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";Que hay en una estrella?

Nosotros mismos.

Todos los elementos de nuestro cuerpo y del planeta
estuvieron en las entranas de una estrella.

Somos polvo de estrellas."

Ernesto Cardenal, "Céantico Cosmico"

Viver é lutar.

A vida é combate,

Que aos fracos abate,
Que os fortes, os bravos
S6 pode exaltar

(Gongalves Dias)
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Resumo

Através do estudo do fluxo cromosférico absoluto da linha de Ha, investigamos a
relacao idade—atividade para 250 estrelas de tipo solar, com espectros de boa resolucao
espectral e razao sinal-ruido. Adicionalmente, utilizamos esta transi¢ao para determinar
uma escala homogénea de temperaturas efetivas, que foi utilizada para uniformizar a
escala final de temperaturas efetivas utilizadas neste trabalho. Derivamos massas, idades,
raios e gravidades evolutivas para todas as estrelas da amostra por meio de trajetorias
modernas de curvas isdcronas e is6baras disponiveis na literatura.

Apresentamos uma nova calibracao de fluxo cromosférico absoluto de Hea, baseada
em modelos tedricos de atmosferas. Estudamos a aplicabilidade de Ha como indicador
de idades considerando o maior nimero possivel de parametros estelares evolutivos e es-
truturais, para identificar possiveis outros efeitos além do fluxo cromosférico que possam
estar associados a relagao idade—atividade. Encontramos que as estrelas anas seguem uma
relacao idade—atividade mais ou menos clara até cerca de 2 bilhoes de anos de idade. A
partir desta idade, o comportamento parece ser mais complexo, dependendo de outras
quantidades como massa, metalicidade e raio. As varidveis envolvidas sugerem forte-
mente que a relacao se comporta segundo um modelo de dinamo associado ao niimero de
Rossby, conforme ja bem estabelecido na literatura para as linhas H e K do Ca II. Por
outro lado, as estrelas subgigantes se subdividem em dois grupos, um que segue a relacao
com a idade, semelhante as anas, e outro que nao apresenta o mesmo comportamento,
resultado este que indica que, nestas estrelas, o mecanismo de emissao cromosférica nao é
magnetohidrodinamico e nao parece apresentar correlagao com a idade. Nossos resultados
reforcam o modelo de dinamo como uma explicacao natural da relacao idade—atividade
através do transporte de helicidade da zona convectiva estelar para os campos magnéticos

superficiais.

Palavras-chave: estrelas: tipo solar — estrelas: atividade cromosférica — estrelas:

idades — estrelas: cromosfera — Galaxia: vizinhanga solar — linhas: formagao.



Abstract

Through the study of the absolute chromospheric flux of the Ha line, we investigated
the age-activity relationship for 250 solar type stars. We used spectra with modera-
tely high resolution and signal-to—noise ratio. In addition, we used this line to derive a
homogeneous effective temperature scale, which was applied to standardize the effective
temperature scale adopted in this work. Masses, ages, radii and evolutionary surface gra-
vities were obtained for all the sample stars, through modern theoretical HR diagrams
from the literature. We presented a new Ha absolute chromospheric flux calibration,
based on stellar atmospheric models. We studied the applicability of Ha as an age indica-
tor, considering all the available evolutionary and structural stellar parameters to evaluate
which effects are related to the age activity relationship, besides the chromospheric flux.
We found that the dwarf stars maintain a clear age-activity relationship up to about 2
billion years of age. After this age, the behaviour seems to be more complex and depends
on other quantities, such as mass, metalicity and radius. The involved variables strongly
suggest that the relationship behaves as a dynamo model associated to the Rossby num-
ber, as was well established in the literature for the H and K Ca II lines. On the other
hand, the subgiant stars can be subdivided in two groups: the first one follows the age
relationship, similar to the dwarfs; and the second one does not show the same behavior.
This result indicates that the chromospheric emission mechanism in these stars is not
magnetohydrodynamic and does not seem to present an age correlation. Our results gives
a support to the dynamo model as a natural explanation for the age activity relationship,

through the helicity transport from the convective stellar zone to the superficial magnetic

fields.

Keywords: stars: solar type — stars: chromospheric activity — stars: ages — stars:

chromosphere — Galaxy: solar neighborhood — lines: formation.
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Capitulo 1

Introducao

Os primeiros indicios historicos das observagoes de manchas solares foram realizados
por astronomos chineses em 28 a.C., mas observagoes telescopicas de manchas solares
iniciaram-se apenas em meados de 1611 por Galileu, Scheiner, Fabricius e outros autores,
e perduram até os dias atuais integrando mais de 400 anos de registro, mostrando variacoes
no numero e intensidade das manchas solares com um periodo caracteristico de cerca de
11 anos (Wolf 1856). A presenga destas manchas também esta associada a uma extensa
gama de fendmenos complexos como flares, variagoes de intensidade de ventos solares e
raios cosmicos, etc.

A natureza das manchas solares é atribuida a atividade magnética (Hale 1908), e, por
esta razao, o estudo da variacao da atividade magnética no Sol estimulou explicacoes ted-
ricas baseadas na teoria magnetohidrodinamica, nas quais os movimentos solares internos
de rotacao e convecgao geram um efeito dinamo e mantém assim os campos magnéticos
responsaveis pelo ciclo de manchas (Parker 1955, Rosner & Weiss 1992). Outras teorias
também foram propostas, porém todas elas tiveram sucesso explicativo limitado, até o
momento, basicamente pela falta de conhecimento das condicoes fisicas no interior solar
e pela complexidade dos célculos.

Eberhard & Schwarzchild (1913) foram pioneiros em realizar uma andlise sobre os
efeitos da atividade magnética em estrelas frias. Estes autores descobriram estruturas
em emissao nos centros das linhas H e K do Ca II, que tornam estas linhas indicadores
classicos de atividade cromosférica.

Em algumas linhas intensas da fotosfera de estrelas frias, o fluxo residual no centro
é suficientemente baixo, devido a alta opacidade presente em suas regides de formagao.
Logo acima da fotosfera, localiza-se a cromosfera, onde ocorre uma inversao de tempe-
ratura, provocada por fendmenos nao térmicos, de origem magnetohidrodinamica, que
geram um excesso de fluxo no centro da linha sobre a emissao meramente térmica. Por
essas caracteristicas, linhas assim descritas sao utilizadas como indicadores de atividade
cromosférica. Tal regiao se estende tipicamente até um limite, a partir do qual a energia

nao estd mais sendo dominantemente liberada pelo campo de radiacao e os mecanismos



de transporte sao magnéticos, caracterizando o inicio da coroa.

O plasma ionizado da estrela, que emana das regidoes magnetizadas sob a forma de
vento estelar, é forcado a seguir as linhas de campo magnético, carregando consigo mo-
mento angular para longe da estrela. Como resultado, temos a transmissao de um torque
a estrela que inevitavelmente gera uma frenagem em sua taxa de rotagao. Assim, a me-
dida que a estrela perde rotagao, seu dinamo torna-se mais ineficiente, injetando assim
menos energia magnética na cromosfera da estrela. Neste cenério, o grau de atividade
magnética tém correlagao direta com a idade estelar, uma vez que estrelas jovens possuem
alta rotacgao e esta decresce com a idade (Skumanich & Eddy 1981; Simon et al. 1985).

Entretanto a rotacao nao é o tinico parametro que pode afetar a atividade magnética
estelar. A massa ou o tipo espectral das estrelas podem ditar as propriedades da zona de
convecgao, conforme proposto originalmente por Noyes et al. (1984). A convecgao, aliada
a rotacao diferencial, introduz uma helicidade no géas, que aumenta a concentracao de
linhas de campo magnético produzindo uma gama de fenémenos magnéticos superficiais,
como flares, por exemplo. Desta forma, espera-se que as emissoes cromosféricas mostrem
uma dependéncia quantitativa com a zona de convec¢ao. Noyes et al. (1984) apresentam
uma relagao empirica entre o fluxo cromosférico absoluto nas linhas H e K do Ca Il e o
nimero de Rossby!, sugerindo que este parametro possa governar a atividade magnética
nas superficies estelares.

Muito do esforco da investigacao da atividade cromosférica se concentrou em obser-
vacoes das linhas H e K do Ca II, devido principalmente ao nitido contraste de emissao
cromosférica dessas linhas. A maior campanha de medidas e monitoramento de estrelas
nas regioes das linhas H e K do Ca II foi feita pelo programa do Observatorio de Monte
Wilson, desenvolvido por Olin Wilson e continuado desde entao por Vaughan, Preston &
Wilson (1978), Baliunas et al. (1995), Henry et al. (1996) entre outros. Estes levanta-
mentos evidenciaram uma série de informacoes fundamentais sobre a natureza dos ciclos
cromosféricos em estrelas de diferentes idades na vizinhanca solar.

Anélises quantitativas que explorem a relagao idade—atividade cromosférica sao ainda
relativamente escassas na literatura. Skumanich (1972) através da anélise espectroscopica
das linhas H e K do Ca II realizou o primeiro estudo neste sentido, porém explorando ape-
nas poucas estrelas de aglomerados e grupos cinemaéticos. Outros trabalhos, que também
utilizaram as linhas do Ca II, definiram relagoes para determinar a idade cromosférica de
estrelas de tipo solar a partir do indice de atividade dessas linhas (Soderblom 1985, Barry
et al. 1987 e Barry 1988). Tais estudos deixaram claro que a atividade cromosférica de
estrelas do tipo solar decresce com a idade. Mais recentemente, Pace & Pasquini (2004)
estudaram uma amostra de 35 anas pertencentes a associagdes e argumentam que uma

relagao idade—atividade so pode ser estabelecida para estrelas jovens (abaixo de 2 bilhoes

1O niimero de Roosby é definido como a razdo entre o periodo de rotacio da estrela e o convective
overturn time, onde este tltimo corresponde ao tempo de reviravolta de uma célula convectiva.



de anos) e ainda que é virtualmente impossivel fornecer idades cromosféricas acuradas
para além deste valor (Soderblom et al. 1991, Mamajek & Hillenbrand 2008).

