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Viver é lutar.

A vida é combate,

Que aos fracos abate,

Que os fortes, os bravos

Só pode exaltar

(Gonçalves Dias)
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Resumo

Determinamos os parâmetros atmosféricos em estrelas anãs egigantes frias com o objetivo
de caracterizar estrelas hospedeiras de companheiras subestelares e contribuir para a compre-
ensão da frequência de ocorrência destes sistemas, assim como a transição em massa entre anãs
marrons e exoplanetas. Primeiramente apresentamos uma metodologia de análise em alta re-
solução (R∼ 50,000) para estrelas do levantamento SDSS/MARVELS que são hospedeiras de
anãs marrons ou estrelas de baixa massa. Nossa técnica utiliza a medida automática de linhas de
Fe I/Fe II e o equilíbrio de excitação e ionização. Em alguns casosutilizamos também o perfil
de linhas de Balmer e das linhas HK do Ca II para a quantificação daatividade cromosférica.
Caracterizamos seis sistemas entre anãs marrons (incluindoobjetos nobrown dwarf desert) e
companheiras de baixa massa, estabelecendo umpipelineconfiável para a caracterização das
hospedeiras de dezenas de exoplanetas e anãs marrons em viasde serem confirmadas pelo
SDSS/MARVELS. Também foi reportada a descoberta de uma binária espectroscópica pelo
MARVELS e uma binária eclipsante pelo levantamento piloto do MARVELS utilizando ver-
sões adaptadas destepipeline. A segunda abordagem construiu umpipelinecompleto de carac-
terização de anãs/subgigantes para os∼60,000 espectros de resolução moderada (R∼ 12,000)
da amostra SDSS/MARVELS. O pipeline realiza a normalização dos espectros, amedida de ín-
dices espectrais e a determinação de parâmetros atmosféricos de modo totalmente automático.
Nossa técnica mostrou-se capaz de recuperar os parâmetros atmosféricos das estrelas de modo
altamente competitivo quando comparada com as determinações baseadas em espectroscopia
clássica de alta resolução. O método é bastante flexível, pode ser adaptado para outros contex-
tos na análise de espectros de moderada resolução, e será utilizado na caracterização das 3.300
estrelas observadas no SDSS/MARVELS, sendo fundamental para a quantificação da frequên-
cia de ocorrência de companheiras subestelares em estrelasde tipo solar. A terceira abordagem
investiga a coerência da escala de temperaturas efetivas e abundâncias químicas entre estrelas
anãs e gigantes frias. Utilizamos o aglomerado aberto das Híades cujas gigantes dispõem de
temperaturas efetivas diretas baseadas em diâmetros angulares. Diferentes listas de linhas foram
testadas para minimizar possíveis efeitos dos desvios do ETL e para otimização da análise de
estrelas gigantes. Os parâmetros atmosféricos e as abundâncias químicas de anãs e gigantes fo-
ram determinadas segundo dois métodos: um com o uso de diâmetros angulares e temperaturas
efetivas fotométricas além de apresentar uma calibração inédita do parâmetro microturbulência
baseada em modelos atmosféricos 3D; e outro que consiste na análise espectroscópica clássica.
O primeiro método apresentou melhor desempenho na recuperação das escala de metalicidades
para as anãs e gigantes das Híades. O método da espectroscopia clássica sofre de maiores sis-
tematicidades para as estrelas gigantes dependendo da lista de linhas e, possivelmente também,
para as estrelas anãs mais frias. Os nossos resultados recomendam cautela na interpretação de
recentes trabalhos que sugerem que estrelas gigantes hospedeiras de exoplanetas não tendem a
ser ricas em metais, contrariamente ao que é observado e bem estabelecido para estrelas anãs.
Mais investigações são necessárias para atestar se a escalade metalicidades utilizada para a
amostra de gigantes não está sendo afetada por efeitos sistemáticos da análise espectroscópica.

Palavras-chave: Técnicas: espectroscopia – Técnicas: índices espectrais– Estrelas: parâme-
tros fundamentais – Estrelas: tipo solar – Estrelas: anãs e gigantes – Estrelas: anãs marrons–
Planetas: Exoplanetas.
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Abstract

We determined the atmospheric parameters for FGK dwarfs andgiants with the aim of cha-
racterizing stars that host substellar companions and to contribute to the understanding of the
occurrence rate of these systems as well the transition in mass between brown dwarfs and exo-
planets. First, we present a high resolution (R∼ 50,000) analysis pipeline developed for the
stars which host brown dwarfs or low mass stellar companionsof the SDSS/MARVELS survey.
Our technique employs an automatic measurement of the equivalent widths (EW) and the ioni-
zation&excitation equilibria of Fe I and Fe II lines. In somecases, we also used the Balmer and
the HK Ca II lines profiles to quantify the chromospheric activity level of our stars. We analysed
6 systems among brown dwarfs (including candidates in the brown dwarf desert) and low mass
stellar companions, establishing a trustworthy pipeline to characterize the stars which host exo-
planets and brown dwarfs to be discovered by SDSS/MARVELS. We have also reported the dis-
covery of one spectroscopic binary by MARVELS and one eclipsing binary in its pilot survey by
using alternative versions of our pipeline. The second approach has built a full pipeline to cha-
racterize more than 60,000 spectra with low-to-moderate resolution (R∼12,000) of dwarfs and
subgiants from the MARVELS sample. This pipeline performs the normalization of the spectra,
the measurement of the stellar spectral indices and the derivation of the atmospheric parameters
in a fully automated way. Our technique is capable of recovering the atmospheric parameters
in a highly competitive way when compared to determinationsfrom classical high-resolution
spectroscopy analyses. The method is highly flexible and canbe adapted to other needs in the
analysis of low-to-moderate resolution spectra. This pipeline will be use to characterize 3,300
stars observed by the SDSS/MARVELS, being fundamental to quantify the occurrence rateof
substellar companions of solar type stars. A third approachaims to investigate the consistency
of the effective temperature and metallicity scales between FGK giants and dwarfs. We used
the Hyades open cluster in which the giants have effective temperatures derived from observed
angular diameters. Different line–lists were tested to minimize NLTE effects and optimize the
approach for the analysis of the giants. The stellar parameters and the metallicity scale were
determined by two methods: one uses the angular diameters and the photometric effective tem-
peratures, besides presenting a novel calibration of the microturbulence parameter based on 3D
atmospheric models; the second relies on the classical spectroscopic analysis. The first method
proved more sucessful in retrieving the metallicity scale of the Hyades dwarfs and giants. The
classical spectroscopic analysis is more sensitive to systematic effects, more prone to plague
giant stars, probably caused by inadequate linelists, and also, possibly, other systematics affec-
ting the coolest dwarfs of the sample. Our results urge caution in the interpretation of recent
works that suggest that giants which host exoplanets are notpreferably metal-rich, in contrast to
the behaviour well established for the dwarfs. More investigations are needed to attest that the
giants metallicity scale is not being affected by systematic effects of the spectroscopic analysis.

Keywords: Technique: spectroscopy – Technique: Spectral Indices – Stars: Fundamental pa-
rameters – Stars: solar-type – Stars: dwarfs and giants – Stars: brown dwarfs – Planets: exopla-
nets.
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Capítulo 1

Introdução

A caracterização dos parâmetros atmosféricos e da escala deabundâncias químicas estelares

consiste em uma das ferramentas mais importantes utilizadas pelos astrônomos no entendimento

de diversos assuntos no contexto da Astrofísica Estelar. Emparticular, a caracterização dos

parâmetros atmosféricos de estrelas que hospedam companheiras subestelares desempenha um

importante papel na compreensão de um dos temas de maior importância na agenda científica

do século XXI: os mecanismos de formação planetária, bem como a frequência de ocorrência

de planetas em função de propriedades fundamentais da estrela hospedeira, tais como massa,

metalicidade e idade. Isto porque, para acessar os parâmetros físicos do planeta em questão, é

necessário conhecer previamente os parâmetros atmosféricos da estrela que o hospeda.

Existem diversas questões de interesse conectadas ao entendimento da origem e formação

de sistemas planetários. A questão da habitabilidade, por exemplo, está diretamente associada

às propriedades físicas da estrela hospedeira. Tipicamente, a zona habitável é definida como a

região ao redor da estrela central na qual as condições físicas favorecem a existência de água

líquida em superfícies planetárias por um período de tempo longo o bastante para promover a

evolução biológica (Kasting et al. 1993).

Previsões teóricas sugerem que a metalicidade estelar possui influência não apenas na pro-

babilidade de formação de planetas terrestres, mas também em sua localização na zona habitável

(e.g. Lineweaver 2001). Além disso, detalhes específicos daabundância de determinados ele-

mentos, tais como o Si, K, U, Th, entre outros, podem influenciar nas propriedades essenciais

ligadas à habitabilidade, como por exemplo, a presença de oceanos, a intensidade de campos

magnéticos e a atuação da tectônica de placas (González et al. 2001; Porto de Mello et al. 2006).

A busca por planetas em estrelas do tipo solar evoluiu rapidamente ao longo das últimas dé-

cadas. Na vanguarda das descobertas planetárias, a técnicade velocidades radiais se destaca por

apresentar um excelente desempenho na descoberta de diversos exoplanetas em estrelas de tipos

FGK desde o pioneiro trabalho de 51 Peg b (Mayor & Queloz 1995). Um nicho particular ga-

nhou especial contribuição paralela oriunda destes levantamentos em busca de exoplanetas: as

anãs marrons. No contexto da técnica de velocidades radiais, as anãs marrons são relativamente

mais fáceis de serem detectadas que os planetas, pois a amplitude de variação das velocidades
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radiais para estes objetos atinge valores de alguns milhares de m/s, o que corresponde a valores

muito maiores do que o sinal de velocidades radiais produzido por planetas gigantes.

Anãs marrons são objetos subestelares que abrangem uma faixa de massa entre aproxima-

damente 13 e 80 massas de Júpiter (MJup
1) e que não possuem massa suficiente para sustentar

a fusão nuclear do hidrogênio (Burrows et al. 1997). Ao invés disto, estes objetos realizam a

fusão de deutério em seus núcleos. Por estas características, estes objetos ocupam o regime de

transição entre as estrelas de mais baixa massa e os planetas.

Os primeiros trabalhos acerca da descoberta fidedigna (bona fide) de uma anã marrom foram

reportados no mesmo ano da descoberta do primeiro planeta extrassolar, em 1995 (Rebolo et al.

1995; Nakajima et al. 1995; Oppenheimer et al. 1995). Atualmente, de acordo com oDwarfAr-

chive.org2 existem mais de 1200 anãs marrons descobertas na literatura, sendo boa parte desta

amostra composta de objetos isolados, que em sua maioria, foram descobertos por levantamen-

tos de imagem. Os levantamentos de velocidades radiais, porsua vez, fomentaram a descoberta

de uma classe relativamente rara de anãs marrons de períodoscurtos que orbitam estrelas do

tipo solar. No entanto, a taxa de ocorrência destes sistemassão relativamente baixas quando

comparadas à frequência de estrelas de baixa massa e exoplanetas companheiros de estrelas do

tipo solar.

Existem algumas poucas dezenas de anãs marrons com períodosrelativamente curtos (P< 5

anos) que foram descobertas como companheiras de estrelas de tipo solar (por exemplo, Marcy

& Butler 2000; Sahlmann et al. 2011; Díaz et al. 2012). O déficitna distribuição de objetos

com massas na faixa das anãs marrons em órbita de estrelas do tipo solar, dentro de 3-5 UA, é

conhecido como o “deserto das anãs marrons”, do inglêsbrown dwarf desert(Marcy & Butler

2000). A Figura 1.1 apresenta um diagrama de massa contra o período que ilustra a existência

de um deserto de anãs marrons para companheiras de estrelas de tipo solar de período curto

(diagrama original de Grether & Lineweaver 2006). Como a sensibilidade dos levantamentos

de velocidades radiais é maior para as anãs marrons do que para os planetas, este mínimo na

distribuição é real. Este comportamento em função da massa não é observado para as estrelas

anãs marrons isoladas.

Diversos estudos de binaridade em função da massa da companheira estelar apontam que a

taxa de ocorrência de anãs marrons próximas ou a distâncias moderadas das estrela hospedeira

(≤ 10 UA) é menor que 1%. De acordo com o levantamento doCalifornia & Carnegie Planet

Searchesta frequência corresponde ao valor de 0.7±0.2%, obtido com dados de uma amostra

de 1000 estrelas (Vogt et al. 2002; Patel et al. 2007). OMc Donald Observatory Planet Search

encontrou uma taxa similar de 0.8±0.6% quando realizaram o mesmo tipo de estudo de sua

amostra de 250 estrelas (Wittenmyer et al. 2009). Mais ainda, Sahlmann et al. (2011) encontram

um limite superior de 0.6% para a frequência de anãs marrons de período curto ao redor de

1MJup= Massas de Júpiter. Como os primeiros planetas extrassolares descobertos eram gigantes, tornou-se
comum representar a massa destes planetas em função da massade Júpiter.

