens com melhor resolucéo,
mantendo o0 mesmo numero de linhas identificadas. Houve maior variacdo no valor de
rms em relacdo ao ajuste ordem polinomial 2 quando comparado aos valores do canal
azul, no entanto ocorre uma estabilizacdo se compararmos a ordem 6 (xorder 6) com a
ordem 8. Além disso, o ajuste de ordem 6 (xorder 6) apresenta mudanca da escala com

intervalos de 50 A para 100 A a partir da ordem de difrac&o nimero 30.
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Tabela 5.5 - Comparacdo entre ajustes com polinbmios de diferentes ordens para o canal
vermelho.

Ordem do Polinémio Valor de Rms | Ndmero da ordem com Ndmero de Linhas
de ajuste mudanca de resolucao Identificadas
Xorder 2 — yorder 3 8,5309 22 119
Xorder 6 —yorder 3 0,1892 30 119
Xorder 8 — yorder 3 0,1860 30 119

Aplicando o mesmo procedimento para andalise de ajuste para um ndmero maior
de linhas, utilizamos novamente a rotina ecidentify para espectros de Thorio- Argbnio
com 585 linhas identificadas, e alterando a ordem do polinbmio de ajuste para 2, 6 e 8

respectivamente, conforme as 5.26, 5.27 e 5.28.
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Figura 5.26 — Funcédo de dispersdo para canal vermelho, mostrando a dependéncia entre residuo
ao longo da ordem, (diferenca entre fungéo calculada e ajuste por polinbmio), para xorder 2, rms =

10,078 e fixando yorder = 3, com 585 linhas identificadas, 42% do total de linhas caracteristicas.
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MOAOSIRAF W2 .12 .2-EXPORT iraf@localhost.localdomain Wed 19:10:29 14-Jul-2010
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Figura 5.27 — Funcéo de disperséo para canal vermelho, mostrando a dependéncia entre residuo
ao longo da ordem, (diferenca entre fungéo calculada e ajuste por polinbmio), para xorder 6, rms =

0,2435 e fixando yorder = 3, com 585 linhas identificadas, 42 % do total de linhas caracteristicas

HNOAD/IRAF WZ2.12 . 2-EXFORT irafBlocalhost.localdomain Tue 17:07:31 20-Jul-2010
Function=legendre, xorder=%, yorder=3, slope=-1, offset=9Z, rms=0.Z494
Echelle Dispersion Function Fitting
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Figura 5.28 — Funcéo de dispersdo para canal vermelho, mostrando a dependéncia entre residuo
ao longo da ordem, (diferenca entre fungéo calculada e ajuste por polinbmio), para xorder 8, rms =

0,2494 e fixando yorder = 3, com 585 linhas identificadas, 42 % do total de linhas caracteristicas.
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Reunindo os resultados na tabela 5.6 e observando o ajuste com melhor
resolucdo para um maior nimero de ordens. Verificamos que para o ajuste de grau 6
(xorder 6) temos a mudanca nos intervalos de escala de 50 A para 100 A a partir da

ordem de difragdo numero 33.

Tabela 5.6 - Comparacédo entre ajustes com polindmios de diferentes ordens para o canal
vermelho.

Ordem do Polinémio Valor de Numero da ordem com Ndmero de Linhas
de ajuste Rms mudanca de resolugéo Identificadas
Xorder 2 — yorder 3 10,078 22 585
Xorder 6 —yorder 3 0,2435 33 585
Xorder 8 — yorder 3 0,2299 32 585

As respectivas telas da rotina ecidentify para o numero maior de linhas
identificadas sdo mostradas a seguir sendo observado a alteracdo dos intervalos de
escala para uma mesma ordem aumentando o grau do polindmio de 2 para 6, neste caso

selecionamos a 22° ordem de difracdo observada segundo as figuras 5.29 e 5.30.

MOADASIRAF WZ.12.2-EXPORT iraf@localhost.localdomain Tue 17:10:53 Z0-Jul-2010
Aperture 22, Image line 2z, Order 70
ecidentify tharvermZd.ec: Artificial Echelle Spectrum

3.00ER

2.00EB

1.00EB

6600 6700 6300 6900

Wavelength (angstroms)

2165 VY RR1E G4 RRM EE 2

Figura 5.29 — Espectro da lampada de Thorio Argbnio para canal vermelho obtido pela

rotina ecidentify com 585 linhas identificadas utilizando ajuste polinomial de ordem 2. 102



NOAOATIRAF W2 .12 Z2-EXPORT irafBlocalhost.localdomain Tue 17:05:16 20-Jul-2010
Aperture 22, Image line 22, Order 70
ecidentify tharvermZd.ec: Artificial Echelle Spectrum

3.00EB

Z.00EB

1.00E6

0
RN R

1 1 1 1 1 1
£600 6650 £700 6750 6500 6850

Wawelength (angstroms)

31

5.79 £604.559  BAD

Figura 5.30 — Espectro da ldampada de Thorio Argbnio para canal vermelho obtido pela

rotina ecidentify com 585 linhas identificadas utilizando ajuste polinomial de ordem 6.

Comparando os resultados de ajustes entre os graus de polindmio xorder 2 e
xorder 6 mantendo yorder 3, foi observado que o valor de RMS aumenta para um maior
numero de linhas, o que reflete a aumento da incerteza na definicdo da funcdo de

dispersédo pelo aumento de pontos, conforme 0 método dos minimos quadrados.

Foi selecionado o ajuste com mais linhas (585 linhas) e mantido o grau do
polinbmio com xorder 6 e yorder 3 como a melhor solugcédo da funcéo de dispersdo sendo
aplicado em um espectro de objeto conforme as figuras 5.31, 5.32, 5.33 e 5.34. As
mesmas caracteristicas da escala de comprimento de onda para o espectro padrédo de
Torio-Argbnio foram observadas para o canal vermelho com variages de intervalos de
50 a 100 A conforme o ajuste. As linhas de absorcdo observadas foram geradas

aleatoriamente pelo software IRAF.
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NOAD/IRAF W2 .12 .2-EXPORT irafflocalhost.localdomain Sat 14:42:55 17-Jul-2010
[objetov.ec[*,1]1]: Artificial Echelle Spectrum 1. ap:l beam:90
| | | |
5000 ]
4000 [ ]
3000 [ ]
zooo [ ]
1000 [ ]
0= ] ] | | ]
5100 5150 5200 5250
Wavelength (angstroms)