Entretanto, as linhas H e K do Ca II sao indicadores muito sensiveis a modulagao
rotacional dentro do ciclo de atividades, e, por isso, tendem a mostrar grande espalha-
mento, uma vez que as estrelas podem apresentar-se em fases distintas dentro de seus
ciclos. Ademais, tais indicadores sao muito sensiveis a fendmenos transientes como flares
e explosoes magnéticas localizadas.

Desnecesséario ressaltar que idade é um parametro estelar fundamental, e é obtida com
uma precisao razoavel para uma amostra infima de estrelas. O Sol é a tnica estrela que
possui uma determinacio de idade relativamente precisa (~107 anos), oriunda de um mé-
todo fundamental, por meio de datacdo de meteoritos (Guenther 1989). Recentemente,
trabalhos com determinacao de idades astrossismolégicas, baseados em analises dos es-
pectros de freqiiéncia e das amplitudes de oscilacao das camadas externas das estrelas,
apresentaram incertezas da ordem de 10® anos. Como exemplo podemos citar Yildiz
(2007) e Eggenberger et al. (2004), que realizaram estudos desta natureza para o sistema
binario Alfa Centauri.

As incertezas apresentadas pelos métodos citados anteriormente sao consideravelmente
menores do que as incertezas obtidas através dos métodos convencionais de datacao es-
telar. Um dos métodos convencionais de determinacao de idades sao as is6cronas, que
consistem em localizar as estrelas em diagramas HR tedricos, com seus respectivos parame-
tros observacionais, ou seja, temperatura efetiva e luminosidade, para uma metalicidade
conhecida. Este método é muito sujeito a incertezas nos parametros atmosféricos, além
de perder sensibilidade para estrelas pouco evoluidas, pois os modelos teodricos de isocro-
nas se adensam consideravelmente em torno dos primeiros estagios evolutivos das estrelas
(sequéncia principal). Um outro método consiste na datagdo por indicadores cromosféri-
cos, que sao eficientes para estrelas bastante jovens. Do ponto de vista da aplicabilidade
dos dois métodos, podemos dizer que estes sao parcialmente complementares, uma vez
que para as estrelas jovens, onde o método isocronal nao é eficiente, o método de datagao
cromosférica fornece boas idades. Por outro lado, para as estrelas velhas que ainda se
encontram na sequéncia principal, ambos os métodos apresentam falhas associadas a suas
limitacoes proprias.

A possibilidade de construcao de uma determinacao confidvel de idades, através da
atividade cromosférica, para além das estrelas jovens é um objetivo importante por si so,
uma vez que elaborarfamos um método que poderia ser usado para a datacao de grandes
amostras de estrelas. Estes aspectos sao interessantes para vincular modelos de estrutura
e evolugao da Galaxia, além de estudos da relagao entre parametros cinematicos e idades
para as estrelas.

Com o advento dos detectores CCD, a linha de Ha recebeu alguma atencgao no con-

texto da atividade estelar, pois a sensibilidade destes detectores esta preferencialmente



deslocada para o vermelho, ao contrario das antigas placas fotogréficas, que possuiam a
sua eficiéncia maxima na parte azul do espectro. O fluxo cromosférico na regiao de Ha
nao é tao evidente quanto nas linhas H e K do Ca II. Entretanto, este é muito menos
sensivel a modulagoes nos ciclos de atividade. Além disso, as emissoes provenientes de Ha
nao sofrem tanta influéncia de fenomenos transientes altamente energéticos caracteristicos
das regioes de raios—X e UV do espectro, porque esta transicao esta localizada na regiao
visivel do espectro de frequéncias.

Apesar de todas as aparentes vantagens de Ha como indicador cromosférico, existem
poucos trabalhos que utilizam a linha de Ha e que estabelecam uma relacao quantitativa
entre a idade e a atividade. Entre eles podemos citar Herbig (1985), Pasquini & Pallavicini
(1991) e Lyra & Porto de Mello (2005), tendo, este ultimo, motivado a realizagao deste
trabalho.

Herbig (1985) determinou a contribuigao do fluxo cromosférico no centro de Ha para
uma amostra de aproximadamente 40 estrelas. Ele utilizou a banda fotométrica larga V'
de Johnson para quantificar o fluxo cromosférico absoluto de suas estrelas e obter uma
relagdo entre a idade e a atividade. Ja Pasquini & Pallavicini (1991), para uma amostra um
pouco maior de estrelas (87) e usando uma banda fotométrica mais estreita, encontraram
resultados muito consistentes com os de Herbig (1985). Lyra & Porto de Mello (2005),
utilizando uma amostra de 175 estrelas, definiram um indicador de idade a partir do
fluxo cromosférico de Ha utilizando a mesma banda de Pasquini & Pallavicini (1991).
Lyra & Porto de Mello (2005) também propuseram uma relagao fisica quantitativa entre
fluxo, idade, massa e metalicidade, em aparente confirmagao com os resultados pioneiros
de Noyes et al. (1984). Outro aspecto interessante desse trabalho é a clara distingao
encontrada na relagao fluxo-idade para anas e subgigantes, sugerindo que nestas tultimas
o dinamo estelar nao parece mostrar correlacao com a idade.

Uma das propostas do atual trabalho é explorar em detalhes os resultados obtidos por
Lyra & Porto de Mello (2005) para uma amostra maior de estrelas. Para tanto, iremos
melhorar a calibragao absoluta de fluxo, até agora baseada em fotometria de banda larga
ou banda intermediaria, levando em consideragao diretamente os parametros atmosféricos
das estrelas. Um dos principais objetivos serd explorar a possibilidade de uma relagao
atividade—idade que possa ser estendida para estrelas com idades comparaveis a do Sol (4.5
bilhdes de anos) ou mais. Também iremos sofisticar a separagao entre anas e subgigantes,
ja que Lyra & Porto de Mello (2005) segregaram estas classes adotando apenas um critério
observacional, sem realizar uma analise detalhada de seus estados evolutivos.

Além disso, poderemos avaliar a sugestao de que a relacao idade—atividade seja com-
plexa e multiparamétrica. Tentaremos investigar os limites da aplicacao desta relagao e
explorar se esta pode fornecer vinculos fisicos importantes sobre o funcionamento dos di-
namos em func¢ao dos parametros estelares fundamentais. Tais vinculos poderao auxiliar

uma conexao entre os conhecimentos disponiveis para o Sol, que é uma estrela obser-



vada com grande nivel de detalhe espacial e temporal, e as demais estrelas, onde menos
informacao esta disponivel.

Esta dissertacao esta dividida em oito capitulos e trés apéndices. No capitulo 2, des-
creveremos os processos fisicos importantes para a formagao de Ha e como conecta-los
com o célculo de temperaturas efetivas e avaliacao do fluxo cromosférico para estrelas de
tipo solar. No capitulo 3, sao apresentadas as observagoes e tratamento de dados das
estrelas por nos utilizadas. Discutiremos a determinacao de uma escala de temperatura
efetiva para a nossa amostra de estrelas e seu uso no contexto deste trabalho no capi-
tulo 4. No capitulo 5, descreveremos em detalhes as metodologias empregadas para a
determinacao dos pardmetros evolutivos de nossa amostra. A nova escala de calibragao
absoluta de fluxo, baseada em modelos atmosféricos, sera discutida no capitulo 6. Os
resultados desta analise estao apresentados no capitulo 7 e serao resumidos no capitulo 8,

onde apresentaremos também as demais conclusoes e as perspectivas deste trabalho.



Capitulo 2

A Formacao do Perfil de Ha

O hidrogénio ¢é a espécie quimica mais abundante nas atmosferas estelares e, portanto,
acaba tornando-se a mais importante fonte de opacidade tanto para estrelas late-type
quanto para estrelas early-type 2. Na primeira classe, a opacidade ¢ dominada por uma
pequena fracao dos dtomos de hidrogénio, que capturam os elétrons livres presentes na
atmosfera para formar fons H™. Nas estrelas early-type, por outro lado, o proprio atomo
de hidrogénio ¢ o principal responsavel pela opacidade no continuo. Em contraste com
as linhas metalicas, as poucas linhas que a simples estrutura atémica do H forma no
espectro tem sensibilidade muito peculiar as propriedades da atmosfera. Por esta razao,
as linhas de absorcao do H da série de Balmer sao comumente utilizadas no estudo de
fotosferas estelares. Em particular, nosso trabalho utiliza a linha espectral de Ha da série
de Balmer, que corresponde a uma transicao do nivel n = 2 para o nivel n = 3, e esta
centrada na regido vermelha do espectro visivel em 6562.8 A.

A linha Ha possui um perfil de asas alargadas, e isto ocorre devido a interagoes entre
ions e outros atomos de hidrogénio nas altas densidades atmosféricas. Ademais, em se tra-
tando de estrelas frias, os niveis inferiores do atomo de H estao suficientemente povoados
para produzir uma consideravel opacidade no centro do linha. Por esta razao, esta linha
pode ser utilizada como indicador cromosférico pois permite um bom contraste entre as
emissoes da cromosfera e da fotosfera. Todavia, outros parametros, como por exemplo a
temperatura efetiva, podem influenciar o perfil das linhas. Como cada parte do perfil de
Ha sofre contribuicoes de diferentes regioes da estrutura da estrela, cromosfera e fotos-
fera, tal linha se mostra duplamente interessante: suas asas sao excelentes indicadores de
temperatura efetiva para estrelas frias; e a opacidade no centro da linha é suficiente para
que se observem emissoes caracteristicas da cromosfera. Nas proximas segoes, descreve-
remos com maiores detalhes as caracteristicas fisicas desta transicao e quais parametros

possuem grande influéncia sobre o seu perfil.

