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Viver é lutar.

A vida é ombate,

Que aos fraos abate,

Que os fortes, os bravos

Só pode exaltar

(Gonçalves Dias)

"¾Que hay en una estrella?

Nosotros mismos.

Todos los elementos de nuestro uerpo y del planeta

estuvieron en las entrañas de una estrella.

Somos polvo de estrellas."

Ernesto Cardenal, "Cántio Cósmio"
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Resumo

Através do estudo do �uxo romosfério absoluto da linha de Hα, investigamos a

relação idade�atividade para 250 estrelas de tipo solar, om espetros de boa resolução

espetral e razão sinal�ruído. Adiionalmente, utilizamos esta transição para determinar

uma esala homogênea de temperaturas efetivas, que foi utilizada para uniformizar a

esala �nal de temperaturas efetivas utilizadas neste trabalho. Derivamos massas, idades,

raios e gravidades evolutivas para todas as estrelas da amostra por meio de trajetórias

modernas de urvas isóronas e isóbaras disponíveis na literatura.

Apresentamos uma nova alibração de �uxo romosfério absoluto de Hα, baseada

em modelos teórios de atmosferas. Estudamos a apliabilidade de Hα omo indiador

de idades onsiderando o maior número possível de parâmetros estelares evolutivos e es-

truturais, para identi�ar possíveis outros efeitos além do �uxo romosfério que possam

estar assoiados à relação idade�atividade. Enontramos que as estrelas anãs seguem uma

relação idade�atividade mais ou menos lara até era de 2 bilhões de anos de idade. A

partir desta idade, o omportamento paree ser mais omplexo, dependendo de outras

quantidades omo massa, metaliidade e raio. As variáveis envolvidas sugerem forte-

mente que a relação se omporta segundo um modelo de dínamo assoiado ao número de

Rossby, onforme já bem estabeleido 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 relação

om a idade, semelhante às anãs, e outro que não apresenta o mesmo omportamento,

resultado este que india que, nestas estrelas, o meanismo de emissão romosféria não é

magnetohidrodinâmio e não paree apresentar orrelação om a idade. Nossos resultados

reforçam o modelo de dínamo omo uma expliação natural da relação idade�atividade

através do transporte de heliidade da zona onvetiva estelar para os ampos magnétios

super�iais.

Palavras-have: estrelas: tipo solar � estrelas: atividade romosféria � estrelas:

idades � estrelas: romosfera � Galáxia: vizinhança solar � linhas: formação.



Abstrat

Through the study of the absolute hromospheri �ux of the Hα line, we investigated

the age�ativity relationship for 250 solar type stars. We used spetra with modera-

tely high resolution and signal�to�noise ratio. In addition, we used this line to derive a

homogeneous e�etive temperature sale, whih was applied to standardize the e�etive

temperature sale adopted in this work. Masses, ages, radii and evolutionary surfae gra-

vities were obtained for all the sample stars, through modern theoretial HR diagrams

from the literature. We presented a new Hα absolute hromospheri �ux alibration,

based on stellar atmospheri models. We studied the appliability of Hα as an age india-

tor, onsidering all the available evolutionary and strutural stellar parameters to evaluate

whih e�ets are related to the age�ativity relationship, besides the hromospheri �ux.

We found that the dwarf stars maintain a lear age-ativity relationship up to about 2

billion years of age. After this age, the behaviour seems to be more omplex and depends

on other quantities, suh as mass, metaliity and radius. The involved variables strongly

suggest that the relationship behaves as a dynamo model assoiated 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 an be subdivided in two groups: the �rst one follows the age

relationship, similar to the dwarfs; and the seond one does not show the same behavior.

This result indiates that the hromospheri emission mehanism in these stars is not

magnetohydrodynami and does not seem to present an age orrelation. Our results gives

a support to the dynamo model as a natural explanation for the age�ativity relationship,

through the heliity transport from the onvetive stellar zone to the super�ial magneti

�elds.

Keywords: stars: solar type � stars: hromospheri ativity � stars: ages � stars:

hromosphere � Galaxy: solar neighborhood � lines: formation.
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Capítulo 1

Introdução

Os primeiros indíios histórios das observações de manhas solares foram realizados

por astr�nomos hineses em 28 a.C., mas observações telesópias de manhas solares

iniiaram-se apenas em meados de 1611 por Galileu, Sheiner, Fabriius e outros autores,

e perduram até os dias atuais integrando mais de 400 anos de registro, mostrando variações

no número e intensidade das manhas solares om um período araterístio de era de

11 anos (Wolf 1856). A presença destas manhas também está assoiada a uma extensa

gama de fen�menos omplexos omo �ares, variações de intensidade de ventos solares e

raios ósmios, et.

A natureza das manhas solares é atribuída à atividade magnétia (Hale 1908), e, por

esta razão, o estudo da variação da atividade magnétia no Sol estimulou expliações teó-

rias baseadas na teoria magnetohidrodinâmia, nas quais os movimentos solares internos

de rotação e onveção geram um efeito dínamo e mantêm assim os ampos magnétios

responsáveis pelo ilo de manhas (Parker 1955, Rosner & Weiss 1992). Outras teorias

também foram propostas, porém todas elas tiveram suesso expliativo limitado, até o

momento, basiamente pela falta de onheimento das ondições físias no interior solar

e pela omplexidade dos álulos.

Eberhard & Shwarzhild (1913) foram pioneiros em realizar uma análise sobre os

efeitos da atividade magnétia em estrelas frias. Estes autores desobriram estruturas

em emissão nos entros das linhas H e K do Ca II, que tornam estas linhas indiadores

lássios de atividade romosféria.

Em algumas linhas intensas da fotosfera de estrelas frias, o �uxo residual no entro

é su�ientemente baixo, devido à alta opaidade presente em suas regiões de formação.

Logo aima da fotosfera, loaliza-se a romosfera, onde oorre uma inversão de tempe-

ratura, provoada por fen�menos não térmios, de origem magnetohidrodinâmia, que

geram um exesso de �uxo no entro da linha sobre a emissão meramente térmia. Por

essas araterístias, linhas assim desritas são utilizadas omo indiadores de atividade

romosféria. Tal região se estende tipiamente até um limite, a partir do qual a energia

não está mais sendo dominantemente liberada pelo ampo de radiação e os meanismos
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de transporte são magnétios, araterizando o iníio da oroa.

O plasma ionizado da estrela, que emana das regiões magnetizadas sob a forma de

vento estelar, é forçado a seguir as linhas de ampo magnétio, arregando onsigo mo-

mento angular para longe da estrela. Como resultado, temos a transmissão de um torque

à estrela que inevitavelmente gera uma frenagem em sua taxa de rotação. Assim, à me-

dida que a estrela perde rotação, seu dínamo torna-se mais ine�iente, injetando assim

menos energia magnétia na romosfera da estrela. Neste enário, o grau de atividade

magnétia têm orrelação direta om a idade estelar, uma vez que estrelas jovens possuem

alta rotação e esta derese om a idade (Skumanih & Eddy 1981; Simon et al. 1985).

Entretanto a rotação não é o únio parâmetro que pode afetar a atividade magnétia

estelar. A massa ou o tipo espetral das estrelas podem ditar as propriedades da zona de

onveção, onforme proposto originalmente por Noyes et al. (1984). A onveção, aliada

à rotação diferenial, introduz uma heliidade no gás, que aumenta a onentração de

linhas de ampo magnétio produzindo uma gama de fen�menos magnétios super�iais,

omo �ares, por exemplo. Desta forma, espera-se que as emissões romosférias mostrem

uma dependênia quantitativa om a zona de onveção. Noyes et al. (1984) apresentam

uma relação empíria entre o �uxo romosfério absoluto nas linhas H e K do Ca II e o

número de Rossby1, sugerindo que este parâmetro possa governar a atividade magnétia

nas superfíies estelares.

Muito do esforço da investigação da atividade romosféria se onentrou em obser-

vações das linhas H e K do Ca II, devido prinipalmente ao nítido ontraste de emissão

romosféria dessas linhas. A maior ampanha de medidas e monitoramento de estrelas

nas regiões das linhas H e K do Ca II foi feita pelo programa do Observatório de Monte

Wilson, desenvolvido por Olin Wilson e ontinuado desde então por Vaughan, Preston &

Wilson (1978), Baliunas et al. (1995), Henry et al. (1996) entre outros. Estes levanta-

mentos evideniaram uma série de informações fundamentais sobre a natureza dos ilos

romosférios em estrelas de diferentes idades na vizinhança solar.

Análises quantitativas que explorem a relação idade�atividade romosféria são ainda

relativamente esassas na literatura. Skumanih (1972) através da análise espetrosópia

das linhas H e K do Ca II realizou o primeiro estudo neste sentido, porém explorando ape-

nas pouas estrelas de aglomerados e grupos inemátios. Outros trabalhos, que também

utilizaram as linhas do Ca II, de�niram relações para determinar a idade romosféria de

estrelas de tipo solar a partir do índie de atividade dessas linhas (Soderblom 1985, Barry

et al. 1987 e Barry 1988). Tais estudos deixaram laro que a atividade romosféria de

estrelas do tipo solar derese om a idade. Mais reentemente, Pae & Pasquini (2004)

estudaram uma amostra de 35 anãs pertenentes a assoiações e argumentam que uma

relação idade�atividade só pode ser estabeleida para estrelas jovens (abaixo de 2 bilhões

1O número de Roosby é de�nido omo a razão entre o período de rotação da estrela e o onvetive

overturn time, onde este último orresponde ao tempo de reviravolta de uma élula onvetiva.
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de anos) e ainda que é virtualmente impossível forneer idades romosférias auradas

para além deste valor (Soderblom et al. 1991, Mamajek & Hillenbrand 2008).

Entretanto, as linhas H e K do Ca II são indiadores muito sensíveis à modulação

rotaional dentro do ilo 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

ilos. Ademais, tais indiadores são muito sensíveis a fen�menos transientes omo �ares

e explosões magnétias loalizadas.

Desneessário ressaltar que idade é um parâmetro estelar fundamental, e é obtida om

uma preisão razoável para uma amostra ín�ma de estrelas. O Sol é a únia estrela que

possui uma determinação de idade relativamente preisa (∼107 anos), oriunda de um mé-

todo fundamental, por meio de datação de meteoritos (Guenther 1989). Reentemente,

trabalhos om determinação de idades astrossismológias, baseados em análises dos es-

petros de freqüênia e das amplitudes de osilação das amadas externas das estrelas,

apresentaram inertezas da ordem de 108 anos. Como exemplo podemos itar Yildiz

(2007) e Eggenberger et al. (2004), que realizaram estudos desta natureza para o sistema

binário Alfa Centauri.

As inertezas apresentadas pelos métodos itados anteriormente são onsideravelmente

menores do que as inertezas obtidas através dos métodos onvenionais de datação es-

telar. Um dos métodos onvenionais de determinação de idades são as isóronas, que

onsistem em loalizar as estrelas em diagramas HR teórios, om seus respetivos parâme-

tros observaionais, ou seja, temperatura efetiva e luminosidade, para uma metaliidade

onheida. Este método é muito sujeito a inertezas nos parâmetros atmosférios, além

de perder sensibilidade para estrelas pouo evoluídas, pois os modelos teórios de isoró-

nas se adensam onsideravelmente em torno dos primeiros estágios evolutivos das estrelas

(sequênia prinipal). Um outro método onsiste na datação por indiadores romosféri-

os, que são e�ientes para estrelas bastante jovens. Do ponto de vista da apliabilidade

dos dois métodos, podemos dizer que estes são parialmente omplementares, uma vez

que para as estrelas jovens, onde o método isoronal não é e�iente, o método de datação

romosféria fornee boas idades. Por outro lado, para as estrelas velhas que ainda se

enontram na sequênia prinipal, ambos os métodos apresentam falhas assoiadas a suas

limitações próprias.

A possibilidade de onstrução de uma determinação on�ável de idades, através da

atividade romosféria, para além das estrelas jovens é um objetivo importante por si só,

uma vez que elaboraríamos um método que poderia ser usado para a datação de grandes

amostras de estrelas. Estes aspetos são interessantes para vinular modelos de estrutura

e evolução da Galáxia, além de estudos da relação entre parâmetros inemátios e idades

para as estrelas.

Com o advento dos detetores CCD, a linha de Hα reebeu alguma atenção no on-

texto da atividade estelar, pois a sensibilidade destes detetores está preferenialmente
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desloada para o vermelho, ao ontrário das antigas plaas fotográ�as, que possuíam a

sua e�iênia máxima na parte azul do espetro. O �uxo romosfério na região de Hα

não é tão evidente quanto nas linhas H e K do Ca II. Entretanto, este é muito menos

sensível a modulações nos ilos de atividade. Além disso, as emissões provenientes de Hα

não sofrem tanta in�uênia de fen�menos transientes altamente energétios araterístios

das regiões de raios�X e UV do espetro, porque esta transição está loalizada na região

visível do espetro de frequênias.

Apesar de todas as aparentes vantagens de Hα omo indiador romosfério, existem

pouos trabalhos que utilizam a linha de Hα e que estabeleçam uma relação quantitativa

entre a idade e a atividade. Entre eles podemos itar Herbig (1985), Pasquini & Pallaviini

(1991) e Lyra & Porto de Mello (2005), tendo, este último, motivado a realização deste

trabalho.

Herbig (1985) determinou a ontribuição do �uxo romosfério no entro de Hα para

uma amostra de aproximadamente 40 estrelas. Ele utilizou a banda fotométria larga V

de Johnson para quanti�ar o �uxo romosfério absoluto de suas estrelas e obter uma

relação entre a idade e a atividade. Já Pasquini & Pallaviini (1991), para uma amostra um

pouo maior de estrelas (87) e usando uma banda fotométria mais estreita, enontraram

resultados muito onsistentes om os de Herbig (1985). Lyra & Porto de Mello (2005),

utilizando uma amostra de 175 estrelas, de�niram um indiador de idade a partir do

�uxo romosfério de Hα utilizando a mesma banda de Pasquini & Pallaviini (1991).

Lyra & Porto de Mello (2005) também propuseram uma relação físia quantitativa entre

�uxo, idade, massa e metaliidade, em aparente on�rmação om os resultados pioneiros

de Noyes et al. (1984). Outro aspeto interessante desse trabalho é a lara distinção

enontrada na relação �uxo�idade para anãs e subgigantes, sugerindo que nestas últimas

o dínamo estelar não paree mostrar orrelação om 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 alibração absoluta de �uxo, até agora baseada em fotometria de banda larga

ou banda intermediária, levando em onsideração diretamente os parâmetros atmosférios

das estrelas. Um dos prinipais objetivos será explorar a possibilidade de uma relação

atividade�idade que possa ser estendida para estrelas om idades omparáveis à do Sol (4.5

bilhões de anos) ou mais. Também iremos so�stiar a separação entre anãs e subgigantes,

já que Lyra & Porto de Mello (2005) segregaram estas lasses adotando apenas um ritério

observaional, sem realizar uma análise detalhada de seus estados evolutivos.

Além disso, poderemos avaliar a sugestão de que a relação idade�atividade seja om-

plexa e multiparamétria. Tentaremos investigar os limites da apliação desta relação e

explorar se esta pode forneer vínulos físios importantes sobre o funionamento dos dí-

namos em função dos parâmetros estelares fundamentais. Tais vínulos poderão auxiliar

uma onexão entre os onheimentos disponíveis para o Sol, que é uma estrela obser-
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vada om grande nível de detalhe espaial e temporal, e as demais estrelas, onde menos

informação está disponível.

Esta dissertação está dividida em oito apítulos e três apêndies. No apítulo 2, des-

reveremos os proessos físios importantes para a formação de Hα e omo onetá-los

om o álulo de temperaturas efetivas e avaliação do �uxo romosfério para estrelas de

tipo solar. No apítulo 3, são apresentadas as observações e tratamento de dados das

estrelas por nós utilizadas. Disutiremos a determinação de uma esala de temperatura

efetiva para a nossa amostra de estrelas e seu uso no ontexto deste trabalho no apí-

tulo 4. No apítulo 5, desreveremos em detalhes as metodologias empregadas para a

determinação dos parâmetros evolutivos de nossa amostra. A nova esala de alibração

absoluta de �uxo, baseada em modelos atmosférios, será disutida no apítulo 6. Os

resultados desta análise estão apresentados no apítulo 7 e serão resumidos no apítulo 8,

onde apresentaremos também as demais onlusões e as perspetivas deste trabalho.
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Capítulo 2

A Formação do Per�l de Hα

O hidrogênio é a espéie químia mais abundante nas atmosferas estelares e, portanto,

aaba tornando-se a mais importante fonte de opaidade tanto para estrelas late-type

quanto para estrelas early-type 2. Na primeira lasse, a opaidade é dominada por uma

pequena fração dos átomos de hidrogênio, que apturam os elétrons livres presentes na

atmosfera para formar íons H−. Nas estrelas early-type, por outro lado, o próprio átomo

de hidrogênio é o prinipal responsável pela opaidade no ontínuo. Em ontraste om

as linhas metálias, as pouas linhas que a simples estrutura at�mia do H forma no

espetro tem sensibilidade muito peuliar às propriedades da atmosfera. Por esta razão,

as linhas de absorção do H da série de Balmer são omumente utilizadas no estudo de

fotosferas estelares. Em partiular, nosso trabalho utiliza a linha espetral de Hα da série

de Balmer, que orresponde a uma transição do nível n = 2 para o nível n = 3, e está

entrada na região vermelha do espetro visível em 6562.8 Å.

A linha Hα possui um per�l de asas alargadas, e isto oorre devido a interações entre

íons e outros átomos de hidrogênio nas altas densidades atmosférias. Ademais, em se tra-

tando de estrelas frias, os níveis inferiores do átomo de H estão su�ientemente povoados

para produzir uma onsiderável opaidade no entro do linha. Por esta razão, esta linha

pode ser utilizada omo indiador romosfério pois permite um bom ontraste entre as

emissões da romosfera e da fotosfera. Todavia, outros parâmetros, omo por exemplo a

temperatura efetiva, podem in�ueniar o per�l das linhas. Como ada parte do per�l de

Hα sofre ontribuições de diferentes regiões da estrutura da estrela, romosfera e fotos-

fera, tal linha se mostra duplamente interessante: suas asas são exelentes indiadores de

temperatura efetiva para estrelas frias; e a opaidade no entro da linha é su�iente para

que se observem emissões araterístias da romosfera. Nas próximas seções, desreve-

remos om maiores detalhes as araterístias físias desta transição e quais parâmetros

possuem grande in�uênia sobre o seu per�l.

2As estrelas early-type são estrelas mais quentes, e portanto mais azuis, de tipo espetral O, B e A,

enquanto as estrelas late-type são estrelas mais frias, logo mais vermelhas e possuem tipo espetral F, G,

K, M, S ou C.
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2.1 Proessos Físios do Per�l de Hα

Os proessos físios envolvidos na formação de Hα são amplamente disutidos em

uma gama de livros-textos (Böhm-Vitense 1989, Mihalas 1979, Gray 1976, entre outros),

portanto, faremos aqui apenas uma breve disussão a respeito.

O per�l de uma linha orresponde à variação da intensidade ou �uxo em função do

omprimento de onda ou freqüênia. Ele aparee omo resultado da existênia de um

oe�iente de absorção da linha (ou oe�iente de opaidade), e pode sofrer alargamentos

devido a diversos tipos de meanismos. Através da interpretação do per�l alargado da

linha podemos inferir algumas das araterístias da fonte de radiação. Desreveremos

alguns dos proessos de alargamento de linhas que in�ueniam a formação do per�l das

linhas da série de Balmer. Serão enfatizados os oe�ientes de absorção relevantes para o

per�l de Hα.

O oe�iente de absorção do hidrogênio neutro deve levar em onta os seguintes efeitos:

i) alargamento natural; ii) a distribuição de veloidades dos átomos de hidrogênio que

estão absorvendo (alargamento Doppler térmio e miroturbulênia); iii) as interações

om partíulas arregadas (efeito Stark linear), iv) as interações om partíulas neutras

diferentes do hidrogênio (alargamento de van der Waals); v) as interações om outros

átomos de hidrogênio neutros (alargamento por ressonânia e van der Waals). Cada

efeito é representado por um tipo de per�l, gaussiano ou lorentziano, e o oe�iente de

absorção total é dado pela onvolução destes per�s.

Toda transição do tipo ligado�ligado, seja ela de absorção ou de emissão, oorre entre

dois determinados níveis at�mios, liberando ou absorvendo uma determinada energia

entre eles. A faixa de variação dessa energia, de aordo om o Prinípio da Inerteza de

Heisenberg, é proporional ao inverso do tempo de vida naquele nível. Como onsequênia,

um grupo de átomos irá produzir linhas de absorção ou de emissão om uma faixa mínima

de variação, nas freqüênias dos fótons (∆ν), hamada de alargamento natural, que é da

ordem de:

∆ν =
∆E

h
∝

1

∆t
, (2.1)

onde, na equação anterior, ∆E é a inerteza de energia entre os níveis em questão, h é a

onstante de Plank e ∆t é o intervalo de tempo araterístio para que o elétron realize

a transição.

O alargamento Doppler, ou alargamento térmio, é ausado pelos movimentos térmios

dos átomos na atmosfera estelar ao longo da linha de visada. Sob equilíbrio termodinâ-

mio, as veloidades das partíulas obedeem à lei de distribuição de Maxwell-Boltzmann,

ou seja, em um determinado instante de tempo, os átomos apazes de realizar a absorção

terão uma distribuição de veloidades. Portanto, a linha formada a partir da absorção

de um fóton por um átomo apresentará um desloamento Doppler dado pela fórmula
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não-relativístia:
∆λ

λ0

=
∆ν

ν0

=
vr

c
, (2.2)

onde vr é a omponente da veloidade do átomo ao longo da linha de visada, e λ0 or-

responde ao omprimento de onda no entro da linha para um referenial de repouso em

relação à atmosfera estelar. Desta forma, um átomo que se afasta deste referenial (vr

positiva) absorve fótons om omprimentos de onda um pouo maiores do que λ0. Por

outro lado, um átomo que se aproxima deste referenial (vr negativa) absorve fótons om

omprimentos de onda um pouo menores do que λ0.

Entretanto, os movimentos térmios individuais não são os únios que ontribuem para

o alargamento Doppler. Consideremos a região de formação da linha, orrespondente, em

geral a uma profundidade óptia unitária. Se o tamanho de um grupo marosópio de

átomos que se desloam neste meio é menor do que a espessura desta região, os movi-

mentos oletivos afetarão o per�l da linha, em primeira aproximação, da mesma maneira

que os movimentos individuais dos átomos, uma vez que a linha de visada atravessa vá-

rios grupos de diferentes veloidades. Neste aso, teremos o fen�meno onheido omo

miroturbulênia.

O per�l araterístio do alargamento Doppler é gaussiano, enquanto que o per�l

devido ao alargamento natural é lorentziano, e a ombinação destes dois efeitos gera o

hamado per�l de Voigt. Porém, existe uma disrepânia entre o per�l alulado e o

per�l observado, a qual é removida quando onsideramos a miroturbulênia. Todavia, a

miroturbulênia não é uma parâmetro real, ela é introduzida no oe�iente de absorção

total ad ho para expliar os per�s observados nos espetros estelares, ujo alargamento

não pode ser totalmente desrito pelo meanismo Doppler térmio.

Existem ainda outros meanismos que são espeialmente importantes para a largura

equivalente total das linhas do hidrogênio. O alargamento olisional é provoado pelas

perturbações nos níveis de energia do átomo por partíulas próximas, as quais podem ser

íons, elétrons, átomos ou até mesmo moléulas. Tais perturbações podem ser induzidas

por enontros disretos ou pelo efeito estatístio resultante de olisões om diversas partí-

ulas. A distorção dos níveis é uma função da separação R entre a partíula perturbadora

e a perturbada. Desta forma, a mudança de energia do nível perturbado pela olisão pode

ser representada pela seguinte lei de potênia,

∆E ≈ Rn, (2.3)

onde o oe�iente n representa o tipo de interação onsiderada. No aso espeí�o da

transição de Hα, podemos onsiderar três interações. São elas:

(a) Efeito Stark Linear

Oorre quando o elétron imerso em um ampo oulombiano, omo o elétron do átomo

de hidrogênio, é perturbado por uma partíula arregada, que pode ser um íon ou um
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outro elétron. Neste aso, o oe�iente de interação é igual a 2, o que signi�a que ∆E

é proporional a intensidade do ampo elétrio. Este é um dos efeitos que mais ontribui

para o alargamento das linhas da série de Balmer.

(b) Alargamento por Ressonânia

Se as partíulas perturbada e perturbadora são da mesma espéie, temos, então, o

alargamento por ressonânia, que é araterizado pelo oe�iente de interação n = 3.

Em atmosferas de estrelas relativamente frias, o alargamento devido à olisão dos átomos

de hidrogênio neutro torna-se bastante importante devido ao fato de ser este a espéie

químia mais abundante nestas atmosferas.

() Efeito van der Waals

Quando as partíulas que estão sofrendo interação são átomos neutros de diferentes

espéies, tem-se o efeito de van der Waals, araterizado pelo oe�iente de interação

n = 6. Este efeito possui grande importânia para as linhas metálias, sendo o hidrogênio

a partíula perturbadora, novamente devido a sua grande abundânia.

Todas estas ontribuições são onvoluídas para produzir o oe�iente de absorção total

da linha, que por sua vez produz o per�l �nal desta.

2.2 As Asas de Hα: Indiador de Temperatura Efetiva

Em estrelas de atmosferas relativamente frias, omo as de tipo solar, o oe�iente de

absorção do ontínuo é dado prinipalmente pelo íon H−. Nestas estrelas, o per�l da

linha de Balmer depende tanto da temperatura omo da pressão eletr�nia. Em uma

análise mais quantitativa, temos que a profundidade da linha de Balmer (Rλ), no aso

optiamente �no, é dada por:

Rλ ∝
κλ

κc

, (2.4)

onde κλ é o oe�iente de absorção da linha de Balmer e κc é o oe�iente de absorção

do ontínuo de Pashen. O oe�iente de absorção das linhas de Balmer nas asas é

proporional ao número de átomos de hidrogênio no segundo nível, além de também

ser proporional à densidade eletr�nia (ne), por onta do efeito Stark. Desta forma, a

equação anterior �a:

Rλ ∝
NH(n = 2)ne

N(H−)
. (2.5)
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Da equação de Saha temos que o número de íons H− é proporional a NH(n = 1)ne

vezes uma função de temperatura (ϕ(T)). Por outro lado, em equilíbrio termodinâmio

loal, as populações de dois níveis de exitação são desritas pela equação de Boltzmann,

que é também uma função únia da temperatura. Logo a equação 2.5 pode ser reesrita

omo:

Rλ ∝
NH(n = 2)

N(H−)ϕ (T)
. (2.6)

Da disussão anterior, onluímos que a profundidade das asas da linhas de Balmer

são exlusivamente determinadas pela temperatura. Entretanto, devemos proeder om

uidado nesse tipo de análise. A rigor, a população de íons não é numeriamente igual

ao número de elétrons livres, o que geraria a presença de um fator ne na equação 2.6,

que implia uma dependênia de Rλ om a gravidade super�ial. Além disto, também

desprezamos o alargamento de van der Waals, proporional à população de hélio e metais

na atmosfera, que tem omo efeito introduzir uma dependênia de Rλ om a metaliidade.

Todavia, estudos sobre a variação do �uxo nas linhas de Balmer ontra os parâmetros

atmosférios mostram que a temperatura e, em alguns asos, a abundânia de metais são

os fatores que mais in�ueniam no omportamento das asas destas linhas.

Vários trabalhos investigaram a dependênia do �uxo nas linhas da série de Balmer

om os modelos atmosférios adotados (Gehren et al 1981, Furhmann et al. 1993, Barklem

et al. 2002, entre outros). Estes autores avaliaram a dependênia do per�l de Hα om

a variação dos parâmetros atmosférios da estrela, omo temperatura efetiva, gravidade

super�ial e metaliidade. Em partiular, Furhmann et al. (1993) mostraram um estudo

detalhado das transições de Balmer de Hα até Hγ e onluíram que todas as séries de

Balmer são altamente sensíveis a mudanças de temperatura (ver �gura 2.1). Esta é

a justi�ativa prinipal do uso das linhas de Balmer omo indiadores de temperatura

efetiva.

Se levarmos em onta somente a dependênia om temperatura efetiva, poderíamos

eleger Hγ e Hδ omo os melhores indiadores. Porém, omo itado anteriormente, não

só a temperatura efetiva possui in�uênia no per�l das linhas de Balmer. Em espeial,

Hγ, Hδ e Hβ apresentam uma onsiderável variação om relação a abundânia de metais

do modelo adotado. Tal fato pode estar assoiado om a maior importânia do alarga-

mento de van der Waals, que ontribui para uma maior dependênia om a metaliidades,

destas transições nas atmosferas de estrelas frias. Entretanto, Hα se mostra insensível a

mudanças na metaliidade. Adiionalmente, as variações na gravidade são menores que

em temperatura efetiva, mas aumentam progressivamente de Hβ para Hδ, e, novamente,

Hα se mostra pouo sensível a variações neste parâmetro. A insensibilidade a estes fato-

res torna as asas de Hα exelentes indiadores espetrosópios de temperatura efetiva,

prinipalmente em estrelas de tipo espetral F e G, onde a distribuição global de �uxo e a
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Figura 2.1: In�uênia dos parâmetros atmosférios no per�l das asas das linhas de Balmer.

(a) temperatura efetiva, de 5000 K (aima) a 6700 K (abaixo) om intervalos de 100 K. (b)

gravidade super�ial, em intervalos de 0.5 (em logaritmo), de 3.0 a 4.5 (linha traejada).

()metaliidade de -3.5 (aima) a 0.0 dex(abaixo), om intervalos de 0.5 dex. Note a poua

sensibilidade de Hα aos parâmetros, exetuando a temperatura efetiva. Reproduzido de

Furhmann et al. (1993):Balmer Lines in Cool Dwarf Stars.
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sensibilidade dos instrumentos CCD estão desloadas para o vermelho, permitindo maio-

res razões S/R para Hα do que para as outras linhas. Além disso, as transições de Hβ à Hγ

estão loalizadas na região azul do espetro, e, por isso, têm suas asas onsideravelmente

perturbadas pela maior inidênia de linhas metálias nesta região.

Na oasião de seleionar qual a melhor linha a ser trabalhada em um determinado

ontexto, além de onsiderar a físia envolvida para o problema, devemos avaliar a habi-

lidade prátia do seu uso em ada aso. Admitindo-se que saibamos os meanismos de

alargamento das linhas do hidrogênio, a maior di�uldade em utilizá-las omo indiador

de temperatura efetiva está no fato de que elas são formadas em amadas muito profun-

das. Em espeial, em estrelas late-type, a estrutura térmia das amadas mais profundas

(e optiamente opaas) são signi�ativamente afetadas pela onveção. Furhmann et al.

(1993) também analisaram a variação dos per�s das linhas de Balmer ontra o parâme-

tro do omprimento de mistura3 (α), que está diretamente assoiado à onveção. Em

relação a um mesmo modelo solar e a uma função de distribuição de opaidade, Hα se

mostrou partiularmente independente da onveção enquanto as outras transições apre-

sentam uma variação forte om o omprimento de mistura, ou seja, a profundidade das

asas da linha rese om o aumento de α, onforme a �gura 3.2.

A maior parte das ontribuições para as asas de Hα é oriunda de regiões om profun-

didade óptia do ontínuo (τc) ligeiramente maior que τc ≃ 2, onde a zona de onveção

termina. Isto oorre devido a forte in�uênia do alargamento por ressonânia na função

do per�l; que é levado em onta para a maior parte do oe�iente de absorção da linha

de Hα. Este, então, força a formação da linha em regiões menos profundas da atmosfera.

Frações relativamente grandes de ontribuição das funções de Hβ, Hγ e Hδ são originadas

dentro deste limite, uma vez que a ontribuição do alargamento por ressonânia é pe-

quena. Desta forma, estas linhas são muito mais sensíveis a estrati�ação de temperatura

dentro da zona de onveção (τc = 2), que, por sua vez, é dependente da e�iênia da

transferênia de energia térmia por onveção.

2.3 O entro de Hα

O entro de Hα apresenta um per�l de profunda absorção sendo formado nas amadas

mais altas da atmosfera, na transição entre a alta fotosfera e a romosfera. A dissipação

de energia nesta última região não oorre de maneira simples e envolve prinipalmente

dois proessos: a dissipação de ondas aústias geradas pelos movimentos onvetivos, e a

dissipação de energia não térmia assoiada à presença de ampos magnétios super�iais.

O modelo de dínamo possui duas prinipais omponentes que ontribuem, ada qual,

3O parâmetro do omprimento de mistura (α) é de�nido omo a razão entre o livre aminho médio

(l) que o elemento onvetivo perorre antes de se dissolver no meio irundante e a distânia em que a

pressão está variando de um valor 1/e.
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Figura 2.2: Variação do Per�l das Asas de Balmer ontra o parâmetro de omprimento

de mistura, em esalas de 2.0 (linha sólida no topo) à 0.5 (abaixo), em passos de 0.5.