5050

Figura 5.31 - Espectro 1D para imagem objeto referente ao ajuste xorder 6, rms = 0,1892 e
fixando yorder = 3, com 119 linhas identificadas, 8,5 % do total de linhas foram identificadas.
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MOADA/IRAF W2 .12 .2-EXPORT irafBlocalhost.localdomain Sat 14:18:54 17-Jul-2010
[ohjetov.ec[*,11]: Artilficial Echelle Spectrum 1. ap:l beam:91
I

e !
5100 5150 5200
Wawvelength (angstroms)

5250

5050

Figura 5.32 - Espectro 1D para imagem objeto referente ao ajuste xorder 6, rms = 0,2435 e
fixando yorder = 3, com 585 linhas identificadas, 42 % do total de linhas foram identificadas.
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NOAO/IRAF ¥W2.1Z2.2-EXPORT irafBlocalhost.localdomain Sat 14:21:18% 17-Jul-2010
[ohjetov.ec[*,39]1]: Artificial Echelle Spectrum 1. ap:39 beam:53
| I I
2500 [ ]
2000 [ ]
1500 [ ]
1000 [ ]
500 [ =
_w ]
0 ] | ] |
8800 &900 9000 9100
Wavelength (angstroms)

Figura 5.33 - Espectro 1D para imagem objeto referente ao ajuste xorder 6, rms = 0,1892 e
fixando yorder = 3, com 119 linhas identificadas, 8,5 % do total de linhas foram identificadas,

primeira ordem (inicio escala).

NOAO/ IRAF W2 .12 .Z2-EXPORT irafBlocalhost.localdomain Sat 14:37:40 17-Jul-Z0410
[objetov.ec[*,39]1]: Artificlal Echelle Spectrum 1. 3p:39 beam:52
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Figura 5.34 - Espectro 1D para imagem objeto referente ao ajuste xorder 6, rms = 0,2435 e
fixando yorder = 3, com 585 linhas identificadas, 42 % do total de linhas foram identificadas,
primeira ordem (inicio escala).
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5.2.2 — Comportamento da funcéo de dispersdo — Cana | Vermelho

Repetimos 0 mesmo procedimento do canal azul para avaliar o0 ajuste da fungao
de dispersdo. Considerando um total de 1400 linhas espectrais em 40 ordens e fixando a
ordem do polinémio (xorder 6, yorder 3), verifica-se que aumentando o numero de linhas
identificadas obtemos um melhor valor de Rms para o ajuste de comprimento de onda,
sendo necesséario em torno de 7% do total (100 linhas espectrais) para alcancar um Rms

de 0,2 conforme o gréfico.

0,507 Estimativa do Nimero Minimo de Linhas Identificadas

0,45
0,40
0,35

0,30

Valor de rms

0,25
0,20

0,15

0,10 . . . . . . . . . .
0 10 20 30 40 50

Percentual de Linhas Identificadas (%)

Fig. 5.35 — Variacdo do valor de RMS em funcdo do percentual de linhas identificadas para um

total de 1400 linhas espectrais (canal vermelho).

O comportamento mais oscilante e os valores mais altos do Rms da funcéo de
disperséo para o canal azul em funcédo do percentual de linhas identificadas, podem ser
explicados devido a sua maior resolucdo, ou seja, neste caso temos valores mais
precisos de comprimento de onda, ocasionados por uma dispersao linear menor
(variagdo de comprimento de onda por mm) em torno de 3,06 A/mm conforme visto

anteriormente e, portanto mais sensivel ao ajuste da fungéo de dispersao.

Por outro lado, no canal vermelho temos uma disperséo linear maior em torno de
5,05 A/mm, estabelecendo uma relacdo mais linear entre a variacdo do RMS da fungéo
de dispersédo e o percentual de linhas identificadas. Devemos salientar que a resolucdo
ndo é considerada em termos absolutos, pois a faixa de comprimento de onda é de 3000

A a 5500 A para canal azul e de 5300 A a 8900 A para o canal vermelho.
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5.3 — Andlise do ajuste através da resolucéo

As analises pelos critérios do método numérico do algoritmo da rotina Doecslit,
irdo depender de resultados complementares para confirmacdo das suposicoes,
possivelmente desenvolvendo o mesmo método numérico em algum programa como
Maple e comparando. Para conseguir um dado quantitativo recorremos a comparagao
dos dados das duas rotinas, a rotina artdata.mkehelle , na qual formamos as imagens
simuladas 2D e a rotina imred.dipcor na qual formamos a escala de comprimento de

onda para espectros 1D.

Calculo da Resolugéo pelas Imagens Simuladas — Cana | Azul :

Seguindo os dados da rotina artdata.mkechelle para o canal azul teremos :
Pixsize = 0,015 mm , ou seja, 1 pixel = 0,015 mm , (menor divisdo da imagem).
Dispersion = 3,0624 A/mm = 0,045936 A/ pixel (dispersao linear)
Wavelength Blaze = 3.930,463 A (comprimento de onda de referéncia)

Por definicdo de resolucéo:

R= A/ AN , assim

R = 3.930,463 A / 3,06242 A/mm .0,015 mm/pixel = 85.563 (para 1 pixel)

Célculo da Resolucao pela Funcéo de Dispersdao — Can  al Azul :

Seguindo os dados da rotina imred.dispcor no arquivo logfile, para o canal azul,

considerando o ajuste com 300 linhas do total de 1800 e Rms = 0,278.

Order = 20,

wl =3.389,859 A, w2 = 3.471.847 A, (intervalo que contem comprimento de onda blaze)
dw = 0,040066 A/ pixel (dispersao linear)

Wavelength Blaze = 3.930,463 A (comprimento de onda de referéncia)

R= AN/ AA , assim

R = 3.930,463 A /0,040066 A/ pixel = 98.099 107



Célculo da Resolucao pelas Imagens Simuladas — Cana | Vermelho :

Seguindo os dados da rotina artdata.mkechelle para o canal vermelho teremos:

Pixsize = 0,015 mm , ou seja, 1 pixel = 0,015 mm , (menor divisdo da imagem).
Dispersion = 5,0544 A/mm = 0,075816 A/ pixel (dispersao linear)
Wavelength Blaze = 6.681,787 A (comprimento de onda de referéncia)

R= A/ AA , assim

R = 6.681,787 A / 5,0544 A/mm .0,015 mm/pixel = 88.132

Célculo da Resolucéo pela Funcédo de Dispersdo — Can  al Vermelho

Seguindo os dados da rotina imred.dispcor no arquivo logfile, para o canal vermelho,

considerando o ajuste com 211 linhas do total de 1400 e Rms = 0,2435.