2As estrelas early-type sdo estrelas mais quentes, e portanto mais azuis, de tipo espectral O, B e A,
enquanto as estrelas late-type sao estrelas mais frias, logo mais vermelhas e possuem tipo espectral F, G,
K, M, S ou C.



2.1 Processos Fisicos do Perfil de Ha

Os processos fisicos envolvidos na formacao de Ha sdo amplamente discutidos em
uma gama de livros-textos (Bohm-Vitense 1989, Mihalas 1979, Gray 1976, entre outros),
portanto, faremos aqui apenas uma breve discussao a respeito.

O perfil de uma linha corresponde a variagao da intensidade ou fluxo em funcgao do
comprimento de onda ou freqiiéncia. Ele aparece como resultado da existéncia de um
coeficiente de absorcao da linha (ou coeficiente de opacidade), e pode sofrer alargamentos
devido a diversos tipos de mecanismos. Através da interpretacao do perfil alargado da
linha podemos inferir algumas das caracteristicas da fonte de radiacao. Descreveremos
alguns dos processos de alargamento de linhas que influenciam a formagao do perfil das
linhas da série de Balmer. Serao enfatizados os coeficientes de absor¢ao relevantes para o
perfil de Ha.

O coeficiente de absor¢ao do hidrogénio neutro deve levar em conta os seguintes efeitos:
i) alargamento natural; ii) a distribuigdo de velocidades dos atomos de hidrogénio que
estao absorvendo (alargamento Doppler térmico e microturbuléncia); iii) as interagoes
com particulas carregadas (efeito Stark linear), iv) as intera¢oes com particulas neutras
diferentes do hidrogénio (alargamento de van der Waals); v) as interagoes com outros
atomos de hidrogénio neutros (alargamento por ressonéncia e van der Waals). Cada
efeito é representado por um tipo de perfil, gaussiano ou lorentziano, e o coeficiente de
absorcao total é dado pela convolucao destes perfis.

Toda transicao do tipo ligado-ligado, seja ela de absorcao ou de emissao, ocorre entre
dois determinados niveis atomicos, liberando ou absorvendo uma determinada energia
entre eles. A faixa de variacao dessa energia, de acordo com o Principio da Incerteza de
Heisenberg, é proporcional ao inverso do tempo de vida naquele nivel. Como consequéncia,
um grupo de atomos ira produzir linhas de absor¢ao ou de emissao com uma faixa minima
de variagao, nas freqiiéncias dos fétons (Av), chamada de alargamento natural, que é da
ordem de: AR )

Av = = X Ry (2.1)
onde, na equagao anterior, AF é a incerteza de energia entre os niveis em questao, h é a
constante de Planck e At é o intervalo de tempo caracteristico para que o elétron realize
a transicao.

O alargamento Doppler, ou alargamento térmico, é causado pelos movimentos térmicos
dos atomos na atmosfera estelar ao longo da linha de visada. Sob equilibrio termodinéa-
mico, as velocidades das particulas obedecem a lei de distribuicao de Maxwell-Boltzmann,
ou seja, em um determinado instante de tempo, os dtomos capazes de realizar a absor¢ao
terao uma distribui¢ao de velocidades. Portanto, a linha formada a partir da absor¢ao

de um féton por um atomo apresentara um deslocamento Doppler dado pela férmula



nao-relativistica:

AN _Av _ v 2.2)

)\0 N y N c ’ ( .
onde v, é a componente da velocidade do 4&tomo ao longo da linha de visada, e Ay cor-
responde ao comprimento de onda no centro da linha para um referencial de repouso em
relagdo a atmosfera estelar. Desta forma, um atomo que se afasta deste referencial (v,
positiva) absorve fétons com comprimentos de onda um pouco maiores do que Ag. Por
outro lado, um dtomo que se aproxima deste referencial (v, negativa) absorve fotons com
comprimentos de onda um pouco menores do que Ag.

Entretanto, os movimentos térmicos individuais nao sao os tnicos que contribuem para
o alargamento Doppler. Consideremos a regiao de formacao da linha, correspondente, em
geral a uma profundidade 6ptica unitaria. Se o tamanho de um grupo macroscopico de
atomos que se deslocam neste meio é menor do que a espessura desta regiao, os movi-
mentos coletivos afetarao o perfil da linha, em primeira aproximagao, da mesma maneira
que os movimentos individuais dos atomos, uma vez que a linha de visada atravessa va-
rios grupos de diferentes velocidades. Neste caso, teremos o fenémeno conhecido como
microturbuléncia.

O perfil caracteristico do alargamento Doppler é gaussiano, enquanto que o perfil
devido ao alargamento natural é lorentziano, e a combinacao destes dois efeitos gera o
chamado perfil de Voigt. Porém, existe uma discrepancia entre o perfil calculado e o
perfil observado, a qual é removida quando consideramos a microturbuléncia. Todavia, a
microturbuléncia nao é uma parametro real, ela é introduzida no coeficiente de absorc¢ao
total ad hoc para explicar os perfis observados nos espectros estelares, cujo alargamento
nao pode ser totalmente descrito pelo mecanismo Doppler térmico.

Existem ainda outros mecanismos que sao especialmente importantes para a largura
equivalente total das linhas do hidrogénio. O alargamento colisional é provocado pelas
perturbacoes nos niveis de energia do &tomo por particulas proximas, as quais podem ser
fons, elétrons, &tomos ou até mesmo moléculas. Tais perturba¢oes podem ser induzidas
por encontros discretos ou pelo efeito estatistico resultante de colisdes com diversas parti-
culas. A distor¢ao dos niveis é uma funcao da separacao R entre a particula perturbadora
e a perturbada. Desta forma, a mudanca de energia do nivel perturbado pela colisao pode

ser representada pela seguinte lei de poténcia,
AFE =~ R", (2.3)

onde o coeficiente n representa o tipo de interagao considerada. No caso especifico da
transicao de Ha, podemos considerar trés interacoes. Sao elas:

(a) Efeito Stark Linear

Ocorre quando o elétron imerso em um campo coulombiano, como o elétron do dtomo

de hidrogénio, é perturbado por uma particula carregada, que pode ser um fon ou um



outro elétron. Neste caso, o coeficiente de interacao é igual a 2, o que significa que AF
é proporcional a intensidade do campo elétrico. Este é um dos efeitos que mais contribui
para o alargamento das linhas da série de Balmer.

(b) Alargamento por Ressonancia

Se as particulas perturbada e perturbadora sao da mesma espécie, temos, entao, o
alargamento por ressonancia, que é caracterizado pelo coeficiente de interacao n = 3.
Em atmosferas de estrelas relativamente frias, o alargamento devido a colisao dos atomos
de hidrogénio neutro torna-se bastante importante devido ao fato de ser este a espécie
quimica mais abundante nestas atmosferas.

(c) Efeito van der Waals

Quando as particulas que estao sofrendo interacao sao atomos neutros de diferentes
espécies, tem-se o efeito de van der Waals, caracterizado pelo coeficiente de interacao
n = 6. Este efeito possui grande importancia para as linhas metéalicas, sendo o hidrogénio
a particula perturbadora, novamente devido a sua grande abundéancia.

Todas estas contribuicoes sao convoluidas para produzir o coeficiente de absorc¢ao total

da linha, que por sua vez produz o perfil final desta.

2.2 As Asas de Ha: Indicador de Temperatura Efetiva

Em estrelas de atmosferas relativamente frias, como as de tipo solar, o coeficiente de
absorcao do continuo é dado principalmente pelo fon H™. Nestas estrelas, o perfil da
linha de Balmer depende tanto da temperatura como da pressao eletréonica. Em uma
analise mais quantitativa, temos que a profundidade da linha de Balmer (R)), no caso
opticamente fino, é dada por:

Ry ox 2, (2.4)

Ke
onde k) é o coeficiente de absorcao da linha de Balmer e k. é o coeficiente de absorc¢ao
do continuo de Paschen. O coeficiente de absorcao das linhas de Balmer nas asas é
proporcional ao niimero de atomos de hidrogénio no segundo nivel, além de também
ser proporcional a densidade eletronica (n.), por conta do efeito Stark. Desta forma, a

equacao anterior fica:

Nyg(n = 2)n,

R)\ X N(H_)

(2.5)



Da equagao de Saha temos que o nimero de fons H™ é proporcional a Ny(n = 1)n,
vezes uma func¢do de temperatura (¢(T)). Por outro lado, em equilibrio termodinamico
local, as populagoes de dois niveis de excitagao sao descritas pela equacao de Boltzmann,
que é também uma funcao tnica da temperatura. Logo a equagao 2.5 pode ser reescrita

CO1mo:

NH(D = 2)
N(H)e (T)

Da discussao anterior, concluimos que a profundidade das asas da linhas de Balmer

Ry x (2.6)

sao exclusivamente determinadas pela temperatura. Entretanto, devemos proceder com
cuidado nesse tipo de anéalise. A rigor, a populagao de ions nao é numericamente igual
ao numero de elétrons livres, o que geraria a presenca de um fator n. na equagao 2.6,
que implica uma dependéncia de R, com a gravidade superficial. Além disto, também
desprezamos o alargamento de van der Waals, proporcional & populacao de hélio e metais
na atmosfera, que tem como efeito introduzir uma dependéncia de Ry com a metalicidade.
Todavia, estudos sobre a variacao do fluxo nas linhas de Balmer contra os parametros
atmosféricos mostram que a temperatura e, em alguns casos, a abundancia de metais sao
os fatores que mais influenciam no comportamento das asas destas linhas.