Nota-se uma forte variação das linhas de Balmer om este parâmetro, om exeção de

Hα. Adaptado de Furhmann et al. (1993):Balmer Lines in Cool Dwarf Stars.
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de maneira diferente para o aqueimento da romosfera. A primeira é formada pelos

movimentos turbulentos da zona onvetiva. Estando as linhas de ampo magnétios

ongeladas no plasma, estes pequenos movimentos irão se propagar em forma de ondas

magnetoaústias que seguem as linhas de ampo. A segunda omponente está assoiada

à rotação diferenial, uma vez que o interior do Sol é semelhante a um �uido que rota-

ionando diferentemente de um orpo rígido, irá onverter energia magnétia em energia

meânia.

Além dos efeitos de dínamo, ondas aústias que não sofrem in�uênia do ampo

magnétio também se propagam por toda a romosfera. O efeito produzido por estas

ondas aústias é muito importante, pois deve permaneer presente mesmo em estrelas

ujas taxas de rotação desreseram a tal ponto que o dínamo não mais onsegue depositar

energia magnétia de maneira e�iente na romosfera. Assim, a dissipação de energia por

ondas aústias prevalee omo o únio meanismo atuante no aqueimento romosfério,

representando um �uxo basal no espetro de estrelas muito inativas.

Na romosfera estelar, a aproximação de equilíbrio termodinâmio loal (ETL) não é

mais válida, de forma que a função fonte do entro de Hα se afasta da função de Plank e

é dominada pela fotoionização. Já na alta fotosfera, a aproximação ETL ainda é válida,

e assim, são as olisões que determinam as taxas de exitação e de ionização. Nestas

ondições, o aumento da temperatura favoree as exitações do estado fundamental para

o segundo nível em relação às exitações para o tereiro nível, devido à separação de

energia de 2 eV entre esses níveis. Por outro lado, a taxa de ionização por olisão rese

mais para o tereiro nível do que para o segundo. O efeito total destes dois proessos é o

despovoamento do nível mais alto om respeito ao nível inferior, favoreendo a absorção

a uma determinada altura da romosfera.

Muitos trabalhos veri�am a existênia de regiões na romosfera onde a temperatura

é onstante vertialmente ao longo de alguns quil�metros, omprovando a idéia de que,

nestas regiões, a energia liberada não está sendo depositada no reservatório térmio. Uma

hipótese razoável é que esta energia esteja sendo transportada pelas olisões araterístias

destas regiões.

Seguindo da fotosfera em direção à romosfera, a temperatura derese até atingir

um mínimo, na baixa romosfera, onde as ondas magnetohidrodinâmias omeçam a se

dissipar e a inversão de temperatura oorre. Nesta região, a população de átomos de

hidrogênio é muito baixa para produzir uma absorção signi�ativa, o que nos leva a

onluir que a região é transparente em Hα. Esta partiularidade india que a radiação

no entro das linhas será proveniente de duas amadas distintas, uma aima do mínimo

de temperatura e outra abaixo.

Shoolman (1972) on�rmou a região de mínimo de temperatura e alulou a altura

das diferentes ontribuições da romosfera para a formação do entro de Hα. A mais alta

enontra-se a 1.000 km aima da fotosfera, enquanto a outra está abaixo da região de
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temperatura mínima, na baixa romosfera, que é ompatível om a região onde as ondas

aústias são dissipadas. A primeira é partiularmente interessante porque, nas regiões

de transição da romosfera para a fotosfera, a natureza dos meanismos de aqueimento

está assoiada diretamente à atividade magnétia.

As ontribuições de duas regiões distintas sofrem in�uênia de proessos físios bem

distintos, um magnetohidrodinâmio, e outro aústio, o que torna esta difereniação em

Hα mais lara do que em outras linhas interessantes para o estudo da atividade. As linhas

H e K do Ca II, por exemplo, sofrem ontribuições de todas as amadas da atmosfera.

Isto oorre porque estas transições partem do nível fundamental, que é bem povoado em

qualquer amada atmosféria. Em ontrapartida, a transição de Hα parte de um dos

níveis exitados (n = 2) e é subordinada ao ampo de radiação da fotosfera e às taxas de

olisão na romosfera, seleionando assim regiões de máxima emissão.

No presente trabalho, utilizaremos todo o potenial da linha de Hα omo indiador

espetrosópio de temperatura efetiva (apítulo 4) e omo diagnóstio romosfério (a-

pítulo 7).
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Capítulo 3

Amostra e Tratamento de Dados

3.1 A Amostra

Os dados utilizados neste trabalho onstituem a ompilação de um extenso programa

de observação de estrelas do tipo solar, durante os últimos 14 anos. Esta amostra é om-

posta pela base de dados do trabalho de Lyra & Porto de Mello (2005), om o adendo

de novas estrelas. Dentre os novos objetos, dispomos de uma amostra de estrelas ali-

nhadas om a trajetória evolutiva do Sol, jovens e velhas, daqui por diante hamadas de

estrelas do Projeto SOL (Solar Origin and Life, Ghezzi, L. 2005), de uma nova amostra

de subgigantes e de novas estrelas andidatas a pertener ao grupo inemátio HR 1614.

As estrelas foram seleionadas a �m de obter uma amostra estatistiamente abrangente

em idades, além de ampliar a amostra de estrelas inativas (subgigantes), em relação ao

trabalho de 2005.

A amostra de Lyra & Porto de Mello (2005) é omposta de 175 estrelas subdivididas

entre aglomerados, grupos inemátios e estrelas de ampo. A esolha dos aglomerados e

dos grupos inemátios tem por objetivo privilegiar estrelas uja determinação de idades

é mais aurada na literatura. Neste ontexto, as estrelas de aglomerados são objetos

interessantes, pois foram formadas (quase) simultaneamente de uma mesma nuvem de

gás moleular, possuindo oesão espaial, a mesma omposição químia, além de estarem

loalizados a uma mesma distânia. Este onjunto de fatores permite derivação da idade

através do ajuste isoronal om uma preisão melhor do que a enontrada para as estrelas

de ampo pelo mesmo método. Isto oorre pois o onheimento de parâmetros omo

metaliidade, magnitude visual e temperaturas efetivas é obtido individualmente para as

estrelas de ampo, o que aumenta as inertezas nas idades obtidas pelas urvas isoronais.

Dentro deste grupo, a amostra possui estrelas anãs das Plêiades e Híades.

Os grupos inemátios estelares, doravante referidos omo GCE's, são onjuntos de es-

trelas que apresentam os mesmos vetores de veloidades espaiais galátias, mas não são

�siamente oesos (Eggen 1960, e referênias lá itadas). Presumivelmente, estes grupos
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onstituem um elo de ligação entre sistemas gravitaionalmente oesos, omo aglomerados

abertos, om as estrelas de ampo (Soderblom & Mayor 1993) ou surgem omo remanes-

entes de algum evento de formação estelar (Montes et al. 2001). Considerando estas

hipóteses, supõe-se que suas estrelas onstituintes apresentem araterístias semelhan-

tes, omo idade e omposição químia. Alguns CGE's bem estudados, omo o Ursa Maior

(Soderblom & Mayor 1993), ζ Retiuli (del Peloso et al. 2000) e HR 1614, fazem parte da

nossa amostra. Dentro deste último, aresentamos sete novas andidatas propostas no

trabalho de De Silva et al. (2007). Estes autores realizaram uma análise espetrosópia

dos parâmetros físios destas estrelas, e onluíram que a homogeneidade enontrada para

as abundânias e idades on�rma a hipótese de uma origem omum.

Os demais objetos que ompõem nossa amostra onstituem estrelas de ampo. Dentro

desta lassi�ação, foram utilizadas todas as estrelas de Lyra & Porto de Mello (2005).

Além dessas, aresentamos 20 novos espetros obtidos para o Projeto SOL, que visa a

araterização de estrelas que se alinham om a trajetória evolutiva do Sol e que obre uma

grande faixa de idades para objetos deste tipo. Adiionalmente, dispomos de 72 novos

espetros de estrelas andidatas a subgigantes. Estas estrelas possuem grande importânia

porque serão utilizadas para a modelagem de um envoltório de atividade mínima para a

orreção do �uxo fotosfério (mais detalhes no apítulo 6).

Nossa base de dados �nal, então, ompreende 274 estrelas do diso da Galáxia. Esta

amostra é ímpar na literatura4 e ontém estrelas om idades representativas de toda a

evolução do diso.

3.2 Espei�ações Ténias

A aquisição dos dados deste trabalho oorreu entre os anos de 1994 e 2008, om-

preendendo uma extensa base de espetros entrados no omprimento de onda 6563 Å,

orrespondente à linha da série de Balmer Hα. Todos os espetros foram obtidos om o

espetrógrafo Coudé aoplado ao telesópio de 1.60 m, do Observatório do Pio dos Dias

(OPD), operado pelo Laboratório Naional de Astrofísia (LNA/MCT).

Para todas as observações, utilizou-se uma rede de 1800 linhas/mm em primeira ordem

direta para ada CCD e uma fenda de 250 µm, exeto para as estrelas do aglomerado das

Plêiades e para as novas estrelas do CGE HR 1614, onde foi utilizada a fenda de 500 µm.

Esta fenda foi neessária para as estrelas Plêiades por se tratarem de objetos mais fraos,

om magnitudes da ordem de V > 10, e foi também apliada para o CGE HR 1614.

Por se tratar de um levantamento de longo prazo, 3 tipos de detetores CCDs foram

utilizados para a oleta dos dados. São eles: um CCD SITE, de imagem de 1024x1024

4Até o momento, a literatura apresenta apenas 3 análises quantitativas sobre atividade romosféria

em Hα: Herbig (1985), om 43 estrelas, Pasquini & Pallaviini (1991), om 87 estrelas, e Lyra & Porto

de Mello (2005), om 175 estrelas.
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pixels de 24 µ ada, o CCD Maroni, de imagem de 2048x4608 pixels de 13.5 µ, e o CCD

Maroni, de imagem de 2048x2048 pixels de 13.5 µ. Para os dois últimos detetores, a

projeção da fenda sobre o CCD apresentou uma dispersão linear de 0.08 Å/pixel, enquanto

para o CCD SITE a dispersão linear obtida foi de 0.13 Å/pixel. Todos os detetores por

nós utilizados são do tipo �bakside illuminated �.

Espetros obtidos om diferentes CCDs possuem diferentes oberturas, o que não re-

presentou um problema para os objetivos deste trabalho pois todos os espetros possuíam

as três regiões de interesse para a araterização do �uxo puramente fotosfério (ver ap.

6). Desta maneira, os espetros �nais utilizados têm obertura espetral de ∼ 150 Å,

exeto para algumas andidatas a subgigantes, omo veremos adiante.

O poder resolutor (R) é a quantidade que mede a apaidade do instrumento de resol-

ver a separação de duas linhas muito próximas (R = ∆λ/λ), onde ∆λ é a largura observada

de uma estrutura in�nitamente estreita em relação ao per�l instrumental. Desta forma,

quanto maior for esta grandeza, maior será a apaidade do instrumento de difereniar es-

truturas. Podemos obter uma estimativa do poder resolutor medindo a largura FWHM

(Full Width at Half Maximum, ou em português, Largura Total à Meia Altura) de linhas

isoladas do espetro de omparação de tório-arg�nio. Para o CCD SITE e CCD Maroni

de 2048 pixels, o poder resolutor é em torno de R = 20.000, om exeção das estrelas

das Plêiades, ujos espetros foram degradados para R = 10.000, enquanto os objetos

observados om o CCD Maroni de 4608 pixels têm poder resolutor de R = 45.000.

Para estimar a relação sinal�ruído (S/R) dos espetros da amostra, seleionamos ja-

nelas dos espetros om ausênia de estruturas espetrais, de linhas telúrias5 e quaisquer

defeitos. Esta etapa foi realizada om o auxílio do The Solar Flux from 296 nm to 1300 nm

(Kuruz et al. 1984), denominado daqui por diante Atlas de Fluxo Solar. A relação S/R

é de�nida através do desvio padrão da �utuação do �uxo dentro de uma janela. Assim,

temos:

S/R =
〈F 〉

√

∑n
i (Fi − 〈F 〉)2

. (3.1)

As grandezas Fi e 〈F 〉 são, respetivamente, o �uxo em um determinado omprimento

de onda e o �uxo médio no intervalo espetral onsiderado. Seleionamos três janelas de

ontínuo aparente e efetuamos uma média entre estes três valores a�m de obter a S/R

total dos espetros. A �gura 3.1 mostra um histograma da S/R de todos os espetros da

amostra. No anexo A enontra-se disponível uma tabela om as identi�ações individuais

dos espetros utilizados, o tipo espetral, a lassi�ação quanto do objeto dentro dos

grupos da amostra e a razão sinal�ruído média dos espetros.

A S/R média enontrada para os espetros é de 180, sendo que mais de 90% da amostra

tem S/R maior que 100. Apenas algumas pouas estrelas, de magnitudes mais fraas,

omo as do aglomerado das Plêiades, por exemplo, possuem S/R abaixo de 100, porém,

5Linhas telúrias são linhas de absorção formadas pela passagem da luz através da atmosfera terrestre.
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Figura 3.1: Histograma de S/R para todos os espetros da amostra. O valor médio da

S/R = 180.

a relevânia destes objetos quanto auráia na determinação de suas idades justi�a o

esforço da utilização de seus espetros, mesmo que om menor qualidade.

Parte dos espetros utilizados neste trabalho foram reduzidos por olaboradores do

grupo, não sendo de grande neessidade uma nova redução, uma vez que a grande maioria

deles já se enontra publiada. Porém, para as novas estrelas andidatas a subgigantes

(72 no total), realizamos a redução seguindo o proedimento padrão, usando o paote

Image Redution and Analysis Faility (IRAF, forneido pela Assoiation of Universities

for Researh in Astronomy - AURA, EUA), onforme expliitado a seguir. Lyra & Porto

de Mello (2005) mostram que os resultados obtidos om vários CCDs em uso no LNA são

indistinguíveis e podem ser interambiados.

3.3 Redução dos Espetros

Antes de obter as informações físias dos espetros é neessário realizar a redução

destes, isto é, apliar uma série de orreções, transformá-los em espetros unidimensionais

e alibrá-los em omprimento de onda. Logo após as observações, temos os espetros

brutos bidimensionais das estrelas e os arquivos usuais para orreção e alibração. Estes

últimos, omumente, são as imagens de bias, de �at��eld e um espetro de uma lâmpada

de Tório-Arg�nio (Th-Ar).
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O bias onsiste em uma ontagem iniial arbitrária introduzida em ada pixel do

detetor. Este arquivo é obtido pela leitura do CCD, sem que haja exposição de luz,

omo resultado da transformação de elétrons em ADU's6.

Realizamos uma média dos bias obtidos para ada noite de observação utilizando a

tarefa imombine do IRAF. Esta tarefa foi também utilizada para obter a média dos

espetros das estrelas e dos �at��eld. Todo e qualquer arquivo de redução deve ser

subtraído do bias, om o objetivo de evitar valores negativos de ontagens de elétrons

por onta de �utuações (nos valores da ontagem dos eventos de deteções de elétrons).

Subtraímos o bias dos espetros das estrelas e as imagens de �at��eld através da tarefa

imarith.

O CCD é um detetor bidimensional omposto por uma matriz de pixels, onde existe

uma diferença na e�iênia da ontagem de fótons em ada pixel. Uma imagem de �at�

�eld é um arquivo de uma fonte luminosa, normalmente uma lâmpada inandesente, que

não possui estrutura espetral, e, portanto, registra essenialmente as variações pixel-a-

pixel de sensibilidade do CCD. A orreção dos efeitos de �at��eld, foi feita dividindo o

espetro da estrela pela imagem média de �at��eld, ambos já orrigidos de bias. Nova-

mente para esta etapa �zemos uso da tarefa imarith.

Em geral, os espetros estelares podem estar ontaminados pela luz que é espalhada

no interior do espetrógrafo. Isto pode oorrer por observações feitas em noites de lua

heia ou de objetos que neessitem ser observados logo no iníio ou bem no �nal de uma

noite. Assim, o fundo de éu pode gerar ontagens signi�ativas no CCD. Para orrigir

tais efeitos, utilizamos a tarefa apsatter para eliminar as ontribuições de fundo de éu.

Finalmente, realizamos a extração das linhas da matriz do CCD, orrespondentes ao

espetro da estrela, de modo ponderado om relação à estatístia de ontagem dos fótons,

para gerar um espetro unidimensional (energia por unidade de área e de tempo). Esta

etapa foi feita om o auxilio da tarefa apsum.

3.3.1 Determinação da Esala de Comprimento de Onda

De posse dos espetros unidimensionais podemos onverter os espetros para uma

esala de omprimento de onda. Esta etapa pode ser feita utilizando um espetro de om-

paração da lâmpada de Tório-Arg�nio (Th-Ar) ou utilizando as próprias linhas fotosférias

das estrelas. Optamos pela segunda opção.

Esolhemos, então, uma estrela representativa de ada noite, isto é, om boa S/R e de

linhas moderadamente intensas para ser o objeto de alibração, ou seja, esta estrela serviu

de gabarito para os outros objetos da mesma noite. Logo, todas as deisões tomadas para

a estrela de alibração seriam adotadas para as demais estrelas da mesma noite. Com o

auxílio do Atlas de Fluxo Solar, seleionamos uma série de linhas relativamente isoladas

6ADU - Analog to Digital Units. Unidade de ontagem do CCD que está diretamente relaionada om

a quantidade de elétrons em ada pixel.
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e que não apresentavam ontaminação por linhas telúrias. Em seguida, identi�amos os

seus omprimentos de onda utilizando o The Solar Spetrum 2935 Å to 8770 Å (Moore

et al. 1966), doravante Catálogo Solar, e, om um número razoável de linhas (geralmente

em torno de 10 a 15 linhas), determinamos a alibração pixel × λ através das tarefas

identify e hedit. Para as demais estrelas da mesma noite, os espetros foram alibrados

em omprimento de onda a partir do polin�mio obtido para a estrela de alibração por

meio da tarefa dispor.

Em uma das noites de observação utilizou-se o CCD Maroni de 2048 pixels, que

permite uma maior obertura espetral. A tarefa identify identi�a as linhas dos espe-

tros a partir da pré-identi�ação manual de algumas linhas e duma lista que ontém as

transições possíveis. A região da asa azul de Hα é bastante povoada por linhas telúrias,

e a proximidade destas om as linhas fotosférias da estrela di�ultou a habilidade do

programa em determinar uma alibração aeitável. Para ontornar este problema, trun-

amos os espetros referentes a esta noite em 6510 Å, eliminando assim, os problemas

om a determinação da alibração. Porém, estes objetos perderam uma de nossas regiões

de referênia de �uxo fotosfério que serão utilizadas e disutidas no apítulo 6.

Uma vez que a alibração foi feita a partir de linhas pré-seleionadas do espetro do

Sol, não há neessidade de orrigir os espetros da estrela de alibração para o referenial

de repouso, porque �xamos a alibração em identi�ando diretamente em ada espetro

a posição das linhas espetrais no referenial de repouso. Entretanto, esta orreção é

neessária para os demais espetros, pois a veloidade radial da estrela de alibração é

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

3.3.2 Correção da Veloidade Radial

Uma estrela não é um objeto estátio: ela possui movimento próprio em relação à

Galáxia, em relação à Terra, ao Sol, ao barientro do Sistema Solar, et. Por isto, devemos

orrigir os espetros do desvio Doppler devido às diferenças das veloidades dos objetos

em relação ao referenial de repouso (no nosso aso, o referenial de repouso é dado pela

estrela de alibração de ada noite).

Esta etapa foi realizada seleionando linhas fotosférias isoladas do espetro da estrela

a ser orrigida. Utilizando o paote speplot, que permite a visualização simultânea de

espetros de objetos distintos, alulamos a diferença de veloidades da estrela a ser

orrigida pelo objeto de alibração (a estrela que foi utilizada para se obter a esala de

omprimento de onda). Este paote apresenta uma rotina que efetua este álulo da

veloidade radial através da relação:

vr
c

=
λobs − λrep

λrep
, (3.2)
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onde  é a veloidade da luz, vr é a veloidade radial da estrela, λobs é o omprimento de

onda de uma linha da estrela não orrigida e λrep é o omprimento de onda da mesma linha

na estrela no referenial de repouso. Seleionamos três regiões diferentes para este álulo,

e determinamos vr através de uma média aritmétia simples das veloidades enontradas

mediante o uso destas três regiões. Uma vez obtidas as diferenças de veloidades entre os

dois espetros apliamos a orreção utilizando a tarefa dopor. A preisão interna deste

proedimento é da ordem de 0.5 km/s. Um exemplo deste proedimento é mostrado na

�g. 3.2.

Figura 3.2: Exemplo da orreção da veloidade radial da estrela para o referenial de

repouso. A linha sólida representa o espetro orrigido, e a linha pontilhada representa

o espetro não orrigido dos efeitos de desvio Doppler. As linhas espetrais indiadas

na �gura foram utilizadas para o álulo da veloidade radial . O espetro apresentado

orresponde à estrela HD 167665, que possui νr = 86.24 km/s (valor instrumental).

3.3.3 Normalização do Contínuo

Normalizar espetros na região de Hα é uma tarefa bastante deliada, pois nas re-

dondezas de uma transição tão intensa (∼ 4 Å de largura equivalente), é difíil loalizar

regiões de ontínuo aparente, prinipalmente se a obertura dos espetros não é muito

grande. Testes om espetros solares mostram que erros de 1% no �uxo normalizado po-

dem introduzir erros da ordem de 100 K na determinação da temperatura efetiva (Gehren,

1981). Atentos a este fato, optamos por normalizar manualmente todos os espetros de

nossa amostra. Adotamos este proedimento para failitar a identi�ação, através da

análise omparativa, de eventuais erros sistemátios.
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O proesso manual onsiste em seleionar o maior número possível de regiões de ontí-

nuo aparente, ou seja, regiões om ausênia de estruturas espetrais, para a determinação

do ontínuo. As regiões seleionadas enontram-se entre os intervalos de 6480 a 6525 Å na

asa azul e de 6595 a 6640 Å na asa vermelha, e foram também seleionadas om o auxílio

do Atlas de Fluxo Solar. Através da tarefa ontinuum, seleionamos um erto número de

pontos andidatos ao ontínuo aparente. O programa alula um nível médio de ontagem

e rejeita os pontos abaixo deste nível, em função de ritérios estatístios, normalmente

de 2σ. Em seguida, esolhemos visualmente os pontos que passam exatamente no ontí-

nuo aparente, forneendo um peso estatístio alto a estes pontos, para adiante ajustar a

melhor urva sobre eles.

A urva que representa o ontínuo deve ser suave e preisa e é, em geral, um polin�mio

de Legendre de grau ino, desde que este reproduza da melhor maneira possível o ontínuo

aparente. Caso ontrário, mudamos o grau do polin�mio e reomeçamos o proedimento

itado aima. Finalmente, o espetro é dividido pela urva ajustada e, omo resultado,

obtivemos um espetro normalizado, ou seja, om uma esala de �uxo que varia de 0 a 1.

O valor 1 (um) orresponde exatamente ao ontínuo, sendo o valor mais alto, a menos de

ruídos e defeitos nos espetros. As �guras 3.3 e 3.4 ilustram o resultado do proesso de

normalização para a estrela HD 198802.

Em teoria, após a normalização, os espetros estão prontos para serem analisados.

Em alguns asos, os espetros podem sofrer ontaminações por emissões araterístias

de raios ósmios, uma vez que, para objetos frios, não se espera que possuam emissões

devidas a transições espetrais nesse domínio espetral. A presença dessas emissões e

quaisquer outros defeitos dos espetros prejudiarão o proesso de medida dos �uxos.

Assim, todos os espetros passaram por uma uidadosa inspeção para eliminar a presença

de raios ósmios e/ou defeitos. Esta etapa foi realizada om o auxilio da tarefa splot,

mediante a qual interpolamos os pixels defeituosos em relação aos pixels vizinhos. A �gura

3.5 ilustra a presença de raios ósmios na estrela BD+15 3364. Por �m, seguindo todos

estes proedimentos, os espetros puderam ser utilizados na análise.
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Figura 3.3: Exemplo de um espetro não normalizado para a estrela HD 198802. A

região das asas de Hα não foi utilizada para determinar as regiões de ontínuo. As

setas horizontais representam os intervalos espetrais utilizados para a seleção de pontos

de ontínuo aparente. As setas vertiais representam os pontos utilizados no ajuste do

polin�mio que fornee a urva do ontínuo.

Figura 3.4: O espetro anterior após o proesso de normalização.
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Figura 3.5: Exemplo de um espetro ontaminado por raios ósmios. O objeto em

questão é a estrela BD+15 3364. Os retângulos na �gura destaam a presença dos raios

ósmios.
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Capítulo 4

A Esala de Temperatura Efetiva

Neste apítulo, derivamos a temperatura efetiva das estrelas de nossa amostra segundo

dois métodos: através do ajuste das asas de Hα e de uma alibração de or empíria

baseada no método do �uxo no infravermelho (MFIV). Em ambos os métodos preisamos

onheer previamente alguns parâmetros atmosférios, omo a metaliidade e a gravidade

super�ial. Para tanto, realizamos uma minuiosa pesquisa dos trabalhos publiados na

literatura a respeito das estrelas de interesse deste estudo. Os parâmetros atmosférios

omo temperatura efetiva (Teff), gravidade super�ial (log g) e metaliidade ([Fe/H℄ 7)

foram seleionados segundo os seguintes ritérios:

(a) Trabalhos uja determinação das temperaturas efetivas foi feita através do equilíbrio

de ionização e exitação das linhas de Fe I e Fe II, de preferênia, em uma análise

diferenial, tendo o Sol omo referênia. Tais trabalhos foram lassi�ados omo

espetrosópios;

(b) Trabalhos uja determinação de temperaturas efetivas foi feita através de alguma

alibração fotométria. Tais trabalhos foram lassi�ados omo fotométrios.

Como resultado desta pesquisa, para algumas estrelas de nossa amostra, mantivemos

os parâmetros levantados da literatura por Lyra & Porto de Mello (2005) na ausênia

de referênias mais atuais. Para as demais estrelas, realizamos um levantamento om-

pletamente novo, visando busar referênias que adotassem análises segundo os ritérios

(a) ou (b). Infelizmente, alguns dos objetos de nossa amostra possuíam pouas ou ne-

nhuma referênia que se prestasse aos objetivos de nossa análise e, por isso, tiveram que

ser desartados. A tabela B.1 do anexo B mostra a amostra �nal om os parâmetros

7A metaliidade é formalmente de�nida pela relação:

[Fe/H] = log

(

ab Fe

ab H

)

⋆

− log

(

ab Fe

ab H

)

⊙

, (4.1)

onde ab é a abundânia de ferro (Fe) ou hidrogênio (H) onforme o aso.
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atmosférios seleionados da literatura, suas referênias e suas lassi�ações segundo os

nossos ritérios.

Naturalmente, o uso de parâmetros obtidos da busa literária prejudia a homogenei-

dade da amostra. Mesmo adotando medidas para reduzir estes efeitos, a qualidade dos

espetros, a resolução espetral ou pequenas onsiderações feitas em ada tipo de estudo,

podem ser signi�ativamente diferentes. Atentos a este fato, busamos adotar um mé-

todo que reduzisse tais disrepânias. Para tanto, alulamos a temperatura efetiva total

da nossa amostra a partir de dois ritérios independentes (temperatura efetiva de Hα e

temperatura efetiva fotométria), apliamos uma orreção para uniformizar a esala de

metaliidades e obtivemos novas gravidades super�iais, através dos diagramas evolutivos,

para todas as estrelas. Este último proedimento será disutido mais adiante, no apítulo

5.

4.1 Determinação da Temperatura Efetiva por Hα

Como visto no apítulo 3, a linha de Hα mostra-se muito sensível a variações na tempe-

ratura efetiva da estrela e pouo sensível em relação a outros parâmetros omo gravidade

super�ial, veloidade de miroturbulênia e metaliidade. Através desta dependênia,

utilizamos programas espeí�os que derivam a temperatura efetiva das estrelas ajus-

tando per�s teórios às asas desta linha de Balmer. O método baseia-se na omparação

dos per�s teórios alulados para diferentes temperaturas om o espetro observado.

Os per�s teórios foram alulados a partir do paote AHYDRO, original de Praderie

(1967) e gentilmente edido pela autora. Tal rotina sintetiza os per�s teórios através

de um modelo de atmosferas (Gustafsson et al. 1975) levando em onsideração os alar-

gamentos radiativo, Doppler, por ressonânia e o efeito Stark. O ódigo realiza esses

álulos de aordo om a teoria quase-estátia, sendo o efeito Stark inluído pelo método

de Vidal et al. (1971), e o alargamento por ressonânia, segundo o método de Cayrel &

Traving (1960). Os parâmetros de entrada deste programa são o nível superior e inferior

da transição at�mia, o omprimento de onda entral da linha, o potenial de exitação

do nível inferior; além dos parâmetros atmosférios da estrela (T eff , [Fe/H℄, log g, ξ).

Os parâmetros atmosférios foram obtidos da tabela B.1 (ver anexo B), om exeção da

miroturbulênia (ξ), que foi alulada de aordo om a seguinte relação de Edvardsson

et al. (1993):

ξ = 1.25 + 8 × 10−4(T eff − 6000) − 1.3(log g − 4.5)). (4.2)

Assim, alulamos ino per�s teórios, um om a temperatura iniial (Tlit), obtida da

literatura, e outros quatro om variações de 50 K, para mais e para menos (Tlit± 50 K e

Tlit± 100 K).
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Utilizamos o programa desenvolvido por Lyra & Porto de Mello (2005), para fazer

a omparação automátia entre o espetro observado e os modelos teórios, e, assim,

determinar a temperatura efetiva das estrelas. As regiões seleionadas para a omparação

foram, no total, quatro na parte azul (entre 6556 e 6562 Å) e três na parte vermelha do

espetro (entre 6564 e 6569 Å), omo mostra a �gura 4.1. As regiões foram esolhidas de

maneira que não se loalizassem muito próximas do entro da linha, pois a aproximação

de ETL não é mais válida; e não muito distantes do entro, para evitar regiões que se

aproximam assintótiamente do ontínuo, onde a sensibilidade om a temperatura não é

mais on�ável. Além disso, para otimizar a omparação, evitamos janelas ontaminadas

por linhas telúrias e linhas metálias fotosférias da própria estrela, já que os per�s

teórios não levam em onsideração no seu álulo a presença destas linhas, e sim apenas

a absorção ausada pela linha de Balmer.

Figura 4.1: Ajuste dos modelos teórios para a determinação da temperatura efetiva de

Hα. As linhas ontínuas sobrepostas ao espetro representam os ino modelos teórios

alulados. As regiões de omparação foram seleionadas de maneira a evitar a presença

de linhas fotosférias e telúrias.

O programa supraitado alula as diferenças médias entre o �uxo observado e os �uxos

dos per�s teórios em ada uma das regiões de referênia e adota omo temperatura do

per�l aquela que produza a menor diferença média de �uxo. O valor de Teff é a média

entre os valores de temperatura obtida para ada pixel, ponderada pelo número de pixels

entre a região das asas, dando maior peso à asa vermelha, que é menos afetada por

linhas telúrias e, portanto, mais on�ável. Por �m, o programa elimina os pontos que
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forneem temperaturas que se afastam por mais de 2σ do valor médio e elimina as possíveis

ontaminações por linhas telúrias através de um teste Kolmogorov-Smirnov.

Entretanto, o método automátio possui algumas limitações. Para espetros om

baixa razão S/R, o programa, algumas vezes, não foi apaz de alular a temperatura

satisfatoriamente, porque este exluía mais pontos que o mínimo aeitável para uma boa

determinação de T eff (10 ou mais), na oasião de apliar o teste K-S. Outra limitação

oorreu quando o desvio padrão entre as diferenças médias em ada região era muito

alto, de maneira que o programa não fora apaz de exluir pixels visivelmente rebaixados

por linhas telúrias, ontaminando, assim, a temperatura �nal. Esta última situação foi

muito omum para estrelas mais frias, ujos espetros são muito mais afetados por linhas

metálias.

Nas estrelas exessivamente frias (T eff ≤ 5200K), a largura equivalente de Hα não

é muito intensa e as asas omeçam a �ar rasas o su�iente para que a sensibilidade à

temperatura seja afetada. Ademais, a ontaminação por linhas metálias é mais expressiva

em estrelas deste tipo, o que reduz os pontos das janelas que o programa utiliza para

alular a temperatura. Para estrelas om T eff ≥ 5200 K, o proedimento funionou

orretamente; porém, para estrelas progressivamentes mais frias que este valor, os per�s

teórios se afastaram signi�ativamente dos per�s observados.

Para estes objetos, adotamos o proedimento de omparação visual entre os per�s

teórios e o observado, seleionando os pixels que melhor ajustavam o per�l observado.