2http://www.dwarfarchives.org.
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Figura 1.1: O deserto das anãs marrons ilustrado em um diagrama da massa versus o período de
companheiras de estrelas de tipo solar. Original da figura 5 de Grether & Lineweaver (2006).

estrelas do tipo solar para uma amostra do CORALIE (Udry et al. 2000a) e do levantamento de

planetas feito com o HARPS (Mayor et al. 2003).

Grether & Lineweaver (2006) investigaram a taxa de ocorrência por massa de companhei-

ras de estrelas de tipo solar. Estes autores encontraram queaproximadamente 16% da amostra

possui companheiras de período curto. Desta amostra, em torno de 11% são companheiras es-

telares, 5% são companheiras planetárias e menos de 1% são anãs marrons. Estes resultados

confirmam que o mínimo da distribuição de ocorrência de objetos companheiros subestelares

ou quase subestelares encontra-se próximo ao regime de massas das anãs marrons, reforçando

a existência do deserto. Estes autores investigaram ainda ovalor mínimo do número de compa-

nheiras por intervalo de massa, e encontraram que a faixa de massa na região mais “árida” deste

deserto está localizada emM = 31 −18
+25MJup.

A formação de anãs marrons, assim como a formação de sistemasplanetários, é uma tema

de intenso debate na literatura. Numa visão geral, acredita-se que anãs marrons se formem

pelos mesmos mecanismos das estrelas, via colapso gravitacional (Padoan & Nordlund 2004)

ou fragmentação em uma nuvem molecular (Hennebelle & Chabrier 2008). Entretanto, com-

panheiras com∼10 MJup, ou até mesmo 38MJup, podem se formar em discos protoplanetários,

como sugere o modelo de acreção nucleada para planetas3 (Alibert et al. 2005; Mordasini et al.

2009). Por se tratarem de objetos de transição entre os planetas e as estrelas de baixa massa,

3Mais adiante na página 7, o leitor pode apreciar uma discussão mais completa sobre os mecanismos de forma-
ção planetária.
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entender a origem do deserto das anãs marrons pode fornecer vínculos para melhor estabele-

cer a divisão entre os objetos formados por discos protoplanetários e os objetos formados pelo

colapso gravitacional.

Completando a complexidade do cenário, os mecanismos de formação das anãs marrons

companheiras de estrelas do tipo solar não parecem ser os mesmos das anãs marrons encontra-

das no campo ou em aglomerados. Grether & Lineweaver (2006) encontram um decréscimo

linear em direção à faixa de massa das anãs marrons de períodocurto provenientes tanto da

direção da região de massas estelares quanto da direção da região de massas planetárias, como

mostra a Figura 1.2. Nesta figura, é mostrado um histograma das companheiras de estrelas de

tipo solar a uma distância de 25 parsecs em função da massa da companheira. Em contrapar-

tida, a reprodução deste tipo de estudo apresenta uma tendência aproximadamente constante

para objetos, de campo ou de aglomerados, com massas em tornode 20MJup (Luhman et al.

2000; Chabrier 2002).

Figura 1.2: Histograma das companheiras de tipo solar a 25 parsecs ilustradas em função da
massa da companheira. É possível notar um decréscimo na presença de companheiras em di-
reção a região correspondente às anãs marrons. Mais detalhes sobre esta figura podem ser
encontrados na versão original (Figura 10 de Grether & Lineweaver 2006).

As propriedades das anãs marrons, assim como as propriedades das estrelas que as hos-

pedam, contém um conjunto de informações que pode nos auxiliar a compreender melhor os

mecanismos de formação destes sistemas e sua relação com a formação estelar e a formação pla-

netária. Por exemplo, Ma & Ge (2014) realizaram uma compilação de anãs marrons publicadas

na literatura e encontraram que, para estes sistemas, as estrelas hospedeiras não aparentam ser

mais ricas em metais, como ocorre para as estrelas anãs hospedeiras de planetas gigantes (jo-

vianos). Estes autores argumentam que para as anãs marrons ocenário de formação deve ser,

4



ao menos em parte, diferente da teoria de acreção nucleada. Para os objetos encontrados no

deserto das anãs marrons, o mecanismo de formação baseado naacreção nucleada deve estar

perdendo sua eficiência, em virtude da dificuldade de formar objetos de maior massa na distri-

buição de massas. Por outro lado, o colapso gravitacional também deve perder eficiência para

formar objetos de massas tão pequenas. Uma questão que é levantada é se existe um mínimo

onde ocorre a separação da contribuição destes dois processos de formação ou se estes atuam

mutuamente na formação de objetos no deserto das anãs marrons. Para entender melhor estas

questões é necessário ampliar a amostra de anãs marrons nesta faixa de massa.

Outra classe de objetos que também se beneficia indiretamente dos levantamentos da busca

de planetas em estrelas do tipo solar são as companheiras estelares de baixa massa (M . 0.1M⊙).

Novamente, para estes objetos, o nosso entendimento sobre os seus mecanismos de formação

não é completo. Estes sistemas binários, ou sistemas múltiplos (quando existe a presença de

mais de uma companheira), não são incomuns em nossa Galáxia (Duquennoy & Mayor 1991;

Raghavan et al. 2010). Nestes casos também é possível obter aspropriedades do sistema através

da caracterização da estrela primária, desde que não haja contaminação significativa do espec-

tro da secundária no espectro da primária. As propriedades do sistema como a razão de massa,

a idade, a metalicidade, entre outros, são parâmetros fundamentais utilizados nas teorias de

formação estelar.

Raghavan et al. (2010) analisaram uma amostra de aproximadamente 500 estrelas de tipo

solar próximas (da vizinhança solar) selecionadas com o HIPPARCOS e notaram que a maioria

das companheiras destas estrelas com períodos curtos (P < 100 dias) são, na verdade, sistemas

triplos. A formação de tal configuração sugere que potencialmente estes sistemas experimenta-

ram migração orbital (Bate et al. 2002).

Estudos estatísticos de companheiras estelares dentro de 10 UA ao redor de estrelas de tipo

solar apontam para uma ausência de objetos com razões de massa q < 0.2, ondeq representa

a razão entre a massa da companheira e a massa da estrela (Pontet al. 2005; Bouchy et al.

2011). Este comportamento sugere um análogo do deserto das anãs marrons para companheiras

anãs M (Burgasser et al. 2007). Bouchy et al. (2011) propõe ainda que objetos de baixa massa

e de período curto são preferencialmente encontrados ao redor de estrelas ligeiramente mais

massivas, de tipo F, por exemplo, do que em estrelas do tipo G.De acordo com estes autores,

a redução da taxa de rotação estelar associada ao campo magnético das estrelas G e K gera

uma perda de momento angular que é transferida para a companheira, provocando um aumento

das interações gravitacionais entre o sistema, e fazendo com que a companheira migre para

órbitas mais próximas, podendo ainda ser “engolida” pela estrela que a hospeda. Esta ideia, no

entanto, foi sustentada tão somente com base na ausência de companheiras observadas nesta

faixa de massa, numa amostra reduzida de estrelas. Uma vez mais, é necessária a detecção de

um número maior de estrelas companheiras para melhor definiras estatísticas de frequência

desses objetos.

Os estudos das taxas de ocorrência de sistemas planetários,companheiros subestelares ou
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companheiros estelares de baixa massa são de grande valia para entender melhor os mecanismos

de formação de tais sistemas. É importante ter em mente que, linguisticamente, existe uma

separação para os objetos companheiros estelares a saber: estrelas de baixa massa, anãs marrons

e exoplanetas. No entanto, do ponto de vista astrofísico, existe um contínuo de massas que

está conectado aos processos de formação. Dependendo da massa do objeto, um processo

prevalecerá sobre outro. A caracterização dos parâmetros atmosféricos e orbitais destes sistemas

certamente contribuem para um melhor entendimento do cenário apresentado.

Um outro contexto onde a caracterização estelar desempenhaum importante papel é o es-

tudo da escala de metalicidades e de temperaturas efetivas de estrelas em diferentes estágios

evolutivos, tais quais anãs e gigantes. Um exemplo disto ocorre quando ao investigar-se simul-

taneamente certas classes de estrelas evoluídas e da sequência principal, muitas vezes adota-se

a mesma escala de abundâncias químicas para tais objetos (e.g., ver Santos et al. 2009). Esta

medida, entretanto, pode ter consequências nas interpretações de algumas questões.

A comparação da escala de metalicidades de anãs e gigantes pode ter implicações nos estu-

dos de evolução química da Galáxia, por exemplo. Em alguns casos, somos forçados a comparar

estrelas em diferentes estágios evolutivos e em diferentesregiões da Galáxia. Para ilustrar este

problema, Zoccali et al. (2006) analisaram uma amostra de gigantes frias do bojo e compararam

estes resultados com as abundâncias de anãs de tipo solar do disco fino e espesso da literatura.

Estes autores encontraram uma maior razão [α/H] para o bojo e interpretaram este resultado

sugerindo que a formação do bojo ocorreu anteriormente e mais rapidamente que no disco. Em

contrapartida, Meléndez et al. (2008) analisaram uma amostra de gigantes do bojo e do disco e

encontram que o padrão de abundâncias das duas populações é indistinguível. Em vista disto,

estes autores argumentam em favor de um histórico de formação similar para o disco e o bojo. A

dicotomia dos resultados encontrados ilustra bem o retratodos efeitos sistemáticos que podem

afetar diferentemente a análise de anãs e gigantes.

Ao comparar as abundâncias de anãs e gigantes, é preciso ter em mente que alguns aspectos

evolutivos podem afetar as abundâncias das estrelas gigantes. Em investigações que consideram

elementos que podem ser processados durante a evolução estelar, como o sódio (Na), alumínio

(Al) ou os elementos do ciclo CNO, a situação torna-se ainda mais crítica. A escolha de uma

mesma escala de abundância para diferentes tipos de estrelas em uma amostra pode mascarar a

influência, por exemplo, de um episódio extra de mistura com omaterial produzido no interior

estelar. Obviamente, ao se comparar duas classes de objetostão distintas, devemos considerar

possíveis diferenças em suas histórias nucleossintéticas, além das suas diferenças estruturais.

Apesar da clara distinção entre estrelas anãs e gigantes de tipo FGK, ambas tornaram-se

alvos de grande interesse na busca de planetas extrassolares. Inicialmente motivados pela busca

de sistemas planetários similares ao Sistema Solar, muitostrabalhos direcionaram seus estudos

para as estrelas da Sequência Principal, mais especificamente, anãs de tipo tardio. Além da

razão óbvia de procurar planetas ao redor de estrelas similares ao Sol – que sozinho abriga

oito planetas – algumas técnicas otimizam a probabilidade de encontrar planetas em torno de
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estrelas de tipo solar. Este é o caso do método das medidas de velocidades radiais, o qual

é mais eficiente quanto maior a capacidade de separação das linhas espectrais, assim como a

quantidade destas linhas e a estreiteza de seus perfis em comprimento de onda. De fato, o

alargamento rotacional nos perfis das linhas espectrais é maior para estrelas de tipo anterior

do que em estrelas de tipo tardio. Em contrapartida, embora gigantes apresentem variações

intrínsecas nas velocidades radiais maiores que as anãs, tal classe de estrelas também têm sido

explorada na busca de exoplanetas devido aos notáveis progressos na técnica de velocidades

radiais. Alguns grupos iniciaram levantamentos com estrelas evoluídas e descobriram planetas

ao redor de estrelas gigantes de tipo espectral G e K (Frink etal. 2002; Setiawan et al. 2003;

Döllinger et al. 2007).

Neste sentido, uma conclusão com respeito aos planetas e às propriedades de suas estrelas

hospedeiras tornou-se evidente: estrelas da Sequência Principal de tipo espectral FGK hospe-

deiras de planetas gigantes (≥ 1.0 MJup) são preferencialmente mais ricas em metais quando

comparadas às estrelas de tipo solar sem planetas (Gonzalez1997; Santos et al. 2004; Fischer

& Valenti 2005). Estudos subsequentes mostraram que estes resultados não são produzidos por

efeitos espúrios de seleção da amostra, levando-nos à conclusão de que este é um comporta-

mento real. Estrelas hospedeiras de planetas são, em média,em torno de 0.25 dex mais ricas

em metais que suas respectivas companheiras sem planetas (Santos et al. 2004, 2005; Pasquini

et al. 2007).

A correlação entre a metalicidade a a frequência planetáriafornece importantes vínculos

para os modelos de formação planetária. Atualmente, os doisprincipais cenários propostos para

explicar a formação de planetas são: o cenário de acreção nucleada e o cenário de instabilidade

(ou colapso) gravitacional. O cenário de acreção nucleada (Pollack et al. 1996) argumenta que

a formação de um planeta seria o resultado da aglutinação de um núcleo sólido por colisões

sucessivas de planetesimais. Após atingir um certo valor demassa, o núcleo passaria a capturar

o gás da nebulosa, formando um envoltório e, em seguida, um planeta joviano. Entretanto, a

principal crítica à este cenário reside no fato de que a escala de tempo necessária para a forma-

ção de um planeta gigante gasoso é comparável com o limite superior da escala de tempo de

depleção do gás no disco protoplanetário (Haisch et al. 2001). Alternativamente, o cenário de

instabilidade gravitacional (Boss 1997, 1998; Nayakshin etal. 2014, sendo o último um mo-

delo misto) prevê que instabilidades gravitacionais no disco protoplanetário dariam origem a

regiões de altas densidades que, posteriormente, sofreriam colapso gravitacional ocasionando a

formação dos planetas. De acordo com este cenário, os planetas gigantes se formariam antes da

depleção do gás no disco protoplanetário. Entretanto, estemodelo não prevê nenhum enrique-

cimento adicional de material refratário, já que o planeta se formaria de um mero colapso, sem

diferenciação e com a mesma abundância de seu disco de formação.