Order = 23,

wl = 6.661,187 A, w2 = 6.978,565 A, (intervalo que contem comprimento de onda blaze)

dw = 0,077504 A/ pixel (disperséo linear)
Wavelength Blaze = 6.681,787 A (comprimento de onda de referéncia)
R= A/ AN , assim

R = 6.681,787 A /0,077504 A/ pixel = 86.212
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Capitulo 6

Conclusao

Os ajustes dos dados utilizados comprovam as equac¢fes fundamentais para um
espectrografo de alta resolu¢cdo com rede de difracdo echelle. Neste caso, temos um
espectro com as ordens definidas conforme os para@metros da rede de difracdo echelle, e

0 espacamento entre as ordens definido pelos parametros da rede de difracdo cruzada.

O modelo matemético para disposicdo das ordens no detector CCD que foi
apresentado pelo software IRAF (Image Reduction Analysis Facility) é simplificado, uma
vez que ndo considera, por exemplo, a inclinacdo das ordens de difracdo devido a
dispersdo da rede cruzada na direcdo perpendicular e a curvatura devido a analise
tridimensional destas dispersbes. Entretanto, o software é bem satisfatério para a

verificacdo dos parametros principais e avaliacdo dos ajustes aplicados.

Estudos mais complexos para espectrografos echelle podem ser verificados em
fontes do IRCS do telescépio Subaru por T. PyO [59]. Neste caso, ele apresenta mais
deducgbes levando em consideracdo o espaco tridimensional, a magnificacdo entre as

imagens de entrada e saida, efeito blaze na funcdo de intensidade, etc.

Outras deducbes para correcdo das ordens de difracdo foram abordadas por P.
Ballester et al [58] utilizando de aproximagfes por séries polinomiais. Neste caso, sdo
considerados os efeitos como ajustes na disposi¢do do detector, aberracdes e equacdes

em coordenadas tridimensionais considerando eixos de rotacéo.

Analisando a faixa de comprimento de onda proposto para o aparelho podemos
considerar que foram atingidos os limites fixados, ou seja, para um angulo blaze de 76°
na rede de difracdo principal para o canal azul alcangamos o intervalo de 2980 a 5625 A,
no qual foi definido o limite entre 3000 e 5500 A, e para o canal vermelho alcangamos os
limites entre 5050 e 9100 A, sendo definido o intervalo entre 5300 e 8900 A para o
aparelho.
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Considerando a qualidade do ajuste empregado para calibracdo de comprimento
de onda verificamos alteracbes de comportamento entre os dados do canal azul e canal
vermelho. Percebe-se que os dados do canal vermelho sofrem mais influéncia da
alteracao da ordem do polinbmio de ajuste, comparando a ordem 2 com a ordem 6. Este
fato pode estar relacionado a maior resolucado do canal azul, devido ao valor menor de
dispersdo 3,06 A/ mm, sendo verificado para o canal vermelho uma dispersdo em torno
de 5,05 A/ mm.

A andlise completa do comportamento do ajuste de funcéo de dispersdo depende
da determinacdo da influencia de outros parametros como o residuo entre as linhas
utilizadas pelo arquivo e as correspondentes obtidas pela funcdo e a comparacéo entre

os coeficientes obtidos diretamente pela rotina e através de um método matemético.

Vale salientar, que as fontes de referéncia para os algoritmos apresentam uma
abordagem geral dos métodos utilizados. Por exemplo, ndo € indicado exatamente como
foram calculados os coeficientes para os polinémios considerando a fung¢édo obtida por

minimos quadrados, sendo apresentado apenas o resultado final em arquivos.

Uma sugestdo para as novas etapas do trabalho seria investigar os métodos
numeéricos através de outros softwares como Maple, ou Mathematica. Desta forma,
poderiam ser utilizados os dados e resultados dos arquivos do IRAF (ixt) e definidos
novos procedimentos. Em uma segunda etapa, poderemos desenvolver novas rotinas em

C ou Fortran e implementar novamente no IRAF fornecendo novos procedimentos.

Considerando o processo de reduc¢do utilizando imagens simuladas pelo préprio
software IRAF os resultados foram adequados. Foram realizadas as principais rotinas
para calibracdo de comprimento de onda e demonstrou-se que a metodologia tradicional
de reducdo de espectros echelle pode ser aplicada aos dados simulados para o
espectrografo STELES.

Entretanto, outros parametros devem ser definidos para o processo de reducao
como o calculo da massa de ar e localizacdo do observatério para a aplicacdo das
rotinas destinadas a calibracdo do eixo de intensidade do espectro. Além disso, devemos

adicionar ruido as imagens e verificar sua influéncia nos resultados.

As proximas etapas do projeto poderdo incluir novas varidveis tornando os
espectros mais proximos das condicdes reais. Neste caso, podem ser aplicados
referenciais de tempo e posicionamento, empregados novos modelos para descricdo das
ordens de difracdo, e estabelecidos novos critérios para avaliacdo dos resultados.
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Apéndice A
Dados das Imagens Simuladas da Rotina Artdata

Os parametros listados abaixo sdo dados de entrada selecionados para a rotina
artdata, sendo posteriormente calculados os itens indefinidos formando a imagem de

espectro echelle resultante.

Imagem Flat Field — Canal Azul

images = "flata.imh”  List of echelle spectra to be created

clobber = no Modify existing image?

(ncols = 4096) Number of columns (across dispersion)
(nlines = 2048) Number of lines (along dispersion)
(norders = 72) Number of orders

(title = "Artificial Echelle Spectrum™) Title of spectrum
(header = "artdata$stdheader.dat") Image or header keyword file

(list = yes) List grating parameters?

(make = yes) Make spectra?

(comments = yes) Add comments to image?\

(xc =1235.) Blaze peak column (pixel)

(yc = 1027.) Blaze peak line (pixel)

(pixsize = 0.015) Pixel size (mm)

(profile = "gaussian”)  Type of order profile

(width =5.) Width of orders (pixels)

(scattered = 10.) Scattered light peak flux

(f=160.) Focal length (mm|pixel)

(gmm = 41.49) Grooves per mm

(blaze = 76.) Blaze angle (degrees)

(theta = 76.) Incidence angle (degrees)

(order =119) Reference order

(wavelength = INDEF) Blaze wavelength (Angstroms)
(dispersion = INDEF) Blaze dispersion (Angstroms/(mm|pixel))
(cf = INDEF) Focal length (mm|pixel)

(cgmm = 1800.) Grooves per mm

(cblaze = 17)) Blaze angle (degrees)

(ctheta = 16.) Incidence angle (degrees)

(corder =1) Order (0 = prism)

(cwavelength = INDEF) Blaze wavelength (Angstroms)
(cdispersion = 55.) Blaze dispersion (Angstroms/(mm|pixel))
(rv=0.) Radial velocity (km/s) or redshift

(z=no) Is velocity a redshift?