Em ada janela seleionamos os pixels que melhor se adequaram ao espetro observado e

realizamos uma média entre os valores de T eff obtidos para todas as regiões. Naturalmente,

a presença de linhas telúrias e metálias diminui a quantidade de pixels por região e,

desta forma, o erro assoiado a este proedimento foi maior do que no proedimento

automátio, apenas porque os objetos eram mais frios. Nas �guras a seguir, mostramos

as melhores estimativas ajustadas manualmente para as asas azul e vermelha dos espetros

de dois objetos de nossa amostra, um om baixa razão S/R (HD 30562) e outro muito

frio (HD 205390), juntamente om o resultado �nal do modelo ajustado. Na tabela B do

anexo 2, dispomos os valores das T eff aluladas a partir do per�l de Hα.

Os erros nas determinações dos parâmetros fundamentais devem in�uir um pouo na

estimativa de T eff pelo ajuste de Hα. Segundo os autores do programa, as inertezas

ompostas típias deste proedimento, levando em onsideração os erros em posição do

ontínuo, dos parâmetros atmosférios utilizados e da diferença de temperatura entre as

asas é de ≈ 50 K. Adotamos este valor para todas as estrelas que obtiveram temperaturas

satisfatórias do proedimento automátio. Tal valor é também bem justi�ado para os

objetos mais quentes (ver �g. 4.4) e está em bom aordo om o enontrado por Lyra &

Porto de Mello (2005). Por outro lado, as estrelas que foram analisadas pelo método visual

tiveram inertezas assoiadas maiores devido a baixa frequênia de pixels nas regiões de

referênia, e, para estas, adotamos σ = 90 K, que orresponde ao valor médio enontrado
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para as dispersões destas estrelas. Compõem este grupo, prinipalmente, estrelas muito

frias e estrelas om baixa razão S/R. Para efeitos de omparação, a �gura 4.5 ompara as

temperaturas efetivas da literatura om a esala de temperatura de Hα enontrada neste

trabalho. A orrelação entre estas esalas de Teff é de 80%
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Figura 4.2: Em ima: Ajuste para asa azul da estrela HD 30562. A linha heia que passa

por entre o espetro representa o modelo para a temperatura efetiva iniial. Em baixo:

Ajuste para a asa vermelha da estrela HD 30562. A estrela possui S/R ± 80.

A �gura 4.4 mostra o omportamento das inertezas enontradas ontra as T eff deter-

minadas. Perebe-se que o erro assoiado é maior para as estrelas mais frias, om exeção

de algumas pouas estrelas quentes, que se enontram fora do limite 2σ apresentado no

grá�o e que apresentam baixa razão S/R. Para este subgrupo, adotamos 90 K omo

inerteza �nal assoiada ao método visual. Entretanto, da �gura 4.4, podemos notar que

nossa inerteza média é muito próxima do valor típio sugerido por Lyra & Porto de Mello

(2005), e observamos que as novas T eff(Hα) aqui obtidas são perfeitamente homogêneas

om as desses autores.
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Figura 4.3: Em ima: Ajuste para asa azul da estrela fria HD 205390. Em baixo: Ajuste

para a asa vermelha da estrela fria HD 205390.
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Figura 4.4: Comparação do erro na temperatura efetiva de Hα versus a T eff(Hα). A

linha ontínua representa o valor médio enontrado para as inertezas, a linha pontilhada

apresenta 1σ de desvio, e a linha traejada apresenta 2σ de desvio em relação a média. A

inerteza média é de 53 K.

Figura 4.5: Comparação temperatura efetiva da literatura versus a T eff(Hα). A linha

ontínua representa o valor médio enontrado para as inertezas, e a linha pontilhada

apresenta 2σ de desvio em relação a média. A orrelação entre as duas esalas de tempe-

ratura apresentadas é de 80%.

32



4.2 Cálulo da Temperatura Fotométria

O interesse em derivar a temperatura efetiva das estrelas através do método do �uxo

infravermelho (MFIV) reside no fato de que o ontínuo das estrelas frias é formado em

regiões muito próximas do ETL, ou seja, a determinação da temperatura efetiva para

estas estrelas através da distribuição de �uxo é virtualmente independente de inertezas

nos modelos NETL (Lambert & Pagel 1968, Lites & Mihalas 1984). Na prátia, o MFIV

baseia-se no fato de que os modelos atmosférios reproduzem as distribuições de �uxo es-

telares om muito mais preisão no infravermelho porque a importânia do bloqueamento

de linhas é menor para estes omprimentos de onda, do que para o azul, por exemplo.

Além disso, Blakwell et al. (1990) argumentam que a e�iênia do método se aplia para

estrelas om 4000K ≤ T eff ≤ 8000K, o que torna este método muito e�iente para as

estrelas de nosso intervalo espetral.

Em geral, as alibrações de T eff baseadas no MFIV dependem, além dos índies fotomé-

trios, de outros parâmetros fundamentais omo a metaliidade e a gravidade super�ial.

Adotamos as alibrações fotométrias de Porto de Mello (1996), as quais são dependentes

do parâmetro [Fe/H℄. Como a metaliidade foi levantada da literatura e estimada por

diferentes métodos dependentes de ada trabalho, preoupamo-nos em orrigir a esala

de metaliidades em função do valor de T eff(Hα). Apliamos este proedimento uma

vez que a esala de T eff(Hα) é homogênea, portanto deve auxiliar a reduzir parte da he-

terogeneidade da esala de [Fe/H℄. Diversas análises, a grande maioria espetrosópias,

apresentam valores para a razão ∆[Fe/H℄/∆T eff , que representam valores típios de orre-

ção da metaliidade em função dos erros ometidos em temperatura. A tabela 4.1 mostra

alguns exemplos destas orreções apliadas em trabalhos om análises espetrosópias

detalhadas e que onsideram um bom número de linhas at�mias, bem distribuídas om

relação ao potenial de exitação.

Análise de referênia ∆[Fe/H℄/∆T eff

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

Steenbok (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 orreção de ∆[Fe/H℄/∆T eff . Os valores aima

foram retirados dos respetivos trabalhos apresentados na primeira oluna desta tabela.

Com base nesta pesquisa, orrigimos todos os valores de [Fe/H℄ obtidos da literatura

pela relação 4.3, onde ∆T eff é a diferença entre a temperatura efetiva obtida da literatura

T eff(Lit) e a T eff(Hα). Assim, se ∆T eff > 0 a orreção era apliada de maneira aditiva,
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aso ontrário, o valor de [Fe/H℄ era subtraído da orreção adotada.

∆[Fe/H]

∆Teff

= 0.06 dex/100 K (4.3)

Com o objetivo de mensurar os benefíios desta orreção, omparamos as duas esalas

de metaliidades na �gura 4.6. Repare que as esalas já possuíam um bom aordo entre si,

omprovando a importânia de um ritério rigoroso na seleção das referênias utilizadas.

Figura 4.6: Comparação da [Fe/H℄Lit versus [Fe/H℄cor. A linha ontínua representa o

melhor ajuste entre as duas variáveis, e as linhas pontilhadas representam os limites de

on�ança de 95%. O oe�iente de orrelação (R) entre a metaliidade da literatura e a

metaliidade orrigida é de 0.93.

De posse da nova esala de [Fe/H℄, alulamos as temperaturas efetivas fotométrias

através das alibrações de Porto de Mello (1996), que são mostradas a seguir, juntamente

om as inertezas onsideradas assoiadas:

Teff(K) = 7747 − 3016(B − V) {1 − 0.15[Fe/H]} σ = 65K (4.4)

Teff(K) = 7751 − 2406(BT − VT) {1 − 0.20[Fe/H]} σ = 64K (4.5)

Teff(K) = 8481 − 6516(b − y) {1 − 0.09[Fe/H]} σ = 55K. (4.6)

Os índies de or (B − V ), (BT − VT ) foram obtidos do atálogo HIPPARCOS (ESA

1997) e as ores (b − y) foram levantadas da literatura, dando preferênia ao sistema

fotométrio de Olsen (1993, 1994) e Olsen (1983). Os demais atálogos que não estavam de
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aordo om o sistema de Olsen (1993), mas eram ompatíveis om o sistema fotométrio

dos atálogos de Olsen (1994) e Olsen (1983), foram onvertidos para este através da

relação dada pelo autor:

(b − y)corrigido = 0.8858 × (b − y) + 0.0532. (4.7)

No anexo B, tabela B.2, apresentamos os valores dos índies (b−y) ompatíveis om os

sistema de Olsen (1993), sempre que neessário, além de todas as referênias fotométrias

utilizadas para a amostra. A temperatura fotométria �nal para ada estrela foi obtida

através da média ponderada das temperaturas obtidas pelas três alibrações, usando o

inverso do quadrado da inerteza omo peso,

〈Teff(Fot)〉med =

∑N
i=1

1
σ2

i

(Teff,i)
∑N

i=1
1
σ2

i

, (4.8)

onde N foi o número de alibrações utilizadas, já que nem todas as estrelas possuíam os

três índies. A inerteza da temperatura fotométria �nal foi obtida através da expressão:

σ(Teff(Fot)) =

√

∑N
i=1 σ2

i

N2
. (4.9)

A inerteza média enontrada adotando este proedimento foi de σ ∼ 30 K. Porém,

as inertezas mostradas nas equações 4.4 à 4.6, são referentes apenas às alibrações e não

onsideram os erros das metaliidades, erros na fotometria e possíveis erros de ponto-zero

do MFIV. Considerando que os erros em fotometria são virtualmente desprezíveis, salvo

algumas estrelas que possuem fotometria de baixa qualidade, a metaliidade domina uma

fonte adiional de erro que não é ontabilizada na equação 4.9. Conforme estimamos, os

erros assoiados à derivação da temperatura efetiva por meio deste proedimento devem

ser ligeiramente maiores, e, adotamos o valor de σ ∼ 40 K omo mais razoável.

Novamente, reavaliamos o emprego da esala de metaliidades omparando as tempe-

raturas fotométrias obtidas sem a esala de [Fe/H℄ orrigida e om a esala de [Fe/H℄

orrigida (ver �gura 4.7). Note que a dispersão em torno da média é maior para as

T eff(Fot) obtidas om a esala não-orrigida. Adiionalmente, o erro do ajuste entre as

esalas de temperaturas efetivas de Hα e fotométria é 10 unidades maior quando se usa

a esala não orrigida. A orrelação entre as variáveis é ligeiramente maior para as meta-

liidades orrigidas (R = 0.91). A tabela B.2 do anexo B mostra as temperaturas efetivas

fotométrias.
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Figura 4.7: Em ima: Comparação entre a temperatura efetiva de Hα e fotométria om

esala não orrigida de [Fe/H℄. A dispersão entre as duas esalas de Teff é de 93 K. Em

baixo: O mesmo de ima para as temperaturas efetivas fotométrias obtidas om a esala

orrigida de [Fe/H℄. A dispersão entre as duas esalas de Teff é de 83 K.
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4.3 A Esala de Temperatura Efetiva Adotada

Em vista da boa onordânia entre as esalas de temperatura efetiva de Hα e fotomé-

tria, a temperatura efetiva �nal adotada para ada estrela foi a média aritmétia entre

as temperaturas efetivas itadas. Com relação as inertezas, adotamos um ritério mais

auteloso, pois as inertezas nas determinações das T eff(Hα) eram na média um pouo

maiores. Tal resultado não signi�a neessariamente que o método de derivação de T eff

através do ajuste das asas de Balmer fosse menos preiso que o método fotométrio, mas

re�ete a nossa inapaidade de mensurar orretamente as inertezas das T eff(Fot). De

fato, o erro total, levando em onta as inertezas internas e externas, nas T eff(Fot) deri-

vadas do MFIV deve estar na faixa de ∼ 1%, ou 60 K para uma estrela típia de nossa

amostra (Masana et al. 2006).

As maiores inertezas de T eff(Hα) foram enontradas em estrelas om baixos valores

de T eff ; para estas estrelas adotamos omo inerteza �nal o valor de σ = 90 K. Para as

demais estrelas, onde o erro de T eff(Hα), que foi de σ = 50 K, superava a nossa estimativa

de erro para a T eff(Fot), que foi de σ = 40 K, adotamos o valor de σ = 50 K, om o

objetivo de não subestimar nossa estimativa de erros.

Nosso maior interesse em utilizar as médias das temperaturas efetivas de Hα e fo-

tométria é representar om preisão as diferenças de esalas de temperaturas efetivas

de nossas estrelas. Ambas as esalas de Teff possuem ponto zero onsistente, uma vez

que, para o espetro solar, enontramos Teff(Hα) = 5780 K, que orresponde ao valor

an�nio. Esse mesmo valor pode ser inserido na alibração de Teff(B − V ), que fornee

(B − V )⊙ = 0.65, em ótimo aordo om derivações independentes (Porto de Mello & da

Silva 1997, Holmberg et al. 2006). As duas esalas são, portanto, ompatíveis e om

inertezas totais omparáveis.

A esala de temperatura efetiva �nal adotada e seus respetivos erros podem ser vistos

na tabela B do anexo 2. Usaremos estes valores de temperatura efetiva para obter massas,

idades e raios param todas as estrelas (apítulo 5), e também, em todas as disussões

apresentadas nos apítulos 6 e 7.
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Capítulo 5

Determinação de Massas e Idades

Neste apítulo iremos derivar alguns parâmetros evolutivos das estrelas de nossa amos-

tra omo massas, idades, raios e gravidades super�iais, estas últimas, obtidas pelo método

evolutivo. Nosso prinipal objetivo aqui é obter o maior número de parâmetros evolutivos

disponíveis que nos auxiliem na onstrução de um indiador idade-atividade multipara-

métrio. Para isso, preisamos determinar as idades estelares segundo algum método

onsistente, para todas as estrelas da amostra. A seguir iremos expor o método apliado

ao nosso trabalho.

5.1 O Método Isoronal

Um método bem estabeleido e elegante para se determinar o estado evolutivo de uma

estrela é através do uso de trajetórias de massa e de idade, estas últimas onheidas omo

isóronas. O posiionamento de estrelas em diagramas de massa ou de idade depende de

alguns parâmetros estelares, omo a metaliidade, a temperatura efetiva e a luminosidade,

por exemplo. Por esta razão, a boa araterização destes parâmetros é fundamental para

determinar a posição de uma estrela no diagrama HR.

O advento do satélite HIPPARCOS permitiu um enorme ganho na redução das iner-

tezas assoiadas à luminosidade, em virtude da auráia obtida om as suas paralaxes.

Por outro lado, as inertezas em metaliidade e em temperatura efetiva ainda podem re-

�etir em grandes inertezas em massas e idades. Em regiões onde as isóronas assumem

per�s mais vertializados, erros de 30 a 100 K em temperatura introduzem erros de 2 a

4 Gano1 em idade. Por outro lado, a metaliidade, por ser fator que governa a opai-

dade e portanto o transporte de energia, também in�ui na luminosidade da estrela, o que

inevitavelmente modi�a a sua trajetória e a esala de tempo de sua evolução.

Várias trajetórias de idades e massas, om uma grade extensa de valores, estão dispo-

níveis na literatura (Shaller et al. (1992), Charbonnel et al. (1999), Girardi et al. (2000),

11 Gano = 1 bilhão de anos.
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entre outras). Porém, as trajetórias utilizadas dependem ainda dos modelos de evolução

estelar adotados, om respeito às suas hipóteses físias prinipalmente. Embora exista

um bom aordo entre os vários modelos de evolução estelar para estrelas de tipo solar na

seqüênia prinipal, doravante SP, onsideráveis disrepânias apareem nas etapas mais

evoluídas (Porto de Mello et al. 2008). Neste trabalho utilizamos as trajetórias evolutivas

de Kim et al. (2002) e Yi et al. (2003), também onheidas om Y2.

O método isoronal é bastante e�iente para um razoável número de estrelas, mas

possui uma série de limitações. A grande maioria das estrelas enontra-se na SP, onde

as isóronas loalizam-se muito próximas umas das outras, impossibilitando assim, a

determinação de idades. Não obstante, quando uma estrela mais evoluída se posiiona em

regiões de duas ou mais isóronas superpostas, a inerteza na determinação de sua idade

aumenta onsideravelmente.

Salvo algumas pouas exeções, o método isoronal é muito e�iente para estrelas mais

evoluídas (além da SP, de preferênia na fase subgigante), mas é muito limitado para as

estrelas anãs. Eventualmente, as anãs jovens da SP têm suas idades bem determinadas

quando estão assoiadas à aglomerados ou grupos inemátios, desde que uma amostra

signi�ativa de estrelas esteja disponível.

O enário se inverte para as anãs evoluídas de ampo, pois por melhor que seja a

determinação dos seus parâmetros atmosférios, isto não garante uma boa solução de

idades pelo método isoronal. Tal problema surge porque grande parte destas estrelas se

posiionam em regiões de aglomeração de isóronas ou forneem soluções de idade maior

que a assumida para o diso da Galáxia. Por outro lado, para as estrelas subgigantes, o

método isoronal ostuma forneer boas idades devido à morfologia das isóronas.

Por este motivos, um método alternativo que se aplique às de�iênias apresentadas

pelas isóronas é altamente desejado. Em geral, estrelas jovens apresentam alta rotação

e, por onseqüênia, intensa atividade magnétia, ao ontrário de suas ompanheiras anãs

mais evoluídas, onde a atividade magnétia é menos intensa. Iremos explorar este aspeto

em onexão om a idade nos apítulos seguintes. Com respeito às subgigantes, espera-se

que, nesta fase, que a ontribuição de �uxo magnétio seja quase puramente aústio e não

magnetohidrodinâmio. Isto torna esta lasse espeial por onstituir, em nossa amostra,

os objetos de mais baixa atividade. Maiores detalhes sobre a importânia das subgigantes

na onexão idade-atividade serão disutidos no apítulo 7. Por ora estaremos interessados

na derivação de massas e idades segundo o método isoronal.

5.2 Parâmetros Evolutivos

Para determinar as massas e idades através do diagrama HR, neessitamos da tem-

peratura efetiva e da metaliidade, que foram derivadas no apítulo anterior, além da

luminosidade. Sabe-se que a magnitude absoluta da estrela MV está relaionada om a
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magnitude aparente e a paralaxe (distânia da estrela) através da expressão:

MV = V + 5 + 5 logπ, (5.1)

onde V é a magnitude visual da estrela na banda V e π é a paralaxe, ambos retira-

dos do atálogo HIPPARCOS. Entretanto, a luminosidade está assoiada à magnitude

bolométria absoluta da estrela pela equação:

Mbol − M⊙

bol
= −2.5 log

( L

L⊙

)

. (5.2)

Na equação anterior, M⊙

bol
= 4, 75 é a magnitude bolométria do Sol. Para o álulo

da magnitude bolométria, é neessário introduzir um fator de orreção, a orreção bolo-

métria, que elimina os efeitos da magnitude na banda V. A expressão que determina a

magnitude bolométria é dada por:

Mbol = CB + MV . (5.3)

Na equação anterior, MV é a magnitude absoluta que foi retirada do atálogo HIP-

PARCOS e CB é a orreção bolométria que foi obtida de Flower (1996). A luminosidade,

ombinando-se as relações anteriores, pode ser esrita na forma:

log

(

L

L⊙

)

= −0.4(V + 5 + 5 log π + CB− M⊙

bol
). (5.4)

Os erros na magnitude bolométria foram determinados da teoria de propagação de

erros através da equação:

σ(Mbol) =
√

σ2
MV

+ σ2
CB, (5.5)

onde σCB é o erro da orreção bolométria e σMV
é o erro na magnitude absoluta na banda

V. Finalmente, temos que o erro na luminosidade é obtido através da equação:

σ

(

log

(

L

L⊙

))

≈ 0, 4σ(Mbol) (5.6)

Combinando as equações anteriores, enontramos os valores dos parâmetros utilizados

no diagrama HR e suas respetivas inertezas.

Também estávamos interessados em lassi�ar as estrelas entre anãs e subgigantes

segundo algum método, om o objetivo de identi�ar a parela de estrelas menos ativas

da amostra. Lyra e Porto de Mello (2005) lassi�aram esta separação adotando um valor

de gravidade super�ial de 4.2, isto é, estrelas om log g > 4.2 são anãs e estrelas om

log g < 4.2 são subgigantes. Em uma primeira aproximação, esta é uma subdivisão válida,
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uma vez que uma estrela de massa aproximadamente solar atingirá o ramo das subgigantes,

ou seja, esgotará a queima de H no núleo, om estes valores típios de gravidade. Porém,

quando onsideramos estrelas de maior massa (aima de 1.2 M⊙) esta aproximação deixa

de ser razoável, pois estrelas nesta faixa de massa podem apresentar gravidades ainda

mais baixas que log g = 4.2 e permaneerem omo anãs. Deste modo, nossa lassi�ação

baseou-se rigorosamente no ponto de desligamento (turno� ) das estrelas nos diagramas

evolutivos. Este ponto é de�nido omo a região do diagrama no qual a estrela esgota ou

está na iminênia de esgotar o hidrogênio em seu núleo.

As trajetórias por nós utilizadas forneem a razão por massa de abundânia de hélio

(Y) no núleo em ada ponto (passo do programa) em que a estrela perorre a trajetória

evolutiva. Quando a queima de H no núleo essa, espera-se que esta razão de abundân-

ia Y permaneça onstante, e neste estágio, a estrela deve estar loalizada no ponto de

desligamento. Assim, quando a razão (Y) era onstante, em relação à um passo anterior,

por um valor menor ou igual a 10−4, de�níamos, então, o ponto de desligamento, que era

�xado na trajetória. Em verdade, testamos outros valores de orte para a razão onstante

(10−2 e 10−3), porém, o valor de 10−4 se mostrou o mais adequado, por forneer om mais

preisão o ponto em que a estrela atinge o ramo das gigantes. Para avaliar isto, ompara-

mos o tempo de de vida da queima de H no núleo ara ada valor de orte (10−2, 10−3 e

10−4) de uma estrela omo o Sol, om os obtidos por Shaller et al. (1992) para o mesmo

objeto, onde o valor de orte de 10−4 o que apresentou melhor aordo om estes autores.

Obtivemos um onjunto denso de trajetórias de massas, que variam de 0.6 M⊙ à 2 M⊙

(om passos de 0.05 M⊙), em um intervalo de metaliidades de -0.85 ≤ [Fe/H℄ ≤0.50, om

passos de (0.05 dex). Em ada uma destas trajetórias, alulamos o ponto de desligamento,

e, em seguida, interpolamos uma urva a estes pontos que de�niu a separação entre anãs

e subgigantes. Como exemplo, apresentamos um diagrama om as trajetórias de massa

aluladas para [Fe/H℄ = 0.00. Como a densidade de objetos na amostra é muito grande

para esta metaliidade, exluímos algumas estrelas para não sobrearregar a �gura. Todas

as estrelas apresentadas no grá�o possuem metaliidade solar. A urva traejada na

�g 5.1 representa a divisão entre anãs e subgigantes, e a urva pontilhada representa a

seqüênia prinipal de idade zero (ZAMS, do inglês, Zero Age Main Sequene). Para as

estrelas ujo elipsóide de erro se posiionou sobre a linha de separação, adotamos omo

ritério de lassi�ação a loalização do entro do elipsóide de erro do objeto.

5.3 Determinação de Massas e Idades

Uma das vantagens de adotar os diagramas de Kim et al. (2002) e Yi et al. (2003)

reside no fato de que estes autores dispõem um interpolador para o álulo de trajetórias

de massa. Isto nos permitiu aloar as estrelas nos diagramas orrespondentes aos seus res-

petivos parâmetros ([Fe/H℄, Teff e luminosidade), evitando ao máximo grandes interpo-
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Figura 5.1: O grá�o apresenta as trajetórias de massa (linhas ontínuas, legendadas em

unidades de massa solar) para [Fe/H℄ = 0.00 de algumas estrelas da amostra. A linha

traejada representa a divisão entre anãs (abaixo da linha) e subgigantes (aima da linha).

A linha pontilhada representa a ZAMS.
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lações. As trajetórias de Y2 foram aluladas levando em onsideração a superabundânia

de elementos alfa ([α/Fe℄). Esta onsideração é importante dado que o enriqueimento

de elementos alfa nas estrelas pobres em metais oorre de maneira diferente em relação

às estrelas de tipo solar. Desta forma, para estrelas om [Fe/H℄ ≤ -0.50 foram alulados

diagramas om [α/Fe℄ = +0.30 e para estrelas om [Fe/H℄ > -0.50 os diagramas foram

alulados om [α/Fe℄ = 0.00. Fizemos isto om intuito de simpli�ar as relações de

[α/Fe℄, já que estes são valores típios enontrados por diversos autores (Edvardsson et

al. 1993, MWilliam 1997)

Para minimizar os possíveis efeitos de esala nas idades forneidas pelas trajetórias de

Y2, adotamos uma esala de ponto zero �xada no Sol. Proedemos desta forma, pois o

Sol é a únia estrela uja idade é determinada de modo fundamental e é igual a 4.49 Gano

(Guenther 1989). Portanto, orrigimos todas as trajetórias para os valores de L/L⊙ e Teff

que loalizavam o Sol na posição orreta, sendo o valor das orreções obtido da trajetória

om metaliidade solar que ontinha os valores observados de Teff e log(L/L⊙) para uma

idade de 4.49 Gano.

O proesso de alular um onjunto denso de trajetórias de massa om uma grade

extensa de metaliidades failita a loalização da estrelas em um diagrama de valor or-

reto de [Fe/H℄ a menos de 0.025 dex, valor este bem abaixo dos erros reais de [Fe/H℄,

que estão na faixa de 0.05 a 0.10 dex. Deste modo, determinamos as massas omparando

as posições das estrelas om as trajetórias nos diagramas HR, veri�ando qual trajetó-

ria ajusta simultaneamente suas luminosidades, temperaturas efetivas e metaliidades.

Quando neessário, interpolamos os valores de massa entre duas trajetórias onseutivas.

Também alulamos um onjunto de isóronas, que variam de 1 Gano à 14 Gano (om

passos de 1 Gano), novamente, para o mesmo intervalo de metaliidades usado para as

massas. Para as idades o proedimento foi similar, mas agora omparando as posições

das estrelas om as urvas isóronas em ada diagrama, novamente, fazendo interpolações

entre as isóronas sempre que neessário.

O proedimento apresentado anteriormente é mais simples para o aso das massas já

que as trajetórias são mais afastadas, ao ontrário das isóronas. A únia exeção oorreu

para as estrelas situadas abaixo da ZAMS, onde não foi possível determinar suas massas

(�g. 5.2). Porém, quando o elipsóide de erro intereptava a ZAMS, extrapolávamos as

barras de erro de luminosidade e de temperatura de forma a obter um segmento de reta

sobre a ZAMS. O ponto médio deste segmento forneia, então, a melhor massa para

a estrela (�g. 5.3). Os erros de massas e idades não são simétrios e foram de�nidos

através da média dos valores máximo e mínimo forneidos pelo elipsóides de erro de Teff

e log(L/L⊙).
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Figura 5.2: Diagrama HR da estrela HD 25918, loalizada abaixo da ZAMS. Apenas o

raio foi determinado para esta estrela, não sendo possível determinar massa ou idade. As

trajetórias (linhas ontínuas) estão legendadas em unidades de massa solar.

Com respeito às idades, alguns asos interessantes mereem a nossa atenção. Algumas

estrelas apresentaram idades aima da idade do Universo ou loalizaram-se fora da região

ompreendida pelo onjunto de isóronas, e portanto, não foi possível determinar idades

para estas estrelas (�g. 5.4). Entretanto, para alguns objetos o elipsóide de erro se

enontrava no limite da idade aeita para a idade do diso da Galáxia (Peloso et al.

2005), e para estes, determinamos idades ompatíveis om a idade do diso (�g. 5.5).

Nas regiões de ruzamento de isóronas, omo mostra a �g. 5.6, determinamos as

idades realizando uma média entre a maior e a menor idade possível para a posição da

estrela levando em onta o elipsóide de erros. O erro neste proedimento foi bem maior do

que nos asos anteriores, devido às limitações deste método. Para a estrela HD 105590 não

foi possível determinar a idade om um erro on�ável, pois a paralaxe desta estrela possui

grande inerteza, aumentando signi�ativamente a inerteza na posição deste objeto no

diagrama HR (ver �g. 5.7).

As inertezas determinadas usando o proedimento desrito anteriormente derivam

diretamente dos erros nas paralaxes (erros em V são desprezíveis) e nos erros em Teff ,

disutidos no apítulo 4. Entretanto, o posiionamento das estrela no diagrama HR sofre

forte in�uênia da metaliidade, e este fato preisa ser avaliado separadamente.

Calulamos esses erros esolhendo três metaliidades representativas, dentro dos va-

lores mais típios da amostra ([Fe/H℄ = -0.30; 0.00; 0.30). Para ada uma delas, duas

estrelas foram esolhidas; uma orrespondendo a um objeto moderadamente evoluído

ainda na SP e de idade solar, e outra, orrespondendo a um objeto bastante evoluído no

ramo das subgigantes om idades em torno de 7-8 Gano. Em seguida, estas estrelas foram
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Figura 5.3: Trajetória evolutiva da estrela HD 152931. A massa foi obtida através do

segmento médio que interepta a ZAMS. As trajetórias (linhas ontínuas) estão legendadas

em unidades de massa solar.

plotadas om os mesmos valores de Teff e log(L/L⊙) que os utilizados para determinar as

suas idades adotadas, porém em diagramas de isóronas diferindo de +0.10 e +0.05 dex

de suas respetivas metaliidades.

Para as estrelas anãs, os erros em idades (em Gano) impliados por erros em [Fe/H℄

são substaniais, entre 20 e 40 %, aproximadamente, das idades por nós adotadas em

Gano, quando onsideramos σ[Fe/H] = 0.10 dex. Estes valores se enontram na faixa de

8 a 25 %, se onsideramos σ[Fe/H] = 0.05 dex. No aso das subgigantes, os erros são

onsideravelmente menores, situando-se entre 3 e 7 %, para σ[Fe/H] = 0.10 dex e 2 a 4 %,

para σ[Fe/H] = 0.05 dex.

Após esta análise, �a laro que os erros em idades ausados tanto por Teff e log(L/L⊙),

quanto por [Fe/H℄, são omparáveis. Eles são também substaniais para o aso das anãs,

objetos estes que de�nem a relação atividade-idade. Este fato terá onsequênias impor-

tantes omo veremos adiante.

5.3.1 Gravidades Super�iais e Raios Estelares

No apítulo anterior, menionamos que as gravidades super�iais foram revisadas pela

análise evolutiva. De fato, um valor independente de log g pode ser obtida para ada

estrela a partir dos dados de massa inferidos na análise evolutiva, aliados aos valores de

Teff e log(L/L⊙). Sabemos que a gravidade super�ial de um orpo de massa M e raio R

é dada por:

g =
GM

R2
, (5.7)
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onde G = 6.673×10−11 m3 s−2 g−1 é a onstante da gravitação universal. Da de�nição de

temperatura efetiva, podemos dizer que a luminosidade da estrela em questão será dada

pela seguinte relação:

L⋆ = 4πR2
⋆σTeff

4, (5.8)

onde σ = 5.67×10−5 erg m−2 s−1K−4 é a onstante de Stefan-Boltzmann. Combinando as

equações anteriores, em relação ao Sol, podemos obter as gravidades super�iais evolutivas

através da equação:

log

(

g

g⊙

)

= log

(

M

M⊙

)

+ 4 log

(

Te�
Te�⊙

)

− log

(

L

L⊙

)

, (5.9)

onde os termos om ⊙ são referentes aos valores solares. Do mesmo modo, estimamos os

raios (R)das estrelas através da de�nição de temperatura efetiva, por meio da equação:

(

R⊙

R⋆

)2

=

(

L⊙

L⋆

)

·

(

T eff⋆

T eff⊙

)4

, (5.10)

onde os valores om ⋆ são referentes às estrelas. Nosso interesse em derivar o raio, assim

omo as outras quantidades, foi de utilizar o maior número possível de parâmetros na

análise da relação atividade-idade. Para tanto, faremos uso tanto de parâmetros onsti-

tutivos, que não variam, omo massa e [Fe/H℄; quanto evolutivos que variam, omo log g,

raio, Teff e log(L/L⊙).

O resultado desse esforço pode ser apreiado na tabela C.1 do anexo C, onde se enon-

tram as determinações de massas para 245 estrelas, de idades para 190 estrelas, gravidades

super�iais para 240 estrelas e raios para toda amostra (249 estrelas).
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Figura 5.4: Aima: Diagrama de massas da estrela HD 14680. As trajetórias de massa

(linhas ontínuas) estão legendadas em unidades de massa solar. Abaixo: Diagrama de

isóronas da estrela HD 14680. As urvas ontínuas são mostradas entre 1 e 14 Gano.