Em favor do cenário de acreção nucleada está a hipótese de enriquecimento primordial. Esta

sugere que a soma de material do núcleo do disco protoplanetário capaz de formar planetas é

proporcional à metalicidade da estrela central, uma vez quea estrela e o seu disco protoplane-
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tário advém da mesma nuvem de gás e poeira. Neste caso, a formação planetária dependeria

fortemente da quantidade de poeira (Ida & Lin 2004). Por outro lado, a hipótese de poluição

sustenta que a metalicidade da estrela pode ser modificada pela presença dos planetas ao seu

redor. Esta hipótese está em acordo com o cenário de instabilidade gravitacional porque a es-

trela seria contaminada pelos restos do sistema planetário, tendo suas camadas externas como

as únicas regiões afetadas (Laughlin & Adams 1997), e não a sua composição como um todo.

Embora para as estrelas anãs uma correlação entre a metalicidade da estrela e a frequência

planetária seja corroborada por muitos autores, o mesmo padrão não é encontrado em trabalhos

com estrelas gigantes. da Silva et al. (2006) estudaram uma amostra de 72 gigantes das quais

três possuíam companheiros subestelares. Apesar do pequeno número da amostra, estes autores

defendem que as gigantes com planetas parecem ser mais pobres em metais, resultado este em

desacordo com o obtido para as anãs.

Pasquini et al. (2007) também encontraram um resultado similar com base em uma amos-

tra de 14 gigantes com planetas, e argumentam que estrelas gigantes hospedeiras de planetas

não favorecem objetos de alta metalicidade. A distribuiçãode metalicidade das estrelas gigan-

tes por eles apresentada possui o mesmo formato da distribuição de metalicidades das estrelas

anãs, porém deslocada em torno de 0.30 dex para valores mais baixos de metalicidade, como

mostra a Figura 1.3. Os autores também compararam a distribuição de estrelas anãs com pla-

netas de longo período (≥ 180 dias), posto que a maioria dos planetas encontrados em torno de

estrelas gigantes possui longo período, com o intuito de eliminar possíveis efeitos de seleção

nas comparações entre as amostras. Todavia, como pode ser visto na Figura 1.3, não foram

encontradas diferenças entre na distribuição de metalicidades em estrelas anãs com planetas de

períodos longo e curto. Pasquini et al. (2007) sugerem aindaque um cenário que inclua uma

possibilidade de migração planetária é plausível, porém indicam como uma explicação mais

imediata que as altas metalicidades observadas em estrelasde sequência principal estão relacio-

nadas à poluição de suas atmosferas. Tal comportamento não seria evidente nas gigantes devido

à extensa profundidade da zona convectiva destas estrelas,que dilui o excesso de metais gerado

pela poluição.

É importante ressaltar ainda que a grande maioria das gigantes da população local foram

estrelas de tipo espectral A durante sua fase de sequência principal. A ausência de um efeito de

metalicidade na frequência de planetas jovianos nas gigantes poderia ser, portanto, evidência de

um processo distinto de formação destes planetas em estrelas de tipo A, em contraste com as

estrelas de tipo F e G, de menor massa.

Por outro lado, uma conclusão um pouco diferente foi obtida por Hekker & Meléndez

(2007), que determinaram metalicidades de 380 gigantes de tipo espectral G e K, das quais

5 apresentavam planetas. Estes autores compilaram resultados da literatura para outras 15 gi-

gantes com planetas, totalizando uma amostra de 20 estrelas, e encontram uma diferença média

de 0.13 dex entre a metalicidade média das gigantes com e sem planetas. Apesar de haver uma

intersecção de 10 estrelas entre a amostra de Pasquini et al.(2007) e a de Hekker & Meléndez
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Figura 1.3: Histograma da distribuição de metalicidade de estrelas anãs e gigantes com plane-
tas. A linha contínua azul corresponde a distribuição de metalicidade de estrelas gigantes com
planetas, a linha tracejada vermelha representa a distribuição de metais em estrelas anãs com
planetas de períodos maiores que 180 dias e a linha pontilhada em preto corresponde a distri-
buição de metalicidade de toda a amostra de estrelas anãs complanetas. Mais detalhes sobre
esta figura podem ser encontrados na versão original (figura 1de Pasquini et al. 2007).

(2007), os últimos autores argumentam que sua amostra possui gigantes mais ricas em me-

tais, não encontradas nos trabalhos anteriores. Takeda et al. (2008) analisaram uma amostra de

322 gigantes de tipo espectral K (das quais 10 possuem planetas) e não encontraram nenhuma

diferença significativa entre as distribuições de metalicidades das estrelas com e sem planetas.

Existem muitas razões que podem explicar as discrepâncias nos resultados apresentados e

em suas interpretações. O uso combinado de metalicidades dediferentes referências pode intro-

duzir alguns efeitos sistemáticos nos resultados, principalmente devido aos diferentes métodos

de análise e determinação da temperatura efetiva aplicadosem cada trabalho. A amostra de

análise deve ser escolhida de maneira bastante cautelosa, de forma a evitar qualquer tipo de

efeito de seleção que possa comprometer os resultados da análise (e.g., a comparação de estre-

las com diferentes tipos de planetas e de diferentes períodos, os efeitos de seleção produzidos

nos planetas detectados pela técnica das velocidades radiais, entre outros). Gigantes frias ricas

em metais são relativamente raras, portanto alguns cuidados devem ser tomados ao comparar a

metalicidade de amostras de anãs e gigantes de forma a garantir a completeza de ambas. Final-

mente, alguns cuidados devem ser tomados quando comparamosanãs e gigantes, uma vez que

espera-se diferenças sistemáticas devido às diferenças nas suas estruturas internas e nos parâ-

metros atmosféricos (Asplund 2005), que terminam por refletir na incapacidade dos modelos

atmosféricos de representar os dois tipos de objetos com a mesma física.

Um fator crucial na determinação das abundâncias químicas éa escala de temperaturas
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efetivas. Qualquer modelo de atmosfera estelar dependerá significativamente deste parâmetro.

Estudos recentes apontam pequenas ou moderadas divergências entre duas ou mais escalas de

temperatura efetiva, comumente adotadas na literatura (Ramírez et al. 2007; Heiter & Luck

2003). Em geral, as temperaturas obtidas por espectroscopia são mais altas que as temperaturas

obtidas por fotometria. Discrepâncias moderadas (∼150 K) podem ser explicadas, por exemplo,

pelas características do modelo atmosférico estelar adotado. No entanto, diferenças maiores que

150 K são demasiadamente altas para serem justificadas destamaneira.

Em um estudo detalhado de anãs e gigantes do aglomerado aberto IC 4651, Pasquini et al.

(2004) encontraram discrepâncias entre as escalas de temperatura fotométrica e espectroscópica

da ordem de 100-300 K, dependendo do estágio evolutivo da estrela. Possíveis explicações para

este resultado estão associadas a erros na calibração de temperatura–cor, a efeitos sistemáticos

devido ao modelo de atmosferas adotado e, no caso de aglomerados estelares, aos erros na

estimativa do avermelhamento. Santos et al. (2009) realizaram um trabalho similar com 13

aglomerados abertos e encontraram diferenças semelhantesnas escalas de temperatura efetiva.

Eles notaram que as maiores diferenças aparecem para as estrelas gigantes e, ainda, que os

valores de temperatura espectroscópica dependem da lista de linhas utilizada.

Porto de Mello et al. (2008) encontraram um bom acordo na comparação entre as tempe-

raturas efetivas fotométricas e as temperaturas efetivas obtidas pelo ajuste dos perfis de Hα no

sistema binário deα Centauri. Este é um sistema binário muito bem estudado e para qual mas-

sas dinâmicas de alta precisão estão disponíveis, além de gravidades superficiais astrométricas

e massas e idades astrossismológias. Os autores deste trabalho mostram que as temperaturas

espectroscópicas são mais quentes quando comparadas às temperaturas fotométricas, e suge-

rem que estes desacordos podem estar associados a efeitos não ETL (equilíbrio termodinâmico

local), atividade cromosférica estelar ou ao modelo atmosférico estelar adotado. Estes efeitos

devem ser mais intensos em estrelas mais frias, como no caso das anãs. A investigação destas

discrepâncias e a determinação das temperaturas efetivas por diferentes métodos são essenciais

para a caracterização de abundâncias estelares com alta precisão e, portanto, desempenham pa-

pel fundamental na solução da controvérsia do efeito metalicidade na presença de planetas em

estrelas anãs e gigantes.

Devido à complexidade técnica e observacional na determinação de medidas precisas de

abundâncias químicas, um dos melhores sítios para investigar o panorama anteriormente apre-

sentado são os aglomerados abertos. Estes possuem uma vantagem adicional de fornecer uma

amostra de estrelas formadas da mesma nuvem molecular gigante e que possuem aproximada-

mente a mesma idade. Isto significa, no caso particular das estrelas de Sequência Principal, que

tais objetos devem apresentar a mesma composição química atmosférica. Nestes sítios também,

a abundância global de gigantes e anãs deve ser a mesma, exceto para os elementos químicos

afetados pelos processos de mistura presentes nas estrelasgigantes.

Uma análise detalhada da composição química de um número estatisticamente representa-

tivo de estrelas anãs e gigantes, em um aglomerado aberto, produzirá resultados consistentes,
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uma vez que não se espera nenhuma variação intrínseca na escala de metalicidade destas estre-

las. Desta forma, será possível compreender melhor se a diferença de metalicidades entre estre-

las anãs e gigantes, hospedeiras de planetas, realmente existe. Em particular, é também impor-

tante determinar a temperatura efetiva por diferentes métodos, a fim de entender as limitações

de cada metodologia e seus efeitos sobre o objetivo de obter uma escala precisa de abundâncias

químicas. Somente após tal detalhado estudo será possível identificar se as discrepâncias nas

abundâncias de alguns elementos, como o Na, são provocadas por algum mecanismo físico ou

pelas peculiaridades de uma dada metodologia (por exemplo,modelos de atmosferas não ETL

e ETL, modelos de atmosfera 1D e 3D, efeitos de componentes não fotosféricas tais como a

cromosfera, lista de transições espectrais, e outros).

Seguindo esta filosofia, será possível assegurar uma metodologia de análise química que seja

capaz de produzir resultados consistentes entre estrelas anãs e gigantes, tornando a comparação

entre suas escalas de metalicidades mais confiável e robusta. A resposta a tais questões terá um

importante impacto nas teorias de formação planetária e nosestudos de frequência planetária.

Dentro dos contextos apresentados, esta tese de doutorado possui foco na caracterização de

estrelas anãs, subgigantes e gigantes, com diferentes metodologias. As estrelas anãs e subgigan-

tes serão primeiramente exploradas num contexto da presença de companheiras subestelares ou

planetárias. Serão abordados métodos de caracterização deestrelas de tipo solar com compa-

nheiras e a determinação dos parâmetros da companheira a partir dos parâmetros da hospedeira

(Capítulo 2).

Futuramente, planejamos contribuir para estudos de frequência na comparação de estrelas

com e sem companheiras subestelares ou planetárias em amostras grandes. Para cumprir este

objetivo, apresentaremos uma metodologia de caracterização automatizada de uma amostra de

alguns milhares de estrelas anãs e subgigantes de tipo solar. A caracterização estelar destes

objetos também irá contribuir para os estudos de evolução química e cinemática das estrelas da

vizinhança solar (Capítulo 3).

Por fim, apresentaremos uma avaliação da escala de metalicidades e de temperaturas efetivas

entre anãs e gigantes do aglomerado das Híades. Apresentaremos uma metodologia de carac-

terização para estrelas em diferentes estágios evolutivosjuntamente com a investigação dos

principais efeitos sistemáticos que podem afetar a análisedestes objetos. Este tipo de estudo

também possui impacto em questões relacionadas à frequência planetária, além de contribuir

para o nosso entendimento da caracterização estelar simultânea de anãs e gigantes (Capítulo 4).

Nossos principais objetivos com tais estudos concentram-se em explorar diversas técnicas

de caracterização estelar, avaliando procedimentos otimizados para o tratamento de sistemas

individuais, mas também procedimentos direcionados para otratamento de grandes amostras.

Além disso, investigaremos em detalhes a escala de metalicidades e de temperaturas efetivas

entre anãs e gigantes.
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Capítulo 2

Caracterização de Estrelas Hospedeiras de

Objetos Subestelares

Neste capítulo serão abordados os principais aspectos da caracterização dos parâmetros es-

telares e abundâncias químicas das estrelas hospedeiras deanãs marrons, exoplanetas ou com-

panheiras subestelares de baixa massa. Os objetos de interesse deste estudo fazem parte do

Sloan Digital Sky Survey III(SDSS-III, Eisenstein et al. 2011), que é um consórcio patrocinado

pelaAlfred P. Sloan Foundation, pelas Instituições participantes1, a National Science Founda-

tion e oU.S. Department of Energy Office of Science. Mais informações sobre os projetos do

SDSS-III estão disponíveis emhttps://www.sdss3.org. A seguir, serão apresentadas as

principais características deste levantamento assim comoa metodologia de análise e os objetos

abordados neste estudo.