Vérios trabalhos investigaram a dependéncia do fluxo nas linhas da série de Balmer
com os modelos atmosféricos adotados (Gehren et al 1981, Furhmann et al. 1993, Barklem
et al. 2002, entre outros). Estes autores avaliaram a dependéncia do perfil de Ha com
a variacao dos parametros atmosféricos da estrela, como temperatura efetiva, gravidade
superficial e metalicidade. Em particular, Furhmann et al. (1993) mostraram um estudo
detalhado das transi¢oes de Balmer de Ha até Hy e concluiram que todas as séries de
Balmer sao altamente sensiveis a mudancas de temperatura (ver figura 2.1). Esta é
a justificativa principal do uso das linhas de Balmer como indicadores de temperatura
efetiva.

Se levarmos em conta somente a dependéncia com temperatura efetiva, poderiamos
eleger Hy e Hd como os melhores indicadores. Porém, como citado anteriormente, nao
sO a temperatura efetiva possui influéncia no perfil das linhas de Balmer. Em especial,
H~, Ho e H{ apresentam uma consideravel variacao com relagdo a abundancia de metais
do modelo adotado. Tal fato pode estar associado com a maior importancia do alarga-
mento de van der Waals, que contribui para uma maior dependéncia com a metalicidades,
destas transi¢oes nas atmosferas de estrelas frias. Entretanto, Ha se mostra insensivel a
mudancas na metalicidade. Adicionalmente, as variagoes na gravidade sao menores que
em temperatura efetiva, mas aumentam progressivamente de H3 para Ho, e, novamente,
Ha se mostra pouco sensivel a variagoes neste parametro. A insensibilidade a estes fato-
res torna as asas de Ha excelentes indicadores espectroscopicos de temperatura efetiva,

principalmente em estrelas de tipo espectral F e G, onde a distribuicao global de fluxo e a
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(a) log g = 4.0, [M/H] = 0 (b) Ty = B000K, [M/H] = 0 (¢) Ty = B000K, log g = 4.0
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Figura 2.1: Influéncia dos parametros atmosféricos no perfil das asas das linhas de Balmer.
(a) temperatura efetiva, de 5000 K (acima) a 6700 K (abaixo) com intervalos de 100 K. (b)
gravidade superficial, em intervalos de 0.5 (em logaritmo), de 3.0 a 4.5 (linha tracejada).
(¢) metalicidade de -3.5 (acima) a 0.0 dex(abaixo), com intervalos de 0.5 dex. Note a pouca
sensibilidade de Ha aos parametros, excetuando a temperatura efetiva. Reproduzido de
Furhmann et al. (1993): Balmer Lines in Cool Dwarf Stars.
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sensibilidade dos instrumentos CCD estao deslocadas para o vermelho, permitindo maio-
res razoes S/R para Ha do que para as outras linhas. Além disso, as transigoes de HG a Hy
estao localizadas na regiao azul do espectro, e, por isso, tém suas asas consideravelmente
perturbadas pela maior incidéncia de linhas metélicas nesta regiao.

Na ocasiao de selecionar qual a melhor linha a ser trabalhada em um determinado
contexto, além de considerar a fisica envolvida para o problema, devemos avaliar a habi-
lidade pratica do seu uso em cada caso. Admitindo-se que saibamos os mecanismos de
alargamento das linhas do hidrogénio, a maior dificuldade em utiliza-las como indicador
de temperatura efetiva esta no fato de que elas sao formadas em camadas muito profun-
das. Em especial, em estrelas late-type, a estrutura térmica das camadas mais profundas
(e opticamente opacas) sao significativamente afetadas pela convec¢ao. Furhmann et al.
(1993) também analisaram a varia¢do dos perfis das linhas de Balmer contra o parame-
tro do comprimento de mistura® (a), que esta diretamente associado a convecgao. Em
relacao a um mesmo modelo solar e a uma funcao de distribuicao de opacidade, Ha se
mostrou particularmente independente da convecgao enquanto as outras transicoes apre-
sentam uma variacao forte com o comprimento de mistura, ou seja, a profundidade das
asas da linha cresce com o aumento de «, conforme a figura 3.2.

A maior parte das contribui¢oes para as asas de Ha é oriunda de regioes com profun-
didade optica do continuo (7.) ligeiramente maior que 7. ~ 2, onde a zona de convecgao
termina. Isto ocorre devido a forte influéncia do alargamento por ressonancia na fun¢ao
do perfil; que é levado em conta para a maior parte do coeficiente de absorcao da linha
de Ha. Este, entao, forca a formacgao da linha em regidoes menos profundas da atmosfera.
Fragoes relativamente grandes de contribui¢ao das fungoes de H3, Hy e Hd sao originadas
dentro deste limite, uma vez que a contribuicao do alargamento por ressonancia é pe-
quena. Desta forma, estas linhas sao muito mais sensiveis a estratificacao de temperatura
dentro da zona de convecgao (7. = 2), que, por sua vez, ¢ dependente da eficiéncia da

transferéncia de energia térmica por convecgao.

2.3 O centro de Ha

O centro de Ha apresenta um perfil de profunda absorc¢ao sendo formado nas camadas
mais altas da atmosfera, na transicao entre a alta fotosfera e a cromosfera. A dissipagao
de energia nesta tltima regiao nao ocorre de maneira simples e envolve principalmente
dois processos: a dissipacao de ondas actiisticas geradas pelos movimentos convectivos, e a
dissipacao de energia nao térmica associada a presenca de campos magnéticos superficiais.

O modelo de dinamo possui duas principais componentes que contribuem, cada qual,

30 parametro do comprimento de mistura («) é definido como a razao entre o livre caminho médio
(1) que o elemento convectivo percorre antes de se dissolver no meio circundante e a distancia em que a
pressdo esté variando de um valor 1/e.
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Figura 2.2: Variagao do Perfil das Asas de Balmer contra o parametro de comprimento
de mistura, em escalas de 2.0 (linha solida no topo) a 0.5 (abaixo), em passos de 0.5.
Nota-se uma forte variagao das linhas de Balmer com este parametro, com excecao de
Ha. Adaptado de Furhmann et al. (1993): Balmer Lines in Cool Dwarf Stars.
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de maneira diferente para o aquecimento da cromosfera. A primeira é formada pelos
movimentos turbulentos da zona convectiva. Estando as linhas de campo magnéticos
congeladas no plasma, estes pequenos movimentos irao se propagar em forma de ondas
magnetoacusticas que seguem as linhas de campo. A segunda componente esta associada
a rotacao diferencial, uma vez que o interior do Sol é semelhante a um fluido que rota-
cionando diferentemente de um corpo rigido, ird converter energia magnética em energia
mecanica.

Além dos efeitos de dinamo, ondas aciisticas que nao sofrem influéncia do campo
magnético também se propagam por toda a cromosfera. O efeito produzido por estas
ondas actsticas é muito importante, pois deve permanecer presente mesmo em estrelas
cujas taxas de rotacao descresceram a tal ponto que o dinamo nao mais consegue depositar
energia magnética de maneira eficiente na cromosfera. Assim, a dissipacao de energia por
ondas actisticas prevalece como o tinico mecanismo atuante no aquecimento cromosférico,
representando um fluxo basal no espectro de estrelas muito inativas.

Na cromosfera estelar, a aproximagao de equilibrio termodinamico local (ETL) nao é
mais valida, de forma que a funcao fonte do centro de Ha se afasta da funcao de Planck e
é dominada pela fotoionizacao. Ja na alta fotosfera, a aproximacao ETL ainda é valida,
e assim, sao as colisoes que determinam as taxas de excitacao e de ionizacao. Nestas
condicoes, o aumento da temperatura favorece as excitacoes do estado fundamental para
o segundo nivel em relagao as excitagoes para o terceiro nivel, devido a separacao de
energia de 2 €V entre esses niveis. Por outro lado, a taxa de ionizagao por colisao cresce
mais para o terceiro nivel do que para o segundo. O efeito total destes dois processos é o
despovoamento do nivel mais alto com respeito ao nivel inferior, favorecendo a absor¢ao
a uma determinada altura da cromosfera.

Muitos trabalhos verificam a existéncia de regides na cromosfera onde a temperatura
é constante verticalmente ao longo de alguns quilometros, comprovando a idéia de que,
nestas regioes, a energia liberada nao esta sendo depositada no reservatorio térmico. Uma
hipotese razoavel é que esta energia esteja sendo transportada pelas colisoes caracteristicas
destas regioes.

Seguindo da fotosfera em direcao a cromosfera, a temperatura decresce até atingir
um minimo, na baixa cromosfera, onde as ondas magnetohidrodinamicas comecam a se
dissipar e a inversao de temperatura ocorre. Nesta regiao, a populacao de atomos de
hidrogénio é muito baixa para produzir uma absorcao significativa, o que nos leva a
concluir que a regiao é transparente em Ha. Esta particularidade indica que a radiagao
no centro das linhas serd proveniente de duas camadas distintas, uma acima do minimo
de temperatura e outra abaixo.

Schoolman (1972) confirmou a regiao de minimo de temperatura e calculou a altura
das diferentes contribuicoes da cromosfera para a formacao do centro de Ha. A mais alta

encontra-se a 1.000 km acima da fotosfera, enquanto a outra estd abaixo da regiao de
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temperatura minima, na baixa cromosfera, que é compativel com a regiao onde as ondas
acusticas sao dissipadas. A primeira é particularmente interessante porque, nas regioes
de transicao da cromosfera para a fotosfera, a natureza dos mecanismos de aquecimento
esta associada diretamente a atividade magnética.