Estrela om idade inompatível om a idade do diso da Galáxia.
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Figura 5.5: Aima: Exemplo de uma estrela om massa determinada pela interpolação

de duas trajetórias. As trajetórias (linhas ontínuas) estão legendadas em unidades de

massa solar. Abaixo: Exemplo de uma estrela om idade marginalmente ompatível om

a do diso. As isorónas mostradas variam entre 1 e 14 Gano, om passos de 1 Gano.
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Figura 5.6: Aima: Trajetórias de massa para um estrela loalizada em uma região de

ruzamento. As trajetórias (linhas ontínuas) estão legendadas em unidades de massa

solar. Abaixo: Diagrama de isóronas para uma estrela loalizada em uma região de

ruzamento. As isorónas mostradas variam entre 1 e 14 Gano, om passos de 1 Gano.
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Figura 5.7: Aima: Diagrama de massas da estrela HD 105590. As trajetórias (linhas

ontínuas) estão legendadas em unidades de massa solar. As barras de erros são ompa-

tíveis om uma massa de 1.03 ± 0.05 M⊙. Abaixo: Diagrama de isóronas para a mesma

estrela. As isorónas mostradas variam entre 1 e 14 Gano, om passos de 1 Gano. Não

foi possível determinar uma idade devido as grandes inertezas na paralaxe deste objeto.
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Capítulo 6

Calibração Absoluta de Fluxo

Neste apítulo determinamos o �uxo absoluto referente à linha de Hα, levando em

onta tanto as ontribuições da fotosfera omo da romosfera. Para tanto, é preiso

estabeleer um método para quanti�ar o �uxo absoluto na superfíie da estrela e, pos-

teriormente, subtrair a ontribuição fotosféria orrespondente a este �uxo. Todo este

proedimento deve ser feito porque, na verdade, os observáveis do nosso problema são os

�uxos aparentes, que não são apazes de mensurar as perdas radiativas reais que oorrem

nas romosferas das estrelas.

Um formalismo normalmente empregado é o de Linsky et al. (1979), no qual podemos

esrever o �uxo atmosfério em uma banda espeí�a (F (∆λ)) omo:

F (∆λ) = f(∆λ)

(

D

R

)2

= f(∆λ)(4.125 × 108/φ)2, (6.1)

onde f(∆λ) é o �uxo observado na Terra na mesma banda, R é o raio da estrela, D

sua distânia à Terra e φ é o diâmetro angular da estrela em mass1. De aordo om a

relação de Barnes-Evans (Barnes-Evans 1976), podemos orrelaionar o diâmetro angular

da estrela om a magnitude visual MV e o índie de or. Logo, podemos obter uma

alibração absoluta de �uxo a partir da esolha de uma banda fotométria.

A esolha da banda depende da obertura espetral em que se pretende trabalhar. Her-

big (1985), trabalhando om espetros de alta obertura, utilizou a banda V de Johnson

omo referênia para a sua alibração. Porém, a grande maioria dos trabalhos assoiados

a região de Hα, �zeram uso de espetros de baixa obertura, optando assim, por uma

fotometria absoluta de banda estreita ou intermediária. Entre estes, podemos destaar

Pasquini & Pallaviini (1991) e Lyra & Porto de Mello (2005), que empregaram a banda

λλ6550 − 6600 Å de Willstrop (Willstrop 1965).

Uma das vantagens de adotar uma alibração baseada na fotometria de banda reside

no fato de que os índies de or são observáveis diretos das estrelas e, estes por sua vez,

11 mass = 1 milisegundo de aro.
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reproduzem um omportamento real destes objetos. Porém, este tipo de alibração não

leva em onta em detalhes as variações nos parâmetros atmosférios, omo metaliidade e

temperatura. Deste modo, estrelas om diferentes tipos de metaliidades e temperaturas

podem possuir o mesmo índie de or.

Na tentativa de diminuir esta degeneresênia, Lyra & Porto de Mello (2005) utiliza-

ram uma alibração de �uxo, baseada na alibração fotométria de temperatura de Porto

de Mello (1996) em função do índie de or V − R. Este índie é apresentado pelo autor

omo insensível a variações na metaliidade dentro do intervalo de -1 ≤[Fe/H℄ ≤+0.30.

Todavia, este proedimento não reduz as limitações deste método om relação ao om-

portamento detalhado dos parâmetros atmosférios assoiados, e está ainda limitado por

uma faixa de on�ança de metaliidade, já que a insensibilidade à este parâmetro somente

é válida em um determinado intervalo de metaliidade.

6.1 A Calibração Teória de Fluxo

Neste trabalho, apresentamos uma nova alibração de �uxo absoluto baseada em mo-

delos atmosférios teórios. Esta nova alibração onsidera expliitamente as variações

do �uxo om respeito aos parâmetros atmosférios, ou seja, Teff , log g, [Fe/H℄, e por isso,

não depende de fotometria ou espetrofotometria. Sua únia dependênia está relaio-

nada om a boa representação dos modelos teórios. De fato, tal sujeição aos modelos não

re�ete grandes onsequênias para nossa análise, pois apenas erros de esala in�ueniam

nosso método. De outra forma, apenas se os modelos representassem de forma signi�a-

tivamente diferentes duas estrelas om parâmetros atmosférios semelhantes é que estes

impliariam em grandes inertezas na representação teória dos �uxos, o que não se aplia

ao nosso aso, pois adotamos uma densa rede de modelos entre os mais so�stiados da

literatura. Adiionalmente, o ponto-zero da esala não é relevante para nossa análise pois

este será �xado observaionalmente pelas estrelas om as mais baixas faixas de atividade,

omo veremos a seguir.

Os modelos teórios de atmosferas por nós utilizados são os de NMARCS (Gustafsson

et al. 2008). Estes foram alulados para um onjunto de atmosferas plano-paralelas,

homogêneas, unidimensionais e em ETL. Esta grade onstitui um dos mais modernos

modelos ETL teórios para estrelas late-type, e foram alulados para uma extensa faixa de

temperaturas (4800 K ≤ Teff ≤ 6400 K), de gravidades super�iais (+3.4 ≤ log g ≤ +4.6,

om diferentes massas e raios) e metaliidades (-1≤ [Fe/H℄≤+0.4). A �gura 6.1 apresenta

três espetros teórios representativos das faixa de temperatura por nós estudados.

Os espetros teórios de NMARCS reproduzem bem as transições at�mias provenien-

tes da fotosfera, mas não transições omo a de Hα porque esta é formada em regiões mais

além das que são onsideradas no modelo (apítulo 2). Tais espetros foram alulados

e gentilmente edidos pelo Dr. Ignasi Ribas do Institut de Cienies de L'Espai, (CSIC-
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IEEC), Bellaterra, Espanha. A resolução espetral apliada no álulo é omparável om

a resolução mais baixa dos nossos espetros de Hα e é da ordem de R = 20.000.
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Figura 6.1: Exemplo de três modelos teórios alulados a partir dos modelos de atmos-

feras de NMARCS. Os espetros estão dispostos do mais quente para o mais frio (de

ima para baixo) de 6000 K, 5500 K e 5000K. Os modelos reproduzem bem as linhas

fotosférias, mas não o entro do per�l de Hα.

Avaliar o �uxo absoluto de uma estrela em uma determinada região exige uma alibra-

ção om relação à alguma região de referênia. Com o auxilio do Atlas Solar e do Catálogo

Solar, seleionamos três regiões de referênia nos espetros observados que se apresenta-

ram relativamente distantes do entro de Hα e om poua in�uênia de linhas fotosférias

e telúrias. O objetivo desta etapa foi esolher regiões que melhor pudessem representar

o �uxo atmosfério em uma dada largura de banda ∆λ. De�nimos, então, três regiões

a saber, (a) Região 6500 - entre 6504.95 e 6507.55 Å, (b) Região 6600 - entre 6599.96

e 6604.25 Å, () Região 6614 - entre 6614.49 e 6616.15 Å. As �guras 6.2 à 6.4 mostram

as regiões de referênia assinaladas em um espetro de re�exão da Lua, representando

o espetro do Sol. A região 6500 possui poua in�uênia de linhas fotosférias, mesmo

para as estrelas mais frias e rias da amostra, por outro lado possui alguma in�uênia de

linhas telúrias fraas (≤ 4 mÅ). A região 6600 sofre menor in�uênia de linhas telúrias

e fotosférias que a região 6500, já a região 6614 é livre de linhas telúrias, mas é a região

de menor largura de banda (1.66 Å).

De posse destas informações, podemos esrever uma alibração de �uxo absoluto (ro-
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Figura 6.2: Região 6500 - Região de referênia para o álulo do �uxo absoluto. Esta

região sofre alguma in�uênia de linhas fotosférias e telúrias, e possui uma largura de

banda de 2.6 Å. Observe que a esala está bastante ampliada.

Figura 6.3: Região 6600 - Região de referênia para o álulo do �uxo absoluto. Esta região

sofre poua in�uênia de linhas fotosférias e está loalizada entre transições telúrias

fraas. Possui a maior largura de banda entre as três regiões, de 4.29 Å.
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Figura 6.4: Região 6614 - Região de referênia para o álulo do �uxo absoluto. Esta

região é livre da presença de linhas telúrias mas possui a menor largura de banda entre

as regiões (1.66 Å).

mosfério + fotosfério) que obedeça uma equação de tipo:

F abs
Hα =

fHα

fref

× 〈Fref〉 × ∆λ, (6.2)

onde F abs
Hα é o �uxo absoluto na região de Hα, 〈Fref〉 é o �uxo absoluto teório na região

de referênia, fHα e fref são os �uxos medidos dos espetros, na região de Hα e na região

de referênia, respetivamente. Estes �uxos são integrados por quadradura numéria,

dentro dos limites espei�ados, nos espetros observados. O �uxo absoluto apresentado

na equação 6.2 é expresso em ergs cm−2 s−1. Portanto, nosso proedimento onsiste na

omparação da razão de �uxos obtida nos espetros de nossa amostra, alibrando essa

razão em valores absolutos om respeito a uma quantidade diretamente assoiada aos

modelos teórios (Fref ), ver �guras de 6.5 e 6.6.

6.1.1 Análise Estatístia: Determinação do Fluxo Absoluto Teó-

rio

Nosso problema agora resume-se em enontrar ummeio de desrever quantitativamente

Fref , e para isso empregamos alguns testes estatístios que serão desritos nesta seção. O

modelo de regressão é um dos métodos estatístios mais usados para investigar a relação

entre duas ou mais variáveis. Assim, iremos busar uma regressão que forneça, a partir dos

modelos teórios, uma relação entre os parâmetros atmosférios e o �uxo em ada uma das

regiões de referênia. Espera-se que o valor médio do resíduo desta regressão não supere
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6500 αλ H

6600λ 6614λαH

Figura 6.5: Em ima: Comparação entre o �uxo na região de referênia 6500 e o �uxo de

Hα. Em baixo: O mesmo de ima para as regiões de referênia 6600 e 6614. A largura da

região onde o �uxo de Hα é medido é desrita na seção 6.2
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as inertezas assoiadas aos parâmetros atmosférios, que não podem ser eliminadas. Em

outras palavras, as inertezas assoiadas à regressão (resíduos) devem ser menores que os

possíveis erros ometidos na determinação dos parâmetros atmosférios das estrelas.
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No intuito de simpli�ar o problema, realizamos uma regressão multilinear tendo o

�uxo omo variável dependente e os parâmetros atmosférios omo variáveis independen-

tes. A partir desta, enontramos que 99% da variação total dos dados regredidos podem

ser expliados por uma relação linear entre o �uxo e as demais variáveis (Teff , log g e

[Fe/H℄). A tabela 6.1 apresenta os resultados desta regressão. Através do parâmetro t,

que é razão do oe�iente pelo seu erro, podemos avaliar quais variáveis são importantes

na regressão. Uma variável é onsiderada signi�ativa, dentro de um ritério 2σ, se este

valor é maior que 2. Podemos notar que o parâmetro log g não se mostra relevante para a

araterização do �uxo romosfério por este método. O resíduo médio enontrado para

ada região variou de 1.97×105 a 2.18×105 (erg m−2 s−1).

Parâmetro Coe�iente Erro t Prob> |t|

Região 6500

Y-interept -1.9E7 1.4E5 -132.1 <0.0001

Teff 4.6E3 18.8 244.6 <0.0001

log g 1.3E4 2.4E4 0.52 0.6003

[Fe/H℄ 6.1E5 2.1E4 28.7 <0.0001

Região 6600

Y-interept -1.9E7 1.4E5 -132.1 <0.0001

Teff 4.4E3 16.9 259.9 <0.0001

log g 8.7E3 2.2E4 0.399 0.69

[Fe/H℄ 6.2E5 1.91E4 32.2 <0.0001

Região 6614

Y-interept -1.8E7 1.3E5 -138.4 <0.0001

Teff 4.4E3 17.1 258.3 <0.0001

log g 1.2E4 2.4E4 0.55 0.58

[Fe/H℄ 6.1E5 1.9E4 31.6 <0.0001

Tabela 6.1: Valores da regressão multilinear do �uxo atmosfério para as três regiões

de referênia. As olunas mostram os parâmetros relaionados, os oe�ientes e seus

respetivos erros, a variável t, que é a razão do oe�iente pelo seu erro, e a probabilidade

do parâmetro não ser signi�ativo (Prob>|t|).

A �m de avaliar a qualidade desta regressão, estimamos as inertezas relativas do �uxo

absoluto levando em onsideração as inertezas obtidas para os parâmetros atmosférios.

Do apítulo 4, vimos que as inertezas assoiadas às temperaturas efetivas estão em torno

de 50 K, porém a metaliidade e a gravidade super�ial não tiveram suas inertezas

estimadas por terem sido reolhidas da literatura. Adotamos os valores de 0.05 dex

para a metaliidade e de 0.10 dex para a gravidade super�ial, om a justi�ativa destes

representarem valores típios de inertezas enontradas em análise de boa qualidade. Por

�m, estimamos a inerteza média no �uxo atmosfério variando ada um dos parâmetros

para mais ou menos 1σ, mantendo os demais parâmetros �xos. A tabela 6.2 mostra

as inertezas relativas ao �uxo absoluto teório em relação às inertezas nos parâmetros

atmosférios em um álulo para o Sol.

Em todas as regiões, enontramos que as inertezas no �uxo relativas a temperatura

são omparáveis om o resíduo médio enontrado para a regressão. Isto naturalmente
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∆F abs
Hα (erg m−2 s−1)

Parâmetro + 1σ Região 6500 Região 6600 Região 6614

Teff + 50 K 2.3E5 2.2E5 2.2E5

log g + 0.10 dex 1.28E3 8.7E2 1.21E3

[Fe/H] + 0.10 dex 6.1E4 6.2E4 6.1E4

Tabela 6.2: Inertezas no �uxo atmosfério teório devido às isertezas dos parâmetros

atmosférios para a regressão multilinear.

denota que a regressão multilinear não representa om su�iente preisão o omporta-

mento do �uxo romosfério, sendo neessário então, forneer mais graus de liberdade a

regressão.

Optamos então por um modelo de regressão polinomial. Foram testados vários tipos

de polin�mios, sendo o melhor resultado enontrado para representar o �uxo teório um

polin�mio de grau 2 om termos ruzados. A forma geral do polin�mio é dada pela

equação:

Fref =A + B · Teff + C · log g + D · [Fe/H]

+ E · T 2
eff + F · log g2 + G · [Fe/H]2 (6.3)

+ H · Teff · log g + I · log g · [Fe/H] + J · [Fe/H] · Teff .

Na equação anterior, os oe�ientes estão representados pelas letras de A a J, e os

parâmetros atmosférios pelas suas respetivas abreviações. Novamente realizamos três

regressões referentes a ada uma das três regiões de referênia. Os valores enontrados

são mostrados na tabela 6.3.

Da regressão anterior vemos, novamente, que a gravidade super�ial é o fator mais

irrelevante da regressão, ou seja, a maioria dos oe�ientes que envolvem esta quantidade

possuem valor t menor que 2. A temperatura efetiva se apresentou omo o valor de maior

peso estatístio na regressão, e isto também pode ser observado analisando a matriz de

orrelação dos dados. A orrelação é muito mais signi�ativa entre a temperatura e o

�uxo (98%), do que entre a metaliidade e o �uxo (10%).

Efetuamos o mesmo tipo de regressão, mas, agora, sem onsiderar os oe�ientes de

menor revelevânia para a regressão, porém o resultado não foi satisfatório porque o

resíduo da regressão aumentou onsideravelmente. Tal fato pode ser justi�ado pelos

modelos terórios utilizados na regressão. Para um mesmo valor de temperatura efetiva e

metaliidade podemos ter diferentes valores de log g dentro da grade de modelos teórios

por nós utilizados. Desta forma, remover os termos que ontém a variável da gravidade

super�ial introduz uma degeneresênia nos modelos teórios. Assim, uma regressão que

exlua as variáveis de menor signi�ânia não onsegue desrever de maneira e�iente o
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Parâmetro Coe�iente Erro t Prob> |t|

Região 6500

Y-interept 3.01E6 1.98E5 152.6 <0.0001

Teff -3.46E3 49.4 -70 <0.0001

log g -4.22E4 6.1E4 -0.69 0.491

[Fe/H℄ -2.19E6 3.12E4 -70.4 <0.0001

T2
eff 0.753 0.41E-2 184.8 <0.0001

log g2 4.5E4 6.88E3 6.54 <0.0001

[Fe/H℄2 1.6E5 5.2E3 30.8 <0.0001

Teff ·log g -54 4.63 -11.7 <0.0001

log g·[Fe/H℄ 9.6E3 5.22E3 1.84 0.068

Teff ·[Fe/H℄ 510.6 4.04 126.4 <0.0001

Região 6600

Y-interept 2.2E6 1.67E5 13.1 <0.0001

Teff -2.95E3 41.6 -70.9 <0.0001

log g -8.72E4 5.14E4 -1.69 0.093

[Fe/H℄ -1.74E6 2.63E4 -66.4 <0.0001

T2
eff 0.685 0.34E-2 199.5 <0.0001

log g2 4.36E4 5.80E3 7.52 <0.0001

[Fe/H℄2 1.87E5 4.38E3 42.6 <0.0001

Teff ·log g -45.3 3.90 -11.6 <0.0001

log g·[Fe/H℄ -4.15E2 4.4E3 -0.094 0.925

Teff ·[Fe/H℄ 4.41E2 3.40 129.6 <0.0001

Região 6614

Y-interept 2.75E6 1.67E5 16.5 <0.0001

Teff -3.13E3 41.7 -75.1 <0.0001

log g -1.3E5 5.15E4 -2.52 0.013

[Fe/H℄ -1.74E6 2.63E4 -66.3 <0.0001

T2
eff 0.698 0.34E-2 202.9 <0.0001

log g2 4.3E4 5.8E3 7.4 <0.0001

[Fe/H℄2 1.78E5 4.39E3 40.5 <0.0001

Teff ·log g -35.9 3.9 -9.19 <0.0001

log g·[Fe/H℄ 4.59E3 4.4E3 1.04 0.299

Teff ·[Fe/H℄ 4.35E2 3.41 127.8 <0.0001

Tabela 6.3: Valores da regressão multipolinomial do �uxo atmosfério para as três regiões

de referênia. As olunas mostram os parâmetros relaionados, os oe�ientes e seus

respetivos erros, a variável t, que é a razão do oe�iente pelo seu erro, e a probabilidade

do parâmetro não ser signi�ativo (Prob>|t|).
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omportamento dos dados.

O resíduo médio enontrado para ada uma das regiões de referênia foi de 1.79×104

(erg m−2 s−1) para as regiões de 6600 e 6614, e de 2.13×104 (erg m−2 s−1) para a

região de 6500. As inertezas dos �uxos referentes aos erros ometidos nos parâmetros

atmosférios foram estimadas e são pelo menos uma ordem de grandeza maior do que o

resíduo médio da regressão (ver tabela 6.4), om exessão da gravidade super�ial, que é

da mesma ordem de grandeza, o que não representa um problema já que estatistiamente

este parâmetro é pouo relevante. Isto demostra que, matematiamente, as fontes de

erro dominantes no álulo do �uxo são relaionadas om as inertezas nos parâmetros

atmosférios, sendo dominadas pela temperatura efetiva, e não por eventuais de�iênias

da regressão.

∆F abs
Hα (erg m−2 s−1)

Parâmetro + 1σ Região 6500 Região 6600 Região 6614

Teff + 50 K 2.5E5 2.4E5 2.4E5

log g + 0.10 dex 4.6E3 3.4E3 4.0E3

[Fe/H] + 0.10 dex 8.15E4 8.2E4 8.1E4

Tabela 6.4: Inertezas no �uxo atmosfério teório devido às inertezas dos parâmetros

atmosférios para a regressão multipolinomial.

Com o objetivo de avaliar melhor a qualidade de nossa regressão, realizamos alguns

outros testes para garantir que as possíveis fontes de erros assoiadas ao �uxo não fossem

devidas aos artifíios matemátios para obtê-los. Testamos, então, o omportamento do

resíduo ontra ada um dos parâmetros atmosférios om o intuito de investigar se em

algum valor espeí�o, o resíduo superava a inerteza dominante no �uxo absoluto teório,

referente à temperatura efetiva. Realizamos este teste para ada uma das três regiões de

referênia. O resultado para a região de 6500 é mostrado nas �guras de 6.6 a 6.8. A

linha ontínua em ada um destes grá�os representa o valor médio do resíduo, e foi

ilustrada apenas para omparação. Note que o resíduo não atinge valores maiores que

9×104(erg m−2 s−1), valor este abaixo do erro dominante no �uxo devido à variável de

maior peso estatístio, a temperatura efetiva (2×105 erg m−2 s−1 ).

O omportamento apresentado nas �guras 6.6 a 6.8 foi muito similar para as outras

duas regiões de referênia, mas para efeito de visualização, apresentamos alguns histogra-

mas dos resíduos obtidos om a regressão multipolinomial para ada uma das três regiões

de referênia (�gs. 6.9 a 6.11).

Finalmente, após a realização destes testes, adotamos a regressão multipolinomial, de

segundo grau om termos ruzados, omo mais apropriada para desrever o �uxo absoluto

teório.
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Figura 6.6: Comportamento do resíduo do �uxo absoluto na região 6500 ontra a tempe-

ratura efetiva.

Figura 6.7: Comportamento do resíduo do �uxo absoluto na região 6500 ontra a gravi-

dade super�ial.

Figura 6.8: Comportamento do resíduo do �uxo absoluto na região 6500 ontra a meta-

liidade.
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Figura 6.9: Histograma dos resíduos da regressão multipolinomial para a região de 6500.

Figura 6.10: Histograma dos resíduos da regressão multipolinomial para a região de 6600.

Figura 6.11: Histograma dos resíduos da regressão multipolinomial para a região de 6614.
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6.2 Calibração Absoluta de Fluxo

De posse da nova alibração, medimos os �uxos atmosférios em ada um dos espetros

observados. Este proedimento foi feito om o auxilio da tarefa bplot do IRAF, forneendo

para a tarefa o omprimento de onda iniial, o entral e o �nal de ada região a ser

ontabilizada.

Infelizmente, no aso de nossas estrelas, não é imediatamente óbvio determinar a

região de ontribuição romosféria do per�l de Hα. O ontraste entre a romosfera e

a fotosfera apresentado nesta região é muito menor que no aso das linhas H e K do

Ca II, por exemplo, onde as ontribuições da romosfera se de�nem pelas distânias entre

os mínimos K1 e H1. Pasquini & Pallaviini (1991) e Lyra & Porto de Mello (2005)

adotaram diferentes ritérios de avaliação da ontribuição romosféria de Hα em estrelas

late-type. Ambos, entretanto, enontraram que o intervalo que engloba o per�l de emissão

romosféria desta estrelas é de ∼ 1.7 Å, valor este que adotamos para o nosso trabalho.

De posse das medidas dos �uxos nos espetros observados e da alibração teória de

�uxo absoluto, obtivemos os �uxos absolutos de Hα através da equação 6.2, para ada

uma das três regiões de referênia. Em teoria, os espetros observados estão normalizados

mas os seus orrespondentes teórios (modelos) não. Na prátia, deveríamos apliar uma

orreção em nossa alibração que eliminasse o problema da inlinação do ontínuo dos

espetros teórios. Para tanto, onsideramos apenas a urva de inlinação dos espetros

(sem as estruturas espetrais) e obtivemos a razão entre o �uxo na região de referênia

do modelo e o �uxo que seria dado na posição da linha Hα se a transição não existisse,

ou seja,o �uxo do ontínuo na região de Hα. Essa razão de�ne uma orreção para om-

pensar a inlinação do espetro de �uxo teório. Em seguida, apliamos uma regressão

multipolinomial que desrevesse a variação desta orreção om relação aos parâmetros

atmosférios. Todavia, a apliação da orreção aumentou a disrepânia entre os �u-

xos absolutos nas três regiões. Possivelmente, sendo as orreções muito pequenas, nossa

ferramenta numéria pode estar om di�uldades de representá-la. Por outro lado, os mo-

delos teórios podem falhar em reproduzir as linhas fotosférias (prinipalmente as pouo

intensas), o que geraria erros sistemátios. Por exemplo, subestimar linhas fotosférias

em λ6500 provoará um aumento no �uxo absoluto desta região om relação às demais

regiões. Além disso, os espetros observados são su�ientemente afetados por linhas telú-

rias, o que também pode ontribuir para um possível aumento do �uxo absoluto em uma

região om relação às demais. Dados os propósitos deste trabalho, a exploração dessas

possibilidades será realizada no futuro.

As maiores diferenças foram enontradas entre o �uxo absoluto obtido pela região

de 6500 e os �uxos absolutos obtidos pelas regiões de 6614 e 6600, respetivamente.

Tais disrepânias são da ordem de 2×105 (erg m−2 s−1), e são omparáveis om as

inertezas no �uxo absoluto assoiadas à temperatura efetiva. Porém as diferenças de �uxo
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obtido entre as regiões de 6600 e 6614 não foram muito signi�ativas (da ordem de ∼ 104

erg m−2 s−1). Todavia, omo realizamos a média dos �uxos em ada região e este valor

foi adotado omo �uxo absoluto total de Hα para ada estrela, a inerteza em torno da

média não supera os erros assoiados diretamente à temperatura efetiva. Para erti�ar

isto, alulamos o desvio padrão em torno desta média para ada objeto e avaliamos seu

omportamento ontra o �uxo absoluto de Hα e ontra os parâmetros atmosférios (�gs

6.12 e 6.13). Perebemos, novamente, que a maior in�uênia na determinação do �uxo é

devida à temperatura efetiva e que as inertezas na determinação do �uxo resem om

o aumento deste parâmetro. Não foi enontrada nenhuma dependênia entre o σ(F abs
med)

ontra a gravidade super�ial e a metaliidade. Este resultado era esperado pela relevânia

estatístia destas variáveis sugeridas pela regressão.

Figura 6.12: Esquerda: Desvio do �uxo absoluto médio versus o �uxo absoluto. Direita:

Desvio do �uxo absoluto médio versus a temperatura efetiva.

Figura 6.13: Esquerda: Desvio do �uxo absoluto médio versus a gravidade super�ial.

Direita: Desvio do �uxo absoluto médio versus a metaliidade.

Para uma substanial fração de estrelas de nossa amostra, possuíamos mais de um

espetro, em alguns asos, obtidos em époas diferentes. Optamos por tratar ada espetro

isoladamente, omo o objetivo de posteriormente, avaliar as inertezas relativas às medidas
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de �uxo nas regiões de interesse (Hα + região de referênia). Em seguida, realizamos a

média dos �uxos absolutos obtidos por ada espetro de uma mesma estrela. A dispersão

média enontrada foi da ordem de 104 erg m−2 s−1 e todos os valores se mostraram

ompatíveis dentro de uma dispersão de até 3σ. Este resultado reforça a idéia de que

a temperatura efetiva é a fonte dominante de erro na araterização do �uxo absoluto,

sendo o erro na medida dos �uxos observados de menor importânia. Entretanto, para

evitar grandes disrepânias de �uxos devido a modulações nos ilos de atividades ou

estrelas em mínimo de Maunder, eliminamos os espetros que forneiam valores de �uxo

absoluto fora de 2σ de desvio em torno da média.

Finalmente, obtivemos os �uxos absolutos totais de Hα (romosférios + fotosférios)

para todas as estrelas da amostra. A �gura 6.12 mostra o �uxo absoluto em Hα (F abs
Hα)

ontra a temperatura efetiva. Pasquini & Pallaviini (1991) sugerem que as estrelas subgi-

gantes apresentam per�s de ontraste romosfério mais largo e pareem mostrar-se mais

inativas que as estrelas anãs de mesma temperatura. Em vista disto, separamos as estrelas

em anãs e subgigantes, de aordo om o ritério adotado no apítulo 5, disriminando-as

na �gura 6.12. Podemos observar que as estrelas subgigantes de�nem laramente um

envoltório om os objetos mais inativos da amostra.

Figura 6.14: Fluxo absoluto total de Hα versus a temperatura efetiva. Os pontos heios

representam as estrelas subgigantes, os pontos vazios representam as estrelas anãs. O Sol

esta representado pelo ponto ⊙. Nota-se que as subgigantes onstituem as estrelas mais

inativas da amostra para ada intervalo de Teff .
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Nosso próximo passo, será estabeleer quantitativamente o valor de �uxo fotosfério

para ada valor de temperatura efetiva, obtendo assim, a omponente puramente romos-

féria, que será analisada no ontexto da relação idade-atividade.
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Capítulo 7

Resultados e Disussões

Os �uxos absolutos totais (romosfério + fotosfério) da região de Hα apenas serão

úteis se retirarmos desta quantidade as ontribuições relativas ao �uxo fotosfério. A

subtração da ontribuição fotosféria é uma etapa deliada do proesso. Diferentemente

das linhas de H e K do Ca II, das linhas h e k do Mg II e de outras linhas loalizadas

na região ultravioleta, uja ontribuição fotosféria é normalmente desprezível1, o entro

de Hα está longe de ser opao, mesmo para as estrelas mais inativas. Como resultado, a

ontribuição romosféria aparee da pequena diferença entre duas quantidades grandes

e omparáveis (apítulo 2).

Como primeira aproximação, podemos subtrair o �uxo absoluto de uma determinada

estrela pelo �uxo absoluto de uma estrela quieta de mesma temperatura efetiva, e assim

onstruir um envoltório de atividade romosféria mínima para um dado valor de Teff .

No entanto, �a laro que este proedimento é um tanto arbitrário, pois depende da

amostra partiular que está sendo analisada. Além disso, a determinação de um urva

que desreva o �uxo puramente fotosfério pode não ser possível de ser preisada. A

rigor, somente seria possível onheer o �uxo fotosfério exato de uma estrela, se esta

possuísse omponente romosféria nula, o que não é �siamente possível, uma vez que os

meanismos que geram o dínamo da estrela nuna se tornam ompletamente inoperantes.

Além disso, o aqueimento aústio basal na baixa romosfera ontinua presente, mesmo

em estrelas que não apresentassem qualquer atividade magnetohidrodinâmia.

As di�uldades apresentadas podem ser parialmente minimizadas através do uso de

uma outra linha espetral omo indiador primário de atividade e forçando que uma es-

trela quieta apresente �uxo romosfério nulo para ambas as linhas. Este proedimento

foi adotado por Herbig (1985) e Pasquini & Pallaviini (1991) que usaram linhas de H

e K do Ca II omo indiador primário, para a obtenção da relação F′K × FHα. Ambos

os trabalhos enontraram um �uxo negativo, para algumas estrelas, após a orreção fo-

tosféria. Este resultado re�ete um espalhamento onsiderável na regressão linear entre

1Em verdade, a ontribuição fotosféria nestas linhas somente se torna importante para estrelas de

tipo espetral F, onde a emissão na região azul é mais intensa no ontínuo.
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as duas quantidades. Tal fato pode estar também assoiado aos diferentes meanismos

de formação destas linhas, pois os fen�menos que exitam estas duas transições não são

neessariamente iguais. Além disto, as linhas H e K do Ca II modulam demasiadamente

om o ilo de atividade, de maneira que para evitar tais efeitos, deveriam ser feitas obser-

vações simultâneas das duas regiões para um grande número de estrelas, o que na prátia

é quase impossível.

Como não dispúnhamos de espetros nas regiões das linhas de H e K do Ca II para

um número expressivo de estrelas, optamos por aeitar a arbitrariedade do método de

subtração do envoltório de estrelas quietas. Na �gura 7.1, plotamos o �uxo absoluto total

(F abs
Hα) em função da temperatura efetiva. Podemos pereber failmente a existênia de

um envoltório dependente da temperatura efetiva. Seleionamos as estrelas de mais baixa

atividade na amostra, sendo ino subgigantes e uma anã, e realizamos alguns testes aera

da expressão matemátia que melhor de�nia o envoltório desejado. O melhor ajuste foi

obtido om uma parábola de�nida pela expressão a seguir,

Ffot(erg × cm−2 × s−1) = −0.22 Teff
2 + 4466.72 Teff − 1.43E7. (7.1)

Não utilizamos a estrela HD 211998 na representação matemátia do envoltório de

baixa atividade (estrela abaixo da alibração adotada, ver �g 7.1). Esta estrela é um

objeto muito pobre em metais e está isolada das demais estrelas. Isto possivelmente re�ete

uma natureza físia de dínamo distinto das demais estrelas da amostra, menos pobres em

metais. Ilustramos os domínios ompreendidos pelas variáveis massa e metaliidade de

nossa amostra nas �guras a seguir (�guras 7.2 e 7.3). Podemos observar que a HD 211998

é a únia estrela super-pobre em metais da amostra. Veremos que a posição desta estrela

na �gura 7.1 é ompatível om um resultado que será disutido mais adiante, de que,

mantendo todos os parâmetros iguais, estrelas muito pobres em metais devem ser muito

inativas.