2.1 O MARVELS

O MARVELS (Multi-object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area Survey) é um suble-

vantamento espectroscópico do SDSS-III, que monitorou porum período de aproximadamente

4 anos as velocidades radiais de cerca de 3.300 estrelas de tipos espectrais FGK e de magnitudes

entre 7.6< V < 13.0. Como ciência principal, o MARVELS pretende contribuirpara a detec-

ção de novos planetas gigantes gasosos (M ≤ 10 MJup) e anãs marrons, cujos períodos orbitais

variem de algumas horas até aproximadamente 2 anos.

Uma amostra que possua as características dos objetos alvo do MARVELS é de grande inte-

1O SDSS-III é gerenciado pelo consórcio de pesquisa em astrofísica composto pelas seguintes instituições
de participação da colaboração:University of Arizona, o Brazilian Participation Group, Brookhaven National
Laboratory, Carnegie Mellon University, University of Florida, o French Participation Group, o German Parti-
cipation Group, Harvard University, o Instituto de Astrofisica de Canarias, o Michigan State/Notre Dame/JINA
Participation Group, Johns Hopkins University, Lawrence Berkeley National Laboratory, Max Planck Institute for
Astrophysics, Max Planck Institute for Extraterrestrial Physics, New Mexico State University, New York University,
Ohio State University, Pennsylvania State University, University of Portsmouth, Princeton University, o Spanish
Participation Group, University of Tokyo, University of Utah, Vanderbilt University, University of Virginia, Uni-
versity of WashingtoneYale University.
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resse para o entendimento de algumas questões da astronomialigadas à formação e frequência

planetária e a formação estelar em regime de baixa massa. A descoberta de novos sistemas

com planetas gigantes de períodos curtos pode fornecer vínculos para as teorias de formação

planetária. Isto porque, em um dos cenários mais aceitos para a formação de gigantes jovia-

nos, prevê-se que tais planetas sejam originados para além da chamada “linha de gelo”, região

do disco protoplanetário na qual gelos podem condensar-se mais facilmente (Lissauer 1987).

Desta forma, espera-se que planetas com essas características apresentem períodos orbitais de

vários anos. A presença de planetas gigantes de períodos curtos sugere que algum mecanismo

de migração deve ocorrer na formação destes sistemas. Diversos mecanismos de migração e

de interação dinâmica foram propostos para explicar estes sistemas, tais como a migração in-

duzida por interações com o disco protoplanetário (Lin et al. 1996), interações com a órbita da

estrela hospedeira (Rasio & Ford 1996), além de mecanismos demigração via ressonância de

Kozai (Wu 2003; Wu & Murray 2003), etc. Um grande número de teorias têm sido propostas na

tentativa de explicar a grande diversidade de semieixos maiores e excentricidades orbitais en-

contradas nestes sistemas. Neste sentido, o MARVELS esperacontribuir para o entendimento

de tais questões através do aumento da estatística de planetas gigantes gasosos. Paralelamente,

por estar otimizado para a busca de planetas de alta massa, o MARVELS também tem po-

tencial para explorar o chamado deserto das anãs marrons, que corresponde à visível escassez

de objetos de períodos curtos entre os planetas de maior massa e as estrelas de menor massa

(13 MJup < M < 80 MJup) ao redor de estrelas de tipo solar. As anãs marrons detectadas pelo

MARVELS em tal região “desértica” irão colaborar para o entendimento da origem e formação

destes objetos.

A maioria dos levantamentos de velocidades radiais existentes que monitoram estrelas à

procura de planetas o fazem utilizando espectros em alta resolução (por exemplo, Udry et al.

2000b; Bouchy et al. 2009; Pepe et al. 2004). Tradicionalmente, os pequenos desvios nas

velocidades radiais da estrela são medidos através da correlação cruzada entre as várias linhas

do espectro estelar com um espectro de referência, por exemplo, o de lâmpadas de calibração de

Th-Ar (ex., Mayor & Queloz 1995). Alternativamente, pode-se passar a luz estelar por um meio

que contenha gás iodo, de maneira a sobrepor as linhas de absorção que fornecem a escala de

comprimento de onda diretamente no espectro estelar (Butler& Marcy 1996). Diferentemente

destas técnicas, o MARVELS opera em um regime de baixa resolução graças a uma tecnologia

inovadora, conhecida como interferômetro com dispersor deatraso fixo, ou DFDI, da sigla em

inglês dispersed fixed-delay interferometer(Erskine & Ge 2000; Ge 2002; van Eyken et al.

2010).

O esquema instrumental do DFDI funciona da seguinte forma: aluz do telescópio é gui-

ada por um conjunto de fibras ópticas até um interferômetro detipo Michelson que contém um

aparato adicional de atraso fixo, localizado em um dos braçosdo interferômetro. A luz proveni-

ente das fibras é separada pelos dois braços do interferômetro, que imprime um padrão franjado

no feixe (interferências construtivas e destrutivas), perpendicular à direção do dispersor. Em
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seguida o feixe é direcionado a um dispersor, que no caso do MARVELS é um espectrógrafo

de baixa resolução (R∼ 12.000), e por fim, encaminhado a um detector CCD. A configuração

instrumental é análoga à de uma transformada de Fourier espectroscópica, porém, neste caso, o

elemento dispersor que amplifica o contraste do padrão de interferência das franjas está locali-

zado após o interferômetro. Um esquema representativo do DFDI é apresentado na Figura 2.1

que foi adaptada da figura 1 de van Eyken et al. (2010).

Para entender a origem da determinação das velocidades radiais através da técnica de DFDI

consideremos, primeiramente o esquema apresentado na parte superior da Figura 2.1 com um

dos espelhos inclinado capaz de se mover ao redor de um eixo paralelo ao plano da página

(y). Se sobre tal esquema incidirmos uma fonte luminosa de cor branca, observaremos com

resultado um padrão de franjas brilhantes e escuras, paralelas e igualmente espaçadas (parte

inferior da Figura 2.1). Este padrão é também denominado combo do interferômetro. Se in-

troduzirmos agora um espectro estelar, o padrão observado éuma combinação do padrão de

franjas produzido pelo interferômetro juntamente com as linhas de absorção estelar, gerando

um padrãomoiré2. Assim como o combo do interferômetro, o padrãomoiréobservado possui

característica senoidal na direção do dispersor. Finalmente, se substituirmos o dispersor por

um espectrógrafo de baixa ou moderada resolução observamosque o combo do interferômetro

não é mais resolvido, porém o padrãomoiré resultante ainda é observado. Essencialmente esta

técnica aplica uma transformação no espaço de altas frequências do espectro (que contém toda

informação acerca das velocidades radiais e assimetrias das linhas espectrais) para um espaço

de baixas frequências, que são resolvidas pelo elemento dispersor. Em teoria esta transformada

espectroscópica não afeta a precisão necessária para as medidas das velocidades radiais.

O MARVELS é caracterizado como um instrumento multiobjeto por observar simultanea-

mente 60 estrelas através de fibras ópticas ligadas ao esquema do DFDI localizado no telescópio

de 2.5 m (Gunn et al. 2006) doApache Point Observatory, doravante APO. Cada braço do in-

terferômetro produz um espectro franjado, de forma que, para cada estrela, dois espectros são

gerados por vez com uma cobertura em comprimento de onda na faixa de∼ 5000 a 5700 Å.

Ademais, cada estrela é revisitada 24 vezes durante um período de 18 meses a fim de produzir

uma distribuição de velocidades radiais suficiente para a detecção de planetas ou anãs marrons

com períodos orbitais de até 1.5 anos. Os valores iniciais deestimativa da precisão das veloci-

dades radiais são da ordem de∼ 10 m/s para os objetos mais brilhantes (V ∼ 8.5) e∼ 40 m/s para

os objetos mais fracos (V ∼ 11.5). Entretanto, a precisão efetivamente obtida para detecção de

planetas gigantes ainda não está de acordo com estas estimativas como será mencionado mais

adiante.

Os objetos de estudo que o MARVELS observou foram selecionados de maneira criteri-

osa, de modo que a amostra total possui tendenciosidades bemconhecidas e efeitos de seleção

bem caracterizados. Primeiramente, um conjunto de alvos foi pré-selecionado como possíveis

2Padrão de interferência produzido pelo movimento relativoda sobreposição de duas estruturas, por exemplo,
duas imagens com linhas verticais.
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Figura 2.1:Parte superior: Esquema representativo do DFDI.Parte inferior: Os dois primeiros
padrões de interferometria apresentados foram obtidos comum espectrógrafo de alta resolução.
O primeiro apresenta um padrão de franjas brilhantes e escuras produzidas por uma fonte lu-
minosa de cor branca. O segundo padrão representa a combinação do combo do interferômetro
com as linhas de absorção do espectro estelar, gerando um padrão moiré. O terceiro padrão
representa novamente um padrãomoiré, produzido desta vez para um espectrógrafo de baixa
resolução. Figura adaptada de van Eyken et al. (2010). Ver texto para mais detalhes.
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candidatos para observação. A pré-seleção foi realizada utilizando objetos em comum entre os

catálogosThe Guide Star Catalogue II(GSC2.3, Spagna et al. 2006) e oThe Two Micron All

Sky Survey(2MASS, Skrutskie et al. 2006). Em seguida, aplicou-se um corte em magnitude

em aproximadamente 7.6. V . 13.0 e um corte em cor para (J − K) > 0.29. A seleção em

magnitude foi escolhida de maneira a evitar objetos muito fracos que estivessem no limite ob-

servacional do levantamento, porém não tão brilhantes que pudessem saturar as observações

de pré-seleção. Esta lista inicial de objetos foi observadacom o espectrógrafo duplo do SDSS

(Uomoto et al. 1999) localizado no telescópio de 2.5 m do SDSSno APO. Os espectros de

pré-seleção possuem cobertura de 3900–9100 Å e um poder resolutor deR= 1.800.

A redução dos espectros de pré-seleção foi feita com opipelineespectroscópico do SDSS

(Stoughton et al. 2002) e a determinação dos parâmetros atmosféricos das estrelas –Teff, logg

e [Fe/H] – foi realizada com o SEGUEStellar Parameter Pipeline(SSPP, Lee et al. 2008). É

necessário ressaltar que este procedimento foi realizado de forma a obter uma classificação es-

pectral inicial dos objetos-alvo do MARVELS. O SSPP opera embaixa resolução, e é sabido

que a caracterização estelar baseada em espectros de baixa resolução está sujeita a maiores in-

certezas: para o SSPP estes valores são de aproximadamenteσ(Teff) ≤ 200 K,σ(logg) ≤ 0.40 K

eσ([Fe/H]) ≤ 0.13 dex. Além disso, o SSPP tende a sobre-estimar o valor dasgravidades, prin-

cipalmente para temperaturas menores que 5000 K. Por esta razão, estima-se que exista uma

contaminação em torno de 30% de estrelas gigantes na amostrade pré-seleção. Esta fração

apenas reduz o número de anãs e subgigantes da lista de objetos-alvo do MARVELS. Mais

adiante, veremos que os parâmetros atmosféricos determinados via SSPP não são utilizados na

caracterização das estrelas hospedeiras.