As contribuigoes de duas regioes distintas sofrem influéncia de processos fisicos bem
distintos, um magnetohidrodinamico, e outro actustico, o que torna esta diferenciacao em
Ha mais clara do que em outras linhas interessantes para o estudo da atividade. As linhas
H e K do Ca II, por exemplo, sofrem contribuicoes de todas as camadas da atmosfera.
Isto ocorre porque estas transi¢coes partem do nivel fundamental, que é bem povoado em
qualquer camada atmosférica. Em contrapartida, a transicao de Ha parte de um dos
niveis excitados (n = 2) e é subordinada ao campo de radia¢ao da fotosfera e as taxas de
colisao na cromosfera, selecionando assim regidoes de méaxima emissao.

No presente trabalho, utilizaremos todo o potencial da linha de Ha como indicador
espectroscopico de temperatura efetiva (capitulo 4) e como diagnostico cromosférico (ca-
pitulo 7).
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Capitulo 3

Amostra e Tratamento de Dados

3.1 A Amostra

Os dados utilizados neste trabalho constituem a compilagao de um extenso programa
de observacao de estrelas do tipo solar, durante os tltimos 14 anos. Esta amostra é com-
posta pela base de dados do trabalho de Lyra & Porto de Mello (2005), com o adendo
de novas estrelas. Dentre os novos objetos, dispomos de uma amostra de estrelas ali-
nhadas com a trajetéria evolutiva do Sol, jovens e velhas, daqui por diante chamadas de
estrelas do Projeto SOL (Solar Origin and Life, Ghezzi, L. 2005), de uma nova amostra
de subgigantes e de novas estrelas candidatas a pertencer ao grupo cinematico HR 1614.
As estrelas foram selecionadas a fim de obter uma amostra estatisticamente abrangente
em idades, além de ampliar a amostra de estrelas inativas (subgigantes), em relagdo ao
trabalho de 2005.

A amostra de Lyra & Porto de Mello (2005) é composta de 175 estrelas subdivididas
entre aglomerados, grupos cinematicos e estrelas de campo. A escolha dos aglomerados e
dos grupos cinematicos tem por objetivo privilegiar estrelas cuja determinacao de idades
¢ mais acurada na literatura. Neste contexto, as estrelas de aglomerados sao objetos
interessantes, pois foram formadas (quase) simultaneamente de uma mesma nuvem de
gas molecular, possuindo coesao espacial, a mesma composi¢ao quimica, além de estarem
localizados a uma mesma distancia. Este conjunto de fatores permite derivacao da idade
através do ajuste isocronal com uma precisao melhor do que a encontrada para as estrelas
de campo pelo mesmo método. Isto ocorre pois o conhecimento de parametros como
metalicidade, magnitude visual e temperaturas efetivas é obtido individualmente para as
estrelas de campo, o que aumenta as incertezas nas idades obtidas pelas curvas isocronais.
Dentro deste grupo, a amostra possui estrelas anas das Pléiades e Hiades.

Os grupos cinematicos estelares, doravante referidos como GCE’s, sao conjuntos de es-
trelas que apresentam os mesmos vetores de velocidades espaciais galacticas, mas nao sao

fisicamente coesos (Eggen 1960, e referéncias 14 citadas). Presumivelmente, estes grupos
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constituem um elo de ligacao entre sistemas gravitacionalmente coesos, como aglomerados
abertos, com as estrelas de campo (Soderblom & Mayor 1993) ou surgem como remanes-
centes de algum evento de formacao estelar (Montes et al. 2001). Considerando estas
hipoteses, supoe-se que suas estrelas constituintes apresentem caracteristicas semelhan-
tes, como idade e composi¢ao quimica. Alguns CGE’s bem estudados, como o Ursa Maior
(Soderblom & Mayor 1993), ¢ Reticuli (del Peloso et al. 2000) e HR 1614, fazem parte da
nossa amostra. Dentro deste ultimo, acrescentamos sete novas candidatas propostas no
trabalho de De Silva et al. (2007). Estes autores realizaram uma andlise espectroscopica
dos parametros fisicos destas estrelas, e concluiram que a homogeneidade encontrada para
as abundancias e idades confirma a hipotese de uma origem comum.

Os demais objetos que compoem nossa amostra constituem estrelas de campo. Dentro
desta classificagao, foram utilizadas todas as estrelas de Lyra & Porto de Mello (2005).
Além dessas, acrescentamos 20 novos espectros obtidos para o Projeto SOL, que visa a
caracterizagao de estrelas que se alinham com a trajetoria evolutiva do Sol e que cobre uma
grande faixa de idades para objetos deste tipo. Adicionalmente, dispomos de 72 novos
espectros de estrelas candidatas a subgigantes. Estas estrelas possuem grande importancia
porque serao utilizadas para a modelagem de um envoltorio de atividade minima para a
corregao do fluxo fotosférico (mais detalhes no capitulo 6).

Nossa base de dados final, entao, compreende 274 estrelas do disco da Galéxia. Esta
amostra ¢ impar na literatura? e contém estrelas com idades representativas de toda a

evolucao do disco.

3.2 Especificacoes Técnicas

A aquisi¢ao dos dados deste trabalho ocorreu entre os anos de 1994 e 2008, com-
preendendo uma extensa base de espectros centrados no comprimento de onda 6563 A,
correspondente a linha da série de Balmer Ha. Todos os espectros foram obtidos com o
espectrografo Coudé acoplado ao telescopio de 1.60 m, do Observatério do Pico dos Dias
(OPD), operado pelo Laboratorio Nacional de Astrofisica (LNA/MCT).

Para todas as observagoes, utilizou-se uma rede de 1800 linhas/mm em primeira ordem
direta para cada CCD e uma fenda de 250 um, exceto para as estrelas do aglomerado das
Pléiades e para as novas estrelas do CGE HR 1614, onde foi utilizada a fenda de 500 pm.
Esta fenda foi necessaria para as estrelas Pléiades por se tratarem de objetos mais fracos,
com magnitudes da ordem de V' > 10, e foi também aplicada para o CGE HR 1614.

Por se tratar de um levantamento de longo prazo, 3 tipos de detectores CCDs foram
utilizados para a coleta dos dados. Sao eles: um CCD SITE, de imagem de 1024x1024

4Até o momento, a literatura apresenta apenas 3 analises quantitativas sobre atividade cromosférica
em Ho: Herbig (1985), com 43 estrelas, Pasquini & Pallavicini (1991), com 87 estrelas, e Lyra & Porto
de Mello (2005), com 175 estrelas.
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pixels de 24 u cada, o CCD Marconi, de imagem de 2048x4608 pixels de 13.5 u, e o CCD
Marconi, de imagem de 2048x2048 pixels de 13.5 pu. Para os dois tltimos detectores, a
projecao da fenda sobre o CCD apresentou uma dispersao linear de 0.08 A /pixel, enquanto
para o CCD SITE a dispersao linear obtida foi de 0.13 A/ pixel. Todos os detectores por
nos utilizados sao do tipo ”backside illuminated”.

Espectros obtidos com diferentes CCDs possuem diferentes coberturas, o que nao re-
presentou um problema para os objetivos deste trabalho pois todos os espectros possuiam
as trés regides de interesse para a caracterizacao do fluxo puramente fotosférico (ver cap.
6). Desta maneira, os espectros finais utilizados tém cobertura espectral de ~ 150 A,
exceto para algumas candidatas a subgigantes, como veremos adiante.

O poder resolutor (R) é a quantidade que mede a capacidade do instrumento de resol-
ver a separagao de duas linhas muito proximas (R = AX/A), onde A\ é a largura observada
de uma estrutura infinitamente estreita em relacao ao perfil instrumental. Desta forma,
quanto maior for esta grandeza, maior sera a capacidade do instrumento de diferenciar es-
truturas. Podemos obter uma estimativa do poder resolutor medindo a largura FWHM
(Full Width at Half Mazimum, ou em portugués, Largura Total a Meia Altura) de linhas
isoladas do espectro de comparagao de torio-argdonio. Para o CCD SITE e CCD Marconi
de 2048 pixels, o poder resolutor ¢ em torno de R = 20.000, com excecao das estrelas
das Pléiades, cujos espectros foram degradados para R = 10.000, enquanto os objetos
observados com o CCD Marconi de 4608 pixels tém poder resolutor de R = 45.000.

Para estimar a relagao sinal-ruido (S/R) dos espectros da amostra, selecionamos ja-
nelas dos espectros com auséncia de estruturas espectrais, de linhas teltricas® e quaisquer
defeitos. Esta etapa foi realizada com o auxilio do The Solar Flux from 296 nm to 1300 nm
(Kurucz et al. 1984), denominado daqui por diante Atlas de Fluxo Solar. A relagao S/R
é definida através do desvio padrao da flutuacao do fluxo dentro de uma janela. Assim,

temos:

-
VI (F— (F))?

As grandezas F; e (F') sao, respectivamente, o fluxo em um determinado comprimento

S/R = (3.1)

de onda e o fluxo médio no intervalo espectral considerado. Selecionamos trés janelas de
continuo aparente e efetuamos uma média entre estes trés valores afim de obter a S/R
total dos espectros. A figura 3.1 mostra um histograma da S/R de todos os espectros da
amostra. No anexo A encontra-se disponivel uma tabela com as identificagoes individuais
dos espectros utilizados, o tipo espectral, a classificagado quanto do objeto dentro dos
grupos da amostra e a razao sinal-ruido média dos espectros.