(continuum = 5000.) Continuum at reference wavelength
(temperature = 5700.) Blackbody temperture (Kelvin)\n
(lines="") List of files containing lines

(nrandom = 0) Number of random spectral lines
(peak = 0.) Peak of lines (relative to continuum)
(sigma =0.) Sigma of lines (Angstroms)

(seed =1) Random number seed

(mode ="glI") 111



Imagem Arco Torio Argdnio — Canal Azul

images = "tharazul2D.imh" List of echelle spectra to be created

clobber = no Modify existing image?

(ncols = 4096) Number of columns (across dispersion)
(nlines = 2048) Number of lines (along dispersion)
(norders = 72) Number of orders

(title = "Artificial Echelle Spectrum™) Title of spectrum
(header = "artdata$stdheader.dat") Image or header keyword file

(list = yes) List grating parameters?

(make = yes) Make spectra?

(comments = yes) Add comments to image?

(xc = 1234)) Blaze peak column (pixel)

(yc =1026.) Blaze peak line (pixel)

(pixsize = 0.015) Pixel size (mm)

(profile = "gaussian”)  Type of order profile

(width =5.) Width of orders (pixels)

(scattered = 90.) Scattered light peak flux

(f=160.) Focal length (mm|pixel)

(gmm = 41.49) Grooves per mm

(blaze = 76.) Blaze angle (degrees)

(theta = 76.) Incidence angle (degrees)

(order =119) Reference order

(wavelength = INDEF) Blaze wavelength (Angstroms)
(dispersion = INDEF) Blaze dispersion(Angstroms/(mm|pixel))
(cf = INDEF) Focal length (mm|pixel)

(cgmm = 1800.) Grooves per mm

(cblaze = 17.) Blaze angle (degrees)

(ctheta = 16.) Incidence angle (degrees)

(corder = 1) Order (0 = prism)

(cwavelength = 4000.) Blaze wavelength (Angstroms)
(cdispersion = 55.) Blaze dispersion (Angstroms/(mm|pixel))
\n\nSPECTRA PARAMETERS

(rv=0)) Radial velocity (km/s) or redshift

(z=no) Is velocity a redshift?

(continuum = 100.) Continuum at reference wavelength
(temperature = 5700.) Blackbody temperture (Kelvin)\n
(lines = "tharazul.txt") List of files containing lines

(nrandom = 0) Number of random spectral lines
(peak = 0.5) Peak of lines (relative to continuum)
(sigma =0.1) Sigma of lines (Angstroms)

(seed =1) Random number seed

(mode ="glI")
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Imagem Flat Field — Canal Vermelho

images = "flatv.imh"  List of echelle spectra to be created

clobber = no Modify existing image?

(ncols = 2048) Number of columns (across dispersion)
(nlines = 4096) Number of lines (along dispersion)
(norders = 40) Number of orders

(title = "Artificial Echelle Spectrum”) Title of spectrum
(header = "artdata$stdheader.dat") Image or header keyword file

(list = yes) List grating parameters?

(make = yes) Make spectra?

(comments = yes) Add comments to image?

(xc = 802.) Blaze peak column (pixel)

(yc = 2050.) Blaze peak line (pixel)

(pixsize = 0.015) Pixel size (mm)

(profile = "gaussian”)  Type of order profile

(width =5.) Width of orders (pixels)

(scattered = 10.) Scattered light peak flux

(f=164.8) Focal length (mm|pixel)

(gmm = 41.49) Grooves per mm

(blaze = 76.) Blaze angle (degrees)

(theta = 76.) Incidence angle (degrees)

(order = 70) Reference order

(wavelength = INDEF) Blaze wavelength (Angstroms)
(dispersion = INDEF) Blaze dispersion (Angstroms/(mm|pixel))
(cf = INDEF) Focal length (mm|pixel)

(cgmm = 600.) Grooves per mm

(cblaze = 10.4) Blaze angle (degrees)

(ctheta = INDEF) Incidence angle (degrees)

(corder = 1) Order (0 = prism)

(cwavelength = 6000.) Blaze wavelength (Angstroms)
(cdispersion = 145.) Blaze dispersion (Angstroms/(mm|pixel))
(rv=0)) Radial velocity (km/s) or redshift

(z=no) Is velocity a redshift?

(continuum = 5000.) Continuum at reference wavelength
(temperature = 5700.) Blackbody temperture (Kelvin)\n
(lines="") List of files containing lines

(nrandom = 0) Number of random spectral lines
(peak = 0.) Peak of lines (relative to continuum)
(sigma=0.) Sigma of lines (Angstroms)

(seed =1) Random number seed

(mode ="gl")
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Imagem Arco Tério Argdnio — Canal Vermelho

images = "tharverm2D.imh"  List of echelle spectra to be created

clobber = no Modify existing image?

(ncols = 2048) Number of columns (across dispersion)
(nlines = 4096) Number of lines (along dispersion)
(norders = 40) Number of orders

(title = "Artificial Echelle Spectrum™) Title of spectrum
(header = "artdata$stdheader.dat") Image or header keyword file

(list = yes) List grating parameters?

(make = yes) Make spectra?

(comments = yes) Add comments to image?

(xc = 802.) Blaze peak column (pixel)

(yc = 2050.) Blaze peak line (pixel)

(pixsize = 0.015) Pixel size (mm)

(profile = "gaussian”)  Type of order profile

(width =5.) Width of orders (pixels)

(scattered = 10.) Scattered light peak flux

(f=164.8) Focal length (mm|pixel)

(gmm = 41.49) Grooves per mm

(blaze = 76.) Blaze angle (degrees)

(theta = 76.) Incidence angle (degrees)

(order = 70) Reference order

(wavelength = INDEF) Blaze wavelength (Angstroms)
(dispersion = INDEF) Blaze dispersion (Angstroms/(mm|pixel))
(cf = INDEF) Focal length (mm|pixel)

(cgmm = 600.) Grooves per mm

(cblaze = 10.4) Blaze angle (degrees)

(ctheta = INDEF) Incidence angle (degrees)

(corder =1) Order (0 = prism)

(cwavelength = 6000.) Blaze wavelength (Angstroms)
(cdispersion = 145.) Blaze dispersion (Angstroms/(mm|pixel))
(rv=0.)) Radial velocity (km/s) or redshift

(z=no) Is velocity a redshift?