Após a reclassificação espectral obtida com o SSPP, os objetos de pré-seleção foram divi-

didos em dois grupos, um com objetos de magnitude mais fraca (9.0.V.13.0) onde anãs e

subgigantes foram classificadas através de um corte em gravidade logg > 3.0, e um outro grupo

com objetos mais brilhantes (7.6.V.9.0) onde as anãs e subgigantes eram definidas através

de um diagrama de movimentos próprios reduzidos. Para o ramodos objetos brilhantes também

foi feita uma busca na literatura a fim de rejeitar objetos conhecidos como sistemas binários ou

estrelas variáveis. Além destes critérios, nenhum objeto comTeff >6250 K foi selecionado para

a amostra final, já que para estrelas nessa faixa de temperatura a determinação das velocidades

radiais é sujeita a maiores incertezas. Isto porque em estrelas quentes (de tipo espectral anterior

ao F) as poucas transições espectrais disponíveis possuem perfis mais severamente afetados pela

rotação estelar. Finalmente, uma lista de 60 alvos é distribuída para cada campo de observação

do MARVELS, respeitando os critérios descritos anteriormente. A Figura 2.2 apresenta os his-

togramas com a distribuição dos parâmetros atmosféricos e magnitudes aparentes das estrelas

observadas pelo MARVELS. Nota-se que aproximadamente 70% da amostra possui tempera-

turas atéTeff ≤5800 K e 60% foram classificadas como anãs ou subgigantes via SSPP. Nenhum

critério de seleção da amostra foi baseado explicitamente em metalicidade, níveis de atividade

ou idade das estrelas candidatas.
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Figura 2.2: Histogramas da distribuição deTeff, logg, [Fe/H] e da magnitudeV da amostra
estelar do MARVELS obtida após os critérios de pré-seleção.Os gráficos apresentados são
cortesia da colaboração do MARVELS.
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Atualmente opipelinede velocidades radiais não atinge os requisitos propostos pelo levan-

tamento em termos da precisão das velocidades radiais (em torno de 10 m/s para as estrelas

comV ≤ 8.5 e 45 m/s para estrelas comV = 11.5). Isto porque o resíduo médio das velocida-

des radiais a longo prazo tende a aumentar muito, com valoresda ordem de 50-80 m/s para os

objetos de menor magnitude e atingindo até 100-200 m/s para os objetos mais fracos. Com esta

precisão, nenhum planeta foi descoberto pelo MARVELS até o presente momento. O grupo

responsável pelo pipeline do MARVELS aponta que as principais causas destes altos valores

de resíduos estão relacionadas a problemas de hardware, problemas de calibração e limitações

do própriopipeline. Este nível de desafio já era esperado dado que o MARVELS utiliza uma

técnica inovadora e sofisticada. Todavia, este mesmo grupo tem trabalhado em solucionar tais

problemas de forma a recuperar a fração de planetas estimadaa ser detectada pelo MARVELS

(aproximadamente 60 planetas com períodos< 2 anos eM < 10 MJup). Além disso, uma nova

versão dopipelinedeve ser entregue até o final de 2014 juntamente com a redução de todos os

dados do levantamento. Estimativas iniciais desta nova versão dopipelinede velocidades radi-

ais atingem uma precisão de 40 m/s e apontam para a descoberta de 23 novos planetas gigantes

e 25 anãs marrons e estrelas de baixa massa. A nova versão dopipelineestá no momento em

fase de teste. Embora opipelineatual ainda não contemple uma das principais metas do MAR-

VELS, os produtos finais atualmente disponíveis pelo levantamento contribuem para o aumento

da estatística de distribuição das anãs marrons, além de umagama de ciências auxiliares como

a identificação de binárias eclipsantes de referência para estudos de evolução estelar e estudos

de evolução galáctica envolvendo velocidades radiais e abundâncias químicas de uma amostra

local de anãs do disco galáctico.

Nas próximas seções serão mostradas as principais contribuições desta tese de doutoramento

na caracterização das estrelas com candidatas a companheiras subestelares e no legado que

ficará disponível para a caracterização de estrelas com planetas gigantes uma vez que estas

sejam detectadas pelo MARVELS.

2.2 A Caracterização de Estrelas com Companheiros Subes-

telares

Uma vez identificados os potenciais candidatos a anãs marrons ou estrelas de baixa massa

através das observações do MARVELS, inicia-se um processo de caracterização da estrela hos-

pedeira que engloba diversas frentes de estudo. Por ser um trabalho que envolve muitas áreas

de especialização, estas etapas são divididas entre diferentes grupos de ciência do MARVELS.

A caracterização da estrela hospedeira pode ser dividida emtrês principais nichos de estudo:

a análise das curvas de velocidades radiais, a análise fotométrica e a determinação dos parâ-

metros atmosféricos da estrela hospedeira. Com base nestas análises é possível determinar os

parâmetros orbitais e algumas propriedades físicas da companheira subestelar. A presente tese
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de doutorado contribuiu diretamente apenas para a caracterização dos parâmetros estelares das

hospedeiras de anãs marrons e estrelas de baixa massa. Todavia, uma breve menção aos pro-

cedimentos envolvendo a análise fotométrica e análise das velocidades radiais é apresentada a

seguir, com intuito de fornecer um panorama geral do trabalho de identificação e caracterização

de sistemas com companheiros subestelares.

O primeiro passo para a caracterização de uma estrela com umacompanheira subestelar é

a análise das curvas de velocidades radiais do MARVELS. Uma vez identificado um candidato

potencialmente interessante, dados adicionais de velocidades radiais também são obtidos com

outros instrumentos em alta resolução (ex: espectrógrafosSARG-TNG, HRS-HET, SMARTS-

CTIO, ARCES-APO) com o objetivo de melhor caracterizar a companheira subestelar ou o

planeta.

As medidas precisas de velocidades radiais em função do tempo podem ser representadas

pela curva de velocidades radiais. A partir destas, realizam-se ajustes de órbitas keplerianas que

melhor traduzam o efeito gravitacional da presença da companheira, e desta forma, determinem

os parâmetros da órbita. A velocidade radial da estrela com uma companheira que descreve

uma órbita kepleriana é dada por:

Vr = K[cos(θ + w) + e cos(w)], (2.1)

ondeK é a semiamplitude da variação da velocidade radial,w é o argumento do periastro,e é

a excentricidade da órbita eθ é o ângulo entre o periastro e a posição da companheira, também

chamado de anomalia verdadeira. A semiamplitudeK pode ainda ser escrita em função da

massa da estrelaM⋆, da massa da companheiraMc, do período orbitalP e da excentricidadee

pela seguinte expressão:

K =

(

2πG
P

)1/3 Mc sen i

(M⋆ + Mc)
2/3

1
(

1− e2
)1/2
. (2.2)

Para o tratamento de mais de uma companheira, pode-se generalizar a Equação (2.1) paran

corpos, adotando a ausência de interações entre estes. Desta forma, a descrição da perturbação

das velocidades radiais provocada pela presença de sistemas múltiplos pode ser escrita como o

somatório das órbitas keplerianas de cada companheira:

Vr, j =
∑

i

Vr +C j , (2.3)

ondeVr é dado pela Equação (2.1) eC j é uma constante de ponto zero que depende do obser-

vatório.

A tarefa de ajuste dos parâmetros aos modelos keplerianos é geralmente realizada utilizando

estimadores de máxima verossimilhança, como o método dos mínimos quadrados, por exemplo.

Seguindo esta filosofia, um algoritmo muito utilizado para a determinação dos mínimos locais

num espaço deχ2 é o de Levenberg-Marquardt (L-M, Press et al. 1992). Todavia, a procura do
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melhor ajuste sob esta metodologia pode resultar em uma busca aleatória no espaço de parâ-

metros caso não hajam boas estimativas dos parâmetros iniciais (em particular, do período P)

e algum poder computacional. Outras ferramentas estatísticas podem ser utilizadas juntamente

com a técnica de L-M para encontrar mínimos globais como o algoritmo genético, por exemplo.

Para o ajuste das órbitas keplerianas nos trabalhos do MARVELS foram utilizados uma gama

de códigos com este objetivo, como o MPFIT (Markwardt 2009),o RVLIN (Wright & Howard

2012) e o EXOFAST (Eastman et al. 2013). A análise das curvas de velocidades radiais fornece

os parâmetros orbitais do sistema, como o período, a semiamplitude e a excentricidade, entre

outros.

Uma estimativa do período orbital da companheira pode ser obtida e/ou confirmada através

da análise de um periodograma de Lomb-Scargle (Lomb 1976; Scargle 1982). De maneira

sucinta, este periodograma estima os picos de frequência baseados nos valores deχ2 de um

ajuste senoidal em dados de séries temporais. Os picos mais pronunciados deste diagrama, ou

seja, aqueles que excedam significativamente o critério de probabilidade de alarme falso, podem

ser utilizados como estimativas iniciais do período orbital da companheira.

A análise fotométrica também desempenha um importante papel na caracterização da estrela

central e de sua possível companheira. As curvas de luz da estrela central podem indicar se o

objeto em questão apresenta altos níveis de variabilidade.Flutuações significativas na magni-

tude da estrela central são fortes indicativos da presença de trânsito da companheira, que podem

ocorrer tanto para a estrela de baixa massa ou um objeto subestelar, como uma anã marrom ou

planeta, variando apenas a intensidade da queda do fluxo dependendo do raio da companheira.

As variações fotométricas também podem indicar que a estrela central é ativa cromosferica-

mente. É importante avaliar a questão da atividade estelar porque os modelos mais simples

de ajuste kepleriano de órbitas não incluem o termo dejitter, que introduz um ruído adicional

provocado pela atividade estelar.

A fotometria também pode corroborar a determinação espectroscópica dos parâmetros at-

mosféricos da estrela central através da construção do espectro de distribuição de energia da

estrela, popularmente conhecidos como SEDs, do inglêsspectral energy distribution. Ademais,

pequenos excessos no infravermelho ou no ultravioleta próximo na SED de uma candidata po-

dem caracterizar um indicativo da presença da companheira,seja esta uma anã marrom, uma

estrela de baixa massa ou um planeta. Este tipo de análise é geralmente feita para confirmar ou

refutar candidatos indicados pela análise das curvas de velocidades radiais.

Além da fotometria, o MARVELS também faz uso do imageamento em alta resolução, com

o intuito de buscar por companheiras visuais em larga separação angular que possam influenciar

os dados espectroscópicos, e também por companheiras de menor massa não detectadas pela

curva de velocidade radial. O MARVELS utiliza técnicas de imageamento com câmera rápida

(FastCam Lucky Imaging, Oscoz et al. 2008) e de imageamento com ótica adaptativa para re-

alizar tais tarefas. A técnica deLucky Imagingconsiste na aquisição de um grande número de

imagens com uma rápida cadência, próxima ao limite de difração do telescópio. Dentre estas,
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são selecionadas as imagens menos afetadas pela turbulência atmosférica. Por sua vez, o ima-

geamento com óptica adaptativa permite a correção dos movimentos turbulentos atmosféricos

simultaneamente às observações. Ambas são técnicas complementares, uma vez que o imagea-

mento com a câmera rápida cobre distâncias maiores da estrela central enquanto o imageamento

com óptica adaptativa possui foco em regiões bem próximas a estrela central.

A única informação direta sobre a companheira que pode ser obtida a partir dos parâmetros

orbitais do sistema é a função de massa da secundária (ver Equação 2.2). Para estimar a massa

mínima da companheira é necessário conhecer a massa da estrela hospedeira. Por esta razão,

a determinação dos parâmetros da estrela hospedeira é fundamental para a caracterização com-

pleta da componente secundária. Neste sentido, a estimativa dos parâmetros estelares obtida

com os espectros de baixa resolução pelo SSPP não preenche osrequisitos necessários para

tal análise, devido às grandes incertezas associadas a estes parâmetros. Para a caracterização

dos parâmetros atmosféricos das estrelas do MARVELS são utilizados espectros defollow-up

em alta resolução (R& 30.000), obtidos em outros espectrógrafos de acesso aos membros da

colaboração deste levantamento. A partir da análise destesespectros é possível obter parâme-

tros estelares precisos que possam vincular as principais propriedades físicas das componentes

subestelares.

A caracterização das estrelas hospedeiras faz parte desta tese de doutoramento e é realizada

em conjunto pelo grupo de colaboração brasileira no SDSS-III, o BPG (Brazilian Participation

Group)3, do qual eu participo. O BPG é um dos subgrupos do LIneA (Laboratório Interinstitu-

cional de e-Astronomia) que é uma organização que tem por objetivo dar suporte à participação

brasileira em grandes levantamentos como o SDSS. A principal contribuição do BPG para o

MARVELS é fornecer os parâmetros atmosféricos das estrelascandidatas a hospedar compa-

nheiras subestelares ou de baixa massa. Além dos parâmetrosatmosféricos, o estado evolutivo

e o padrão de abundâncias de alguns elementos químicos representados por um bom número de

linhas espectrais (por exemplo, Ca, Ni, Si, Sc, Mn, V, Co, Cr e Ti)podem ser também determi-

nados. Uma descrição detalhada dopipelinede caracterização das estrelas do MARVELS e da

contribuição da presente tese em tal colaboração é apresentada na próxima seção.

2.3 OPipelinede Caracterização Estelar

O pipeline de caracterização estelar do BPG-MARVELS realiza uma análise diferencial

baseada em métodos padrão de espectroscopia (equilíbrio deexcitação e ionização). Dentro

da participação brasileira do BPG, a determinação dos parâmetros atmosféricos ficou a cargo

do desenvolvimento e aplicação dopipeline de caracterização estelar desenvolvido por mim

(ver seções 2.3.1 a 2.3.3) e pelo Dr. Luan Ghezzi (ver seção 2.3.4 e 2.3.5). Um conjunto de

programas foi desenvolvido e/ou adaptado de forma a preencher os requisitos de análise das

estrelas do MARVELS. O processo, no entanto, é considerado semiautomático, pois permite ao

3http://bpg.linea.gov.br/

21



usuário a liberdade de modificar cada etapa de análise das estrelas, desde a seleção das linhas

espectrais até a determinação dos parâmetros atmosféricos.

A análise espectroscópica aplicada nopipelinesegue a filosofia do método diferencial. Este

procedimento referencia todas as abundâncias e parâmetrosatmosféricos a um objeto padrão

bem conhecido, geralmente o Sol, de modo que seja possível calcular um modelo atmosférico

confiável utilizado para representar a formação das linhas espectrais deste objeto (por exemplo,

Porto de Mello et al. 2008). Assim, os parâmetros atmosféricos e as abundâncias dos objetos

analisados são obtidos através de diferenças entre estes valores na estrela em estudo e na estrela

padrão. A principal vantagem do uso desta técnica reside na minimização dos eventuais erros

sistemáticos nos resultados devido ao seu cancelamento parcial ou total pela estrela padrão.