Para �ns de omparação, também ilustramos o envoltório proposto por Lyra & Porto

de Mello (2005) na �gura 7.1. Estes autores determinaram um polin�mio de sexto grau

que de�nia o envoltório de baixa atividade entre 5000 K e 6400 K. O intervalo de�nido

para o nosso envoltório é de 4800 K a 6400 K. Obtivemos resultados bastante diferentes

de Lyra & Porto de Mello (2005) para os extremos de Teff da amostra, ilustrando a forte

dependênia deste método om a amostra adotada. Nota-se na alibração destes autores,

que as estrelas subgigantes que vinularam o envoltório de baixa atividade não são as

mesmas utilizadas por nós, em vista dos diferentes ritérios adotados para lassi�ação

destes objetos.

De�nindo o envoltório omo apresentado anteriormente, eliminamos o problema de

obter estrelas om �uxos romosférios negativos, pois estamos arbitrando que as estrelas

que de�nem o envoltório possuem �uxo romosfério igual a zero. Tal fato não imprime
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Figura 7.1: Envoltório de baixa atividade de�nido pelas estrelas quietas da amostra. A

linha ontínua representa o envoltório proposto por este trabalho. A linha pontilhada

representa o envoltório proposto por Lyra & Porto de Mello (2005). As anãs estão re-

presentadas pelos írulos abertos e as subgigantes estão representadas pelos írulos

preenhidos.
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Figura 7.2: Histograma de massas da amostra em unidades de massa solar.

Figura 7.3: Histograma de metaliidades da amostra.
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grandes onsequênias na determinação do indiador de idades porque estamos interessa-

dos prinipalmente nas diferenças relativas entre os �uxos romosférios, ou seja, o ponto

zero da esala não é o parâmetro mais relevante.

Chamamos atenção para duas estrelas anãs, HD 205390 e HD 84117, esta última

utilizada na representação do envoltório. Estas estrelas apresentaram os mesmos níveis

de atividades que algumas subgigantes, para um mesmo intervalo de temperatura. Se

assumirmos a hipótese que as subgigantes são sistematiamente mais inativas que suas

orrespondentes anãs de mesma temperatura, possivelmente estas estrelas podem estar

passando por um mínimo de atividade, semelhante ao mínimo de Maunder observado para

o Sol, já que existe alguma evidênia de que esses ilos podem fazer parte normal da

evolução do dínamo de estrelas frias (Baliunas et al. 1995). Entretanto, uma investigação

mais apurada neessita ser feita para a�rmar uma onlusão mais onreta sobre estas

estrelas.

Obtivemos os �uxos romosférios absolutos para ada estrela, em sua superfíie,

Fcrom, subtraindo os �uxos absolutos totais F abs
Hα dos valores de �uxo fotosfério obti-

dos pela equação 7.1. Os valores dos �uxos romosférios absolutos estão dispostos na

tabela D.1 do anexo D, em unidades de erg m−2 s−1.

7.1 Os Subgrupos da Amostra

Para investigar a relação Idade-Atividade dividimos as estrelas em três grupos de es-

tudo:

(a) Estrelas de aglomerados e de grupos inemátios,

(b) Estrelas anãs de ampo,

() Estrelas subgigantes.

As estrelas de aglomerados e grupos são interessantes por onstituírem uma amostra

de objetos jovens (om exeção do grupo Zeta Retiuli, o únio grupo inemátio velho de

nossa amostra), em geral bastante ativos, e om idades melhor determinadas na literatura.

Adotamos as idades an�nias atribuídas da literatura para ada estrela pertenente a um

grupo ou aglomerado. Para o aglomerado das Plêiades, adotamos a idade de 100 milhões

de anos proposta por Shilbah et al.(1995), embora haja alguma ontrovérsia a respeito

deste valor na literatura. Para o aglomerado da Híades, adotamos a idade de 625 milhões

de anos atribuída por Perryman et al. (1998). No aso dos GCEs, adotamos a idade de

2 Gano proposta por Feltzing & Holmberg (2000) para o grupo HR 1614; a idade de 6

Gano proposta por Ferreira (2007) para o grupo ζ Retiuli; e a idade de 300 milhões de

anos proposta por Soderblom & Mayor (1993) para o grupo Ursa Maior.

Com interesse de estudar a relação Idade-Atividade para idades além da solar, nesta

etapa de nossa análise, iremos inorporar as estrelas anãs de ampo e as subgigantes.
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Figura 7.4: Fluxos romosférios das estrelas de aglomerados e grupos inemátios ontra

a idade. O Sol está mostrado pelo símbolo ⊙.

73



As anãs de ampo são objetos de grande importânia, uma vez que são em geral mais

ativas, mas possuem normalmente grande inerteza em suas determinações de idade. Por

outro lado as subgigantes são as estrelas mais inativas para a sua lasse de temperatura

efetiva, porém possuem idades intrinseamente bem mais preisas. Na �gura 7.2 vemos

que uma parela substanial das subgigantes se destaa das anãs, indiando não obedeer

a mesma relação entre o �uxo e a idade que as anãs. Lyra & Porto de Mello (2005),

para uma amostra menor de estrelas, não enontraram nenhuma orrelação signi�ativa,

nesta lasse de estrelas, entre o �uxo romosfério e a idade. De fato, este resultado era

esperado, já que os modelos teórios sugerem que para estrelas evoluídas o dínamo tenha

sua e�iênia reduzida, devido ao aumento evolutivo do raio e ao aumento do período

de rotação, de forma a não mais introduzir energia magnétia na romosfera. Assim, a

dissipação de energia por ondas aústias seria o meanismo dominante de aqueimento

na romosfera destas estrelas. Sem a ontribuição da energia magnetohidrodinâmia, não

espera-se enontrar uma dependênia do �uxo basal aústio om a idade.

Figura 7.5: Fluxo romosférios de todas as estrelas da amostra ontra a idade. Note que

o omportamento das subgigantes não paree re�etir uma orrelação om a idade.

Diante do omportamento sugerido pelas subgigantes, optamos por investigar a relação

utilizando apenas as estrelas anãs da amostra (ampo + grupos), omo �zeram Lyra&

Porto de Mello (2005). Os resultados desta análise serão desritos na seção seguinte.
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7.2 A Relação Idade-Atividade

Nesta seção utilizamos os parâmetros - atmosférios e evolutivos - e estudamos seu

relaionamento om o �uxo romosfério das estrelas anãs. A �gura 7.3 mostra o grande

espalhamento do �uxo romosfério das estrelas anãs para idades além da solar, o que

reforça a sugestão de Lyra & Porto de Mello (2005) de que outros parâmetros, além da

idade, in�ueniam na relação om a atividade.

Figura 7.6: Fluxo romosfério de todas as anãs da amostra ontra a idade.

Primeiramente, realizamos uma regressão multilinear utilizando o logaritmo de to-

dos os parâmetros atmosférios (Teff e [Fe/H℄) e dos parâmetros evolutivos (massa, raio,

luminosidade, log g e idade), sendo massas e raios apresentados em unidades solares,

onforme obtidos no apítulo 5. Optamos pelo uso do logaritmo para reduzir quaisquer

efeitos não-lineares na regressão.

Fcrom = Fcrom (Teff , [Fe/H], Massa, Raio, Luminosidade, log g, Idade). (7.2)

Como resultado, apenas enontramos orrelação signi�ativa do �uxo romosfério

om a idade. Este resultado não ondiz om o indiado pela �gura 7.5. Isto porque a

idade é um parâmetro que quanti�a apenas a redução de momento angular da estrela

om o tempo. Todavia, o momento angular de uma estrela está diretamente assoiado à

veloidade angular do objeto, que por sua vez é dependente do raio, que deve possuir al-
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guma in�uênia na atividade romosféria. Por outro lado, a atividade magnétia de uma

estrela também está diretamente relaionada om os efeitos que produzem a onveção,

levando-nos a onsiderar que parâmetros omo a massa e a metaliidade tenham alguma

relevânia. Quanto menor a massa de uma estrela, maior é sua amada onvetiva om

relação à radiativa; e quanto maior a metaliidade, maior é a opaidade, e portanto, mais

profunda é a região em que se iniia a onveção. Estes resultados foram obtidos por Lyra

& Porto de Mello (2005), e um de nossos objetivos prinipais é o de explorá-los em maior

profundidade.

Iniiando uma série de testes estatístios da relação idade-atividade, primeiramente,

retiramos todas as estrelas da amostra uja razão entre a inerteza da idade e a idade

eram maiores que 30%. Repetimos a regressão multilinear, mas agora garantindo que

apenas estrelas om as idades mais preisas fossem onsideradas no ajuste. Os resulta-

dos desta regressão são mostrados na tabela 7.1. Perebe-se que mesmo adotando um

ritério rigoroso om respeito às idades, nenhuma orrelação om os outros parâmetros é

evideniada.

Parâmetro Coe�iente Erro t Prob>|t|

log Teff -2.11 2.81 -0.75 0.45

[Fe/H] 0.22 0.21 1.07 0.28

log (M/M⊙) 1.13 8.48 0.13 0.89

log Idade -0.23 0.05 -4.57 <0.0001

log g -0.08 8.39 -0.01 0.99

log (R/R⊙) -0.88 16.72 -0.05 0.96

log (L/L⊙) -0.15 0.50 -0.29 0.77

Tabela 7.1: Resultado da regressão multilinear entre o �uxo romosfério e os parâmetros

evolutivos e atmosférios para as estrelas anãs. Apenas as estrelas om idades mais

auradas por 30%, ou seja, om idades ujos erros relativos são inferiores a 30%, foram

onsideradas. Somente a idade se revela omo parâmetro signi�ante.

Os resultados apresentados anteriormente não se mostraram satisfatórios do ponto de

vista físio do omportamento das variáveis. Uma justi�ativa plausível para este fato

esta no artifíio matemátio que estamos utilizando para estabeleer a relação. O método

de regressão mutilinear se utiliza do teste χ2 para minimizar o resíduo da função. Porém,

tal método onsidera omo desprezíveis os erros referentes às variáveis independentes.

Como as inertezas relativas às idades são superiores a qualquer outra variável, é mais

interessante trabalhar om uma relação Idade × Fluxo em vez de Fluxo × Idade, e deste

modo, a idade se torna a variável dependente.

Idade = Idade (Teff , [Fe/H], Massa, Raio, Luminosidade, log g, Fcrom) (7.3)
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Realizamos uma nova regressão reuperando todas as estrelas da amostra sem adotar

nenhum ritério de exlusão por idades. Nesta nova regressão, dispomos a idade omo

variável dependente e a signi�ânia estatístia das demais variáveis melhorou substani-

almente, mas permaneeu muito baixa para a temperatura efetiva e para a massa, sendo

desprezível para a luminosidade (ver tabela 7.2). Sabe-se que a luminosidade e a tempe-

ratura efetiva estão relaionadas om o raio da estrela de aordo om a equação:

L = 4πR2σTeff
4, (7.4)

onde σ é a onstante de Stefan-Boltzmann.

Parâmetro Coe�iente Erro t Prob>|t|

log Teff 2.14 4.25 0.50 0.61

[Fe/H] 0.72 0.32 2.22 0.03

log (M/M⊙) 10.11 12.22 0.83 0.41

log Fluxo -0.86 0.15 -5.63 <0.0001

log g -19.5 11.68 -1.67 0.10

log (R/R⊙) -34.82 23.46 -1.48 0.14

log (L/L⊙) -0.06 0.76 -0.08 0.94

Tabela 7.2: Resultado da regressão multilinear entre a idade e os parâmetros evolutivos e

atmosférios para as estrelas anãs. O Fluxo romosfério e a metaliidade são parâmetros

signi�antes. Tal regressão utilizou todas as estrelas que possuíam idades.

Entretanto, a luminosidade não é uma boa variável para desrever o estado evolutivo

de uma estrela, pois sua evolução depende muito de outros fatores, omo a massa, por

exemplo. Por outro lado, a temperatura não se mostra um bom parâmetro para desrever

o estado evolutivo de uma estrela, já que sofre variações substaniais ao longo da evolução

estelar, para todas as massas envolvidas em nosso estudo. Como não enontramos ten-

dênia expressiva da atividade romosféria om respeito a luminosidade e a temperatura

efetiva, optamos por retirá-las da regressão. Novamente, repetimos a regressão sem estas

duas variáveis e, obtivemos a metaliidade e o �uxo romosfério omo os parâmetros

mais signi�ativos em relação a idade. Por outro lado, massa, gravidade super�ial e raio

mais uma vez não se mostraram relevantes. O problema em questão está na inlusão de

três variáveis intrinsiamente relaionadas por uma mesma equação:

g =
GM

R2
. (7.5)

Ao inluir gravidades, massas e raios simultaneamente, podemos estar introduzindo

uma degeresênia numéria que reduz a importânia destas variáveis. Fisiamente, es-

tamos interessados em manter a massa uma vez que, pelo onheido Teorema de Russell-

Vogt, a massa, juntamente om a metaliidade é um parâmetro fundamental, invariante

para as estrelas onsideradas em nosso estudo, e determinante da estrutura e evolução
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da estrela. Além disso, testes de orrelação entre as variáveis mostram que o raio possui

maior orrelação om as demais variáveis do problema que a gravidade e optamos por

exluir esta quantidade da regressão �nal.

Um método numério normalmente usado para evideniar orrelações entre variáveis

é torná-las relativas om algum valor representativo médio da amostra. O Sol umpre

perfeitamente este papel dentro de nossa amostra, e por este motivo, transformamos

todas as variáveis para uma mesma esala em relação ao Sol, ou seja, �uxo absoluto

romosfério e idades agora estarão dispostos em valores relativos ao Sol assim omo as

demais variáveis. Por �m, realizamos uma vez mais a regressão linear de tipo,

Idade = Idade([Fe/H], Massa, Raio, Fcrom). (7.6)

Os resultados estão sumarizados na tabela 7.3.

Parâmetro Coe�iente Erro t Prob>|t|

[Fe/H] 0.64 0.18 3.64 0.0004

log (M/M⊙) -0.90 0.14 -6.04 <0.0001

log (F/F⊙) -8.70 1.14 -7.60 <0.0001

log (R/R⊙) 4.03 0.59 6.78 <0.0001

Tabela 7.3: Resultado da regressão multilinear entre a idade e alguns parâmetros evolu-

tivos e atmosférios para as estrelas anãs. Todas as variáveis onsideradas se mostraram

signi�antes. Regressão novamente trabalhada para todas as idades, sendo idades e �uxos

representados em relação ao Sol.

Estes resultados indiam que para as estrelas anãs, a alibração da idade ontra os

parâmetros atmosférios apresenta uma orrelação signi�ativa entre a idade e a metalii-

dade. Este reforça ainda a teoria do dínamo, uma vez que a metaliidade está diretamente

assoiada a onveção. Assim, mantendo �xos os demais parâmetros, quanto maior a me-

taliidade de uma estrela, maior a extensão da zona de onveção em relação ao raio

estelar e portanto, mais ativa ela será.

Enontramos também uma forte anti-orrelação om a massa e o �uxo. Dado um on-

junto de parâmetros �xos, quanto maior a massa menor a extensão da zona onvetiva da

estrela, e, por onsequênia, menor será a sua atividade magnétia. O sinal de orrelação

tanto de massa quanto metaliidade estão orretos para uma interpretação deste tipo.

Para o �uxo este resultado já era bastante esperado, já que é sabido que quanto maior a

idade de uma estrela menor será a ontribuição magnétia do �uxo romosfério.

Todas as variáveis apresentadas omo signi�ativas na disussão aima se orrelaio-

nam om a espessura da amada onvetiva da estrela, que por sua vez, esta relaionada

om o tempo de reviravolta onvetiva da élula de onveção. O aumento do tempo de

reviravolta onvetiva permite uma maior introdução de heliidade nos ampos magnéti-

os abaixo da fotosfera da estrela, e esse fator é altamente relevante para a onentração
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de energia em regiões magnetizadas na fotosfera e portanto em dissipação de energia

magnetohidrodinâmia. Alternativamente, o tamanho do raio in�uenia na espessura da

zona onvetiva e no período de rotação da estrela. Assim, o omportamento de todas

as variáveis em onjunto sugere que os modelos de dínamo estelar e sua onexão om a

idade podem estar assoiados om o número de Rossby (Noyes et al. 1984).

Mesmo reoloando a temperatura e a luminosidade nesta regressão, os oe�ientes

destas variáveis não se apresentam signi�ativos. Com efeito, obtivemos uma relação

entre a idade em função da massa, da metaliidade, do raio e do �uxo romosfério de

uma estrela que é válido para o nosso intervalo amostral bastante restrito. Se restringirmos

a �gura 7.6 em um intervalo estreito de massas (0.9 < M/M⊙ < 1.1) e metaliidades (-

0.2 < [Fe/H℄ <+0.20), uma relação que envolve os fatores itados �a mais explíita (ver

�gura 7.7).

Figura 7.7: Fluxo romosfério de todas as anãs da amostra ontra a idade.

Através da estrati�ação apresentada na �gura 7.7, vemos que uma relação Idade ×

atividade é fraamente visível até uma idade solar, e possivelmente podendo se estender

um pouo além. A partir desta idade, oorre um espalhamento signi�ativo que sugere

que outros efeitos omo massa e metaliidade estejam atuando onjuntamente, tornando

a relação multiparamétria. Talvez a omplexidade da relação esteja presente mesmo

para os aglomerados e grupos inemátios, porém, este efeito não pode ser visualizado, já

que os grupos onstituem uma amostra muito pequena de estrelas jovens e, basiamente
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de metaliidades solar. Todavia, esta proposição só poderia ser evideniada de posse

de uma amostra de grupos jovens pobres em metais e om um bom espalhamento de

massa. Obviamente, estes grupos presumivelmente não mais existem na vizinhança solar,

e talvez nem mesmo em outras partes da Galáxia, o que deorre de onsiderações de

evolução químia. A observação de tais grupos jovens e pobres em metais apenas será

possível om o advento dos telesópios da lasse de 30 metros ou superiores, já que este

tipo de população deve estar presente apenas em galáxias muito distantes e/ou pouo

evoluídas quimiamente.

A relação multiparamétria aqui apresentada possui grandes inertezas nas idades,

quando apliada para objetos individualmente, resultado este que também é válido para

as idades obtidas de outras relações Idade × Atividade para as linhas H e K do Ca II (Pae

& Pasquini 2004). Por outro lado, se formos apazes de vinular os parâmetros massa e

metaliidade, através de, por exemplo, tipos espetrais e índies de or, para uma amostra

de estrelas de tipo solar, pode ser possível extrair uma idade média representativa a partir

dos �uxos romosférios observados deste grupo om alguma signi�ânia estatístia.

O teste multiparamétrio atesta que 66% das variáveis da regressão expliam o om-

portamento exibido pela variável dependente, no aso a idade. Sendo a idade a variável

de maior erro relativo em omparação om as demais variáveis, não se pode a�rmar a-

tegoriamente que a fraa orrelação enontrada pela regressão esteja relaionada apenas

à dependênia do erro om a idade (uma vez que pela natureza do método, as variáveis

independentes supostamente têm erros nulos) ou se existe algum espalhamento ósmio

intrínseo das variáveis, ou seja, estrelas om mesma massa, metaliidade e raio podem

ter histórias de deaimento do �uxo romosfério distintas, seja por razões estoástias,

ou em razão de outros fatores que não estão sendo onsiderados nesta análise.
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Capítulo 8

Conlusões e Perspetivas

Neste trabalho investigamos a relação idade-atividade através da análise do �uxo ab-

soluto da linha de Hα, para 250 estrelas de tipo solar, onstituindo uma amostra únia

na literatura, om espetros de resolução moderadamente alta (em torno de 20.000) e

onsiderável razão sinal-ruído (aproximadamente 200).

A linha Hα se mostrou útil em dois ontextos distintos de nossas análise, porém

intimamente ligados, sendo eles o álulo da temperatura efetiva e a araterização do

�uxo romosfério de Hα. Obtivemos uma esala homogênea de temperaturas efetivas,

através do ajuste das asas desta linha de Balmer. Utilizamos tal esala homogênea para

orrigir as metaliidades adotadas da literatura. Também obtivemos temperaturas efetivas

fotométrias para todas as estrelas da amostra. Enontramos um ótimo aordo entre

ambas as esalas de temperaturas efetivas, e derivamos para toda a amostra temperaturas

efetivas om um erro interno de ∼ 50 K.

Estimamos massas e idades para as estrelas da amostra através do onjunto de traje-

tórias evolutivas de Yi et al. (2003) e Kim et al. (2002), que são modelos mais reentes

que os utilizados em trabalhos anteriores. Para re�nar a determinação de idades e massas

alulamos uma extensa base destas trajetórias de modo que as estrelas se loalizaram

nos seus respetivos diagramas de metaliidade, dentro das inertezas assoiadas a esta

quantidade. Também obtivemos gravidades super�iais evolutivas e raios para toda a

amostra.

Re�namos um proedimento já utilizado por outros autores para segregar as estrelas

anãs das estrelas subgigantes. Para tanto, adotamos um ritério puramente físio relaio-

nado om a de�nição da hegada da estrela no ramo das subgigantes. Em ada trajetória

evolutiva, de�nimos o ponto em que a estrela esgota o hidrogênio em seu núleo omo o

ponto de desligamento da fase anã para a fase subgigante. Tal so�stiação possibilitou

uma separação bem mais de�nida entre estas duas amostras de população.

Construímos uma nova alibração de �uxo absoluta, baseada diretamente nos parâme-

tros atmosférios das estrelas e em modelos atmosférios teórios de última geração. Esta

alibração nos permitiu avaliar riteriosamente a dependênia do �uxo absoluto ontra
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ada parâmetro atmosfério isoladamente, benefíio este que não seria obtido se �zéssemos

uso de uma alibração baseada em fotometria ou espetrofotometria.

A partir desta nova alibração, determinamos os �uxos romosférios absolutos de

ada objeto da amostra. As inertezas assoiadas à esta grandeza são da ordem de 105

erg m−2s−1, sendo o domínio dos �uxos romosférios enontrados em nossa amostra

distribuído em um intervalo de 0 a 18×105 erg m−2s−1. De posse dos parâmetros atmos-

férios e evolutivos e do diagnóstio romosfério, investigamos a relação idade × �uxo

romosfério, utilizando o maior número possível de parâmetros disponíveis.

Veri�amos que as subgigantes se destaam em dois grupos, um que segue um om-

portamento relativo à idade semelhante ao das anãs, om valores omparáveis de �uxo

romosfério, e outro grupo, que não segue a mesma relação om a idade, mostrando va-

lores extremamente baixos de �uxo romosfério, sendo estas as estrelas mais inativas da

amostra. Isto sugere que para estes segundo grupo, o omportamento do dínamo não pa-

ree mostrar orrelação om a idade. Se a energia magnétia não estiver sendo depositada

pelo dínamo de maneira e�iente nestas estrelas, apenas a ontribuição aústia se fará

presente, assim, estas estrelas não poderão ser onsideradas numa relação idade-atividade.

Este resultado também sugere que uma mera separação entre anãs e subgigantes, seja por

um ritério simples de gravidade super�ial, seja por uma separação mais físia, através da

de�nição do esgotamento entral de hidrogênio através de modelos teórios, não desreve

ompletamente o omportamento da evolução do dínamo nesta lasse de estrelas. Outro

tipo de ritério deve ser investigado para de�nir de modo quantitativo em que ponto o

dínamo se torna inoperante nestes objetos.

As estrelas anãs seguem uma relação numeriamente bem de�nida até aproximada-

mente 2 Gano, em bom aordo om resultados reentes inferidos das linhas H e K do Ca II

(Pae & Pasquini 2004). A partir desta idade, o omportamento sugerido por estas estre-

las torna-se parialmente oulto pelas inertezas das variáveis. Através de uma regressão

multilinear, quanti�amos os parâmetros relevantes para se onstruir um indiador de ida-

des para estas estrelas, foram eles, massa, raio, metaliidade e �uxo romosfério. Esta

omplexa relação sugere que as variáveis envolvidas possuem um omportamento sugerido

segundo o modelo de dínamo assoiado ao número de Rossby. A maior relevânia om a

massa e om a metaliidade sugere que a evolução da e�iênia onvetiva tem uma forte

ontribuição na desrição da relação Idade × Fluxo, para a faixa de estrelas que estamos

onsiderando.

Não menos importante, a forte antiorrelação om o raio exere onsiderável in�uênia

nesta mesma relação. Além de determinar a evolução da espessura da zona onvetiva

de uma estrela, o raio está também assoiado om o período de rotação da estrela, uma

vez que mantendo as demais quantidades �xas, o aumento do raio provoa um aumento

no período de rotação. A ação dessas três variáveis na regressão mostra laramente que o

parâmetro fundamental da relação entre a atividade e a idade paree ser de fato o número

82



de Rossby, e pela primeira vez na literatura esse efeito é mostrado onsiderando em detalhe

todos os parâmetros relevantes, estruturais (massa e metaliidade) e evolutivos (raios),

estelares.

Conluímos então que o omportamento da relação idade-atividade está diretamente

assoiado om a físia do dínamo destas estrelas. Para estrelas om idades além da solar,

não é possível assoiar uma alibração de idades que onsidere apenas os �uxos, e sim,

todas as variáveis que ontribuem para o dínamo.

Para as próximas etapas deste trabalho, iremos investigar om mais detalhes a possível

in�uênia do número de Rossby em nossa regressão, estimando este valor, para um nú-

mero de estrelas om períodos de rotação onheidos. Também estudaremos a separação

intrínsea aparente entre as subgigantes, investigando se algumas subgigantes apresentam

a mesma e�iênia de dínamo que as estrelas anãs e se elas podem ser inluídas em uma

relação idade × atividade.

Para um futuro imediato, investigaremos a relação entre estado evolutivo, a evolução

do raio em relação ao valor na ZAMS, e o �uxo romosfério de ada estrela, om o objetivo

de avaliar quais os parâmetros são mais relevantes para a disussão de atividade destas

estrelas. Nossos resultados sugerem que a onsideração detalhada, para uma amostra

extensa de estrelas, das massas, metaliidades e raios pode ontribuir onsideravelmente

para uma maior ompreensão da atuação do dínamo na manifestação dos fen�menos

romosférios, assim omo sua evolução om o tempo e possível apliação omo indiador

de idade em populações estelares.
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A

Anexo A

Neste anexo, apresentamos a tabela A om as identi�ações HD e HR de ada es-

trela, seu tipo espetral, sua lassi�ação de pertinênia (ampo, aglomerado ou grupo

inemátio) e a razão S/R do seu espetro observado na região de Hα. A base de dados foi

subdividida em estrelas de ampo, estrelas de aglomerados (Híades e Plêiades) e estrelas

de grupos inemátios (Ursa Maior, HR 1614 e ζ Retiuli).

Table A.1: Tabela om as identi�ações da amostra e a relação

S/R dos espetros.

HD HR Tipo Espetral Classi�ação S/R

1461 72 G0V Campo 182

1581 77 F9V Campo 258

1835 88 G3V Híades 230

2151 98 G2IV ζ Retiuli 200

3795 173 G3/G5V Campo 150

3823 176 G1V Subgigantes 289

4304 202 F7III Subgigantes 234

4307 203 G0V Subgigantes 209

4308 � G5V Campo 177

4391 209 G3V Campo 174

7570 370 F8V Campo 275

8291 � G5 Campo 85

9562 448 G2IV Campo 162

10009 466 F8.5V Subgigantes 213

10647 506 F9V Campo 208

10697 508 G5IV Subgigantes 214

10700 509 G8V Campo 232

10800 512 G1V Subgigantes 229

90



Table A.1: Tabela om as identi�ações da amostra e S/R. (ontinuação)

HD HR Tipo Espetral Base de Dados S/R

11131 531b G0 Ursa Maior 202

11538 � F0V Subgigantes 219

11964 � G5 Subgigantes 176

12235 582 G2IV HR 1614 112

12264 � G5V Campo 134

13421 635 G0IV Campo 145

13531 � G0V Campo 136

13724 � G4V Campo 120

14214 672 G0.5IV Subgigantes 166

14680 � K2+v ζ Retiuli 44

14802 695 G1V Campo 193

15064 706 G1V Subgigantes 200

15335 720 G0V Subgigantes 140

15942 � G0 Campo 116

16160 753 K3V Campo 133

16417 772 G5IV Campo 244

16589 780 G0IV Subgigantes 127

16673 784 F6V Campo 207

17051 810 F8V Campo 206

18907 914 G5IV Campo 194

19308 � G0 Campo 136

19994 962 F8V Campo 120

20010 963 F8IV Campo 193

20630 996 G5 Campo 234

20766 1006 G4V ζ Retiuli 248

20807 1010 G1V ζ Retiuli 221

21411 � G8V Campo 108

22049 1084 K2V Campo 204

22484 1101 F9IV-V Campo 84

22879 � F9V Campo 172

23249 1136 K0IV Campo 98

24040 � G0 Campo 107

24293 � G3V Campo 155

24616 � G8IV/V Campo 125

25457 1294 F5V Campo 201

25874 � G2V Campo 166
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Table A.1: Tabela om as identi�ações da amostra e S/R. (ontinuação)

HD HR Tipo Espetral Base de Dados S/R

25918 � G5 Campo 109

26913 1321 G5IV Ursa Maior 238

26923 1322 G0IV Ursa Maior 199

27685 � G4V Híades 145

27859 � G2V Híades 105

28099 � G2V Híades 191

28344 � G2V Híades 121

28471 � G5V Campo 62

28821 � G3V Campo 179

28992 � F8 Híades 130

29859 1499 F7IV-V Subgigantes 193

30495 1532 G3V Campo 253

30562 1536 F8V Campo 113

30606 1538 F8V Subgigantes 217

32147 1614 K3V HR 1614 80

32923 1656 G4V Subgigantes 181

33021 1662 G1IV Campo 152

34721 1747 G0V Campo 152

36553 1856 G3IV Campo 186

37986 � G8/K0IV HR 1614 82

39587 2047 G0V Ursa Maior 213

41593 � K0V Ursa Maior 144

43587 2251 F9V Campo 191

43834 2261 G6V Campo 183

43947 � F8V Campo 172

44120 2274 G0V Subgigantes 130

46569 2400 F8V Campo 197

50806 2576 G5IV Campo 110

52298 � F5/F6V Campo 141

53705 2667 G3V Campo 115

55720 � G8V Campo 97

57853 2814 F9V Campo 101

59984 2883 F5V Campo 183

61033 � G7Ve Campo 104

62644 2298 G6IV Subgigantes 144

63077 3018 G0V Campo 271
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Table A.1: Tabela om as identi�ações da amostra e S/R. (ontinuação)

HD HR Tipo Espetral Base de Dados S/R

64114 � K4III Campo 115

65907 3138 G0V Campo 312

69809 � G0 Campo 105

69830 3259 K0V Campo 184

71334 � G2.5V Campo 186

73350 � G0 Campo 221

74698 � G5V Campo 126

76151 3538 G2V Campo 210

76932 3578 F7-8IV-V Campo 180

84117 3862 F8V Campo 128

85380 3901 F8V Subgigantes 102

88084 � G2V Campo 191

88218 3992 F8V Campo 208

94340 � G4V Campo 169

98649 � G4V Campo 113

102365 4523 G5V Campo 169

103026 4548 F7V Subgigantes 218

104304 4587 K0IV Campo 114

105590 � G3+v Campo 147

105901 � G0 Campo 186

108309 4734 G4V Campo 189

111199 4856 F7V Subgigantes 206

111398 � G5V Campo 180

112164 4903 G1V Campo 136

114260 � G8V Campo 170

114613 4979 G3V Campo 152

114710 4983 G0V Campo 278

115382 � G5 Campo 105

115383 5011 G0Vs Campo 214

115617 5019 G5V Campo 292

117176 5072 G5V Campo 172

117939 � G4V Campo 87

118598 � G4V Campo 205

119550 � G2V Campo 156

120066 5183 G0.5IV-V Subgigantes 276

120136 5185 F6IV Campo 233
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Table A.1: Tabela om as identi�ações da amostra e S/R. (ontinuação)