(continuum = 100.) Continuum at reference wavelength
(temperature = 5700.) Blackbody temperture (Kelvin)
(lines = "tharverm2d.txt ") List of files containing lines
(nrandom = 0) Number of random spectral lines
(peak = 0.5) Peak of lines (relative to continuum)
(sigma =0.1) Sigma of lines (Angstroms)

(seed =1) Random number seed

(mode ="glI")
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Apéndice B

Resultados das Rotinas Ecidentify

A rotina Ecidentify gera um arquivo no banco de dados como resultado, desta

forma é apresentado os dados da imagem utilizada, o nimero total de linhas identificas

uma lista com o nimero da ordem de difracdo, nimero da abertura, a localizacdo das

linhas caracteristicas em termos de pixel, o valor em angstrom identificado pelo arquivo

de linhas manualmente, e o valor em angstrom calculado pela rotina.

Canal Azul

# Sun 12:38:14 18-Jul-2010

begin ecidentify tharazul2d.ec
id tharazul2d.ec
task ecidentify
image tharazul2d.ec
units angstroms
features 635

155
155
154
154
154
154
154
153
153
153
153
152
152
152
152
151
151
151
151
150

UM OITUORDMBEDRWWWWNNDNNDNREPRE

19 137
19 137
19 137

1525.39 3032.97191
1721.20 3038.10586
925.66 3033.09371
969.46 3034.68748
1073.86 3038.3895
1198.42 3042.6292
1318.42 3046.51694
433.61 3033.06106
661.23 3042.68311
758.48 3046.56773
813.50 3048.70396
203.92 3042.7179
288.13 3046.53065
1526.16 3092.89456
1803.88 3100.29872
915.66 3093.00814
1123.25 3100.51434
1343.69 3107.86661
1922.06 3124.0843
416.19 3092.9773

3033. 4011
3038. 4011
3033. 4011
3035. 4011
3038. 4011
3043. 4011
3046. 4011
3033. 4011
3043. 4011
3046. 4011
3049. 4011
3043. 4011
3046. 4011
3093. 4011
3100. 4011
3093. 4011
3100. 4011
3108. 4011
3124. 401 1
3093. 401

1114.85 3417.13817 3417.4978 40 1 1

1212.93 3420.82771
1596.29 3433.96435 3433.9988 4.0 1 1

342121 4011

20 136 34.46 3391.97883 3392.0349 401 1
20 136 136.37 3397.27096 3396.7278 4.0 1 1
20 136 353.96 3408.41658 3408.7499 4.0 1 1
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20
20
20
20
20
20
21
21
21
21
21
21
21
22

49
49
49
49
49
49
49
49
49
49
49
49
50
50
50
50
50
50
50
50
50
50
50
50

71
71
71
71
71
71
71
71
71
72
72
72
72
72

136
136
136
136
136
136
135
135
135
135
135
135
135
134

107
107
107
107
107
107
107
107
107
107
107
107
106
106
106
106
106
106
106
106
106
106
106
106

85
85
85
85
85
85
85
85
85
84
84
84
84
84

533.51 3417.21803 3417.4978 4.0 1 1
612.53 3420.94094 3421.21 4011

949.03 3435.66916 3434.7271 4.0
981.46 3436.99313 3436.7272 4.0

1227.97 3446.54487
1534.06 3457.21971
108.85 3420.9955
940.15 3460.75878
1209.88 3471.40493
1345.34 3476.35746
1352.81 3476.62327
1403.20 3478.39658
1807.73 3491.26505

3446.5474 4.0
3457.0691 4.0
3421.21 40 1
3461. 4.0
3471.2186
3476.7474
3476.7474
3478.2324
3491.536 4

0

1
1
1

AN
©Scoobo*r

1
1
1
1
1

1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1

709.09 3476.49532 3476.7474 4.0

559.43 4345.12556 4345.168 4.0 1

1
660.96 4351.12556 4351.2719 40 1 1
1

698.01 4353.2672
791.17 4358.53622
1121.41 4375.79185
1165.93 4377.94526
1198.64 4379.50271
1243.25 4381.59446
1390.04 4388.24049
1495.44 4392.82011
1613.78 4397.78078
1650.25 4399.26244
427.80 4377.98177
558.88 4386.08573
588.02 4387.84398
640.09 4390.94649
692.94 4394.04355

810.66 4400.749 4400.9863 4.0

846.88 4402.75677

4353.4487 4.0 1
4358.32 4011
4375.9542 40 1
4378.1768 4.0 1
4379.6668 4.0 1
4381.4018 4.0 1
4388.1014 4.0 1

4392974 40 1

4397.9149 40 1
4399.406 4.0 1

4378.1768 4.0 1

4385.7535 4.0 1

4388.1014 4.0 1

4391.1105 4.0 1

4393.759 4.0

1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1

11
11
4402.9271 4.0

1065.77 4414.30664 4413.6324 4.0
1147.71 4418.36985 4418.4157 4.0
1175.12 4419.6985 4419.7692 4.0
1264.02 4423.90876 4423.7202 4.0
1309.74 4426.0191 4426.0011 4.0

PP R

1
1
1

1
1

1

78.97 5431.07766 5431.112 40 1 1

682.56 5478.84974
875.70 5492.52353
980.77 5499.57987
1143.74 5509.92538
1224.49 5514.77261
1294.22 5518.81429
1408.45 5525.1699
1870.68 5547.71928

5479.0751 4.0
5492.6435 4.0
5499.2554 4.0
5509.9938 4.0
5514.8731 4.0
5518.9893 4.0
5524957 4011
5548.1758 4.0

N =

1

1

1
1
1
1

1

304.40 5514.63603 5514.8731 4.0
614.64 5539.00482 5539.2618 4.0
735.79 5547.96875 5548.1758 4.0
784.66 5551.4937 5551.3719 4.0

1
1
1
1
1
861.39 5556.91544 5557.0454 4.0 1

1
1
1
1
1
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72 84 1090.90 5572.21666 5572.0951 4.0 1 1
72 84 1153.68 5576.14292 5576.2045 4.0 1 1
72 84 1205.14 5579.27622 5579.3583 4.0 1 1
72 84 1341.35 5587.2146 5587.0263 4.0 1 1
72 84 1389.91 5589.92887 5590.1127 4.0 1 1
72 84 1457.71 5593.62732 5593.6129 40 1 1
72 84 1609.87 5601.5788 5601.6032 4.0 1 1
72 84 1632.38 5602.71486 5602.863 4.0 1 1
72 84 1779.14 5609.7905 5609.5735 4.0 1 1
offset 156
slope -1
niterate 3
lowreject 3.
highreject 3.
coefficients 32
2.
8.
3.
1.
1.
2048.
84.
155.
467318.3975609917
5568.39466373508
-725.0216468058101
-33.13587018167214
-12.94195075039248
-34.63871669191084
-14.06449700048527
-7.827662615876472
-18.01714638151741
11.70060557544368
41.47354983917964
38.11318828766244
52.38089441283351
37.47221362633555
40.04810394737869
18.98333523614523
-5.862332624545471
1.350387655167613
21.01308002290527
17.97903091135052
52.69136417879215
41.49157640025115
27.23588262291922
9.179236181595122
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Canal Vermelho