Tendo em vista que as estrelas observadas pelo MARVELS podemser consideradas, em boa

aproximação, objetos de tipo solar, este tipo de análise constitui uma poderosa ferramenta na

determinação dos parâmetros atmosféricos com uma boa precisão.

Como objeto de referência foi adotado o espectro de comparação de Ganimedes, que é um

satélite de Júpiter amplamente utilizado para obter o espectro de fluxo refletido do Sol. Por

questões de conveniência e acesso, nem sempre é possível utilizar o mesmo instrumento na

obtenção dos espectros defollow-up. Até o presente momento, três espectrógrafos foram uti-

lizados na aquisição destes espectros, sendo eles: o espectrógrafo FEROS (Fiber-fed Extended

Range Optical Spectrograph), do MPG/ESO (Max Planck Gesellschaft - European Southern

Observatory), o espectrógrafo ARCES (ARC Echelle Spectrograph) do APO e o espectrógrafo

SARG (Spettografo Alta Rizoluzione Galileo) do TNG (Telescopio Nazionale Galileo). Todos

estes instrumentos possuem alta resolução espectral dentro dos requisitos da análise dopipeline,

variando entre R= 32.000 para o espectrógrafo ARCES até R≈ 45.000 para os espectrógrafos

FEROS e SARG. Para cada espectrógrafo utilizado foi observado um espectro de referência de

Ganimedes.

2.3.1 Seleção da Lista de Linhas

A primeira etapa dopipeline consistiu em determinar o conjunto de linhas espectrais a

serem utilizadas na análise. Para a seleção destas linhas, utilizamos um espectro FEROS de

Ganimedes obtido em agosto de 1999, com o auxílio de um Atlas Solar (Kurucz et al. 1984)

e de um catálogo de identificação de linhas no Sol (Moore et al.1966). Um conjunto de 132

linhas do Fe I e 14 linhas do Fe II, além de alguns outros elementos químicos de interesse, a

saber, Si, Ca, Ti, Cr e Ni, foi cuidadosamente selecionado por meio de uma inspeção visual

com o intuito de escolher linhas suficientemente isoladas, próximas de regiões de contínuo

local aparente, entre linhas com larguras equivalentes (LE) fracas e moderadamente intensas

(5 mÅ < LE < 120 mÅ). Não foram selecionadas linhas próximas a linhas telúricas, linhas

contaminadas com mais de um elemento químico no mesmo perfil ou linhas com identificações

duvidosas. Os valores centrais das linhas e os seus respectivos potenciais de excitação foram
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obtidos do banco de dados VALD (Vienna Atomic Line Database4). Os valores das constantes

de amortecimento também foram obtidos do VALD e apenas a constante de van der Waals foi

multiplicada por um fator 2, em acordo com Holweger et al. (1991).

2.3.2 Medidas das Larguras Equivalentes (LEs)

O perfil resultante de uma linha espectral, também conhecidocomo perfil de Voigt, é com-

posto pela convolução entre os perfis gaussiano e lorentziano desta linha. Contudo, o perfil

observado é determinado pela convolução entre o perfil verdadeiro e o perfil instrumental, este

último gaussiano. Como, para a nossa resolução (R∼ 30.000 - 45.000), o perfil instrumental é

mais largo que o verdadeiro, temos então que, para linhas fracas ou moderadamente intensas,

o perfil final observado será gaussiano. Este raciocínio não se aplica a linhas muito intensas

(LE>120 mÅ), onde a contribuição do perfil lorentziano é mais expressiva, resultando em tran-

sições espectrais com asas bastante pronunciadas.

Com base nestas informações, realizamos as medidas das larguras equivalentes utilizando

a tarefabplot do pacoteImage Reduction and Analysis Facility- IRAF5. O bplot utiliza um

arquivo cursor, previamente definido na escolha de linhas, que contém instruções para aplicar

ajustes gaussianos em um dado conjunto de linhas. Para cada transição espectral, devem ser

fornecidos valores de comprimentos do onda de seus limites iniciais e finais, o seu centro (ou

centros, no caso de ajustes duplos ou triplos), além do nívelde contínuo a ser utilizado no ajuste.

Os limites dos comprimentos de onda de cada transição foram definidos através de medidas ma-

nuais que ajustavam o melhor perfil no espectro de Ganimedes do FEROS. Uma vez executado

o arquivo cursor, o programa inicia a série de ajustes gaussianos automáticos que irão forne-

cer a largura equivalente das linhas espectrais, além da medida do FWHM e da profundidade.

Para os outros dois espectrógrafos utilizados em trabalhosdo MARVELS, o SARG/TNG e o

ARCES/APO, adaptamos o cursor do bplot de forma a representar as linhas espectrais dos es-

pectros de Ganimedes obtidos com estes instrumentos. Posteriormente, utilizamos cada arquivo

cursor representativo de um espectro solar para medir as larguras equivalentes das estrelas do

MARVELS, de acordo com o instrumento utilizado para a obtenção das mesmas.

Uma boa estimativa da qualidade dos espectros pode ser obtida através do cálculo da razão

sinal-ruído (S/R). O bplot também foi utilizado pra produzir estimativas médias da razão S/R

dos espectros. Para este fim, entretanto, selecionamos um conjunto de 30 janelas de contínuo

aparente no espectro de Ganimedes e construímos um arquivo cursor com o comprimento de

onda inicial e final de cada uma destas. De posse deste novo arquivo cursor, determinamos as

razões S/R para os espectros solares e aplicamos um corte em 2σ em torno da média com a

finalidade de remover as janelas mais discrepantes. Este procedimento apresentou bom acordo

4Disponível emhttp://vald.astro.univie.ac.at/
5O IRAF é um pacote de tratamento e redução de imagens astronômicas fornecido e desenvolvido pelo NOAO

National Astronomy Observatoriese operado pelaAssociation of Universities for Research in Astronomy- AURA,
EUA.
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com as estimativas manuais de S/R, e, por isso, foi aplicado às demais estrelas.

2.3.3 Testes Estatísticos de qualidade das LEs

Por trabalhar com regiões previamente definidas dos intervalos de comprimento de onda das

linhas espectrais, obplot pode apresentar algumas soluções indesejáveis de largurasequivalen-

tes, que não representam o melhor ajuste gaussiano para uma dada transição espectral. Alguns

problemas nas medidas de larguras equivalentes automatizadas podem aparecer, como linhas

mescladas, defeitos de redução, efeitos de ruído, raios cósmicos ou incertezas referentes ao

contínuo, já que não estamos avaliando individualmente a qualidade das medidas. Para evitar

que medidas espúrias de largura equivalente afetassem a determinação dos parâmetros atmos-

féricos, realizamos alguns testes estatísticos para avaliar a qualidade das larguras equivalentes.

Estes testes podem ser divididos em três etapas a serem detalhadas a seguir.

1. Significância Estatística das LEs

Ao fazer uso de um procedimento automático de medidas de linhas espectrais, devemos

estar atentos se as LEs utilizadas possuem significância estatística para a nossa análise. Linhas

demasiadamente fracas possuem perfis mais sensíveis ao ruído ou incertezas relativas ao contí-

nuo. Quando a LE de uma linha é comparável com a incerteza cometida em sua medida, esta

linha não se torna confiável para ser utilizada na análise. A incerteza nas medidas de nossas

LEs é de aproximadamente 2.0 - 2.5 mÅ. Assim, adotamos como o limite da confiabilidade

estatística de nossas larguras equivalentes como 2σ da nossa incerteza em LE. Logo, todas as

linhas com LEs menores que 5.0 mÅ foram descartadas de nossa análise.

2. Teste FWHM/λ vs. LE

Dado que a resolução dos espectros defollow-updo MARVELS está em torno de R∼ 30.000-

50.000, o perfil instrumental domina o perfil da linha, e, uma vez que a resolução é fixa, espera-

se que a quantidade FWHM/λ seja aproximadamente constante para todas as linhas. O emprego

do FWHM/λ (ao invés de FWHM) foi adotado para reduzir eventuais variações do FWHM com

o comprimento de onda, o que é comum em espectrógrafos cujo poder resolutor é fixo e quando

consideramos uma grande cobertura espectral a ser utilizada. Neste sentido, aplicamos um corte

nas linhas fora do intervalo de 2σ do valor médio de FWHM/λ presentes no gráfico do FWHM/λ

versus LE. Este processo foi repetido até a convergência, ouseja, a ausência de linhas fora do

intervalo de 2σ. Um exemplo gráfico deste teste é mostrado na Figura 2.3 para oespectro solar

de Ganimedes obtido com o espectrógrafo FEROS.

Duas tendências devem ser destacadas no gráfico citado anteriormente. Primeiramente, a

dispersão no FWHM/λ é maior para linhas com menores LEs. Isto ocorre pois linhas fracas

são mais sensíveis a qualquer flutuação devido a ruídos, pequenos defeitos no espectro ou a
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incertezas no posicionamento do contínuo. Um segundo efeito aparece na tendência do au-

mento paulatino do FWHM/λ com o aumento das LEs. Este comportamento reflete que o ajuste

gaussiano não está sendo uma boa representação para linhas intensas. Ocorre que, ao tentar

reproduzir um perfil com asas pronunciadas (perfil Lorentziano), o ajuste gaussiano reage au-

mentando espuriamente o FWHM da linha. Neste caso, o ajuste gaussiano não está sendo uma

boa representação para as linhas intensas. Por esta razão, não adotamos em nossa análise ne-

nhuma linha com LE> 120 mÅ . Ademais, em uma análise diferencial, sendo semelhantes a

estrela em estudo e a padrão, este pequeno efeito sistemático tende a se cancelar e não deve

constituir uma fonte apreciável de erro.

Figura 2.3: Teste estatístico do FWHM/λ vs. LE para o espectro solar obtido com o espectro
FEROS de Ganimedes. A linha vermelha representa o ajuste linear e as linhas azuis representam
os limites a±2σ do ajuste.

3. Teste Profundidade vs. LE/λ

Este teste é meramente uma consequência natural do teste anterior. Como FWHM/λ é apro-

ximadamente constante para linhas com diferentes valores de LEs, espera-se um comporta-

mento linear entre este parâmetro e a profundidade da linha.Na verdade, como LE∝ FWHM

× profundidade, e FWHM∝ λ, isto implica que a profundidade é proporcional à largura equi-

valente reduzida, LE/λ. Novamente, eliminamos do gráfico profundidade versus LE/λ todas as

linhas que se encontravam fora do intervalo de dispersão de 2σ do ajuste linear. Um exemplo

deste teste é ilustrado na Figura 2.4, novamente para o espectro solar do FEROS. Este procedi-

mento foi repetido até que a convergência fosse atingida.

A informação necessária para todos os testes acima descritos é fornecida pelo arquivo de

saída da tarefabplot. Desenvolvemos um código em linguagem IDL (Interactive Data Lan-

guage), parcialmente interativo, que elimina as linhas com LEs menores que 5.0 mÅ deste
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Figura 2.4: Teste estatístico da profundidade da linha (Prof) vs. a largura equivalente reduzida
para o espectro solar obtido com o satélite de Júpiter Ganimedes. A linha vermelha representa
o ajuste linear e as linhas azuis representam os limites a±2σ do ajuste.

arquivo e aplica os testes acima descritos permitindo ao usuário a visualização de cada gráfico

antes de uma nova iteração. Este programa também utiliza um critério de tolerância para garan-

tir a convergência para um número razoável de linhas. Isto porque, caso a dispersão das linhas

em torno da média seja muito baixa, o programa sempre encontra alguma linha fora do critério

de corte 2σ para ser eliminada, e reinicia um novo ajuste. Desta forma, ocritério de tolerância

impede que o programa elimine mais linhas que o necessário. Oresultado final obtido com

estes testes é uma lista de linhas de Fe I e Fe II que será utilizada a seguir para a determinação

dos parâmetros atmosféricos. No anexo A, apresentamos as tabelas com as linhas espectrais

utilizadas no cálculo dos parâmetros atmosféricos, assim como suas respectivas constantes atô-

micas adotadas e os valores das larguras equivalentes obtidas para cada um dos três espectros

solares utilizados pelopipeline.

Todo o processo de verificação dos espectros, seleção de linhas espectrais e determinação

das larguras equivalentes para os espectros de calibração,desenvolvimento e aplicação dos

testes estatísticos que fornecem as melhores linhas a seremutilizadas na caracterização estelar

foi realizado como parte de minha contribuição na colaboração do MARVELS. A determinação

dos parâmetros atmosféricos e suas respectivas estimativas de erro foi realizada pelo Dr. Luan

Ghezzi utilizando a metodologia apresentada nas seções (2.3.4) e (2.3.5).
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2.3.4 Cálculo dos parâmetros atmosféricos

Para a determinação dos parâmetros espectroscópicos de umaestrela é necessário adotar,

primeiramente, um modelo de atmosferas estelares. Em geralestes modelos reproduzem uma

descrição física das camadas externas de uma estrela e de como os seus parâmetros termodi-

nâmicos variam com a profundidade óptica. Como esta é uma tarefa demasiadamente com-

plexa, algumas simplificações são adotadas para minimizar ouso de recursos computacionais.