A S/ R média encontrada para os espectros é de 180, sendo que mais de 90% da amostra
tem S/R maior que 100. Apenas algumas poucas estrelas, de magnitudes mais fracas,

como as do aglomerado das Pléiades, por exemplo, possuem S/R abaixo de 100, porém,

5Linhas teltricas sdo linhas de absor¢do formadas pela passagem da luz através da atmosfera terrestre.
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Figura 3.1: Histograma de S/R para todos os espectros da amostra. O valor médio da
S/R = 180.

a relevancia destes objetos quanto acuricia na determinacao de suas idades justifica o
esforgo da utilizacao de seus espectros, mesmo que com menor qualidade.

Parte dos espectros utilizados neste trabalho foram reduzidos por colaboradores do
grupo, nao sendo de grande necessidade uma nova redugao, uma vez que a grande maioria
deles ja se encontra publicada. Porém, para as novas estrelas candidatas a subgigantes
(72 no total), realizamos a redugao seguindo o procedimento padrao, usando o pacote
Image Reduction and Analysis Facility (IRAF, fornecido pela Association of Universities
for Research in Astronomy - AURA, EUA), conforme explicitado a seguir. Lyra & Porto
de Mello (2005) mostram que os resultados obtidos com véarios CCDs em uso no LNA sdo

indistinguiveis e podem ser intercambiados.

3.3 Reducao dos Espectros

Antes de obter as informagcoes fisicas dos espectros é necessario realizar a reducao
destes, isto é, aplicar uma série de correcoes, transforma-los em espectros unidimensionais
e calibra-los em comprimento de onda. Logo apds as observagoes, temos os espectros
brutos bidimensionais das estrelas e os arquivos usuais para corregao e calibragao. Estes
ultimos, comumente, sao as imagens de bias, de flat field e um espectro de uma lampada
de Tério-Argonio (Th-Ar).
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O bias consiste em uma contagem inicial arbitraria introduzida em cada pixel do
detector. Este arquivo é obtido pela leitura do CCD, sem que haja exposicao de luz,
como resultado da transformacao de elétrons em ADU’s®.

Realizamos uma média dos bias obtidos para cada noite de observagao utilizando a
tarefa imcombine do IRAF. Esta tarefa foi também utilizada para obter a média dos
espectros das estrelas e dos flat—field. Todo e qualquer arquivo de reducao deve ser
subtraido do bias, com o objetivo de evitar valores negativos de contagens de elétrons
por conta de flutuagdes (nos valores da contagem dos eventos de detecgoes de elétrons).
Subtraimos o bias dos espectros das estrelas e as imagens de flat—field através da tarefa
imarith.

O CCD é um detector bidimensional composto por uma matriz de pixels, onde existe
uma diferenca na eficiéncia da contagem de fétons em cada pixel. Uma imagem de flat—
field € um arquivo de uma fonte luminosa, normalmente uma lampada incandescente, que
nao possui estrutura espectral, e, portanto, registra essencialmente as variagoes pixel-a-
pixel de sensibilidade do CCD. A correcao dos efeitos de flat—field, foi feita dividindo o
espectro da estrela pela imagem média de flat—field, ambos ja corrigidos de bias. Nova-
mente para esta etapa fizemos uso da tarefa imarith.

Em geral, os espectros estelares podem estar contaminados pela luz que é espalhada
no interior do espectrografo. Isto pode ocorrer por observacoes feitas em noites de lua
cheia ou de objetos que necessitem ser observados logo no inicio ou bem no final de uma
noite. Assim, o fundo de céu pode gerar contagens significativas no CCD. Para corrigir
tais efeitos, utilizamos a tarefa apscatter para eliminar as contribuicoes de fundo de céu.

Finalmente, realizamos a extracao das linhas da matriz do CCD, correspondentes ao
espectro da estrela, de modo ponderado com relagao a estatistica de contagem dos fotons,
para gerar um espectro unidimensional (energia por unidade de area e de tempo). Esta

etapa foi feita com o auxilio da tarefa apsum.

3.3.1 Determinacao da Escala de Comprimento de Onda

De posse dos espectros unidimensionais podemos converter os espectros para uma
escala de comprimento de onda. Esta etapa pode ser feita utilizando um espectro de com-
paracao da lampada de Torio-Argonio (Th-Ar) ou utilizando as proprias linhas fotosféricas
das estrelas. Optamos pela segunda opgao.

Escolhemos, entao, uma estrela representativa de cada noite, isto ¢, com boa S/R e de
linhas moderadamente intensas para ser o objeto de calibracao, ou seja, esta estrela serviu
de gabarito para os outros objetos da mesma noite. Logo, todas as decisoes tomadas para
a estrela de calibragao seriam adotadas para as demais estrelas da mesma noite. Com o

auxilio do Atlas de Fluxo Solar, selecionamos uma série de linhas relativamente isoladas

SADU - Analog to Digital Units. Unidade de contagem do CCD que esta diretamente relacionada com
a quantidade de elétrons em cada pixel.
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e que nao apresentavam contaminacao por linhas teluricas. Em seguida, identificamos os
seus comprimentos de onda utilizando o The Solar Spectrum 2935 A to 8770 A (Moore
et al. 1966), doravante Catalogo Solar, e, com um ntimero razoavel de linhas (geralmente
em torno de 10 a 15 linhas), determinamos a calibragao pixel x X através das tarefas
identify e hedit. Para as demais estrelas da mesma noite, os espectros foram calibrados
em comprimento de onda a partir do polinomio obtido para a estrela de calibracao por
meio da tarefa dispcor.

Em uma das noites de observacao utilizou-se o CCD Marconi de 2048 pixels, que
permite uma maior cobertura espectral. A tarefa identify identifica as linhas dos espec-
tros a partir da pré-identificagdo manual de algumas linhas e duma lista que contém as
transicoes possiveis. A regiao da asa azul de Ha é bastante povoada por linhas teltdricas,
e a proximidade destas com as linhas fotosféricas da estrela dificultou a habilidade do
programa em determinar uma calibragao aceitavel. Para contornar este problema, trun-
camos os espectros referentes a esta noite em 6510 A, eliminando assim, os problemas
com a determinacao da calibragao. Porém, estes objetos perderam uma de nossas regioes
de referéncia de fluxo fotosférico que serao utilizadas e discutidas no capitulo 6.

Uma vez que a calibragao foi feita a partir de linhas pré-selecionadas do espectro do
Sol, nao ha necessidade de corrigir os espectros da estrela de calibragao para o referencial
de repouso, porque fixamos a calibragao em identificando diretamente em cada espectro
a posicao das linhas espectrais no referencial de repouso. Entretanto, esta correcao é
necessaria para os demais espectros, pois a velocidade radial da estrela de calibracao é

diferente das velocidades radiais das demais estrelas de uma mesma noite.

3.3.2 Correcao da Velocidade Radial

Uma estrela nao é um objeto estético: ela possui movimento proprio em relagao a
Galaxia, em relacao a Terra, ao Sol, ao baricentro do Sistema Solar, etc. Por isto, devemos
corrigir os espectros do desvio Doppler devido as diferencas das velocidades dos objetos
em relagao ao referencial de repouso (no nosso caso, o referencial de repouso é dado pela
estrela de calibracdo de cada noite).

Esta etapa foi realizada selecionando linhas fotosféricas isoladas do espectro da estrela
a ser corrigida. Utilizando o pacote specplot, que permite a visualizacao simultanea de
espectros de objetos distintos, calculamos a diferenca de velocidades da estrela a ser
corrigida pelo objeto de calibragao (a estrela que foi utilizada para se obter a escala de
comprimento de onda). Este pacote apresenta uma rotina que efetua este calculo da
velocidade radial através da relagao:

Ur Aobs — Arep

— Zobs — 7P 3.2
S v (3:2)
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onde ¢ é a velocidade da luz, vr ¢ a velocidade radial da estrela, Ajpq ¢ o comprimento de
onda de uma linha da estrela nao corrigida e Arep € o comprimento de onda da mesma linha
na estrela no referencial de repouso. Selecionamos trés regioes diferentes para este célculo,
e determinamos vy através de uma meédia aritmética simples das velocidades encontradas
mediante o uso destas trés regioes. Uma vez obtidas as diferencas de velocidades entre os
dois espectros aplicamos a correcao utilizando a tarefa dopcor. A precisao interna deste
procedimento é da ordem de 0.5 km/s. Um exemplo deste procedimento é mostrado na

fig. 3.2.
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Figura 3.2: Exemplo da correcao da velocidade radial da estrela para o referencial de
repouso. A linha soélida representa o espectro corrigido, e a linha pontilhada representa
o espectro nao corrigido dos efeitos de desvio Doppler. As linhas espectrais indicadas
na figura foram utilizadas para o célculo da velocidade radial . O espectro apresentado
corresponde a estrela HD 167665, que possui vy = 86.24 km/s (valor instrumental).

3.3.3 Normalizacao do Continuo

Normalizar espectros na regiao de Ha é uma tarefa bastante delicada, pois nas re-
dondezas de uma transicio tao intensa (~ 4 A de largura equivalente), é dificil localizar
regioes de continuo aparente, principalmente se a cobertura dos espectros nao é muito
grande. Testes com espectros solares mostram que erros de 1% no fluxo normalizado po-
dem introduzir erros da ordem de 100 K na determinagao da temperatura efetiva (Gehren,
1981). Atentos a este fato, optamos por normalizar manualmente todos os espectros de
nossa amostra. Adotamos este procedimento para facilitar a identificacao, através da

analise comparativa, de eventuais erros sisteméticos.
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O processo manual consiste em selecionar o maior ntmero possivel de regioes de conti-
nuo aparente, ou seja, regioes com auséncia de estruturas espectrais, para a determinacao
do continuo. As regides selecionadas encontram-se entre os intervalos de 6480 a 6525 A na
asa azul e de 6595 a 6640 A na asa vermelha, e foram também selecionadas com o auxilio
do Atlas de Fluxo Solar. Através da tarefa continuum, selecionamos um certo nimero de
pontos candidatos ao continuo aparente. O programa calcula um nivel médio de contagem
e rejeita os pontos abaixo deste nivel, em fun¢ao de critérios estatisticos, normalmente
de 20. Em seguida, escolhemos visualmente os pontos que passam exatamente no conti-
nuo aparente, fornecendo um peso estatistico alto a estes pontos, para adiante ajustar a
melhor curva sobre eles.