# Sat 18:51:03 22-Aug-2009
begin ecidentify tharverm2d.ec

id tharverm2d.ec

task ecidentify

image tharverm2d.ec

units angstroms

features 555
90 2304.09 5211.08447 5211.2305 4.0
90 2456.28 5218.92873 5219.1099 4.0
90 2645.93 5227.99911 5228.2246 4.0
90 2925.35 5239.94463 5240.1968 4.0
90 3336.40 5254.4765 5254.4648 4.0
90 3527.20 5260.00521 5260.1041 4.0
89 1497.38 5219.12648 5219.1099 4.0
89 1627.54 5228.22567 5228.2246 4.0
89 1806.84 5240.16632 5240.1968 4.0
89 1924.04 5247.59536 5247.6547 4.0
89 2040.38 5254.67363 5254.4648 4.0
89 2101.13 5258.25208 5258.3602 4.0
89 2131.11 5259.9882 5260.1041
89 2155.91 5261.40945 5261.472 A4.
89 2228.55 5265.49455 5265.5514 4.0
89 2434.86 5276.46499 5276.4089 4.0
89 2528.53 5281.13749 5281.0687 4.0
89 2961.73 5300.24927 5300.5234 4.0
89 2996.13 5301.59195 5301.4043 4.0
89 3237.54 5310.29327 5310.2665 4.0
88 664.06 5211.27835 5211.2305 4.0
88 753.65 5219.1429 5219.1099 4.0
88 859.67 5228.26086 5228.2246 4.0
88 1252.37 5260.14163 5260.1041 4.0
88 1818.68 5300.48135 5300.5234 4.0
88 2004.09 5312.17533 5312.0018 4.0
88 2107.37 5318.36048 5318.4268 4.0
88 2573.46 5343.33018 5343.5812 4.0
88 2579.75 5343.63419 5343.5812 4.0
88 3405.79 5375.99979 5376.1304 4.0
88 3879.47 5387.82179 5388.0507 4.0
87 542.65 5260.14536 5260.1041 4.
87 1000.72 5300.29418 5300.5234 4.0
87 1559.44 5343.59229 5343.5812 4.0
87 1835.82 5362.52673 5362.5751 4.0
87 2227.24 5386.43867 5386.6107 4.0
87 2344.78 5392.94975 5392.5726 4.0
87 2361.74 5393.86388 5393.5995 4.0
87 2453.48 5398.6958 5398.7015 4.0
87 2470.38 5399.56551 5399.6218 4.0
87 2544.38 5403.29802 5403.1993 4.0
87 2628.27 5407.38127 5406.7553 4.0
87 2806.11 5415.5181 5415.5226 4.0
87 2854.84 5417.62461 5417.4858 4.0 1 1 118
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oo ab~bhbdbDdD

19
19
19
20
20
20
20
20
20
20
20
20
20
20
20
20
20
20
20
20
21
21
21
21
21

37
38
38
38
38
38
38
38
38
38
39
39
39

87
87
87
87
87
87
86
86
86
86
86
86

72
72
72
71
71
71
71
71
71
71
71
71
71
71
71
71
71
71
71
71
70
70
70
70
70

54
53
53
53
53
53
53
53
53
53
52
52
52

3002.70 5423.69373
3075.74 5426.51256
3200.19 5431.04298
3250.47 5432.77605
3324.02 5435.21006

5424.0079 4.0
5426.4075 4.0
5431.112 4.0
5432.765 4.0
5435.1229 4.0

4018.02 5452.2375 5452.2187 4.0
324.32 5300.58698 5300.5234 4.0
788.57 5343.6013 5343.5812 4.0
1258.83 5382.98855 5382.9276 4.0
1821.93 5423.95506 5424.0079 4.0
1930.20 5431.02397 5431.112 4.0
1962.82 5433.1017 5433.2919 4.0

'_\
HI—\HHHHHHI—‘I—‘HH
PR Lo PRPRPr LR L

2684.17 6537.00615 6537.1775 4.0 1 1
2703.20 6538.07301 6538.112 40 11
3559.65 6576.20457 6576.1221 40 1 1
86.27 6391.15617 6390.1289 4.0
267.31 6413.1568 6413.6145 4.0
350.74 6423.06527 6422.8969 4.0
888.56 6483.10508 6483.0825 4.0

1923.08 6577.80902
2240.32 6601.08244
2298.69 6605.06761
2490.56 6617.52092
2498.97 6618.04365
2522.90 6619.52219

6577.6552 4.0
6600.7311 4.0
6604.8534 4.0
6617.5154 4.0
6618.1668 4.0
6618.1668 4.0

2760.05 6633.342 6633.4579 4011

2878.45 6639.67895
2958.98 6643.77538
2975.72 6644.60535
3014.40 6646.4946
3209.66 6655.42281
3480.53 6666.12676

6639.7403 4.0
6643.6976 4.0
6644.6635 4.0
6646.5407 4.0
6655.4892 4.0
6666.3588 4.0

147.14 6490.02632 6488.8832 4.0
281.82 6506.5269 6506.9868 4.0
285.44 6506.96535 6506.9868 4.0
1178.11 6605.5013 6604.8534 4.0

1524.98 6638.24181

3665.30 8775.70008
150.78 8573.17847
355.67 8605.85401
1448.32 8758.20395
1802.36 8799.00636
2102.69 8830.10614
2216.63 8841.04953
2530.17 8868.7383
2793.25 8889.27161
2927.73 8898.84801
274.59 8758.41345
533.08 8799.21035
814.17 8841.24278

[uny
HH"‘HHHHHI—\HI—\
PP O P L

6638.2207 4.0

87755733 4011
8573.1205 40 1 1
8605.7762 40 1 1
8758.2434 401 1
8799.0875 4.0 1 1
8829.6938 401 1
8841.1822 401 1
8868.8334 4.0 1 1
8889.1939 401 1
8899.2971 401 1
8758.2434 401 1
8799.0875 40 1 1
8841.1822 40 1 1
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39 52 1008.59 8868.84445 8868.8334 4.0 1 1
39 52 1157.80 8889.1853 8889.1939 4.0 1 1
39 52 1796.46 8967.56829 8967.6403 4.0 1 1
39 52 2284.19 9017.49117 9016.5903 4.0 1 0
39 52 2441.82 9031.74668 9031.8194 4.0 1 1
39 52 2897.97 9067.9425 9068.023 4.0 1
40 51 32.62 8889.51322 8889.1939 4.0 1
40 51 507.87 8967.8311 8967.6403 4.0 1
40 51 932.30 9031.84844 9031.8194 4.0 1
offset 91
slope -1
niterate 3
lowreject 3.
highreject 3.
coefficients 26
2.
6.
3.
1.
1.
4096.
50.99999999999999
90.
466387.6308950165
10790.5229001289
-2607.446429347827
-21.66944429997307
34.94920982260265
-4.835517664613279
-27.66021981341221
-73.03453909122064
-65.98855062452432
-51.41032529219088
-18.66762640301385
-14.58377269479343
24.27900642846885
26.70891631956115
54.49224331984774
6.233088117863781
26.93022892054721
10.11491293272126