Estas simplificações em geral são a hipótese de equilíbrio termodinâmico local, simetria esfé-

rica, aproximação plano-paralela e negligência de efeitosdo campo magnético, rotação, entre

outros. Utilizamos a rede de modelos atmosféricos ODFNEW doATLAS9 (Castelli & Ku-

rucz 2004). Esta rede de modelos cobre uma ampla faixa de parâmetros atmosféricos sendo,

3.500≤ Teff ≤ 50.000 K, 0.0≤ logg ≤ 5.0 e -2.5≤ [Fe/H] ≤ +0.5. Primeiramente, os valores

das forças de oscilador (gfs) são calculados utilizando um modelo solar comTeff = 5777 K,

logg = 4.44, [Fe/H] = 0.00 eξ = 1.00 km s−1. O valor da abundância solar adotado foi de

7.50 dex (Asplund et al. 2009). De posse dos modelos de atmosferas e da lista de linhas de Fe I

e Fe II de um determinado objeto, derivamos os parâmetros atmosféricos de todas as estrelas

com o auxílio do código MOOG (versão 2002, Sneden 1973). Estecódigo calcula a tempe-

ratura efetiva da estrela fazendo com que a inclinação do gráfico da abundância das linhas de

Fe I, doravante A(Fe I), versus o potencial de excitaçãoχ seja nula. De maneira similar, a ve-

locidade de microturbulência é obtida forçando a inclinação do gráfico A(Fe I) versus largura

equivalente reduzida ser nula, e completando assim o equilíbrio de excitação. As gravidades

superficiais foram obtidas através do equilíbrio de ionização, quando as linhas de Fe I e Fe II

fornecem a mesma abundância em média. Este processo é iterado até a convergência de todos

os parâmetros para uma única solução e a metalicidade é um subproduto desta análise.

Após a determinação dos parâmetros atmosféricos, realizamos um último teste estatístico

que verifica se existem linhas acima de uma dispersão de 2σ em torno do valor médio da abun-

dância final derivada pelo programa. Sendo este o caso, eliminamos as linhas fora do intervalo

de 2σ e prosseguimos com uma nova determinação dos parâmetros atmosféricos utilizando esta

nova lista de linhas na entrada do código. Os parâmetros finais da estrela são obtidos quando

ocorre uma convergência em todos os processos anteriormente descritos. A Figura 2.5 apre-

senta um exemplo gráfico das determinações dos parâmetros atmosféricos da estrela candidata

a possuir companheira de baixa massa Marvels-2b.

2.3.5 Estimativas de incertezas nos parâmetros atmosféricos

Para a estimativa dos erros relativos à nossa análise é necessário calcular as incertezas as-

sociadas às inclinações dos ajuste lineares de cada um dos gráficos utilizados na determinação

dos parâmetros atmosféricos. De posse do desvio médio associado ao coeficiente angular de

cada gráfico, efetuamos o cálculo do erros de cada parâmetro.Iniciamos pela microturbulência.

Variamos o valor da velocidade de microturbulência até que onovo valor do coeficiente angular
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Figura 2.5: Análise espectroscópica da candidata Marvels-2b. De cima para baixo os gráficos
ilustram os ajustes lineares para a determinação da temperatura efetiva, da velocidade de mi-
croturbulência e da gravidade superficial. A metalicidade,representada no eixo das ordenadas
pelo log eps, é obtida como um subproduto desta análise.
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do gráfico A(Fe I) versus log (EW/λ) fosse numericamente igual ao erro da sua determinação.

Quando essa condição é atingida, calculamos a diferença entre este valor deξ e o valor de fato

atribuído à estrela. O resultado obtido fornece o erro relativo à velocidade de microturbulência.

Um procedimento similar é realizado para a temperatura efetiva. Este parâmetro é modifi-

cado até que o coeficiente angular do gráfico A(Fe I) versusχ seja equivalente ao erro anterior-

mente derivado para este parâmetro. Quando esta condição é alcançada, calculamos a diferença

entre o novo valor deTeff e o anteriormente atribuído à estrela. Consideramos também oreflexo

da incerteza da microturbulência na temperatura. Para tanto, aumentamos em 1σ o valor deξ

e contabilizamos as mudanças na inclinação do gráfico A(Fe I)versusχ, já que as abundâncias

serão modificadas pelo novo valor deξ. Em seguida, estimamos o valor de temperatura neces-

sário para produzir a nova inclinação do gráfico. A incertezafinal em temperatura é dada pela

soma em quadratura dos dois erros acima descritos.

O erro da gravidade superficial é obtido a partir de três contribuições. A primeira é dada pela

dispersão nas abundâncias de Fe II. A gravidade então é modificada até que a diferença entre

as abundâncias de Fe I e Fe II seja igual a esta dispersão das abundâncias de Fe II. A segunda

contribuição vem da influência daTeff. Após aumentar em 1σ o valor daTeff, os valores das

A(Fe I) serão modificados, e então, estimamos a mudança em logg necessária para produzir

esta diferença. O mesmo raciocínio se aplica à microturbulência. Aumentamos em 1σ o valor

deξ e contabilizamos as modificações sofridas pelas A(Fe I). Em seguida, modificamos o valor

de logg de forma a compensar esta diferença. A incerteza final da gravidade superficial é dada

pela soma em quadratura dos erros provenientes das três contribuições.

Finalmente, o erro na metalicidade é estimado pela contribuição de três fontes de incerteza.

A primeira é dada pela dispersão das abundâncias de Fe I. A segunda provém da influência da

ξ. Adicionamos 1σ do valor deξ e calculamos a diferença entre o novo valor da A(Fe I) e o

valor anterior. O mesmo é aplicado para aTeff, aumentando em 1σ o valor desta grandeza e,

novamente, calculando a diferença entre o novo valor da A(FeI) e o valor anterior. A incerteza

final na metalicidade é dada pela soma em quadratura destas três fontes de erro.

2.4 Resultados

O pipelineanteriormente apresentado foi submetido a uma série de testes de validação com

o intuito de avaliar se nossa metodologia produz parâmetrosatmosféricos consistentes com

outros trabalhos da literatura. Para tanto, selecionamos estrelas amplamente estudadas e, prefe-

rencialmente, com determinações de parâmetros atmosféricos similares à nossa análise, ou seja,

que utilizem o equilíbrio de ionização e excitação das linhas de Fe I e Fe II.

A maioria dos espectros defollow-up do MARVELS foi obtida com o espectrógrafo AR-

CES, localizado no APO, que é um dos telescópios de fácil acesso do SDSS. Assim, obtivemos

espectros de quatro estrelas bem estudadas na literatura, sendo estas HD 20630, HD 22484,

HD 153458 e HD 172051, para realizar os testes de validação dopipeline com este espec-
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trógrafo. Além destas quatro estrelas, utilizamos espectros FEROS das estrelas HD 20807 e

HD 115383, além da estrela HD 22484, para avaliar o desempenho dopipelinecom este outro

instrumento também utilizado pela colaboração do MARVELS.Note que a estrela HD 22484

foi observada com os dois espectrógrafos e foi duplamente analisada propositalmente para ve-

rificar a resposta dopipelinecom ambos instrumentos. A Tabela 2.1 apresenta os parâmetros

atmosféricos obtidos em diferentes trabalhos na literatura das seis estrelas selecionadas para

os testes de validação e a média aritmética de cada parâmetrocomputada a partir destes traba-

lhos. Todas as referências selecionadas utilizam de metodologias similares às dopipeline, com

exceção de Valenti & Fischer (2005), cuja metodologia segueos princípios da técnica de sín-

tese espectral. Estes últimos autores também adotam um valor fixo de microturbulência igual a

ξ = 0.85 km s−1, uma vez que estes encontram uma forte correlação entre a microturbulência e a

metalicidade, que inviabilizou a determinação direta do parâmetroξ. Por esta razão, não foram

considerados no cálculo das médias apresentadas na Tabela 2.1 os valores de microturbulência

de Valenti & Fischer (2005).

Os espectros das quatro estrelas observadas com o ARCES e das três estrelas observadas

com o FEROS foram reduzidos de acordo com procedimentos padrão e, em seguida, proces-

sados pelopipelinedo BPG-MARVELS. Os parâmetros finais encontrados para estas estrelas

são apresentados na Tabela 2.2. Existe um bom acordo entre osresultados encontrados pelo

pipelineBPG-MARVELS e os valores médios obtidos com parâmetros da literatura para ambos

espectros ARCES e FEROS. O bom acordo entre os parâmetros atmosféricos derivados com o

pipelineBPG-MARVELS e os parâmetros médios obtidos da literatura pode ser melhor apre-

ciado na Figura 2.6. Nesta, são apresentadas as diferenças entre os parâmetros atmosféricos

obtidos entre opipelineBPG-MARVELS e os parâmetros médios da Tabela 2.1 em função dos

parâmetros da literatura. Na Figura 2.6 as barras de erro associadas à cada estrela (∆) corres-

pondem ao erro propagado obtido pela raiz da soma quadráticadas incertezas da análise do

BPG-MARVELS e da literatura. Nota-se que os valores de∆ apresentados nos diagramas não

ultrapassam os erros típicos obtidos com as análises clássicas da literatura, ou seja, em torno de

100 K paraTeff, 0.10 dex para [Fe/H], 0.20 dex para logg e 0.20 km s−1 paraξ.

Na Tabela 2.2 também nota-se que o número de linhas utilizadas na análise é maior para as

estrelas observadas com o FEROS do que com o ARCES. Tal efeito ocorre devido à modificação

feita no cursorbplot originalmente projetado para o espectrógrafo FEROS e que foi adaptado

para o espectrógrafo ARCES. Como a resolução espectral do ARCES (R= 31.500) é um pouco

menor que a do FEROS (R= 48.000) algumas linhas podem não estar bem representadas no

cursor dobplot, e são portanto naturalmente eliminadas.

A análise da estrela HD 22484 apresentou um excelente acordoentre os espectros FEROS

e ARCES, indicando que opipelineproduz resultados consistentes com ambos espectrógrafos.

De fato, para este objeto, o número de linhas utilizado na análise não representou uma apreciável

fonte de erro (diferença de aproximadamente 35 linhas entreos dois espectros).

Os testes estatísticos mencionados na seção (2.3.3) desempenham um papel mais expressivo
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Tabela 2.1: Parâmetros atmosféricos de seis estrelas bem estudadas na literatura para os testes
de validação dopipelineBPG-MARVELS.

HD 20630
Referência Teff logg [Fe/H] ξ

Gonzalez et al. (2010) 5749 4.51 0.08 1.10
Ribas et al. (2010) 5780 4.48 0.07 -

Takeda et al. (2005) 5769 4.54 0.11 1.13
Luck & Heiter (2006) 5700 4.55 0.05 0.95

Valenti & Fischer (2005) 5742 4.49 0.12 0.85*
Média 5748± 31 4.51± 0.03 0.09± 0.03 1.06± 0.10

HD 22484
Referência Teff logg [Fe/H] ξ

Gonzalez et al. (2010) 5996 3.97 -0.05 1.40
Takeda et al. (2005) 6022 4.06 -0.04 1.30

Luck & Heiter (2006) 6050 4.20 -0.14 1.70
Valenti & Fischer (2005) 6038 4.21 -0.02 0.85*

Média 6027± 23 4.11± 0.12 -0.06± 0.05 1.47± 0.21
HD 153458

Referência Teff logg [Fe/H] ξ

Gonzalez et al. (2010) 5841 4.51 0.13 1.20
Valenti & Fischer (2005) 5907 4.59 0.16 0.85*

Média 5874± 47 4.55± 0.06 0.15± 0.02 1.20
HD 172051

Referência Teff logg [Fe/H] ξ

Luck & Heiter (2006) 5700 4.55 -0.24 0.96
Santos et al. (2005) 5634 4.43 -0.21 1.06
Bensby et al. (2003) 5580 4.42 -0.24 0.55

Valenti & Fischer (2005) 5564 4.50 -0.26 0.85*
Média 5620± 62 4.48± 0.06 -0.24± 0.02 0.86± 0.27

HD 20807
Referência Teff logg [Fe/H] ξ

Sousa et al. (2008) 5866 4.52 -0.23 1.04
Santos et al. (2004) 5843 4.47 -0.23 1.17

Valenti & Fischer (2005) 5845 4.54 -0.26 0.85*
Média 5851± 13 4.51± 0.04 -0.24± 0.02 1.11± 0.09

HD 115383
Referência Teff logg [Fe/H] ξ

Gonzalez et al. (2010) 6100 4.28 0.19 1.50
Takeda et al. (2005) 6120 4.25 0.21 1.27

Valenti & Fischer (2005) 6234 4.60 0.28 0.85*
Média 6151± 72 4.38± 0.20 0.23± 0.05 1.39± 0.16

Os valores de microturbulência marcados com (*) não foram considerados nas médias por se tratarem de
valores fixos adotados na análise de Valenti & Fischer (2005).
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Figura 2.6: Diferenças entre os parâmetros obtidos com opipelineBPG-MARVELS e os parâ-
metros da literatura em função dos parâmetros da literatura.

na eliminação de linhas espectrais do que o critério de abundâncias da análise dos parâmetros

atmosféricos (seção 2.3.4). Notamos que pouquíssimas (< 6) linhas, e em muitos casos ne-

nhuma, foram eliminadas pelo critério de abundância para asseis estrelas desta amostra teste.