HD HR Tipo Espetral Base de Dados S/R

120237 5189 G3IV-V Campo 196

121370 5235 G0IV Subgigantes 255

121384 5236 G6IV-V Subgigantes 169

122862 5279 F9.5V Campo 196

124553 5322 F9V Subgigantes 144

124570 5323 F6IV Campo 262

124850 5338 F7IV Campo 296

125184 5353 G5IV Subgigantes 162

126868 5409 G2IV Campo 193

128620 5459 G2V Campo 191

128621 5460 K1V Campo 104

130948 5534 G1V Campo 196

131117 5542 G1V Campo 170

131156 5544A G8V Campo 235

131156 5544B K4V Campo 100

131923 5566 G4V Campo 153

131977 5568 K4V Campo 110

134664 � G1.5V Campo 92

136202 5694 F8III-IV Campo 234

136352 5699 G4V Campo 234

137510 5740 G0IV-V Subgigantes 130

138573 � G5IV-V Campo 155

140538 5853 G2.5V Campo 141

140690 � G5V Campo 188

141004 5868 G0V Campo 219

142072 � G5V Campo 123

143337 � G3V Campo 154

143761 5968 G0Va Campo 344

145825 � G3V Campo 152

146233 6060 G2Va Campo 220

147513 6094 G5V Uma 226

148577 � G5V Campo 100

150248 � G3V Campo 106

152391 � G8.5V Campo 135

153458 � G0 Campo 152

154417 6349 F8.5IV-V Campo 184

154931 � G0 HR 1614 203
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Table A.1: Tabela om as identi�ações da amostra e S/R. (ontinuação)

HD HR Tipo Espetral Base de Dados S/R

154962 6372 G6IV-V Subgigantes 118

155114 � G3V Campo 103

156274 6416 G8V Campo 207

156846 6441 G1V Subgigantes 137

157060 6454 F9V Subgigantes 195

157089 � F9V Campo 126

157750 � G3V Campo 123

158614 � G9IV-V ζ Retiuli 148

159222 6538 G5V Campo 97

159332 6541 F6V Campo 258

159656 � G1V Campo 123

160691 6585 G3IV-V Campo 174

161239 6608 G2IIIb Subgigantes 128

161612 � G8V HR 1614 188

161797 6623A G5IV Campo 148

162396 6649 F8IV-V Campo 195

164507 6722 G5IV Subgigantes 118

164595 � G2V Campo 178

165185 6748 G1V Ursa Maior 204

165499 6761 G0V Campo 169

167665 6836 F8V Campo 56

169830 6907 F9V Campo 243

170829 6950 G8IV Subgigantes 118

171990 6994 F8V Subgigantes 147

172051 6998 G6V Campo 324

175425 � G0 Campo 138

177565 7232 G5IV Campo 154

179949 7291 F8.5V Campo 222

181321 7330 G2V Campo 154

182572 7373 G8IV Campo 84

182619 � G5 Campo 137

182807 7386 F7V Subgigantes 203

183577 � F6V Subgigantes 237

187013 7534 F7V Campo 279

187237 � G2III Campo 124

187691 7560 F8V Subgigantes 223
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Table A.1: Tabela om as identi�ações da amostra e S/R. (ontinuação)

HD HR Tipo Espetral Base de Dados S/R

187923 7569 G0V Subgigantes 152

188376 7597 G5V Campo 220

189567 7644 G3V Campo 171

189625 � G5V Campo 114

190248 7665 G7IV Campo 128

190406 7672 G1V Campo 159

190580 � G3V Subgigantes 213

190771 7683 G5IV Campo 143

191408 7703 K3V Campo 127

191487 � G3V Campo 85

193307 7766 G0V Campo 257

194640 � G8V HR 1614 228

195564 7845 G2.5IV Subgigantes 194

195838 7855 G0V Subgigantes 143

196050 � G3V Campo 173

196378 7875 F8V ζ Retiuli 240

196755 7896 G5IV Campo 156

196761 7898 G8V Campo 193

196800 � G1/G2V HR 1614 62

196885 7907 F8IV Subgigantes 206

197210 � G0 Campo 216

198802 7994 G1V Subgigantes 184

199288 � G0V Campo 180

199960 8041 G1V Campo 171

201242 � F7V Subgigantes 182

202072 � G5 Campo 93

203608 8181 F6V Campo 272

205390 � K1V Campo 188

206301 8283 G2V Subgigantes 219

206860 8314 G0V Campo 163

207043 � G5V Campo 101

207129 8323 G2V Campo 187

209100 8387 K5V Campo 162

210277 � G0 HR 1614 88
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Table A.1: Tabela om as identi�ações da amostra e S/R. (ontinuação)

HD HR Tipo Espetral Base de Dados S/R

210460 8455 G0V Subgigantes 222

210918 � G5V Campo 199

211415 8501 G3V Campo 218

211786 � G5 Campo 107

211998 � G8III Subgigantes 233

212330 8531 G3IV Subgigantes 261

212708 � G6IV HR 1614 93

213042 � K5V HR 1614 48

213429 8581 F7V Campo 239

213575 � G0 Campo 207

214953 8635 G0V Campo 186

215028 � G5 Campo 65

216385 8697 F7IV Campo 351

216435 8700 G0V Campo 177

216436 � G4V Campo 80

216437 8710 G2.5IV Subgigantes 148

217014 8729 G5V Campo 255

217107 8734 G8IV Campo 133

217166 8737 G5VF Subgigantes 148

219077 8829 G8V Subgigantes 133

219834 8866 G6/G8IV Subgigantes 145

221343 � G2V Campo 96

221420 8935 G2IV-V Subgigantes 121

221627 � G2IV Campo 216

224022 9046 F8IV Subgigantes 214

225045 9095 F6/F7V Subgigantes 257

282962 � G5 Plêiades 84

282975 � G6V Plêiades 80

13612A 650 F8V Subgigantes 172

13612B � G4 Subgigantes 180

BD+15 3364 � G0 Campo 156

BD+23 527 � G0V Plêiades 80

97



B

Anexo B

Neste segundo anexo, listamos na tabela B.1 os parâmetros atmosférios seleionados

da literatura, omo Teff , [Fe/H℄, log g; e suas respetivas lassi�ações segundo os ritérios

apresentados no iníio do apítulo 4. A metaliidade orrigida, que foi alulada de aordo

om a equação 4.2, também é mostrada na tabela A. As referênias om * são referentes

à trabalhos ainda em preparação, porém, maiores detalhes podem ser enontrados nos

trabalhos originais (monogra�as e dissertações) itadas nas referênias �nais do texto.

Na tabela B.2, listamos os índies de or utilizados nos álulos das temperaturas efe-

tivas fotométrias. Os índies B−V e BT −VT foram retirados do atálogo HIPPARCOS,

e o índie de or b−y foi obtido da literatura dando preferênia para os trabalhos de Olsen

(1993,1994) e Olsen (1983). Todos os índies b−y mostrados na tabela B.2 foram orrigi-

dos para o sistema de Olsen (1993) quando neessário. O ódigo de referênias dos índie

b − y está ilustrado ao �m da tabela. As olunas de 6 a 8 da mesma tabela apresentam

as temperaturas efetivas fotométrias aluladas segundo as equações 4.3 a 4.5. Também

listadas estão a temperatura efetiva fotométria média, a temperatura efetiva de Hα e a

temperatura efetiva adotada.

Table B.1: Parâmetros estelares seleionados da literatura.

HD Teff [Fe/H℄ log g [Fe/H]cor Referênia Tipo

122862 5951 -0.15 4.18 -0.16 � �

195838 6059 -0.25 4.12 -0.31 Balahandran 1990 F

13612A 6097 -0.11 4.15 -0.20 Balahandran 1990 F

111199 6148 -0.13 3.9 -0.24 Balahandran 1990 F

103026 6183 -0.06 4.26 -0.21 Balahandran 1990 F

154417 6167 0.09 4.48 -0.01 Bensby 2003 E

216437 5800 -0.11 4.1 -0.11 Bensby 2003 E

136352 5650 -0.34 4.3 -0.35 Bensby 2003 E

190248 5585 0.37 4.26 0.42 Bensby 2003 E

161239 5840 0.25 3.79 0.24 Bensby 2003 E
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Table B.1: Parâmetros estelares seleionados da litera-

tura.(ontinuação)

HD Teff [Fe/H℄ log g [Fe/H]cor Referênia Tipo

152391 5470 -0.02 4.55 -0.02 Bensby 2003 E

199960 5940 0.27 4.26 0.27 Bensby 2003 E

30606 6250 0.06 3.91 -0.08 Bensby 2003 E

24616 5000 -0.71 3.13 -0.69 Bensby 2005 E

10700 5320 -0.5 4.3 -0.45 Castro 1999 E

1581 5970 -0.07 4.48 -0.09 Castro 1999 E

3795 5270 -0.7 3.75 -0.56 Castro 1999 E

14802 5830 0.03 3.87 0.08 Castro 1999 E

211415 5753 -0.25 4.27 -0.18 Castro 1999 E

18907 5020 -0.57 3.66 -0.57 Castro 1999 E

27685 5622 0.03 4.5 0.11 Cayrel 1985 F

206301 5682 -0.04 3.98 -0.12 Chen 2000 F

214953 5940 0.04 4.19 0.14 Da Silva & Porto de Mello 2000 E

65907 5830 -0.27 4.4 -0.25 Da Silva & Porto de Mello 2000 E

34721 5960 -0.1 4.21 -0.12 Da Silva & Porto de Mello 2000 E

43587 5950 0.01 4.36 -0.04 Da Silva & Porto de Mello 2000 E

207129 5900 0.07 4.48 -0.05 Da Silva & Porto de Mello 2000 E

36553 6020 0.27 3.73 0.24 Da Silva & Porto de Mello 2000 E

216435 5890 0.19 3.92 0.21 Da Silva & Porto de Mello 2000 E

32147 4850 0.25 4.4 0.11 De Silva 2007 E

210277 5500 0.24 4.3 0.25 De Silva 2007 E

212708 5600 0.27 4.3 0.23 De Silva 2007 E

213042 4800 0.23 4.3 0.20 De Silva 2007 E

37986 5500 0.31 4.3 0.30 De Silva 2007 E

196800 6000 0.03 4.4 -0.06 De Silva 2007 E

41593 5283 -0.01 4.39 0.06 Dopke et al. 2010* E

26923 6087 0.06 4.54 -0.03 Dopke et al. 2010* E

26913 5654 0.01 4.51 0.15 Dopke et al. 2010* E

115383 � � � � Dopke et al. 2010* E

39587 6043 0.1 4.56 0.05 Dopke et al. 2010* E

11131 5867 -0.02 4.47 -0.02 Dopke et al. 2010* E

159332 6243 -0.23 3.91 -0.28 Edvardsson 1993 F

112164 5953 0.24 4 0.24 Edvardsson 1993 F

14680 4945 -0.2 4.5 -0.48 Ferreira et al. 2010* F

158614 5573 0.07 4.22 0.07 Ferreira et al. 2010* E

20766 5694 -0.19 4.41 -0.19 Ferreira et al. 2010* E

196378 6000 -0.22 3.6 -0.20 Ferreira et al. 2010* E

2151 5880 -0.06 3.86 -0.07 Ferreira et al. 2010* E

20807 5867 -0.21 4.44 -0.29 Ferreira et al. 2010* E

120066 5873 0.11 4.23 0.09 Fisher & Valenti 2005 E

219834 5168 0.22 4.59 0.29 Fisher & Valenti 2005 E

198802 5767 0.04 3.96 0.02 Fisher & Valenti 2005 E
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Table B.1: Parâmetros estelares seleionados da litera-

tura.(ontinuação)

HD Teff [Fe/H℄ log g [Fe/H]cor Referênia Tipo

194640 5530 -0.03 4.49 -0.02 Fisher & Valenti 2005 E

137510 5966 0.37 3.99 0.31 Fisher & Valenti 2005 E

121384 5276 -0.44 3.8 -0.44 Fisher & Valenti 2005 E

210460 5658 -0.12 3.95 -0.26 Fisher & Valenti 2005 E

205390 5053 -0.18 4.62 -0.24 Fisher & Valenti 2005 E

131923 5702 0.11 4.44 0.10 Fisher & Valenti 2005 E

212330 5739 0.05 4.15 -0.07 Fisher & Valenti 2005 E

29859 6155 0.11 3.89 -0.03 Fisher & Valenti 2005 E

187923 5726 -0.13 4.28 -0.23 Fisher & Valenti 2005 E

164507 5647 0.19 3.93 0.07 Fisher & Valenti 2005 E

57853 5748 0.18 4.19 0.32 Gray 2006 F

211998 5486 -0.82 3.73 -1.00 Gray 2006 F

46569 6251 -0.13 3.69 -0.23 Gray 2006 F

221343 5860 0.11 4.48 0.02 Di Bartolo et al. 2010* E

BD+15 3364 5734 0.01 4.3 0.04 Di Bartolo et al. 2010* E

164595 5760 -0.06 4.36 -0.06 Di Bartolo et al. 2010* E

207043 5806 0.03 4.5 0.00 Di Bartolo et al. 2010* E

216436 5714 -0.05 4.4 -0.02 Di Bartolo et al. 2010* E

8291 5796 -0.03 4.47 0.01 Di Bartolo et al. 2010* E

138573 5740 -0.01 4.36 -0.01 Di Bartolo et al. 2010* E

12264 5833 0.04 4.44 0.03 Di Bartolo et al. 2010* E

71334 5695 -0.08 4.38 -0.11 Di Bartolo et al. 2010* E

88084 5820 0.07 4.54 0.07 Di Bartolo et al. 2010* E

28471 5773 0.02 4.29 0.00 Di Bartolo et al. 2010* E

150248 5800 0.02 4.39 -0.01 Di Bartolo et al. 2010* E

159656 5867 0.09 4.32 0.08 Di Bartolo et al. 2010* E

98649 5714 -0.04 4.33 -0.00 Di Bartolo et al. 2010* E

55720 5598 -0.17 4.53 -0.17 Ghezzi, L. 2005* F

213575 5641 -0.07 4.18 -0.07 Ghezzi, L. 2005* F

182619 5761 0.05 4.53 0.05 Ghezzi, L. 2005* F

148577 5736 0.01 4.18 0.01 Ghezzi, L. 2005* F

197210 5592 0.07 4.53 0.07 Ghezzi, L. 2005* F

175425 5772 0.2 4.18 0.08 Ghezzi, L. 2005* F

196050 5826 0.19 4.18 0.19 Ghezzi, L. 2005* F

114260 5519 -0.04 4.53 -0.04 Ghezzi, L. 2005* F

74698 5891 0.15 4.18 0.15 Ghezzi, L. 2005* F

215028 5889 -0.36 4.18 -0.36 Ghezzi, L. 2005* F

19308 5808 0.14 4.18 0.14 Ghezzi, L. 2005* F

61033 5650 0.05 4.53 0.05 Ghezzi, L. 2005* F

111398 5739 0.07 4.18 0.07 Ghezzi, L. 2005* F

21411 5516 -0.09 4.53 -0.09 Ghezzi, L. 2005* F

24040 5902 0.19 4.18 0.19 Ghezzi, L. 2005* F
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Table B.1: Parâmetros estelares seleionados da litera-

tura.(ontinuação)

HD Teff [Fe/H℄ log g [Fe/H]cor Referênia Tipo

25918 5897 0.22 4.53 0.22 Ghezzi, L. 2005* F

69809 5837 0.2 4.18 0.20 Ghezzi, L. 2005* F

64114 5653 0.16 4.53 0.16 Ghezzi, L. 2005* F

13531 5717 0.07 4.53 0.07 Ghezzi, L. 2005* F

15942 5891 0.39 4.18 0.39 Ghezzi, L. 2005* F

20010 6280 -0.24 4.26 -0.27 Luk& Heiter 2005 E

196761 5465 -0.22 4.41 -0.17 Luk & Heiter 2005 E

104304 5690 0.35 4.45 0.24 Luk & Heiter 2005 E

84117 6215 -0.12 4.47 -0.14 Luk & Heiter 2005 E

22049 5200 -0.04 4.5 -0.05 Luk & Heiter 2005 E

16160 5000 -0.07 4.5 -0.06 Luk & Heiter 2005 E

131977 4575 0.09 4.28 0.12 Luk & Heiter 2005 E

141004 5940 -0.06 4.31 -0.10 Luk & Heiter 2005 E

140538 5735 0.05 4.52 0.00 Luk & Heiter 2005 E

30495 5925 0.01 4.63 -0.07 Luk & Heiter 2005 E

161797 5540 0.24 3.95 0.33 Luk & Heiter 2005 E

114710 6075 0.02 4.55 -0.06 Luk & Heiter 2005 E

20630 5700 0.05 4.55 0.11 Luk & Heiter 2005 E

23249 5100 0.18 3.8 0.28 Luk & Heiter 2005 E

115617 5585 0.02 4.35 0.01 Luk & Heiter 2005 E

172051 5700 -0.24 4.55 -0.29 Luk & Heiter 2005 E

188376 5546 0.07 3.92 0.00 Luk & Heiter 2006 E

131156 5465 -0.14 4.38 0.06 Luk & Heiter 2006 E

187691 6156 0.11 4.4 -0.03 Luk & Heiter 2006 E

217107 5749 0.41 4.34 0.34 Luk & Heiter 2006 E

120136 6629 0.44 4.75 0.26 Luk & Heiter 2006 E

179949 6197 0.2 4.47 0.16 Luk & Heiter 2006 E

121370 6035 0.28 3.94 0.26 Luk & Heiter 2006 E

117176 5600 -0.06 4.09 -0.12 Luk & Heiter 2006 E

12235 6202 0.33 4.43 0.13 Luk & Heiter 2006 E

169830 6395 0.06 4.37 -0.07 Luk & Heiter 2006 E

182572 5730 0.44 4.24 0.35 Luk & Heiter 2006 E

76151 5765 0.08 4.44 0.10 Luk & Heiter 2006 E

217014 5723 0.26 4.21 0.27 Luk & Heiter 2006 E

154931 5910 -0.1 4 -0.15 Mishenina 2004 F

130948 5943 -0.05 4.4 -0.03 Mishenina 2008 F

206860 5927 -0.07 4.6 -0.05 Mishenina 2008 F

190406 5905 0.05 4.3 0.05 Mishenina 2008 F

191487 5820 -0.01 4.24 -0.01 Porto de Mello et al. 2010* F

4308 5720 -0.29 4.44 -0.29 Porto de Mello et al. 2010* F

28821 5690 -0.08 4.58 -0.08 Porto de Mello et al. 2010* F

94340 5870 0.14 3.99 0.13 Porto de Mello et al. 2010* F

101



Table B.1: Parâmetros estelares seleionados da litera-

tura.(ontinuação)

HD Teff [Fe/H℄ log g [Fe/H]cor Referênia Tipo

134664 5810 0.13 4.36 0.14 Porto de Mello et al. 2010* F

155114 5830 -0.02 4.46 -0.03 Porto de Mello et al. 2010* F

211786 5780 -0.09 4.42 -0.07 Porto de Mello et al. 2010* F

73350 5830 0.14 4.45 0.11 Porto de Mello et al. 2010* F

115382 5780 -0.08 4.4 -0.08 Porto de Mello et al. 2010* F

190771 5840 0.19 4.56 0.18 Porto de Mello et al. 2010* F

140690 5780 0.06 4.04 0.06 Porto de Mello et al. 2010* F

105901 5840 -0.01 4.5 -0.00 Porto de Mello et al. 2010* F

105590 5790 0.02 4.58 0.00 Porto de Mello et al. 2010* F

143337 5750 -0.19 4.36 -0.18 Porto de Mello et al. 2010* F

25874 5770 0.04 4.04 0.04 Porto de Mello et al. 2010* F

145825 5840 0.07 4.52 0.06 Porto de Mello et al. 2010* F

146233 5790 -0.03 4.48 -0.11 Porto de Mello et al. 2010* F

221627 5790 0.17 4.14 0.19 Porto de Mello et al. 2010* F

119550 5830 0.02 3.98 -0.01 Porto de Mello et al. 2010* F

24293 5760 -0.04 4.1 -0.08 Porto de Mello et al. 2010* F

142072 5790 0.2 4.46 0.20 Porto de Mello et al. 2010* F

153458 5850 0.2 4.44 0.18 Porto de Mello et al. 2010* F

118598 5800 0.02 4.52 -0.02 Porto de Mello et al. 2010* F

202072 5750 -0.17 4.48 -0.18 Porto de Mello et al. 2010* F

13724 5820 0.24 4.16 0.22 Porto de Mello et al. 2010* F

159222 5850 0.14 4.34 0.15 Porto de Mello et al. 2010* F

157750 5840 0.21 4.54 0.21 Porto de Mello et al. 2010* F

117939 5730 -0.1 4.44 -0.06 Porto de Mello et al. 2010* F

189625 5870 0.27 4.45 0.23 Porto de Mello et al. 2010* F

27859 6050 0.14 4.4 0.00 Paulson 2003 E

28992 5900 0.12 4.4 0.12 Paulson 2003 E

28344 6000 0.18 4.4 0.08 Paulson 2003 E

28099 5800 0.1 4.4 0.11 Paulson 2003 E

76932 5874 -0.84 4.14 -0.75 Peloso 2005 (1) F

160691 5736 0.28 4.9 0.25 Peloso 2005 (1) F

43947 5940 -0.27 4.32 -0.28 Peloso 2005 (1) F

16417 5821 0.13 4.07 0.11 Peloso 2005 (1) F

131117 5994 0.1 3.96 0.07 Peloso 2005 (1) F

9562 5794 0.16 3.95 0.28 Peloso 2005 (1) F

199288 5785 -0.59 4.35 -0.54 Peloso 2005 (1) F

102365 5705 -0.29 4.43 -0.33 Peloso 2005 (1) F

203608 6057 -0.67 4.31 -0.70 Peloso 2005 (1) F

63077 5752 -0.76 4.15 -0.75 Peloso 2005 (1) F

30562 5883 0.19 4.09 0.09 Peloso 2005 (3) F

59984 5968 -0.67 3.96 -0.73 Peloso 2005 (3) F
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Table B.1: Parâmetros estelares seleionados da litera-

tura.(ontinuação)

HD Teff [Fe/H℄ log g [Fe/H]cor Referênia Tipo

52298 6305 -0.31 4.41 -0.33 Peloso 2005 (3) F

162396 6072 -0.37 4.08 -0.41 Peloso 2005 (3) F

210918 5733 -0.09 4.27 -0.05 Peloso 2005 (3) F

1461 5727 0.17 4.33 0.22 Peloso 2005 (3) F

196755 5665 0.04 3.7 -0.015 Peloso 2005 (3) F

193307 5999 -0.24 4.11 -0.25 Peloso 2005 (3) F

22879 5928 -0.76 4.34 -0.73 Peloso 2005 (3) F

22484 5983 -0.03 4.11 0.03 Peloso 2005 (3) F

157089 5827 -0.47 4.09 -0.45 Peloso 2005 (3) F

189567 5704 -0.22 4.36 -0.22 Peloso 2005 (3) F

187237 5850 0.16 4.48 0.12 Porto de Mello et al. 2010* E

128621 5316 0.25 4.44 0.15 Porto de Mello & Lyra 2008 E

128620 5847 0.24 4.34 0.22 Porto de Mello & Lyra 2008 E

13421 6100 0.23 3.8 0.09 Randih 1999 F

62644 5365 -0.06 3.7 -0.06 Randih 1999 F

16589 6194 0.15 3.9 0.09 Randih 1999 F

126868 5521 -0.06 3.3 -0.03 Randih 1999 F

156846 5989 0.11 3.9 0.17 Randih 1999 F

120237 6021 0.09 4.4 0.16 Randih 1999 F

1835 5890 0.21 4.52 0.18 Porto de Mello et al. 2010* E

213429 6180 -0.01 4.42 -0.13 Porto de Mello et al. 2010* E

181321 5810 -0.06 4.34 -0.04 Porto de Mello et al. 2010* E

177565 5630 0.08 4.42 0.11 Porto de Mello et al. 2010* E

53705 5810 -0.22 4.32 -0.21 Porto de Mello et al. 2010* E

50806 5610 0.02 4.12 0.04 Porto de Mello et al. 2010* E

25457 5820 -0.09 4.38 -0.12 Porto de Mello et al. 2010* E

33021 5750 -0.2 4.14 -0.16 Porto de Mello et al. 2010* E

7570 6140 0.18 4.39 0.17 Santos 2004 E

69830 5410 -0.03 4.38 -0.07 Santos 2004 E

19994 6190 0.24 4.19 0.22 Santos 2004 E

10647 6143 -0.03 4.48 -0.07 Santos 2004 E

17051 6252 0.26 4.61 0.19 Santos 2004 E

43834 5594 0.1 4.41 0.11 Santos 2004 E

209100 4629 -0.06 4.36 0.07 Santos 2004 E

191408 5005 -0.55 4.38 -0.47 Santos 2004 E

143761 5853 -0.21 4.41 -0.26 Santos 2004 E

4391 5878 -0.03 4.74 -0.06 Santos 2004 E

165185 5942 0.02 4.53 -0.02 Santos 2005 E

156274 5300 -0.33 4.41 -0.34 Santos 2005 E

165499 5950 0.01 4.31 0.00 Santos 2005 E

282962 � 0 4.5 � Shilbah 1995 �

282975 0 4.5 � Shilbah 1995 �
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Table B.1: Parâmetros estelares seleionados da litera-

tura.(ontinuação)

HD Teff [Fe/H℄ log g [Fe/H]cor Referênia Tipo

BD+23 527 � 0 4.5 � Shilbah 1995 �

224022 6134 0.15 4.3 0.05 Sousa 2006 E

85380 6108 0.16 4.13 0.15 Sousa 2006 E

124553 6125 0.28 4.22 0.18 Sousa 2006 E

196885 6340 0.29 4.46 0.13 Sousa 2006 E

154962 5827 0.032 4.17 -0.06 Sousa 2008 E

147513 5858 0.03 4.5 0.02 Sousa 2008 E

4307 5812 -0.23 4.1 -0.28 Sousa 2008 E

125184 5810 0.38 4.26 0.22 Sousa 2008 E

195564 5676 0.06 4.03 0.01 Sousa 2008 E

221420 5847 0.33 4.03 0.27 Sousa 2008 E

161612 5616 0.16 4.45 0.14 Sousa 2008 E

44120 6052 0.12 4.25 0.04 Sousa 2008 E

108309 5775 0.12 4.23 0.07 Sousa 2008 E

114613 5729 0.19 3.97 0.19 Sousa 2008 E

171990 6045 0.06 4.14 -0.13 Sousa 2008 E

88218 5878 -0.14 4.16 -0.18 Sousa 2008 E

3823 6022 -0.28 4.31 -0.41 Sousa 2008 E

219077 5362 -0.13 4 -0.13 Sousa 2008 E

11964 5332 0.08 3.9 0.05 Sousa 2008 E

10697 5628 0.13 3.91 0.10 Takeda 2005 E

16673 6321 0.05 4.43 0.04 Takeda 2005 E

124570 6109 0.07 3.85 0.05 Takeda 2005 E

187013 6455 0.03 4.26 -0.09 Takeda 2005 E

124850 6374 -0.01 4.08 -0.19 Takeda 2005 E

14214 6062 0.17 4.16 0.07 Takeda 2005 E

216385 6229 -0.19 3.87 -0.21 Takeda 2005 E

15335 5846 -0.2 3.8 -0.24 Takeda 2007 E

32923 5655 -0.2 3.92 -0.25 Takeda 2007 E

215942 5638 -0.23 4.19 -0.16 Porto de Mello et al. 2010* E

136202 6000 -0.02 3.5 0.03 Yong 2003 E
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra.

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

1461 0.674 0.764 0.422 a,b 5780.0 5792.1 5784.6 5785 5803 5794 50

1581 0.576 - 0.369 a,b 5985.1 � 6056.1 6027 5929 5978 50

1835 � 0.758 0.420 a,b 5814.2 5794.2 5789.5 5798 5846 5822 50

2151 0.618 - 0.379 a,b 5863.5 � 5995.8 5941 5863 5902 50

3795 0.718 0.799 0.443 a,b 5400.1 5413.9 5449.3 5424 5506 5465 50

3823 0.564 0.611 0.364 a,b 5940.9 5959.8 6021.2 5979 5802 5891 50

4307 0.603 0.686 0.387 a,b 5851.0 5806.9 5895.0 5856 5723 5789 50

4308 0.655 0.723 0.402 a,b 5686.8 5712.0 5794.2 5738 5727 5733 50

4391 0.635 0.705 0.400 a,b 5814.8 5834.6 5860.7 5839 5829 5834 50

7570 0.571 0.626 0.383 a,b 6068.6 6095.8 6024.7 6059 6122 6090 50

8291 0.638 0.736 - a 5825.2 5783.2 � 5804 5860 5832 50

9562 0.639 0.709 0.408 a,b 5899.3 5939.0 5888.3 5907 5986 5946 50

10647 0.551 0.589 0.373 a,b 6067.4 6113.6 6037.6 6069 6074 6072 50

10697 0.72 0.783 0.442 a,b 5608.8 5705.7 5627.5 5646 5582 5614 50

10700 0.727 - 0.435 a,b 5407.5 � 5532.6 5480 5409 5445 50

11131 0.654 0.711 0.399 a,b 5769.7 5834.7 5877.3 5833 5873 5853 50

11964 0.817 0.947 0.509 a,b 5303.2 5297.5 5180.7 5252 5290 5271 50

12235 0.61 0.677 0.382 a,b 5943.2 5964.6 6021.1 5981 5869 5925 50

12264 0.66 0.736 0.401 a,b 5764.3 5789.5 5874.2 5817 5810 5813 50

13421 0.569 0.608 0.360 a,b 6053.2 6113.5 6153.5 6112 5861 5987 50

13531 0.7 0.798 0.438 a, 5658.0 5657.9 5647.3 5654 5717 5685 50

13724 0.667 0.746 0.420 a, 5802.3 5835.8 5799.0 5811 5790 5801 50

14214 0.588 0.648 0.379 a,d 5993.3 6015.0 6026.8 6013 5902 5958 50

14680 0.918 1.901 0.520 a,b 4776.9 � 4944.8 4875 4470 4740 90

14802 0.608 0.678 0.399 a, 5935.6 5946.2 5902.3 5925 5915 5920 50

15335 0.591 0.646 0.387 a,b 5901.3 5923.2 5905.6 5910 5785 5847 50

15942 0.666 0.751 0.419 a, 5855.7 5884.8 5846.3 5861 5890 5875 50
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

16160 0.918 � 0.552 a,b 4953.0 � 4864.4 4901 5015 4939 90

16417 0.653 0.73 0.419 a, 5809.6 5832.7 5777.2 5803 5785 5794 50

16589 0.521 0.563 0.353 a, 6196.5 6220.3 6201.7 6206 6091 6148 50

16673 0.524 0.554 0.332 a,e 6175.5 6228.0 6325.0 6252 6300 6276 50

17051 0.561 0.625 0.369 a, 6102.6 6103.6 6120.1 6110 6131 6121 50

18907 0.794 0.918 0.504 a, 5149.3 5092.6 5029.4 5083 5028 5056 50

19308 0.672 0.723 0.423 a, 5762.8 5860.2 5762.2 5792 5808 5800 50

19994 0.575 0.623 0.375 a, 6070.1 6118.1 6087.6 6092 6157 6124 50

20010 0.543 0.547 0.369 a,b 6042.2 6163.1 6019.7 6069 6225 6147 50

20630 0.681 0.756 0.415 a,b 5727.0 5772.1 5803.6 5772 5800 5786 50

20766 0.641 � 0.404 a,b 5759.9 � 5804.5 5786 5701 5743 50

20807 0.6 � 0.383 a,b 5859.6 � 5921.0 5895 5739 5817 50

21411 0.716 0.825 0.443 a, 5558.4 5530.3 5571.3 5555 5516 5536 50

22049 0.881 1.032 0.498 a,b 5070.9 5044.3 5222.1 5124 5187 5156 50

22484 0.575 0.626 0.363 a,b 6019.5 6052.6 6121.2 6071 6076 6073 50

22879 0.554 0.581 0.369 a,b 5892.9 5948.7 5918.4 5920 5976 5948 50

23249 0.915 1.077 0.552 a,b 5103.6 5105.3 4975.1 5052 5268 5160 50

24040 0.653 0.754 0.421 a, 5833.7 5805.8 5785.9 5806 5902 5854 50

24293 0.658 0.727 0.418 a, 5738.1 5773.2 5736.2 5748 5690 5719 50

24616 0.82 0.932 0.507 a, 5018.5 4999.9 4974.6 4995 5036 5016 50

25457 0.516 0.559 0.346 a,b 6163.3 6174.4 6202.6 6183 5774 5978 50

25874 0.667 0.747 0.416 a,b 5747.4 5768.1 5780.1 5767 5770 5769 50

25918 0.725 0.822 0.440 a,b 5632.6 5660.3 5670.7 5656 5897 5777 50

26913 0.68 0.751 0.424 a,b 5741.5 5820.6 5754.9 5771 5883 5827 50

26923 0.57 0.641 0.379 a, 6020.3 5999.7 6004.9 6008 5938 5973 50

27685 0.677 0.77 0.422 a,b 5739.5 5740.0 5759.0 5748 5759 5753 50

27859 0.599 0.626 0.387 a,b 5939.3 6053.8 5958.4 5988 5810 5899 50
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