A curva que representa o continuo deve ser suave e precisa e é, em geral, um polinémio
de Legendre de grau cinco, desde que este reproduza da melhor maneira possivel o continuo
aparente. Caso contrario, mudamos o grau do polinémio e recomegamos o procedimento
citado acima. Finalmente, o espectro é dividido pela curva ajustada e, como resultado,
obtivemos um espectro normalizado, ou seja, com uma escala de fluxo que varia de 0 a 1.
O valor 1 (um) corresponde exatamente ao continuo, sendo o valor mais alto, a menos de
ruidos e defeitos nos espectros. As figuras 3.3 e 3.4 ilustram o resultado do processo de
normalizagao para a estrela HD 198802.

Em teoria, apés a normalizacao, os espectros estao prontos para serem analisados.
Em alguns casos, os espectros podem sofrer contaminagoes por emissoes caracteristicas
de raios cosmicos, uma vez que, para objetos frios, nao se espera que possuam emissoes
devidas a transicoes espectrais nesse dominio espectral. A presenca dessas emissoes e
quaisquer outros defeitos dos espectros prejudicarao o processo de medida dos fluxos.
Assim, todos os espectros passaram por uma cuidadosa inspecao para eliminar a presenca
de raios cosmicos e/ou defeitos. Esta etapa foi realizada com o auxilio da tarefa splot,
mediante a qual interpolamos os pixels defeituosos em relagao aos pixels vizinhos. A figura
3.5 ilustra a presenca de raios cosmicos na estrela BD+15 3364. Por fim, seguindo todos

estes procedimentos, os espectros puderam ser utilizados na analise.
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Figura 3.3: Exemplo de um espectro nao normalizado para a estrela HD 198802. A
regiao das asas de Ha nao foi utilizada para determinar as regioes de continuo.
setas horizontais representam os intervalos espectrais utilizados para a selecao de pontos
de continuo aparente. As setas verticais representam os pontos utilizados no ajuste do
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Figura 3.4: O espectro anterior ap6s o processo de normalizagao.
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Figura 3.5: Exemplo de um espectro contaminado por raios coésmicos. O objeto em
questao é a estrela BD+15 3364. Os retangulos na figura destacam a presenca dos raios
cOsSmicos.
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Capitulo 4
A Escala de Temperatura Efetiva

Neste capitulo, derivamos a temperatura efetiva das estrelas de nossa amostra segundo
dois métodos: através do ajuste das asas de Ha e de uma calibracao de cor empirica
baseada no método do fluxo no infravermelho (MFIV). Em ambos os métodos precisamos
conhecer previamente alguns pardmetros atmosféricos, como a metalicidade e a gravidade
superficial. Para tanto, realizamos uma minuciosa pesquisa dos trabalhos publicados na
literatura a respeito das estrelas de interesse deste estudo. Os parametros atmosféricos
como temperatura efetiva (T.z), gravidade superficial (log g) e metalicidade ([Fe/H] 7)

foram selecionados segundo os seguintes critérios:

(a) Trabalhos cuja determinagao das temperaturas efetivas foi feita através do equilibrio
de ionizacao e excitacao das linhas de Fe I e Fe II, de preferéncia, em uma anélise
diferencial, tendo o Sol como referéncia. Tais trabalhos foram classificados como

espectroscopicos;

(b) Trabalhos cuja determinagao de temperaturas efetivas foi feita através de alguma

calibragao fotométrica. Tais trabalhos foram classificados como fotométricos.

Como resultado desta pesquisa, para algumas estrelas de nossa amostra, mantivemos
os parametros levantados da literatura por Lyra & Porto de Mello (2005) na auséncia
de referéncias mais atuais. Para as demais estrelas, realizamos um levantamento com-
pletamente novo, visando buscar referéncias que adotassem analises segundo os critérios
(a) ou (b). Infelizmente, alguns dos objetos de nossa amostra possuiam poucas ou ne-
nhuma referéncia que se prestasse aos objetivos de nossa analise e, por isso, tiveram que

ser descartados. A tabela B.1 do anexo B mostra a amostra final com os parametros

7A metalicidade é formalmente definida pela relacio:

ab Fe ab Fe
[Fe/H]_10g<abH>*_10g<abH>®7 (4.1)

onde ab é a abundancia de ferro (Fe) ou hidrogénio (H) conforme o caso.
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atmosféricos selecionados da literatura, suas referéncias e suas classificagoes segundo os
nossos critérios.

Naturalmente, o uso de parametros obtidos da busca literaria prejudica a homogenei-
dade da amostra. Mesmo adotando medidas para reduzir estes efeitos, a qualidade dos
espectros, a resolucao espectral ou pequenas consideracoes feitas em cada tipo de estudo,
podem ser significativamente diferentes. Atentos a este fato, buscamos adotar um mé-
todo que reduzisse tais discrepancias. Para tanto, calculamos a temperatura efetiva total
da nossa amostra a partir de dois critérios independentes (temperatura efetiva de Ha e
temperatura efetiva fotométrica), aplicamos uma corre¢ao para uniformizar a escala de
metalicidades e obtivemos novas gravidades superficiais, através dos diagramas evolutivos,
para todas as estrelas. Este tltimo procedimento sera discutido mais adiante, no capitulo
5.

4.1 Determinacao da Temperatura Efetiva por Hao

Como visto no capitulo 3, a linha de Ha mostra-se muito sensivel a variacoes na tempe-
ratura efetiva da estrela e pouco sensivel em relagao a outros parametros como gravidade
superficial, velocidade de microturbuléncia e metalicidade. Através desta dependéncia,
utilizamos programas especificos que derivam a temperatura efetiva das estrelas ajus-
tando perfis tedricos as asas desta linha de Balmer. O método baseia-se na comparacao
dos perfis tedricos calculados para diferentes temperaturas com o espectro observado.

Os perfis teoricos foram calculados a partir do pacote AHYDRO, original de Praderie
(1967) e gentilmente cedido pela autora. Tal rotina sintetiza os perfis tedricos através
de um modelo de atmosferas (Gustafsson et al. 1975) levando em consideragao os alar-
gamentos radiativo, Doppler, por ressonancia e o efeito Stark. O codigo realiza esses
calculos de acordo com a teoria quase-estatica, sendo o efeito Stark incluido pelo método
de Vidal et al. (1971), e o alargamento por ressonincia, segundo o método de Cayrel &
Traving (1960). Os parametros de entrada deste programa sao o nivel superior e inferior
da transicao atomica, o comprimento de onda central da linha, o potencial de excitagao
do nivel inferior; além dos parametros atmosféricos da estrela (T.q, [Fe/H], log g, &).
Os parametros atmosféricos foram obtidos da tabela B.1 (ver anexo B), com excegao da

microturbuléncia (&), que foi calculada de acordo com a seguinte relagao de Edvardsson
et al. (1993):
£ =125+8x10"*(Tex — 6000) — 1.3(log g — 4.5)). (4.2)

Assim, calculamos cinco perfis teéricos, um com a temperatura inicial (7j;;), obtida da
literatura, e outros quatro com varia¢oes de 50 K, para mais e para menos (Tj;+ 50 K e
Tyt 100 K).

27



Utilizamos o programa desenvolvido por Lyra & Porto de Mello (2005), para fazer
a comparacao automatica entre o espectro observado e os modelos tedricos, e, assim,
determinar a temperatura efetiva das estrelas. As regioes selecionadas para a comparagao
foram, no total, quatro na parte azul (entre 6556 e 6562 A) e trés na parte vermelha do
espectro (entre 6564 e 6569 A), como mostra a figura 4.1. As regides foram escolhidas de
maneira que nao se localizassem muito proximas do centro da linha, pois a aproximacao
de ETL nao é mais valida; e nao muito distantes do centro, para evitar regides que se
aproximam assintéticamente do continuo, onde a sensibilidade com a temperatura nao é
mais confiavel. Além disso, para otimizar a comparacao, evitamos janelas contaminadas
por linhas teltricas e linhas metalicas fotosféricas da propria estrela, ja que os perfis
tedricos nao levam em consideragao no seu calculo a presenca destas linhas, e sim apenas

a absorcao causada pela linha de Balmer.
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Figura 4.1: Ajuste dos modelos tedricos para a determinacao da temperatura efetiva de
Ha. As linhas continuas sobrepostas ao espectro representam os cinco modelos tedricos
calculados. As regides de comparacgao foram selecionadas de maneira a evitar a presenca
de linhas fotosféricas e teliricas.

O programa supracitado calcula as diferengas médias entre o fluxo observado e os fluxos
dos perfis tedricos em cada uma das regides de referéncia e adota como temperatura do
perfil aquela que produza a menor diferenca média de fluxo. O valor de T,g é a média
entre os valores de temperatura obtida para cada pixel, ponderada pelo ntimero de pixels
entre a regiao das asas, dando maior peso a asa vermelha, que é menos afetada por

linhas telaricas e, portanto, mais confidvel. Por fim, o programa elimina os pontos que
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fornecem temperaturas que se afastam por mais de 20 do valor médio e elimina as possiveis
contaminagoes por linhas teltricas através de um teste Kolmogorov-Smirnov.