1

1

1
1
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Apéndice C

Resultados das Rotinas Dispcor

A rotina Dispcor gera um arquivo logfile contendo os intervalos de comprimento de
onda aplicados nas imagens, os quais foram obtidos inicialmente pela rotina ecidentify. E

apresentado o inicio e o final do intervalo de comprimento de onda em cada ordem (w1,

w2) e a equivaléncia entre a unidade em pixel e a distancia em angstrom (dw).

ECREIDENTIFY: NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT iraf@localhost.localdomain Sun
12:52:22 18-Jul-2010

Reference image = tharazul2d.ec, Refit = yes

Image Found
objetoatharazul2d.ec 519/635 505/519

Fit Pix Shift User Shift Z Shift ~RMS
-0.2 -1.08 -2.3E-6 0.299

Dispersion correct objetoa

objetoa.ec.imh:

objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:

REFSPECL1 = 'objetoatharazul2d.ec 1.'

ap =1, wl =2974.526, w2 = 3046.592, dw = 0.035206, nw = 2048
ap = 2, wl =2993.827, w2 = 3066.353, dw = 0.03543, nw = 2048
ap = 3, wl =3013.381, w2 = 3086.373, dw = 0.035658, nw = 2048
ap =4, wl =3033.193, w2 = 3106.656, dw = 0.035888, nw = 2048
ap =5, wl =3053.267, w2 = 3127.209, dw = 0.036122, nw = 2048
ap =6, wl = 3073.609, w2 = 3148.037, dw = 0.03636, nw = 2048
ap =7, w1l =3094.225, w2 = 3169.146, dw = 0.0366, nw = 2048
ap=8,wl= 3115.12, w2 = 3190.54, dw = 0.036844, nw = 2048
ap=9,wl= 3136.3, w2 = 3212.226, dw = 0.037091, nw = 2048
ap =10, wl = 3157.77, w2 = 3234.21, dw = 0.037343, nw = 2048
ap =11, wl =3179.536, w2 = 3256.498, dw = 0.037597, nw = 2048
ap = 12, wl = 3201.605, w2 = 3279.096, dw = 0.037856, nw = 2048
ap =13, wl = 3223.984, w2 = 3302.011, dw = 0.038118, nw = 2048
ap =14, wl = 3246.678, w2 = 3325.249, dw = 0.038384, nw = 2048
ap = 15, wl = 3269.694, w2 = 3348.818, dw = 0.038654, nw = 2048
ap = 16, wl = 3293.04, w2 = 3372.724, dw = 0.038928, nw = 2048
ap=17,wl =23316.721, w2 = 3396.976, dw = 0.039206, nw = 2048
ap = 18, wl = 3340.747, w2 = 3421.579, dw = 0.039488, nw = 2048
ap =19, wl = 3365.124, w2 = 3446.542, dw = 0.039775, nw = 2048
ap = 20, wl = 3389.859, w2 = 3471.874, dw = 0.040066, nw = 2048
ap =21, wl = 3414.962, w2 = 3497.581, dw = 0.040361, nw = 2048
ap = 22, wl = 3440.439, w2 = 3523.673, dw = 0.040661, nw = 2048
ap =23, wl = 3466.301, w2 = 3550.158, dw = 0.040966, nw = 2048
ap = 24, wl = 3492.554, w2 = 3577.045, dw = 0.041276, nw = 2048
ap = 25, wl = 3519.209, w2 = 3604.344, dw = 0.04159, nw = 2048
ap = 26, wl = 3546.274, w2 = 3632.063, dw = 0.04191, nw = 2048
ap =27, w1l =3573.759, w2 = 3660.213, dw = 0.042234, nw = 2048
ap = 28, wl = 3601.674, w2 = 3688.803, dw = 0.042564, nw = 2048
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objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:
objetoa.ec.imh:

ap =29, wl = 3630.03, w2 = 3717.845, dw = 0.042899, nw = 2048
ap = 30, wl = 3658.835, w2 = 3747.348, dw = 0.04324, nw = 2048
ap = 31, wl = 3688.103, w2 = 3777.325, dw = 0.043587, nw = 2048
ap =32, wl =3717.843, w2 = 3807.786, dw = 0.043939, nw = 2048
ap = 33, wl = 3748.066, w2 = 3838.743, dw = 0.044297, nw = 2048
ap = 34, wl =3778.786, w2 = 3870.208, dw = 0.044662, nw = 2048
ap = 35, wl = 3810.014, w2 = 3902.195, dw = 0.045032, nw = 2048
ap = 36, wl = 3841.763, w2 = 3934.715, dw = 0.045409, nw = 2048
ap = 37, wl = 3874.046, w2 = 3967.783, dw = 0.045792, nw = 2048
ap = 38, wl = 3906.877, w2 = 4001.413, dw = 0.046183, nw = 2048
ap = 39, wl = 3940.269, w2 = 4035.618, dw = 0.04658, nw = 2048
ap =40, wl = 3974.238, w2 = 4070.414, dw = 0.046984, nw = 2048
ap =41, wl =4008.798, w2 = 4105.815, dw = 0.047395, nw = 2048
ap =42, wl =4043.965, w2 = 4141.839, dw = 0.047814, nw = 2048
ap =43, wl =4079.754, w2 = 4178.502, dw = 0.04824, nw = 2048
ap=44,wl =4116.184, w2 = 4215.82, dw = 0.048675, nw = 2048
ap =45, wl = 4153.27, w2 = 4253.812, dw = 0.049117, nw = 2048
ap =46, wl =4191.031, w2 = 4292.495, dw = 0.049567, nw = 2048
ap =47, wl = 4229.486, w2 = 4331.889, dw = 0.050026, nw = 2048
ap =48, wl = 4268.653, w2 = 4372.014, dw = 0.050494, nw = 2048
ap =49, wl = 4308.553, w2 = 4412.89, dw = 0.050971, nw = 2048
ap =50, wl = 4349.206, w2 = 4454.538, dw = 0.051457, nw = 2048
ap =51, wl =4390.634, w2 = 4496.979, dw = 0.051952, nw = 2048
ap = 52, wl = 4432.859, w2 = 4540.239, dw = 0.052457, nw = 2048
ap =53, wl =4475.905, w2 = 4584.34, dw = 0.052972, nw = 2048
ap = 54, wl = 4519.796, w2 = 4629.306, dw = 0.053498, nw = 2048
ap = 55, wl = 4564.556, w2 = 4675.164, dw = 0.054034, nw = 2048
ap =56, wl =4610.212, w2 = 4721.94, dw = 0.054581, nw = 2048
ap =57, wl =4656.791, w2 = 4769.662, dw = 0.05514, nw = 2048
ap =58, wl =4704.321, w2 = 4818.359, dw = 0.05571, nw = 2048
ap =59, wl =4752.832, w2 = 4868.062, dw = 0.056292, nw = 2048
ap = 60, wl = 4802.354, w2 = 4918.801, dw = 0.056887, nw = 2048
ap = 61, wl =4852.919, w2 = 4970.609, dw = 0.057494, nw = 2048
ap = 62, wl =4904.561, w2 = 5023.521, dw = 0.058115, nw = 2048
ap = 63, wl =4957.313, w2 = 5077.572, dw = 0.058749, nw = 2048
ap = 64, wl =5011.214, w2 = 5132.799, dw = 0.059397, nw = 2048
ap = 65, wl = 5066.299, w2 = 5189.241, dw = 0.06006, nw = 2048
ap =66, wl = 5122.61, w2 = 5246.939, dw = 0.060737, nw = 2048
ap =67, wl =5180.186, w2 = 5305.935, dw = 0.061431, nw = 2048
ap = 68, wl = 5239.072, w2 = 5366.272, dw = 0.06214, nw = 2048
ap = 69, wl =5299.312, w2 = 5427.998, dw = 0.062865, nw = 2048
ap = 70, wl = 5360.954, w2 = 5491.16, dw = 0.063608, nw = 2048
ap =71, wl =5424.046, w2 = 5555.81, dw = 0.064369, nw = 2048
ap =72, w1l =5488.642, w2 = 5622., dw = 0.065148, nw = 2048
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ECREIDENTIFY: NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT iraf@localhost.localdomain Sun
12:23:00 18-Jul-2010

Reference image = tharverm2d.ec, Refit = yes

Image Found
objetovtharverm2d.ec 463/593 434/463

Fit Pix Shift User Shift Z Shift ~RMS
-0.509 -2.31 -49E-6 0.218

Dispersion correct objetov

objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:
objetov.ec.imh:

REFSPECL1 = 'objetovtharverm2d.ec 1.'

ap =1, wl =5032.944, w2 = 5272.353, dw = 0.058464, nw = 4096
ap =2, wl = 5089.46, w2 = 5331.524, dw = 0.059112, nw = 4096
ap =3, wl =5147.263, w2 = 5392.049, dw = 0.059777, nw = 4096
ap =4, wl =5206.398, w2 = 5453.974, dw = 0.060458, nw = 4096
ap =5, wl =5266.912, w2 = 5517.346, dw = 0.061156, nw = 4096
ap = 6, wl =5328.852, w2 = 5582.218, dw = 0.061872, nw = 4096
ap =7,wl1 =5392.271, w2 = 5648.644, dw = 0.062606, nw = 4096
ap = 8, wl =5457.221, w2 = 5716.678, dw = 0.063359, nw = 4096
ap =9, wl =5523.758, w2 = 5786.38, dw = 0.064132, nw = 4096
ap =10, wl =5591.942, w2 = 5857.812, dw = 0.064926, nw = 4096
ap =11, wl =5661.834, w2 = 5931.039, dw = 0.06574, nw = 4096
ap = 12, wl = 5733.499, w2 = 6006.129, dw = 0.066576, nw = 4096
ap = 13, wl = 5807.004, w2 = 6083.153, dw = 0.067436, nw = 4096
ap = 14, wl = 5882.422, w2 = 6162.187, dw = 0.068319, nw = 4096
ap = 15, wl = 5959.829, w2 = 6243.31, dw = 0.069226, nw = 4096
ap = 16, wl = 6039.304, w2 = 6326.606, dw = 0.070159, nw = 4096
ap=17,wl = 6120.93, w2 = 6412.163, dw = 0.071119, nw = 4096
ap = 18, wl = 6204.796, w2 = 6500.073, dw = 0.072107, nw = 4096
ap =19, wl = 6290.996, w2 = 6590.435, dw = 0.073123, nw = 4096
ap = 20, wl = 6379.627, w2 = 6683.353, dw = 0.07417, nw = 4096
ap =21, wl =6470.795, w2 = 6778.935, dw = 0.075248, nw = 4096
ap = 22, wl = 6564.609, w2 = 6877.298, dw = 0.076359, nw = 4096
ap =23, wl =6661.187, w2 = 6978.565, dw = 0.077504, nw = 4096
ap =24, wl = 6760.652, w2 = 7082.865, dw = 0.078685, nw = 4096
ap = 25, wl = 6863.135, w2 = 7190.336, dw = 0.079903, nw = 4096
ap = 26, wl = 6968.775, w2 = 7301.126, dw = 0.08116, nw = 4096
ap =27,wl=7077.721, w2 = 7415.388, dw = 0.082458, nw = 4096
ap =28, wl =7190.129, w2 = 7533.29, dw = 0.0838, nw = 4096
ap =29, wl = 7306.168, w2 = 7655.005, dw = 0.085186, nw = 4096
ap =30, wl = 7426.017, w2 = 7780.724, dw = 0.08662, nw = 4096
ap = 31, wl = 7549.865, w2 = 7910.644, dw = 0.088102, nw = 4096
ap =32, wl =7677.915, w2 = 8044.98, dw = 0.089637, nw = 4096
ap = 33, wl = 7810.386, w2 = 8183.962, dw = 0.091227, nw = 4096
ap =34,wl = 7947.51, w2 = 8327.832, dw = 0.092875, nw = 4096
ap = 35, wl = 8089.535, w2 = 8476.853, dw = 0.094583, nw = 4096
ap =36, wl = 8236.73, w2 = 8631.306, dw = 0.096355, nw = 4096
ap = 37, wl =8389.383, w2 = 8791.492, dw = 0.098195, nw = 4096
ap = 38, wl = 8547.801, w2 = 8957.737, dw = 0.100107, nw = 4096
ap =39, wl =8712.316, w2 = 9130.39, dw = 0.102094, nw = 4096
ap = 40, wl = 8883.289, w2 = 9309.826, dw = 0.10416, nw = 4096
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