28099 0.664 0.78 0.412 a,b 5776.6 5714.6 5822.3 5777 5812 5794 50

28344 0.609 0.653 0.390 a,b 5932.6 6005.3 5958.3 5965 5835 5900 50

28471 0.65 0.717 0.399 a,b 5786.7 5826.0 5881.2 5837 5740- 5789 50

28821 0.683 0.747 0.427 a, 5661.4 5723.9 5677.8 5687 5685 5686 50

28992 0.631 0.694 0.398 a,b 5878.7 5921.9 5916.1 5907 5903 5905 50

29859 0.544 0.598 0.356 a, 6100.0 6104.8 6156.0 6124 5929 6027 50

30495 0.632 0.71 0.407 a, 5822.1 5820.3 5815.7 5819 5799 5809 50

30562 0.631 0.709 0.403 a,b 5869.9 5876.2 5876.6 5875 5718 5796 50

30606 0.537 0.585 0.356 a, 6107.1 6120.0 6143.9 6126 6011 6069 50

32147 1.049 1.265 0.598 a,b 4634.1 4572.7 4622.0 4611 4612 4611 90

32923 0.657 0.722 0.409 a,b 5691.2 5727.1 5756.0 5728 5572 5650 50

33021 0.625 0.682 0.402 a,b 5817.8 5858.8 5824.7 5833 5823 5828 50

34721 0.572 0.628 0.373 a, 5991.5 6004.6 6025.0 6009 5931 5970 50

36553 0.615 0.685 0.390 a, 5958.3 5981.2 5995.4 5980 5966 5973 50

37986 0.801 0.902 0.477 a,b 5438.3 5509.1 5455.6 5467 5476 5471 50

39587 0.594 0.659 0.376 a,b 5970.0 5982.5 6042.8 6003 5966 5985 50

41593 0.814 0.946 - a 5313.0 5301.0 � 5307 5395 5351 50

43587 0.61 0.675 0.394 a, 5894.9 5912.5 5901.9 5903 5859 5881 50

43834 0.714 0.829 0.443 a,b 5629.8 5601.1 5623.5 5619 5614 5616 50

43947 0.562 0.604 0.377 a,b 5981.1 6016.7 5962.8 5984 5925 5955 50

44120 0.593 0.644 � a 5970.6 6015.5 � 5993 5927 5960 50

46569 0.534 0.586 0.347 a,b 6081.7 6077.2 6173.8 6118 6090 6104 50

50806 0.708 0.8 0.437 a,b 5623.1 5639.9 5642.6 5636 5636 5636 50

52298 0.477 0.5 0.320 a,b 6236.4 6267.8 6333.3 6285 6266 6276 50

53705 0.624 0.685 0.396 a,b 5804.8 5832.5 5851.1 5832 5821 5827 50

55720 0.705 0.798 0.437 a,b 5566.5 5565.7 5589.9 5576 5598 5587 50

57853 - - 0.380 b � � 6075.7 6076 5977 6026 50
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

59984 0.54 0.566 0.354 a,b 5939.7 5990.1 6022.5 5989 5866 5927 50

61033 0.724 0.84 0.450 a, 5579.8 5550.2 5561.7 5564 5650 5607 50

62644 0.765 0.864 0.471 a,b 5417.3 5445.3 5394.1 5416 5357 5387 50

63077 0.589 - 0.387 a,b 5769.5 � 5788.0 5780 5761 5771 50

64114 0.721 0.795 0.438 a,b 5624.7 5699.4 5668.1 5665 5653 5659 50

65907 0.573 0.618 0.371 a, 5953.2 5988.8 6007.1 5986 5858 5922 50

69809 0.674 0.752 0.423 a, 5775.2 5814.1 5771.4 5785 5837 5811 50

69830 0.754 0.882 0.459 a, 5449.4 5399.6 5472.3 5444 5345 5394 50

71334 0.643 0.746 0.408 a,b 5776.2 5717.3 5796.6 5767 5648 5707 50

73350 0.655 0.731 0.405 a,b 5804.1 5830.9 5868.1 5838 5780 5809 50

74698 0.665 0.744 0.418 a,b 5786.7 5814.9 5794.2 5798 5892 5845 50

76151 0.661 0.752 0.412 a,b 5783.1 5777.6 5820.4 5797 5797 5797 50

76932 0.521 0.556 0.368 a,b 5999.0 6012.8 5921.4 5972 6025 5998 50

84117 0.534 0.581 0.366 a,b 6103.6 6115.0 6064.8 6091 6188 6140 50

85380 0.577 0.628 0.368 a,b 6046.7 6086.2 6116.1 6087 6096 6091 50

88084 0.649 0.712 0.399 a,b 5810.2 5861.9 5897.5 5861 5820 5841 50

88218 0.615 0.663 0.404 a,b 5841.2 5897.4 5805.1 5843 5806 5825 50

94340 0.645 0.702 0.398 a,b 5838.5 5904.6 5917.1 5890 5847 5869 50

98649 0.658 0.741 0.405 a,b 5761.5 5766.9 5841.2 5796 5775 5785 50

102365 0.664 - 0.411 a,b 5646.3 � 5724.2 5692 5644 5668 50

103026 0.554 0.588 0.363 a, 6023.7 6077.0 6071.1 6059 5934 5997 50

104304 0.76 0.883 0.464 a,b 5538.0 5529.3 5523.4 5529 5510 5520 50

105590 0.666 0.753 0.420 a,b 5738.9 5740.0 5744.8 5742 5760 5751 50

105901 0.626 0.728 0.395 a,b 5857.9 5798.0 5906.3 5860 5850 5855 50

108309 0.674 0.753 0.428 a,b 5736.5 5765.8 5710.5 5735 5697 5716 50

111199 0.538 0.585 0.363 a, 6065.7 6075.6 6064.4 6068 5963 6016 50

111398 0.66 0.724 0.425 a,b 5777.3 5833.4 5729.1 5775 5739 5757 50
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

112164 0.633 0.696 0.402 a,b 5906.8 5957.0 5918.3 5927 5954 5940 50

114260 0.718 0.834 0.452 a,b 5567.5 5527.1 5524.4 5538 5514 5526 50

114613 0.693 0.796 0.441 a,b 5717.0 5709.3 5657.0 5690 5732 5711 50

114710 0.572 0.645 0.366 a,b 6005.9 5980.0 6082.9 6029 5939 5984 50

115382 0.63 0.731 0.408 a,b 5825.3 5765.6 5804.3 5799 5787 5793 50

115383 0.585 0.644 0.375 a,b � � � � 5952 5998 50

115617 0.709 - 0.433 a,b 5610.6 � 5661.1 5640 5562 5601 50

117176 0.714 0.804 0.451 a,b 5553.5 5568.5 5509.4 5540 5493 5517 50

117939 0.669 0.738 0.409 a,b 5711.7 5754.8 5802.0 5761 5800 5781 50

118598 0.652 0.721 0.407 a,b 5774.1 5808.6 5823.7 5805 5730 5767 50

119550 0.631 0.698 0.411 a,b 5840.5 5867.6 5800.1 5832 5777 5805 50

120066 0.63 0.7 0.401 a,b 5874.0 5898.8 5890.4 5888 5848 5868 50

120136 0.508 0.534 0.320 a,b 6275.0 6333.5 6445.0 6362 6332 6347 50

120237 0.561 0.594 0.357 a,b 6096.3 6168.3 6188.8 6156 6142 6149 50

121370 0.58 0.67 0.390 a, 6065.7 6022.5 6000.2 6026 6000 6013 50

121384 0.78 0.875 0.479 a,b 5239.9 5261.2 5236.7 5245 5279 5262 50

122862 0.581 0.637 0.376 a,b 5951.3 5967.8 5994.6 5974 5926 5950 50

124553 0.593 0.645 0.389 a, 6005.6 6053.6 5986.9 6012 5951 5982 50

124570 0.537 0.595 0.354 a,b 6138.7 6132.8 6184.0 6155 6070 6113 50

124850 0.511 0.56 0.334 a,b 6162.9 6153.6 6268.3 6203 6081 6142 50

125184 0.723 � 0.454 a,b 5638.9 � 5581.7 5606 5546 5576 50

126868 0.693 0.768 0.437 a,b 5646.4 5690.8 5624.9 5651 5565 5608 50

128620 0.71 - - a 5676.2 � � 5676 5813 5745 50

128621 0.9 - - a 5095.1 � � 5095 5155 5125 50

130948 0.576 0.651 0.383 a,b 6002.7 5976.2 5979.3 5985 5981 5983 50

131117 0.605 0.662 0.389 a,b 5941.8 5980.9 5962.5 5962 5946 5954 50

131156 0.72 0.873 0.449 a,i 5594.0 5474.4 5570.3 5418 5483 50
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

131923 0.708 0.782 0.443 a,b 5645.0 5708.6 5621.4 5655 5692 5673 50

131977 1.024 1.295 0.609 a,b 4712.8 4510.0 4554.5 4585 4620 4597 90

134664 0.662 0.739 0.411 a,b 5792.4 5822.8 5836.7 5820 5827 5823 50

136202 0.54 0.583 0.348 a,b 6125.6 6156.7 6219.5 6173 6083 6128 50

136352 0.639 0.702 0.409 a,b 5718.2 5743.3 5731.7 5731 5631 5681 50

137510 0.618 0.705 0.405 a, 5970.8 5961.2 5917.4 5946 5872 5909 50

138573 0.656 0.745 0.413 a,b 5765.5 5754.9 5787.5 5771 5740 5756 50

140538 0.684 0.761 0.425 a,b 5685.4 5721.6 5712.8 5707 5659 5683 50

140690 0.659 0.729 0.415 a,b 5778.2 5819.1 5792.2 5796 5785 5791 50

141004 0.604 0.672 0.383 a,b 5897.3 5901.0 5962.3 5925 5869 5897 50

142072 0.67 0.749 0.420 a,b 5786.4 5820.3 5793.1 5799 5787 5793 50

143337 0.639 0.729 0.406 a,b 5766.6 5732.5 5791.7 5767 5760 5763 50

143761 0.612 0.673 0.404 a,b 5830.1 5848.6 5787.7 5818 5775 5797 50

145825 0.646 0.727 0.395 a,b 5816.5 5823.2 5921.3 5861 5825 5843 50

146233 0.652 0.736 0.400 a,b 5749.6 5743.0 5850.0 5789 5665 5727 50

147513 0.625 0.703 0.400 a,b 5867.4 5866.1 5879.1 5872 5840 5856 50

148577 0.664 0.739 0.416 a, 5747.4 5776.5 5770.3 5765 5736 5751 50

150248 0.653 0.74 0.412 a,b 5775.0 5767.4 5794.3 5781 5752 5766 50

152391 0.749 0.856 0.456 a,b 5482.3 5484.5 5505.2 5492 5475 5484 50

153458 0.652 0.723 0.405 a,b 5834.3 5874.8 5885.2 5867 5820 5844 50

154417 0.578 0.633 0.376 a,b 6000.3 6024.0 6029.8 6019 5995 6007 50

154931 0.623 0.673 0.394 a, 5826.1 5883.6 5877.8 5864 5829 5847 50

154962 0.697 0.784 0.440 a,b 5625.6 5641.7 5598.2 5619 5672 5646 50

155114 0.637 0.72 0.396 a,b 5816.6 5807.6 5893.2 5845 5810 5828 50

156274 0.764 - 0.482 a,b 5325.4 � 5244.3 5278 5284 5281 50

156846 0.578 0.655 0.377 a, 6049.0 6029.6 6065.8 6050 6094 6072 50

157089 0.571 0.619 0.379 a,b 5907.3 5926.2 5910.3 5914 5852 5883 50

1
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

157750 0.67 0.721 0.405 a,b 5790.8 5890.2 5892.6 5862 5845 5854 50

158614 0.715 0.815 0.438 a,b 5613.2 5617.6 5645.0 5627 5573 5600 50

159222 0.639 0.722 0.404 a,b 5862.0 5864.6 5883.1 5871 5860 5866 50

159332 0.505 0.529 0.334 a,i 6159.9 6206.8 6249.7 6211 6159 6185 50

159656 0.641 0.711 0.405 a,b 5836.9 5867.6 5861.0 5856 5850 5853 50

160691 0.694 0.786 0.433 a,b 5730.9 5752.6 5721.8 5734 5678 5706 50

161239 0.683 0.747 0.425 a, 5761.9 5840.8 5770.6 5789 5827 5808 50

161612 0.748 0.852 0.447 a,b 5539.3 5559.6 5605.7 5572 5587 5580 50

161797 0.75 0.856 0.474 a,b 5596.2 5626.4 5483.5 5559 5686 5623 50

162396 0.523 0.563 0.347 a,b 6072.0 6084.6 6136.0 6102 6001 6051 50

164507 0.747 0.83 0.463 a,b 5518.3 5582.7 5483.6 5524 5450 5487 50

164595 0.635 0.722 0.404 a,b 5815.8 5794.5 5835.3 5817 5767 5792 50

165185 0.615 0.666 0.388 a,b 5886.7 5942.3 5948.3 5929 5876 5902 50

165499 0.592 0.654 0.379 a,b 5961.6 5977.6 6011.5 5987 5934 5960 50

169830 0.517 0.559 0.356 a,b 6172.2 6188.1 6146.6 6167 6184 6175 50

171990 0.593 0.649 0.377 a,b 5924.5 5950.0 5996.5 5962 5734 5848 50

172051 0.673 0.743 0.421 a, 5628.6 5659.3 5667.2 5654 5615 5634 50

175425 0.669 0.76 0.421 a, 5753.5 5751.7 5758.8 5755 5572 5664 50

177565 0.705 0.803 0.436 a,b 5654.5 5659.9 5667.1 5661 5673 5667 50

179949 0.548 0.592 0.346 a 6134.4 6172.9 6259.4 6197 6134 6165 50

181321 0.628 0.694 0.396 a,b 5841.9 5868.2 5891.6 5870 5845 5858 50

182572 0.761 0.865 0.465 a,b 5573.8 5617.2 5547.6 5576 5587 5582 50

182619 0.718 0.813 0.439 a,b 5597.8 5614.5 5633.3 5617 5761 5689 50

187013 0.476 0.507 0.309 a,b 6291.2 6308.3 6450.6 6361 6249 6305 50

187237 0.66 0.718 0.409 a,b 5792.2 5864.9 5844.7 5836 5783 5809 50

187691 0.563 0.605 0.358 a,b 6041.6 6086.9 6142.1 6096 5924 6010 50

187923 0.642 0.712 0.415 a,b 5743.2 5758.2 5720.3 5738 5555 5647 50
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

188376 0.748 - 0.458 a,b 5492.4 � 5497.7 5496 5436 5466 50

189567 0.648 0.718 0.406 a,b 5726.9 5746.0 5782.1 5755 5697 5726 50

189625 0.654 0.729 0.406 a,b 5843.8 5879.1 5891.2 5874 5810 5842 50

190248 0.751 - 0.458 a,b 5625.8 � 5610.4 5617 5674 5645 50

190406 0.6 0.673 0.387 a,b 5951.3 5948.3 5970.9 5958 5907 5933 50

190771 0.654 0.732 0.406 a,b 5827.2 5852.5 5877.9 5855 5820 5838 50

191408 0.868 - 0.509 a,b 4946.4 � 5025.4 4992 5146 5069 50

191487 0.654 0.729 0.390 a,b 5771.6 5793.5 5937.5 5846 5820 5833 50

193307 0.549 0.617 0.365 a,b 6028.2 5991.1 6048.3 6025 5976 6001 50

194640 0.724 0.817 0.443 a, 5556.1 5576.6 5589.0 5576 5543 5559 50

195564 0.689 0.787 0.431 a,b 5673.1 5662.5 5675.9 5671 5598 5635 50

195838 0.543 0.587 0.334 a,b 6032.4 6050.3 6243.3 6124 5954 6039 50

196050 0.667 0.734 0.411 a, 5792.7 5852.1 5848.3 5833 5826 5830 50

196378 0.544 0.579 0.369 a,b 6056.6 6101.6 6032.9 6060 6030 6045 50

196755 0.702 0.765 0.432 a,b 5624.9 5704.8 5662.2 5664 5573 5619 50

196761 0.719 0.828 0.441 a,b 5522.4 5490.1 5562.8 5529 5544 5537 50

196800 0.607 0.677 0.394 a, 5899.2 5901.8 5897.8 5899 5846 5873 50

196885 0.559 0.599 0.358 a, 6093.0 6146.2 6175.3 6143 6067 6105 50

197210 0.711 0.803 0.442 a, 5625.1 5646.0 5619.1 5629 5592 5611 50

198802 0.661 0.735 0.416 a,b 5760.2 5790.6 5775.9 5776 5738 5757 50

199288 0.587 0.638 0.393 a,b 5833.6 5850.7 5796.1 5823 5871 5847 50

199960 0.635 0.706 0.397 a,b 5910.3 5945.1 5957.7 5940 5945 5943 50

202072 0.665 0.725 0.399 a,b 5688.4 5745.2 5839.9 5767 5740 5754 50

203608 0.494 0.522 0.338 a,b 6101.1 6119.7 6140.2 6123 6010 6066 50

205390 0.879 1.022 0.514 a,b 4998.8 4974.0 5058.2 5016 4946 4993 90

206301 0.672 0.747 0.423 a,b 5685.1 5712.2 5696.1 5698 5556 5627 50

206860 0.587 0.636 0.376 a,b 5963.9 6006.2 6020.4 6000 5964 5982 50
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

207043 0.66 0.737 0.410 a,b 5757.2 5778.6 5810.0 5785 5760 5773 50

207129 0.601 0.667 0.392 a, 5920.8 5930.1 5918.0 5922 5700 5811 50

209100 1.056 1.236 0.588 a,b 4597.4 4621.1 4675.0 4636 4852 4708 90

210277 0.773 0.864 0.466 a, 5504.6 5578.0 5514.2 5531 5524 5527 50

210460 0.688 0.773 0.446 a,b 5590.6 5593.9 5506.4 5557 5422 5490 50

210918 0.648 - 0.415 a,b 5778.4 � 5765.0 5771 5802 5786 50

211415 0.614 0.661 0.398 a, 5844.2 5902.3 5846.3 5863 5864 5863 50

211786 0.666 0.726 0.394 a,b 5716.7 5779.1 5897.1 5809 5810 5809 50

211998 0.66 0.71 0.448 a,b 5457.8 5501.1 5299.1 5406 5121 5264 50

212330 0.665 0.756 0.424 a,b 5719.6 5705.7 5700.2 5708 5535 5621 50

212708 0.73 0.827 0.451 a,b 5620.6 5652.0 5602.6 5623 5530 5576 50

213042 1.08 1.297 0.619 a,b 4586.9 4554.5 4519.8 4550 4748 4616 90

213429 0.565 0.614 0.354 a,b 6010.7 6036.4 6148.1 6074 5986 6030 50

213575 0.668 0.738 0.418 a,b 5711.2 5750.5 5739.2 5734 5641 5688 50

214953 0.584 0.619 0.375 a,b 6023.8 6104.7 6070.9 6067 6114 6091 50

215028 0.679 0.742 0.414 a,b 5588.6 5637.2 5696.0 5647 5889 5768 50

215942 0.664 0.723 0.411 a,b 5696.9 5755.8 5764.8 5742 5758 5750 50

216385 0.487 0.519 0.316 a,b 6231.7 6249.6 6382.8 6299 6194 6246 50

216435 0.621 0.694 0.395 a, 5932.0 5950.1 5954.2 5946 5917 5932 50

216436 0.676 0.74 0.415 a,b 5701.3 5762.6 5771.4 5748 5760 5754 50

216437 0.66 0.745 0.422 a,b 5724.0 5719.5 5704.3 5715 5802 5758 50

217014 0.666 0.744 0.416 a,b 5818.7 5856.4 5835.4 5837 5734 5785 50

217107 0.744 0.848 0.455 a,b 5617.5 5649.4 5606.9 5623 5632 5627 50

219077 0.787 0.883 0.482 a,b 5328.2 5372.5 5304.4 5332 5367 5349 50

219834 0.787 � - a 5478.2 � � 5478 5292 5385 50

221343 0.657 0.733 0.404 a,b 5771.4 5794.5 5853.3 5812 5710 5761 50

221420 0.681 0.761 0.427 a,b 5775.9 5818.5 5766.0 5785 5745 5765 50
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Table B.2: Esalas de temperatura da amostra. (ontinuação)

HD B − V BT − VT b − y Referênia Teff(B − V) Teff(BT − VT) Teff(b − y) Teff(Fot) Teff(Hα) Teff(med) σ(med)

221627 0.666 0.739 0.421 a,b 5794.1 5838.8 5783.4 5803 5815 5809 50

224022 0.572 0.641 0.374 a, 6034.3 6023.6 6055.5 6040 5964 6002 50

282962 � � � � � � � � 5903 5903 50

282975 � � � � � � � � 5575 5575 50

13612A 0.546 0.616 0.369 a, 6052.0 6011.0 6031.5 6031 5955 5993 50

BD+15 3364 0.647 0.733 0.417 a,b 5806.1 5800.0 5772.6 5791 5777 5784 50

BD+23 527 � � � � � � � � 5773 5773 50

Nota: Coluna(5): Referênias para os índies de or

a. Catálogo HIPPARCOS

b. Olsen, E. H. (1993); Olsen, E. H. (1994b) e Olsen (1983)

. Olsen, E. H. (1994a) i. Grønbeh, B. & Olsen, E. H. (1976) j. Hauk, B. & Mermilliod, M. (1998)1
1
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C

Anexo C

Este anexo ontém os parâmetros evolutivos que foram obtidos para as estrelas onforme desrito

no apítulo 5. Também apresentamos a lassi�ação de anã ou subgigante (SG), segundo os ritérios

desritos na seção 5.2. Os valores de massa, raio e luminosidades são relativos ao Sol. A idade e os seus

respetivos erros mostrados na tabela está em unidades de Gano.

Table C.1: Parâmetros evolutivos da amostra.

HD Classe M/M⊙ σM Idade σIdade log g R/R⊙ L/L⊙ σL

1461 anã 1.09 0.02 3.2 1.4 4.39 1.09 0.0779 0.0175

1581 anã 1.04 0.03 3.2 1.5 4.41 1.04 0.0911 0.0055

1835 anã 1.10 0.01 � � 4.49 0.97 -0.0128 0.0163

2151 SG 1.19 0.05 5.7 0.2 4.00 1.78 0.5380 0.0044

3795 SG 0.95 0.02 10.9 0.5 3.90 1.79 0.4100 0.0187

3823 SG 0.93 0.01 10 0.5 4.05 1.48 0.3760 0.0128

4307 SG 1.01 0.02 8.4 0.5 3.96 1.72 0.4730 0.0282

4308 anã 0.86 0.02 10.8 1.8 4.36 1.00 -0.0010 0.0110

4391 anã 1.03 0.01 � � 4.50 0.93 -0.0477 0.0101

7570 anã 1.19 0.02 2.3 0.7 4.32 1.24 0.2760 0.0087

8291 anã 1.05 0.01 � � 4.45 1.00 0.0157 0.0585

9562 anã 1.36 0.02 3.4 0.2 4.05 1.80 0.5610 0.0186

10647 anã 1.08 0.03 2.9 0.9 4.36 1.12 0.1800 0.0099

10697 SG 1.13 0.01 7.2 0.4 3.97 1.80 0.4580 0.0232

10700 anã 0.75 0.05 13.5 3.6 4.51 0.78 -0.3150 0.0057

11131 anã 1.05 0.02 � � 4.51 0.93 -0.0421 0.0853

11964 SG 1.15 0.03 7 0.8 3.85 2.07 0.4720 0.0272

12235 anã 1.32 0.02 4.4 0.7 4.04 1.79 0.5470 0.0258

12264 anã 1.05 0.03 � � 4.44 1.00 0.0130 0.0441

13421 SG 1.48 0.03 3.1 0.2 3.74 2.67 0.9150 0.0313

13531 anã � � � � � 0.83 -0.1900 0.0204

13724 anã 1.12 0.01 � � 4.44 1.05 0.0455 0.0314

14214 anã 1.20 0.04 5 0.9 4.09 1.62 0.4710 0.0198

14680 anã 0.75 0.15 � � 4.44 0.86 -0.4790 0.0359

14802 anã 1.28 0.01 5.2 1.2 4.05 1.74 0.5240 0.0159

15335 SG 1.07 0.01 7 0.4 3.93 1.83 0.5430 0.0222
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Table C.1: Parâmetros evolutivos da amostra. (ontinuação)

HD Classe M/M⊙ σM Idade σIdade log g R/R⊙ L/L⊙ σL

15942 anã 1.16 0.02 2.7 0.8 4.33 1.21 0.1940 0.0357

16160 anã 0.80 0.05 � � 4.63 0.71 -0.5700 0.0175

16417 SG 1.17 0.04 6.5 0.4 4.07 1.63 0.4290 0.0144

16589 anã 1.48 0.03 3.3 0.6 3.93 2.14 0.7700 0.0317

16673 anã 1.22 0.01 � � 4.40 1.13 0.2510 0.0153

17051 anã 1.23 0.01 � � 4.39 1.15 0.2200 0.0083

18907 SG 0.97 0.05 9.4 2.2 3.56 2.67 0.6220 0.0205

19308 anã 1.12 0.02 5 0.6 4.24 1.31 0.2420 0.0314

19994 anã 1.36 0.01 3 0.4 4.08 1.73 0.5790 0.0146

20010 SG 1.23 0.05 4.8 0.2 3.94 1.95 0.6850 0.0083

20630 anã � � � � � 0.90 -0.0855 0.0160

20766 anã 0.93 0.03 2.8 2.5 4.50 0.89 -0.1150 0.0067

20807 anã 0.90 0.03 8 1.8 4.40 0.98 -0.0073 0.0065

21411 anã 0.92 0.03 � � 4.53 0.85 -0.2120 0.0268

22049 anã 0.84 0.01 � � 4.63 0.72 -0.4790 0.00764

22484 anã 1.23 0.01 3.7 0.3 4.13 1.55 0.4680 0.0095

22879 anã 0.85 0.02 8.8 1.8 4.39 0.96 0.0172 0.0182

23249 SG 1.24 0.01 5.6 0.2 3.82 2.23 0.4980 0.0099

24040 anã 1.15 0.02 4.3 0.5 4.25 1.31 0.2570 0.0409

24293 anã 0.94 0.02 8.8 1.4 4.34 1.07 0.0443 0.0314

24616 SG 0.95 0.07 9.3 3.3 3.21 3.93 0.9430 0.0440

25457 anã 1.07 0.02 6.3 0.9 4.18 1.37 0.3310 0.0127

25874 anã 1.02 0.02 4.8 1.2 4.38 1.07 0.0525 0.0121

25918 anã � � � � � 0.79 -0.2010 0.0262

26913 anã � � � � � 0.77 -0.2120 0.0211

26923 anã 1.07 0.02 � � 4.47 0.98 0.0389 0.0198

27685 anã 1.05 0.02 � � 4.51 0.92 -0.0763 0.0441

27859 anã 1.04 0.02 5.6 1.3 4.31 1.17 0.1700 0.0525

28099 anã 1.08 0.01 � � 4.44 1.02 0.0247 0.0605

28344 anã 1.09 0.02 3.4 1.3 4.36 1.13 0.1390 0.0433

28471 anã 1.00 0.02 5.5 1.7 4.39 1.05 0.0423 0.0239

28821 anã 0.93 0.06 9.3 1.6 4.34 1.06 0.0261 0.0322

28992 anã 1.10 0.02 � � 4.48 0.99 0.0282 0.0473

29859 SG 1.35 0.03 3.5 0.2 3.79 2.41 0.8370 0.0305

30495 anã 1.00 0.03 2.8 1.9 4.46 0.97 -0.0219 0.0098

30562 SG 1.19 0.06 6.2 0.4 4.04 1.70 0.4650 0.0207

30606 SG 1.34 0.03 3.5 0.1 3.79 2.40 0.8430 0.0269

32147 SG 0.80 0.15 � � 4.43 0.89 -0.4920 0.0241

32923 SG 0.96 0.01 10.6 0.4 3.99 1.61 0.3750 0.0134

33021 SG 1.02 0.02 8.4 0.6 4.08 1.50 0.3680 0.0203

34721 anã 1.06 0.01 6.4 0.9 4.18 1.36 0.3250 0.0166

36553 SG 1.60 0.02 2.4 0.2 3.67 3.00 1.0100 0.0214

37986 anã 1.00 0.03 4.7 2.3 4.43 0.99 -0.1040 0.0226
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Table C.1: Parâmetros evolutivos da amostra. (ontinuação)

HD Classe M/M⊙ σM Idade σIdade log g R/R⊙ L/L⊙ σL

39587 anã 1.11 0.01 � � 4.50 0.97 0.0335 0.0085

41593 anã � � � � � 0.77 -0.3590 0.0133

43587 anã 1.02 0.01 6.8 1 4.25 1.23 0.2120 0.0132

43834 anã 1.00 0.03 3.4 1.9 4.46 0.97 -0.0789 0.0058

43947 anã 0.94 0.02 8 1.3 4.30 1.12 0.1520 0.0214

44120 anã 1.20 0.04 5 0.9 4.10 1.60 0.4610 0.0159

46569 SG 1.27 0.02 3.8 0.1 3.81 2.30 0.8180 0.0154

50806 SG 1.05 0.02 8.9 0.5 4.06 1.56 0.3420 0.0146

52298 anã 1.04 0.02 3.8 0.8 4.32 1.15 0.2620 0.0165

53705 anã 0.93 0.02 9 1.1 4.29 1.13 0.1220 0.0152

55720 anã 0.91 0.03 5 3 4.50 0.88 -0.1720 0.0147

57853 anã 1.24 0.02 2.5 0.4 4.24 1.38 0.3550 0.0261

59984 SG 0.97 0.02 8.5 0.4 3.95 1.71 0.5100 0.0242

61033 anã � � � � � 0.85 -0.1900 0.0166

62644 SG 1.34 0.03 3.7 0.2 3.72 2.61 0.7120 0.0177

63077 SG 0.85 0.05 � � 4.21 1.19 0.1480 0.0080

64114 anã � � � � � 0.88 -0.1460 0.0259

65907 anã 0.95 0.02 7.1 1.4 4.34 1.07 0.1000 0.0079

69809 anã 1.12 0.02 4.4 0.6 4.29 1.23 0.1890 0.0473

69830 anã 0.87 0.03 9 3 4.46 0.89 -0.2180 0.0100

71334 anã 0.94 0.02 7.6 1.8 4.39 1.01 -0.0124 0.0287

73350 anã 1.08 0.01 � � 4.49 0.96 -0.0239 0.0215

74698 anã 1.12 0.01 4.4 0.5 4.28 1.25 0.2120 0.0274

76151 anã 1.08 0.01 � � 4.48 0.98 -0.0123 0.0132

76932 anã 0.88 0.02 10.4 1 4.18 1.24 0.2510 0.0178

84117 anã 1.08 0.02 3.7 0.8 4.28 1.22 0.2790 0.0095

85380 anã 1.39 0.04 3.2 0.2 4.02 1.88 0.6380 0.0333

88084 anã 1.08 0.01 � � 4.47 0.99 0.0095 0.0250

88218 SG 1.03 0.01 8 0.5 4.01 1.64 0.4430 0.0175

94340 anã 1.18 0.02 5 1 4.18 1.44 0.3440 0.0349

98649 anã 1.01 0.03 3.2 2.3 4.44 0.99 -0.0107 0.0366

102365 anã 0.85 0.04 11.4 2.1 4.41 0.94 -0.0889 0.0069

103026 SG 1.15 0.05 6 0.8 3.98 1.79 0.5680 0.0230

104304 anã 1.00 0.03 5.8 1.9 4.39 1.04 -0.0452 0.0100

105590 anã 1.03 0.05 � � 4.35 1.11 0.0807 0.2420

105901 anã 1.03 0.02 3.1 2.1 4.42 1.02 0.0354 0.0429

108309 SG 1.04 0.01 8.4 0.6 4.14 1.42 0.2840 0.0168

111199 SG 1.47 0.04 2.6 0.2 3.62 3.08 1.0500 0.0433

111398 anã 1.03 0.02 7.8 1.1 4.22 1.28 0.2070 0.0298

112164 anã 1.46 0.09 3.5 0.6 3.88 2.27 0.7590 0.0262

114260 anã 0.90 0.03 8.1 2.9 4.43 0.94 -0.1270 0.0205

114613 SG 1.27 0.01 5 0.2 3.89 2.08 0.6150 0.0145

114710 anã 1.05 0.02 3.7 1.4 4.36 1.10 0.1450 0.0062
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Table C.1: Parâmetros evolutivos da amostra. (ontinuação)