Entretanto, o método automaético possui algumas limitagoes. Para espectros com
baixa razao S/R, o programa, algumas vezes, nao foi capaz de calcular a temperatura
satisfatoriamente, porque este excluia mais pontos que o minimo aceitavel para uma boa
determinagao de Teg (10 ou mais), na ocasiao de aplicar o teste K-S. Outra limitagao
ocorreu quando o desvio padrao entre as diferencas médias em cada regiao era muito
alto, de maneira que o programa nao fora capaz de excluir pixels visivelmente rebaixados
por linhas teluricas, contaminando, assim, a temperatura final. Esta tltima situacao foi
muito comum para estrelas mais frias, cujos espectros sao muito mais afetados por linhas
metalicas.

Nas estrelas excessivamente frias (Te.q < 5200K), a largura equivalente de Ha nao
é muito intensa e as asas comecam a ficar rasas o suficiente para que a sensibilidade a
temperatura seja afetada. Ademais, a contaminacgao por linhas metélicas é mais expressiva
em estrelas deste tipo, o que reduz os pontos das janelas que o programa utiliza para
calcular a temperatura. Para estrelas com T > 5200 K, o procedimento funcionou
corretamente; porém, para estrelas progressivamentes mais frias que este valor, os perfis
teodricos se afastaram significativamente dos perfis observados.

Para estes objetos, adotamos o procedimento de comparacgao visual entre os perfis
tedricos e o observado, selecionando os pixels que melhor ajustavam o perfil observado.
Em cada janela selecionamos os pixels que melhor se adequaram ao espectro observado e
realizamos uma média entre os valores de T'o obtidos para todas as regioes. Naturalmente,
a presenca de linhas teluricas e metélicas diminui a quantidade de pixels por regiao e,
desta forma, o erro associado a este procedimento foi maior do que no procedimento
automatico, apenas porque os objetos eram mais frios. Nas figuras a seguir, mostramos
as melhores estimativas ajustadas manualmente para as asas azul e vermelha dos espectros
de dois objetos de nossa amostra, um com baixa razao S/R (HD 30562) e outro muito
frio (HD 205390), juntamente com o resultado final do modelo ajustado. Na tabela B do
anexo 2, dispomos os valores das T calculadas a partir do perfil de Ha.

Os erros nas determinacoes dos parametros fundamentais devem influir um pouco na
estimativa de T pelo ajuste de Ha. Segundo os autores do programa, as incertezas
compostas tipicas deste procedimento, levando em consideracao os erros em posicao do
continuo, dos parametros atmosféricos utilizados e da diferenca de temperatura entre as
asas é de ~ 50 K. Adotamos este valor para todas as estrelas que obtiveram temperaturas
satisfatorias do procedimento automético. Tal valor é também bem justificado para os
objetos mais quentes (ver fig. 4.4) e estd em bom acordo com o encontrado por Lyra &
Porto de Mello (2005). Por outro lado, as estrelas que foram analisadas pelo método visual
tiveram incertezas associadas maiores devido a baixa frequéncia de pixels nas regides de

referéncia, e, para estas, adotamos o = 90 K, que corresponde ao valor médio encontrado
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para as dispersoes destas estrelas. Compoem este grupo, principalmente, estrelas muito
frias e estrelas com baixa razao S/R. Para efeitos de comparagao, a figura 4.5 compara as
temperaturas efetivas da literatura com a escala de temperatura de Ha encontrada neste

trabalho. A correlacao entre estas escalas de Tog ¢ de 80%
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Figura 4.2: Em cima: Ajuste para asa azul da estrela HD 30562. A linha cheia que passa
por entre o espectro representa o modelo para a temperatura efetiva inicial. Em baizo:
Ajuste para a asa vermelha da estrela HD 30562. A estrela possui S/R =+ 80.

A figura 4.4 mostra o comportamento das incertezas encontradas contra as T.g deter-
minadas. Percebe-se que o erro associado é maior para as estrelas mais frias, com exce¢ao
de algumas poucas estrelas quentes, que se encontram fora do limite 20 apresentado no
grafico e que apresentam baixa razao S/R. Para este subgrupo, adotamos 90 K como
incerteza final associada ao método visual. Entretanto, da figura 4.4, podemos notar que
nossa incerteza média é muito proxima do valor tipico sugerido por Lyra & Porto de Mello
(2005), e observamos que as novas T (Ha) aqui obtidas sdo perfeitamente homogéneas

com as desses autores.
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Figura 4.3: Em cima: Ajuste para asa azul da estrela fria HD 205390. Em baizo: Ajuste
para a asa vermelha da estrela fria HD 205390.
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Figura 4.4: Comparagao do erro na temperatura efetiva de Ha versus a Teg(Ha). A
linha continua representa o valor médio encontrado para as incertezas, a linha pontilhada
apresenta 1o de desvio, e a linha tracejada apresenta 20 de desvio em relacao a média. A
incerteza média ¢ de 53 K.
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Figura 4.5: Comparacdo temperatura efetiva da literatura versus a Teg(Ha)). A linha
continua representa o valor médio encontrado para as incertezas, e a linha pontilhada
apresenta 20 de desvio em relacao a média. A correlacao entre as duas escalas de tempe-
ratura apresentadas é de 80%.
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4.2 Calculo da Temperatura Fotométrica

O interesse em derivar a temperatura efetiva das estrelas através do método do fluxo
infravermelho (MFIV) reside no fato de que o continuo das estrelas frias ¢ formado em
regioes muito proximas do ETL, ou seja, a determinacao da temperatura efetiva para
estas estrelas através da distribuicao de fluxo é virtualmente independente de incertezas
nos modelos NETL (Lambert & Pagel 1968, Lites & Mihalas 1984). Na pratica, o MFIV
baseia-se no fato de que os modelos atmosféricos reproduzem as distribuicoes de fluxo es-
telares com muito mais precisao no infravermelho porque a importancia do bloqueamento
de linhas é menor para estes comprimentos de onda, do que para o azul, por exemplo.
Além disso, Blackwell et al. (1990) argumentam que a eficiéncia do método se aplica para
estrelas com 4000K < T < 8000K, o que torna este método muito eficiente para as
estrelas de nosso intervalo espectral.

Em geral, as calibragoes de T baseadas no MFIV dependem, além dos indices fotomé-
tricos, de outros parametros fundamentais como a metalicidade e a gravidade superficial.
Adotamos as calibragoes fotométricas de Porto de Mello (1996), as quais sao dependentes
do parametro [Fe/H|. Como a metalicidade foi levantada da literatura e estimada por
diferentes métodos dependentes de cada trabalho, preocupamo-nos em corrigir a escala
de metalicidades em func¢ao do valor de T.q(Ha). Aplicamos este procedimento uma
vez que a escala de Tor(Ha) ¢ homogénea, portanto deve auxiliar a reduzir parte da he-
terogeneidade da escala de |[Fe/H|. Diversas analises, a grande maioria espectroscopicas,
apresentam valores para a razao A[Fe/H|/AT g, que representam valores tipicos de corre-
¢ao da metalicidade em funcao dos erros cometidos em temperatura. A tabela 4.1 mostra
alguns exemplos destas correcoes aplicadas em trabalhos com analises espectroscopicas
detalhadas e que consideram um bom niimero de linhas atémicas, bem distribuidas com

relacao ao potencial de excitagao.

Analise de referéncia AlFe/H|/AT o

Clegg et al. (1981) 0.07 dex/100 K
Steenbock (1983) 0.06 dex/100 K

Cayrel de Strobel & Bentolila (1989) 0.04 dex/100 K
Zhao & Magain (1991) 0.06 dex/100 K
Peloso et al. (2005) 0.07 dex/100 K

Tabela 4.1: Valores representativos da corregao de A|Fe/H|/ATqs. Os valores acima
foram retirados dos respectivos trabalhos apresentados na primeira coluna desta tabela.

Com base nesta pesquisa, corrigimos todos os valores de [Fe/H] obtidos da literatura
pela relagao 4.3, onde AT € a diferenca entre a temperatura efetiva obtida da literatura

Ter(Lit) e a Teg(Har). Assim, se AT > 0 a corregao era aplicada de maneira aditiva,
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caso contrario, o valor de [Fe/H] era subtraido da corre¢ao adotada.

Al[Fe/H]
AT’eﬁ”

Com o objetivo de mensurar os beneficios desta corre¢ao, comparamos as duas escalas

= 0.06 dex/100 K (4.3)

de metalicidades na figura 4.6. Repare que as escalas ja possuiam um bom acordo entre si,

comprovando a importancia de um critério rigoroso na selecao das referéncias utilizadas.
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Figura 4.6: Comparacao da |[Fe/H]y; versus [Fe/H|.;. A linha continua representa o
melhor ajuste entre as duas variaveis, e as linhas pontilhadas representam os limites de
confianca de 95%. O coeficiente de correlagao (R) entre a metalicidade da literatura e a
metalicidade corrigida é de 0.93.

De posse da nova escala de [Fe/H]|, calculamos as temperaturas efetivas fotométricas
através das calibragoes de Porto de Mello (1996), que sdo mostradas a seguir, juntamente

com as incertezas consideradas associadas:

Tox(K) = 7747 — 3016(B — V) {1 — 0.15[Fe/H]} ¢ = 65K (4.4)
Tox(K) = 7751 — 2406(Bp — V) {1 — 0.20[Fe/H]} o = 64K (4.5)
Tep(K) = 8481 — 6516(b — y) {1 — 0.09[Fe/H]} o = 55K. (4.6)

Os indices de cor (B — V'), (Br — Vr) foram obtidos do catalogo HIPPARCOS (ESA
1997) e as cores (b — y) foram levantadas da literatura, dando preferéncia ao sistema

fotométrico de