HD Classe M/M⊙ σM Idade σIdade log g R/R⊙ L/L⊙ σL

115382 anã 0.97 0.02 6.5 3 4.38 1.03 0.0316 0.0597

115383 anã 1.20 0.01 3.5 0.4 4.22 1.38 0.3460 0.0141

115617 anã 0.94 0.03 6 2 4.44 0.96 -0.0928 0.0068

117176 SG 1.07 0.01 8 0.5 3.90 1.9 0.4780 0.0125

117939 anã 0.99 0.02 3.4 2.3 4.45 0.97 -0.0279 0.0219

118598 anã 0.99 0.02 5.6 2.2 4.39 1.03 0.0258 0.0410

119550 SG 1.27 0.06 4.1 0.6 3.82 2.27 0.7200 0.0477

120066 anã 1.15 0.04 5.6 1 4.15 1.47 0.3610 0.0218

120136 anã 1.35 0.02 1.4 0.4 4.24 1.45 0.4840 0.0098

120237 anã 1.21 0.01 � � 4.43 1.09 0.1850 0.02370

121370 SG 1.61 0.08 2.5 0.3 3.75 2.76 0.9500 0.0077

121384 SG 1.13 0.03 5 0.7 3.58 2.83 0.7410 0.0229

122862 SG 1.07 0.02 6.7 0.5 4.08 1.54 0.4230 0.0143

124553 anã 1.38 0.03 3.5 0.2 4.02 1.88 0.6070 0.0377

124570 anã 1.38 0.08 3.5 0.6 3.92 2.1 0.7400 0.0213

124850 SG 1.38 0.02 3 0.1 3.73 2.61 0.9390 0.0162

125184 SG 1.12 0.09 7.7 0.5 4.02 1.68 0.3880 0.0283

126868 SG 1.85 0.04 1.6 0.1 3.39 4.48 1.2500 0.0355

128620 anã 1.11 0.01 5.2 0.6 4.27 1.26 0.1930 0.0040

128621 anã 0.85 0.05 13.1 3.1 4.43 0.92 -0.2830 0.0077

130948 anã 1.06 0.03 1.9 1.3 4.43 1.02 0.0784 0.0127

131117 anã 1.27 0.07 4.5 0.6 3.98 1.88 0.6000 0.0273

131156 anã 0.97 0.01 � � 4.53 0.87 -0.2110 0.0066

131923 anã 1.03 0.02 8.5 1.2 4.23 1.27 0.1780 0.0184

131977 anã 0.75 0.1 � � 4.54 0.76 -0.6360 0.0250

134664 anã 1.00 0.11 � � 4.42 1.00 0.0139 0.0385

136202 anã 1.38 0.01 3.6 0.6 3.99 1.94 0.6770 0.0174

136352 anã 0.85 0.04 13.8 1.7 4.32 1.04 0.0008 0.0107

137510 anã 1.38 0.08 3.8 0.8 3.95 2.04 0.6560 0.0337

138573 anã 0.99 0.02 5.8 1.8 4.39 1.03 0.0215 0.0227

140538 anã 0.98 0.03 3.6 2.1 4.46 0.95 -0.0765 0.0119

140690 anã 1.03 0.02 4.5 2 4.38 1.07 0.0610 0.0493

141004 anã 1.03 0.02 7.4 0.8 4.18 1.34 0.2920 0.0086

142072 anã 1.11 0.02 � � 4.45 1.02 0.0236 0.0354

143337 anã 0.91 0.02 9.1 2 4.34 1.05 0.0401 0.0505

143761 SG 0.93 0.01 10.8 0.8 4.15 1.33 0.2530 0.0113

145825 anã 1.07 0.01 � � 4.49 0.96 -0.0174 0.0183

146233 anã 0.94 0.02 8.2 1.4 4.35 1.05 0.0293 0.0114

147513 anã 1.06 0.01 � � 4.48 0.97 -0.0067 0.0101

148577 anã 1.00 0.02 8.8 0.9 4.20 1.30 0.2190 0.0537

150248 anã 0.99 0.11 5.5 1.9 4.39 1.03 0.0239 0.0247

152391 anã 0.94 0.01 � � 4.56 0.83 -0.2500 0.0137

153458 anã 1.12 0.02 � � 4.48 0.99 0.0125 0.0393
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Table C.1: Parâmetros evolutivos da amostra. (ontinuação)

HD Classe M/M⊙ σM Idade σIdade log g R/R⊙ L/L⊙ σL

154417 anã 1.08 0.02 2.6 1.4 4.39 1.08 0.1310 0.0158

154931 SG 1.09 0.03 6.7 0.6 3.98 1.74 0.5020 0.0453

154962 SG 1.10 0.02 7.1 0.7 3.93 1.85 0.4950 0.0271

155114 anã 1.00 0.03 3.5 2.2 4.43 0.99 0.0072 0.0298

156274 anã 0.80 0.1 � � 4.50 0.82 -0.3240 0.0121

156846 anã 1.43 0.03 3.4 0.5 3.98 2.01 0.6900 0.0389

157089 SG 0.89 0.02 11.1 0.8 4.09 1.39 0.3140 0.0314

157750 anã 1.12 0.02 � � 4.50 0.97 -0.0005 0.0549

158614 SG 1.00 0.02 10.1 0.7 4.12 1.42 0.2500 0.0205

159222 anã 1.13 0.01 � � 4.44 1.04 0.0627 0.0120

159332 SG 1.25 0.05 4.2 0.2 3.87 2.13 0.7730 0.0229

159656 anã 1.07 0.02 3.8 1.1 4.37 1.11 0.1100 0.0270

160691 anã 1.14 0.01 6 1.1 4.21 1.37 0.2530 0.0111

161239 SG 1.42 0.02 3.7 0.1 3.79 2.48 0.7990 0.0211

161612 anã 1.00 0.03 3.8 2.5 4.44 0.98 -0.0773 0.0268

161797 SG 1.21 0.07 5.8 1.1 4.04 1.71 0.4200 0.00608

162396 SG 1.00 0.02 7.6 0.4 4.04 1.56 0.4650 0.0253

164507 SG 1.39 0.04 3.6 0.2 3.73 2.62 0.7480 0.0288

164595 anã 0.98 0.02 5.5 2 4.40 1.02 0.0213 0.0183

165185 anã 1.07 0.01 � � 4.47 0.98 0.0227 0.0120

165499 anã 1.07 0.02 5.1 1 4.28 1.22 0.2260 0.0108

169830 anã 1.33 0.02 4.1 0.3 4.00 1.88 0.6650 0.0285

171990 SG 1.18 0.02 5.4 0.2 3.88 2.03 0.6360 0.0207

172051 anã 0.85 0.03 7 2.9 4.49 0.86 -0.1740 0.0105

175425 SG 1.03 0.02 8.8 0.8 4.18 1.34 0.2210 0.0366

177565 anã 1.02 0.03 3 2 4.46 0.98 -0.0544 0.0142

179949 anã 1.22 0.02 1.1 0.8 4.36 1.2 0.2690 0.0185

181321 anã 1.04 0.01 � � 4.50 0.94 -0.0316 0.0230

182572 anã 1.14 0.01 7 1.5 4.19 1.41 0.2360 0.0109

182619 anã � � � � � 0.88 -0.1430 0.0275

187013 anã 1.24 0.01 3.5 0.4 4.13 1.56 0.5380 0.0098

187237 anã 1.09 0.01 � � 4.47 0.99 0.0037 0.0160

187691 anã 1.16 0.02 5.5 0.5 4.12 1.54 0.4400 0.0131

187923 SG 0.95 0.01 10.9 0.5 4.01 1.58 0.3570 0.0192

188376 SG 1.46 0.03 3.1 0.2 3.67 2.90 0.8270 0.0199

189567 anã 0.90 0.03 9 1.8 4.36 1.02 0.0001 0.0118

189625 anã 1.14 0.01 � � 4.45 1.04 0.0562 0.0278

190248 anã 1.08 0.01 5 1 4.33 1.16 0.0894 0.0055

190406 anã 1.09 0.03 2 1.3 4.42 1.05 0.0917 0.0120

190771 anã 1.11 0.02 � � 4.49 0.98 0.0029 0.0094

191408 anã 0.70 0.05 � � 4.60 0.68 -0.5570 0.0093

191487 anã 1.02 0.03 3.5 2.4 4.42 1.01 0.0272 0.0565

193307 SG 1.04 0.02 7.1 0.6 4.08 1.52 0.4310 0.0245
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Table C.1: Parâmetros evolutivos da amostra. (ontinuação)

HD Classe M/M⊙ σM Idade σIdade log g R/R⊙ L/L⊙ σL

194640 anã 0.93 0.03 6 2 4.45 0.94 -0.1220 0.0143

195564 SG 1.07 0.04 7.9 0.4 3.97 1.75 0.4440 0.0185

195838 SG 1.05 0.02 6.6 0.5 4.02 1.63 0.5000 0.0269

196050 anã 1.15 0.02 4.5 0.4 4.23 1.34 0.2670 0.0365

196378 SG 1.20 0.05 5.3 0.2 3.95 1.90 0.6350 0.0154

196755 SG 1.45 0.05 3.1 0.6 3.67 2.88 0.8680 0.0366

196761 anã 0.92 0.01 � � 4.58 0.80 -0.2650 0.0114

196800 anã 1.04 0.02 7.3 0.7 4.17 1.36 0.2980 0.0326

196885 anã 1.24 0.01 3 0.6 4.22 1.40 0.3890 0.0229

197210 anã 1.00 0.01 � � 4.52 0.90 -0.1440 0.0311

198802 SG 1.26 0.03 4.5 0.5 3.83 2.22 0.6850 0.0382

199288 anã 0.88 0.02 8.1 1.9 4.41 0.96 -0.0157 0.0155

199960 anã 1.19 0.01 3.3 0.5 4.27 1.30 0.2780 0.0230

202072 anã 0.90 0.02 9.5 1.7 4.33 1.06 0.0436 0.0433

203608 anã 0.90 0.02 8.1 1.1 4.31 1.09 0.1550 0.0054

205390 anã 0.75 0.1 � � 4.54 0.75 -0.4990 0.0193

206301 SG 1.47 0.04 2.9 0.1 3.65 2.97 0.9000 0.0259

206860 anã 1.04 0.01 � � 4.44 1.00 0.0596 0.0139

207043 anã 1.03 0.01 � � 4.48 0.95 -0.0457 0.0262

207129 anã 0.98 0.02 6.6 1.3 4.34 1.09 0.0855 0.0109

209100 anã 1.08 0.01 � � 4.62 0.99 -0.6770 0.0211

210277 anã 1.00 0.03 6.6 1.9 4.36 1.08 -0.0111 0.0151

210460 SG 1.53 0.04 2.4 0.1 3.55 3.38 0.9690 0.0316

210918 anã 0.98 0.02 7.9 1.2 4.29 1.15 0.1250 0.0140

211415 anã 0.94 0.02 6.4 1.7 4.38 1.02 0.0452 0.0090

211786 anã 1.00 0.03 � � 4.46 0.96 -0.0228 0.0350

211998 SG � � � � � � 0.7990 0.0164

212330 SG 1.06 0.01 8.2 0.4 3.96 1.75 0.4390 0.0116

212708 anã 1.04 0.03 6.5 1.3 4.32 1.15 0.0607 0.0295

213042 anã 0.80 0.1 � � 4.52 0.81 -0.5790 0.0272

213429 anã 1.05 0.02 5.6 1.2 4.25 1.25 0.2660 0.0397

213575 SG 0.98 0.01 10 0.7 4.12 1.40 0.2660 0.0263

214953 anã 1.19 0.02 2 0.9 4.34 1.21 0.2570 0.0150

215028 SG 0.90 0.03 12.6 1 4.17 1.27 0.2030 0.0414

216385 anã 1.25 0.06 4.3 0.2 3.96 1.91 0.6950 0.0177

216435 anã 1.33 0.02 4.3 0.8 4.04 1.79 0.5500 0.0210

216436 anã 0.98 0.02 7 1.9 4.34 1.09 0.06920 0.0509

216437 SG 1.02 0.01 8.8 0.6 4.07 1.53 0.3600 0.0137

217014 anã 1.10 0.02 3.8 0.9 4.35 1.15 0.1200 0.0106

217107 anã 1.07 0.01 5.1 1.8 4.35 1.13 0.0613 0.0135

219077 SG 1.05 0.02 8.6 0.4 3.86 1.96 0.4500 0.0163

219834 SG 1.22 0.08 6.8 2 3.87 2.09 0.5170 0.0898

221343 anã 0.99 0.11 5.6 2.6 4.39 1.03 0.0203 0.0473
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Table C.1: Parâmetros evolutivos da amostra. (ontinuação)

HD Classe M/M⊙ σM Idade σIdade log g R/R⊙ L/L⊙ σL

221420 SG 1.33 0.06 4.5 0.5 3.94 2.02 0.6040 0.0141

221627 SG 1.29 0.08 4.7 0.7 3.98 1.90 0.5680 0.0330

224022 anã 1.19 0.01 4.2 0.4 4.17 1.46 0.3920 0.0194

282962 anã 1.06 0.01 � � 4.54 0.91 -0.0477 0.0801

282975 anã 0.93 0.02 � � 4.25 1.19 0.0852 0.0801

13621A SG 1.43 0.07 2.8 0.3 3.66 2.88 0.9810 0.0645

BD+15 3364 anã 1.03 0.03 3.3 1.9 4.42 1.02 0.0162 0.0585

BD23527 anã 1.03 0.02 � � 4.50 0.94 -0.0590 0.0801

sun anã 1.00 � 4.49 � 4.44 1 � �
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D

Anexo D

Neste último anexo, listamos na tabela abaixo os valores dos �uxos absolutos (romosfério + fo-

tosfério) na superfíie das estrelas, Fabs
med, que foram obtidos das médias dos �uxos nas três regiões de

referênia, omo disutido no apítulo 6. A dispersão em torno da média do �uxo absoluto, σF , também

é mostrada. O valor do �uxo obtido pelo envoltório de atividade mínima, orrespondente ao �uxo fotos-

fério Ffot, e o �uxo absoluto romosfério total, Fcrom, são mostrados nas olunas 4 e 5 da tabela D.1.

As estrelas om �uxo romosfério igual a zero, foram utilizadas na de�nição do envoltório, e por esta

razão, tiveram os seus �uxos arbitrados para este valor.

Table D.1: Valores dos Fluxos absolutos das estrelas da amostra.

HD Fabs
med σF Ffot Fcrom

1461 4.89146E6 7.23789E4 4.24299E6 6.48466E5

1581 4.85429E6 5.34673E3 4.5925E6 2.61791E5

1835 5.14935E6 9.30126E4 4.29688E6 8.52466E5

2151 4.4421E6 2.2136E4 4.44962E6 0

3795 3.72078E6 5.56445E4 3.57945E6 1.4133E5

3823 4.56579E6 6.5002E4 4.42843E6 1.37363E5

4307 4.37931E6 5.68612E4 4.23346E6 1.45849E5

4308 4.53863E6 6.23499E4 4.12228E6 4.16346E5

4391 4.88395E6 8.04314E4 4.32033E6 5.63622E5

7570 5.21955E6 7.51851E4 4.79989E6 4.19664E5

8291 5.06876E6 4.8313E4 4.31599E6 7.52766E5

9562 5.07818E6 7.31102E4 4.53382E6 5.44359E5

10647 5.19136E6 9.48056E4 4.76559E6 4.25777E5

10697 4.18962E6 6.4981E4 3.885E6 3.04613E5

10700 3.91052E6 1.17502E3 3.53667E6 3.73852E5

11131 5.55771E6 2.2428E4 4.35658E6 1.20113E6

11964 3.5461E6 3.14614E4 3.16546E6 3.80643E5

12235 4.80538E6 1.0621E4 4.49381E6 3.11565E5

12264 5.01922E6 8.15239E4 4.28005E6 7.39168E5

13421 4.83924E6 2.59852E4 4.60898E6 2.30257E5

13531 5.19592E6 4.93797E4 4.02854E6 1.16737E6

13724 4.9254E6 6.43568E4 4.25514E6 6.70259E5
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Table D.1: Valores dos Fluxos absolutos das estrelas da amostra.

(ontinuação)

HD Fabs
med σF Ffot Fcrom

14214 5.05111E6 7.50014E4 4.55502E6 4.96085E5

14680 2.5728E6 1.4424E4 1.95052E6 6.22275E5

14802 5.07621E6 8.94744E4 4.48427E6 5.9194E5

15335 4.49408E6 1.25641E5 4.34554E6 1.48535E5

15942 5.02573E6 5.58864E4 4.39917E6 6.26561E5

16160 3.16184E6 2.37849E4 2.42138E6 7.40463E5

16417 4.57551E6 8.71206E4 4.2428E6 3.3271E5

16589 5.96058E6 1.30695E5 4.90437E6 1.0562E6

16673 5.95146E6 9.50135E4 5.12947E6 8.21991E5

17051 5.54898E6 7.84567E4 4.85425E6 6.94732E5

18907 2.68315E6 3.3675E4 2.6881E6 0

19308 4.65986E6 5.88735E4 4.25397E6 4.05886E5

19994 5.07287E6 1.0458E5 4.8611E6 2.11772E5

20010 5.10232E6 5.70759E4 4.90223E6 2.00095E5

20630 5.09614E6 2.49615E5 4.22674E6 8.69399E5

20766 4.7189E6 2.12387E5 4.14364E6 5.75257E5

20807 4.53028E6 6.9457E4 4.28741E6 2.42871E5

21411 4.35727E6 5.31415E4 3.72546E6 6.31811E5

22049 3.88786E6 3.22319E4 2.91264E6 9.75221E5

22484 4.84002E6 1.13731E5 4.76896E6 7.10589E4

22879 4.73747E6 8.92211E4 4.53692E6 2.00545E5

23249 3.44944E6 2.82318E4 2.92175E6 5.27692E5

24040 5.11738E6 7.40469E4 4.35821E6 7.59164E5

24293 4.34847E6 5.88334E4 4.09533E6 2.53139E5

24616 2.60253E6 4.08006E4 2.59665E6 5.88297E3

25457 5.00904E6 8.39646E4 4.59362E6 4.15426E5

25874 4.56592E6 9.983E3 4.19277E6 3.73146E5

25918 4.81593E6 6.85557E4 4.2089E6 6.07035E5

26913 5.24062E6 7.42757E4 4.30644E6 9.34172E5

26923 5.34578E6 4.31713E5 4.58345E6 7.62329E5

27685 4.92604E6 6.53997E4 4.163E6 7.63049E5

27859 5.44907E6 4.78686E4 4.44402E6 1.00505E6

28099 5.02911E6 8.09919E4 4.24299E6 7.86115E5

28344 5.33343E6 1.05328E5 4.4461E6 8.87322E5

28471 4.54673E6 9.65922E4 4.2318E6 3.14929E5

28821 4.48801E6 5.29068E4 4.02984E6 4.58168E5

28992 5.14221E6 1.1524E5 4.45559E6 6.86622E5

29859 4.81862E6 6.91157E4 4.68316E6 1.35461E5

30495 4.93248E6 8.9954E4 4.27163E6 6.60856E5

30562 4.48059E6 1.19822E2 4.24688E6 2.33711E5

30606 4.92576E6 8.30263E4 4.75993E6 1.65832E5

32147 2.32363E6 1.84003E4 1.63766E6 6.85969E5

32923 4.09693E6 4.93356E4 3.95836E6 1.38576E5
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Table D.1: Valores dos Fluxos absolutos das estrelas da amostra.

(ontinuação)

HD Fabs
med σF Ffot Fcrom

33021 4.67587E6 8.11027E4 4.30837E6 3.67496E5

34721 4.75905E6 7.47292E4 4.57813E6 1.80926E5

36553 4.7548E6 9.29908E4 4.58392E6 1.70885E5

37986 4.11971E6 8.44662E4 3.59228E6 5.27424E5

39587 5.73427E6 9.77974E4 4.60545E6 1.12882E6

41593 4.37358E6 2.13196E4 3.33818E6 1.0354E6

43587 4.58054E6 6.98481E4 4.41005E6 1.70491E5

43834 4.27088E6 5.56142E4 3.89006E6 3.80823E5

43947 4.80429E6 6.98472E4 4.54931E6 2.54986E5

44120 5.03998E6 6.04584E4 4.5597E6 4.80276E5

46569 4.84545E6 8.57109E4 4.82427E6 2.11838E4

50806 4.30965E6 9.11678E4 3.92991E6 3.79741E5

52298 5.58006E6 9.12305E4 5.12868E6 4.51375E5

53705 4.452E6 6.46061E4 4.30548E6 1.46523E5

55720 4.22718E6 4.08615E4 3.83042E6 3.96758E5

57853 5.8766E6 9.11392E4 4.68252E6 1.19408E6

59984 4.61445E6 1.07002E5 4.49787E6 1.16585E5

61033 5.51019E6 5.8946E4 3.87073E6 1.63946E6

62644 3.61178E6 3.96146E4 3.41422E6 1.97563E5

63077 4.4752E6 9.08767E4 4.19698E6 2.78227E5

64114 4.44674E6 5.07685E4 3.9759E6 4.70838E5

65907 4.74917E6 7.23461E4 4.48777E6 2.61402E5

69809 4.75379E6 6.30858E4 4.27579E6 4.77995E5

69830 3.92256E6 5.8101E4 3.43054E6 4.92022E5

71334 4.48176E6 5.60274E4 4.07246E6 4.093E5

73350 4.93565E6 8.94013E4 4.27192E6 6.63735E5

74698 4.70523E6 1.07222E5 4.34131E6 3.63914E5

76151 4.62804E6 1.34079E5 4.24795E6 3.80093E5

76932 4.8795E6 9.16136E4 4.63063E6 2.48871E5

84117 4.87978E6 7.42414E4 4.8886E6 0

85380 5.1027E6 4.5834E4 4.80161E6 3.01087E5

88084 4.93425E6 1.90929E3 4.33275E6 6.01497E5

88218 4.4795E6 8.38895E4 4.302E6 1.77492E5

94340 5.2164E6 7.38207E4 4.38656E6 8.29836E5

98649 4.70289E6 6.56741E4 4.22557E6 4.77317E5

102365 4.14466E6 5.41489E4 3.99372E6 1.50943E5

103026 4.75971E6 7.88603E4 4.62738E6 1.32329E5

104304 4.29527E6 5.53909E4 3.6928E6 6.0247E5

105590 4.46271E6 6.86851E4 4.15809E6 3.04626E5

105901 4.78122E6 7.27749E4 4.35994E6 4.21278E5

108309 4.38054E6 5.95492E4 4.0892E6 2.9134E5

111199 4.68042E6 7.76548E4 4.66277E6 1.76516E4

111398 4.54654E6 6.14328E4 4.16986E6 3.76675E5
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Table D.1: Valores dos Fluxos absolutos das estrelas da amostra.

(ontinuação)

HD Fabs
med σF Ffot Fcrom

112164 4.89786E6 3.5469E4 4.52236E6 3.75502E5

114260 4.19684E6 4.68268E4 3.70549E6 4.91357E5

114613 4.392E6 9.20573E4 4.07989E6 3.12111E5

114710 4.92879E6 8.46035E4 4.60461E6 3.24177E5

115382 4.64476E6 7.1997E4 4.24037E6 4.04396E5

115383 5.5853E6 2.6547E4 4.6298E6 9.55502E5

115617 4.38549E6 6.11452E4 3.85917E6 5.26313E5

117176 3.84468E6 4.22406E4 3.68619E6 1.58488E5

117939 4.84139E6 7.38417E4 4.2167E6 6.24685E5

118598 4.71794E6 5.35037E4 4.19052E6 5.27417E5

119550 4.35424E6 5.57597E4 4.2631E6 9.11471E4

120066 4.79133E6 6.76419E4 4.38541E6 4.05919E5

120136 6.0477E6 5.50256E4 5.25129E6 7.96409E5

120237 5.44314E6 9.24607E4 4.90518E6 5.3796E5

121370 4.77783E6 7.93978E4 4.65796E6 1.19871E5

121384 3.14492E6 3.20452E4 3.14632E6 0

122862 4.7661E6 1.98668E4 4.54049E6 2.25614E5

124553 4.91572E6 7.39317E4 4.59986E6 3.15858E5

124570 5.24893E6 9.05188E4 4.84018E6 4.08747E5

124850 5.48599E6 9.14216E4 4.89291E6 5.93087E5

125184 4.1716E6 5.92062E4 3.80781E6 3.63793E5

126868 4.57172E6 5.22399E4 3.87326E6 6.98463E5

128620 4.6303E6 8.7168E4 4.14591E6 4.84992E5

128621 3.50984E6 3.15481E4 2.8442E6 6.65641E5

130948 5.51969E6 9.01084E4 4.60247E6 9.17218E5

131117 5.11237E6 2.39217E5 4.54809E6 5.6428E5

131156 4.67127E6 1.7167E4 3.61696E6 1.05431E6

131923 4.48801E6 6.60006E4 4.00451E6 4.83504E5

131977 2.39452E6 1.06763E4 1.60162E6 7.92901E5

134664 4.57059E6 8.86255E4 4.2993E6 2.71291E5

136202 5.17398E6 1.05656E5 4.86794E6 3.06039E5

136352 4.25183E6 1.09568E5 4.02017E6 2.31657E5

137510 4.74031E6 6.67911E4 4.46336E6 2.7695E5

138573 4.61595E6 2.3393E4 4.16761E6 4.48344E5

140538 4.29928E6 6.05113E4 4.02446E6 2.74822E5

140690 4.82466E6 8.27885E4 4.23589E6 5.88764E5

141004 4.6051E6 8.41414E4 4.44041E6 1.64692E5

142072 5.19612E6 7.01034E4 4.24085E6 9.55269E5

143337 4.52592E6 6.23911E4 4.1826E6 3.43325E5

143761 4.50842E6 6.38435E4 4.24776E6 2.60669E5

145825 4.91217E6 6.54938E4 4.33747E6 5.74702E5

146233 4.35949E6 2.9882E4 4.11074E6 2.4875E5

147513 5.11559E6 3.5218E4 4.36205E6 7.53541E5
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Table D.1: Valores dos Fluxos absolutos das estrelas da amostra.

(ontinuação)

HD Fabs
med σF Ffot Fcrom

148577 4.6401E6 8.47361E4 4.15799E6 4.82111E5

150248 4.67836E6 9.69281E4 4.18847E6 4.89894E5

152391 4.41643E6 7.7445E4 3.618E6 7.98427E5

153458 5.11925E6 8.16679E4 4.33843E6 7.80819E5

154417 5.57161E6 1.66893E4 4.64723E6 9.24388E5

154931 4.56241E6 6.36577E4 4.34448E6 2.17926E5

154962 4.11534E6 6.04737E4 3.94922E6 1.66121E5

155114 4.90444E6 5.28889E4 4.30751E6 5.96933E5

156274 3.55409E6 3.071E4 3.1877E6 3.66383E5

156846 5.17637E6 1.03082E5 4.76631E6 4.10055E5

157089 4.64986E6 8.83667E4 4.41405E6 2.35805E5

157750 5.15487E6 9.08338E4 4.35764E6 7.97232E5

158614 4.5096E6 5.76501E4 3.85755E6 6.52055E5

159222 5.02157E6 8.34642E4 4.38082E6 6.4075E5

159332 5.28882E6 9.17235E4 4.96926E6 3.19562E5

159656 5.10472E6 8.66707E4 4.35649E6 7.48233E5

160691 4.49943E6 6.94625E4 4.06939E6 4.30038E5

161239 4.58881E6 6.46477E4 4.26988E6 3.18929E5

161612 4.45827E6 4.47908E4 3.81586E6 6.4241E5

161797 4.44827E6 4.81089E4 3.90299E6 5.45274E5

162396 4.93196E6 3.78351E3 4.72875E6 2.03215E5

164507 4.00803E6 4.68869E4 3.62445E6 3.83578E5

164595 4.60363E6 3.1016E4 4.23891E6 3.64722E5

165185 5.5008E6 8.6037E4 4.45047E6 1.05033E6

165499 4.84373E6 9.88386E4 4.56008E6 2.83654E5

169830 5.26065E6 9.1634E4 4.95238E6 3.08267E5

171990 4.47295E6 1.28623E5 4.34641E6 1.26542E5

172051 4.27785E6 5.41749E4 3.92639E6 3.51464E5

175425 4.32611E6 5.91617E4 3.98512E6 3.40998E5

177565 4.49521E6 6.48335E4 3.99222E6 5.02993E5

179949 5.56635E6 1.10187E5 4.93484E6 6.3151E5

181321 5.82534E6 8.34788E4 4.36521E6 1.46013E6

182572 4.51557E6 1.3055E4 3.81963E6 6.95938E5

182619 4.66802E6 5.49621E4 4.03621E6 6.31809E5

187013 5.73447E6 1.0387E5 5.17968E6 5.54787E5

187237 4.86175E6 6.20946E4 4.27202E6 5.89737E5

187691 4.88607E6 1.90565E4 4.65259E6 2.33471E5

187923 4.15541E6 1.85191E4 3.95133E6 2.04087E5

188376 3.76322E6 6.54083E4 3.58071E6 1.82512E5

189567 4.39254E6 5.38427E4 4.10946E6 2.83083E5

189625 5.00769E6 7.34773E4 4.33506E6 6.72626E5

190248 4.63811E6 7.227E4 3.94872E6 6.89393E5

190406 4.81742E6 8.01359E4 4.50805E6 3.09366E5
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Table D.1: Valores dos Fluxos absolutos das estrelas da amostra.

(ontinuação)

HD Fabs
med σF Ffot Fcrom

190771 5.40058E6 6.74746E4 4.32717E6 1.07341E6

191408 3.28592E6 3.80898E4 2.71865E6 5.67268E5

191487 4.86187E6 8.67705E4 4.31783E6 5.4404E5

193307 4.94395E6 8.45224E4 4.63499E6 3.08955E5

194640 4.27986E6 5.57886E4 3.7742E6 5.05666E5

195564 4.25501E6 4.57358E4 3.92689E6 3.28124E5

195838 4.95941E6 9.29233E4 4.70562E6 2.5379E5

196050 4.80005E6 5.57255E4 4.31146E6 4.88591E5

196378 4.97912E6 9.5305E4 4.71737E6 2.61745E5

196755 3.96399E6 5.02472E4 3.89471E6 6.92805E4

196761 4.20518E6 5.28799E4 3.72742E6 4.77765E5

196800 4.73571E6 7.71133E4 4.39421E6 3.41508E5

196885 5.26437E6 2.21395E4 4.82581E6 4.38558E5

197210 4.60442E6 5.08094E4 3.87832E6 7.26101E5

198802 4.39345E6 5.75422E4 4.16996E6 2.2349E5

199288 4.56122E6 6.77613E4 4.34544E6 2.15777E5

199960 5.09362E6 6.95503E4 4.52659E6 5.67032E5

202072 4.60949E6 7.55553E4 4.16358E6 4.45909E5

203608 5.01613E6 8.66955E4 4.75591E6 2.60222E5

205390 2.53455E6 2.44615E4 2.54447E6 0

206301 4.62747E6 3.11268E4 3.91137E6 7.16103E5

206860 5.90606E6 1.6913E4 4.60014E6 1.30592E6

207043 4.77379E6 5.21693E4 4.20079E6 5.73003E5

207129 5.26065E6 9.03645E4 4.27599E6 9.84661E5

209100 2.67747E6 8.50851E3 1.87411E6 8.03354E5

210277 4.25169E6 4.25359E4 3.70837E6 5.4332E5

210460 3.93152E6 4.54399E4 3.63047E6 3.01044E5

210918 4.66535E6 5.80316E4 4.22752E6 4.37829E5

211415 4.80119E6 7.87279E4 4.37613E6 4.25061E5

211786 4.72388E6 5.46828E4 4.2725E6 4.51378E5

211998 2.7534E6 1.76918E4 2.98839E6 0

212330 4.10702E6 1.87667E4 3.90006E6 2.06957E5

212708 4.43332E6 5.72642E4 3.80893E6 6.24385E5

213042 2.33238E6 2.42223E4 1.6493E6 6.83084E5

213429 5.22668E6 8.69669E4 4.6897E6 5.36977E5

213575 4.41723E6 5.22504E4 4.03332E6 3.83901E5

214953 5.35605E6 8.67727E4 4.80025E6 5.55802E5

215028 4.74054E6 8.07663E4 4.1918E6 5.48747E5

216385 5.51603E6 9.56177E4 5.07766E6 4.38368E5

216435 4.85741E6 1.52531E5 4.50626E6 3.51148E5

216436 4.63558E6 5.88504E4 4.16466E6 4.70914E5

216437 4.34363E6 6.88785E4 4.1728E6 1.70824E5

217014 4.88666E6 7.20944E4 4.22577E6 6.60893E5
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Table D.1: Valores dos Fluxos absolutos das estrelas da amostra.
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HD Fabs
med σF Ffot Fcrom

217107 4.68011E6 6.10038E4 3.91248E6 7.67629E5

219077 3.62624E6 3.64906E4 3.33487E6 2.91371E5

219834 3.86072E6 2.87757E4 3.41093E6 4.49789E5

221343 4.76472E6 3.0643E4 4.1778E6 5.8692E5

221420 4.48912E6 5.98919E4 4.18563E6 3.03486E5

221627 4.74548E6 5.07157E4 4.27182E6 4.73658E5

224022 4.99478E6 8.01262E4 4.63731E6 3.57467E5

13621A 4.85569E6 7.82408E4 4.62116E6 2.34527E5

BD+15 3364 4.76886E6 6.21115E4 4.22265E6 5.46209E5

sun 4.62433E6 2.2213E4 4.20938E6 4.14947E5
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