Este resultado mostra que os testes estatísticos são uma boaferramenta de seleção das melhores

linhas a serem utilizadas na determinação dos parâmetros atmosféricos. Os resultados obtidos

com os espectros ARCES e FEROS confirmam que opipelineproduz resultados consistentes

com estudos semelhantes de abundâncias na literatura.

Aplicamos um segundo teste para avaliar a performance dopipelinecom um instrumento

com maior poder resolutor do que os mencionados anteriormente. Para tanto, utilizamos es-

pectros obtidos da base de dados do UVES localizado no telescópio Kueyen de 8.2 m do VLT

(Dekker et al. 2000). Selecionamos espectros das estrelas HD 20807, HD 22484 e HD 115383,

todos com alta razão S/R ∼ 600 e com poder resolutor de R= 100.000. Novamente, obtive-

mos os parâmetros atmosféricos e a metalicidade para estas estrelas utilizando opipelinedo

BPG-MARVELS. Os resultados desta análise podem ser vistos naTabela 2.3. Uma vez mais

encontramos um bom acordo, dentro de 1σ da dispersão da média, entre os parâmetros da lite-

ratura e os parâmetros gerados pelopipeline, exceto para a metalicidade da estrela HD 115383.

De fato, as metalicidades obtidas com os espectros UVES aparecem ligeiramente mais baixas

do que as metalicidades obtidas com os espectros FEROS, embora os valores estejam dentro da
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Tabela 2.2: Parâmetros atmosféricos derivados pelopipelineBPG-MARVELS para os espectros
ARCES e FEROS.

Espectros ARCES

HD Teff (K) log g [Fe/H] ξ km s−1 N(FeI/FeII)

20630 5803± 43 4.60± 0.08 0.09± 0.06 1.07± 0.08 73/5
22484 6023± 63 4.14± 0.14 -0.09± 0.05 1.41± 0.08 51/6
153458 5918± 50 4.60± 0.12 0.11± 0.05 1.03± 0.08 63/6
172051 5674± 50 4.60± 0.22 -0.24± 0.05 0.85± 0.08 66/8

Espectros FEROS

HD Teff (K) log g [Fe/H] ξ km s−1 N(FeI/FeII)

20807 5841± 47 4.34± 0.10 -0.29± 0.05 1.08± 0.06 81/8
22484 6034± 56 4.10± 0.10 -0.14± 0.06 1.50± 0.08 85/8
115383 6191± 43 4.44± 0.14 0.20± 0.05 1.45± 0.06 66/10

Tabela 2.3: Parâmetros atmosféricos derivados pelopipelineBPG-MARVELS para os espectros
UVES.

HD Teff (K) log g [Fe/H] ξ (km s−1) N(FeI/FeII)

20807 5876± 50 4.55± 0.12 -0.35± 0.05 1.08± 0.08 59/8
22484 6091± 64 4.30± 0.20 -0.16± 0.06 1.46± 0.08 62/6
115383 6147± 51 4.47± 0.14 0.05± 0.05 1.47± 0.08 57/8

incerteza associada à medida para duas estrelas dos três casos testados. Existem duas possibili-

dades que podem provocar tal efeito: os testes estatísticospodem estar eliminando um número

demasiadamente alto de linhas ou os ajustes gaussianos pré-determinados nos espectros FEROS

podem não estar representando corretamente os perfis das linhas nos espectros UVES, que pos-

suem maior poder resolutor. Neste último caso, o perfil observado das linhas pode estar mais

próximo de um perfil de Voigt. Ambos os casos apresentados manifestam sua influência nas

medidas das LEs dos espectros UVES.

Para verificar se tais hipóteses são responsáveis pelos efeitos encontrados na Tabela 2.3

realizamos dois testes. Primeiramente repetimos a análiseadotando um critério mais gene-

roso nos testes estatísticos, ou seja, aplicando apenas umaiteração nos testes de FWHM/λ vs.

LE e de Profundidade vs. LE/λ em vez de repetir o procedimento até a convergência. Para

esta nova análise encontramos os seguintes parâmetros atmosféricos para a estrela HD 115383:

Teff = 6150±57 K, logg = 4.49±0.16 dex,ξ = 1.49±0.08 km s−1 e [Fe/H] = +0.05±0.06 dex.

Esta nova determinação utilizou 69 linhas de Fe I e 10 linhas de Fe II, totalizando 14 linhas a

mais que a análise anterior. Os resultados obtidos com este teste são muito similares aos encon-

trados na Tabela 2.3. Logo, concluímos que os cortes aplicados pelos testes estatísticos não são

responsáveis pelas discrepâncias reportadas anteriormente.

33



Tabela 2.4: Parâmetros do ajuste linear entre as medidas de LEs obtidas com espectros FEROS
e as medidas de LEs obtidas com espectros UVES.

HD (α) σα (β) σβ Núm. de linhas 〈∆LE〉(FEROS-UVES)
(mÅ)

20807 1.026 0.016 1.972 0.650 55 2.901±2.457
22484 1.021 0.018 2.007 0.807 57 2.856±2.884
115383 1.005 0.017 5.512 0.980 47 5.755±2.510

O segundo teste consistiu na comparação das LEs medidas com os espectros FEROS e

UVES. A Figura 2.7 apresenta esta comparação para as três estrelas em comum na análise

dos espectros FEROS e UVES. Nos gráficos apresentados a linhavermelha representa uma

regressão linear do tipo LE_FEROS= α×LE_UVES + β, ondeα é o coeficiente angular e

β é o coeficiente linear do ajuste, e a linha pontilhada corresponde à função identidade. Os

parâmetros do ajuste linear e as médias das diferenças entreas LEs dos espectros FEROS e

UVES são mostrados na Tabela 2.4. A estrela HD 115383 apresentou o pior acordo entre as

LEs do FEROS e do UVES, o que pode ser notado tanto no último gráfico da Figura 2.7 quanto

na última coluna da tabela 2.4.

De posse dos resultados de tal comparação, corrigimos as LEsdo UVES com relação às

LEs do FEROS e recomputamos os parâmetros atmosféricos com este novo conjunto de LEs

corrigidas. A Tabela 2.5 mostra os resultados desta análise, que revela resultados mais consis-

tentes com os derivados previamente com os espectros FEROS mostrados na Tabela 2.2. Mais

uma vez as maiores diferenças foram encontradas para a estrela HD 115383, entretanto, dessa

vez tais diferenças encontram-se dentro de 1σ de dispersão da média. Não obstante, esta estrela

HD 115383 é o objeto com maior velocidade de rotação na amostra de teste (6-7 km s−1, valores

calculados pelo Dr. Luan Ghezzi), e este fator torna os perfisdas linhas espectrais mais largos,

o que pode ser a causa das maiores discrepâncias encontradaspelo nossopipeline.

Com base nos testes apresentados concluímos que opipelineBPG-MARVELS pode tam-

bém ser aplicado para instrumentos com R> 50.000, sob a aplicação de uma correção nas

medidas das LEs para a escala de LEs do FEROS. A homogeneização das LEs é importante

para contextualizar a análise diferencial e minimizar as incertezas sistemáticas sobre opipe-

line. Nossos resultados também indicam que o uso dopipeline em estrelas de alta rotação

requer especial atenção, já que nossa metodologia de medidas das LEs não leva em conta per-

fis severamente afetados por efeitos de alargamento. Nestescasos, os parâmetros atmosféricos

produzidos pelopipelineestão sujeitos a maiores incertezas.

Uma vez satisfeitos com os testes de validação dopipeline prosseguimos para a análise

dos estrelas candidatas a possuir anãs marrons ou companheiras estelares de baixa massa do

MARVELS. À medida que a análise das velocidades radiais fornece indícios de uma candidata

interessante descoberta pelo MARVELS, isto é, uma potencial candidata a anã marrom, planeta
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Figura 2.7: Comparação das LEs medidas com obplot para os espectros FEROS e UVES de
três estrelas. De cima para baixo: Gráficos das estrelas HD 20807, HD 22484 e HD 115383.
Em cada gráfico, a linha vermelha contínua representa o ajuste linear e a linha preta pontilhada
representa a função identidade.
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Tabela 2.5: Parâmetros atmosféricos derivados pelopipelineBPG-MARVELS dos espectros
UVES com as LEs corrigidas para a escala do FEROS.

HD Teff (K) log g [Fe/H] ξ (km s−1) N(FeI/FeII)

20807 5819± 57 4.40± 0.16 -0.30± 0.05 1.01± 0.08 59/8
22484 6035± 67 4.18± 0.16 -0.12± 0.06 1.42± 0.08 61/6
115383 6118± 50 4.29± 0.24 0.17± 0.05 1.38± 0.06 57/8

ou companheira estelar de baixa massa, esta é encaminhada para as demais etapas de análise e

recebe um número de identificação MARVELS do tipo “Marvels-n”, onde n se refere a ordem

de indicação da estrela. Em caso de companheiras candidatasa anãs marrons, a identificação

é seguida de uma letra minúscula, e para companheiras no regime estelar de baixa massa, a

identificação é seguida de letras maiúsculas, iniciando-sesempre em ordem alfabética para

sistemas múltiplos. Estrelas que são identificadas como binárias espectroscópicas não recebem

um número de identificação MARVELS.

De posse dos espectros defollow-up reduzidos, corrigidos para o comprimento de onda

de repouso e normalizados, é possível aplicar opipelinedo BPG-MARVELS para a análise

dos parâmetros atmosféricos. Para algumas estrelas dispúnhamos de mais de um espectro, em

alguns casos, observados com diferentes espectrógrafos (por exemplo, ARCES e FEROS). A

análise das estrelas com múltiplos espectros foi realizadasegundo os seguintes critérios: a) em

caso de mais de um espectro de um dado espectrógrafo, foi feita uma média dos espectros, e

este foi utilizado na derivação dos parâmetros atmosféricos pelopipeline. b) No caso de espec-

tros múltiplos adquiridos com diferentes instrumentos, derivamos os parâmetros atmosféricos

separadamente para cada espectro e, em seguida, realizamosa média dos valores obtidos dos

parâmetros atmosféricos correspondentes a cada espectro.Uma das vantagens deste proce-

dimento é verificar a consistência dos parâmetros atmosféricos obtidos com o nossopipeline

para diferentes instrumentos. Além disso, o agrupamento deespectros obtidos com um mesmo

espectrógrafo em geral aumenta a razão S/R do espectro médio a ser analisado.

Seguindo os procedimentos descritos na seção (2.3), derivamos os parâmetros atmosféricos

e a metalicidade para nove estrelas, entre candidatas hospedeiras de anãs marrons, estrelas de

baixa massa ou sistemas binários do MARVELS. A Tabela 2.6 a seguir mostra os parâmetros

atmosféricos derivados pelopipelinedo BPG-MARVELS para cada espectro associado a uma

candidata do MARVELS. Estrelas com mais de uma determinaçãode parâmetros atmosféricos

são discriminadas pelo instrumento utilizado para a obtenção de seus espectros. As candidatas

com número de identificação parcial do catálogo Tycho (Høg etal. 2000) correspondem a estre-

las binárias ou candidatas ainda em fase de análise que não foram publicadas. Uma abordagem

detalhada da análise da maior parte das estrelas da Tabela 2.6 é apresentada mais adiante (exceto

dos objetos em ainda em análise).

Além do pipelinedo BPG-MARVELS, um outro grupo dentro da colaboração do MAR-
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Tabela 2.6: Parâmetros atmosféricos das candidatas a hospedarem anãs marrons ou companhei-
ras estelares de baixa massa do MARVELS. As estrelas estão representadas pelo seu nome de
identificação no MARVELS ou identificação parcial do catálogo Tycho.

ID Teff logg [Fe/H] ξ Nlinhas Inst. 〈S/R〉
(K) (dex) (dex) (km s−1) (Fe I)-(Fe II)

Marvels_1 6284± 67 4.08± 0.13 -0.11± 0.08 1.29± 0.08 59-9 FEROS 340
Marvels_1 6344± 81 4.27± 0.27 -0.18± 0.08 1.53± 0.14 64-9 ARCES 200

Marvels_2 6415± 76 4.44± 0.16 -0.03± 0.06 1.34± 0.12 67-9 ARCES 220
Marvels_2 6406± 110 4.47± 0.18 -0.13± 0.08 1.44± 0.20 60-8 SARG 400

Marvels_3 5878± 49 4.43± 0.12 0.00± 0.06 1.00± 0.08 60-8 ARCES 175

Marvels_4 5805± 71 4.02± 0.18 -0.24± 0.10 1.74± 0.10 73-9 FEROS 200

Marvels_5 6037± 71 4.55± 0.12 0.04± 0.05 1.09± 0.08 61-10 ARCES 290

Marvels_6 5652± 75 4.46± 0.12 0.44± 0.09 0.36± 0.20 61-6 ARCES 110

TYC 1275 6127± 85 4.15± 0.18 -0.48± 0.07 1.22± 0.18 55-6 ARCES 210

TYC 3010 5216± 49 4.32± 0.26 -0.06± 0.05 1.03± 0.10 60-6 ARCES 170

TYC 3091 5576± 46 4.52± 0.11 -0.06± 0.07 1.15± 0.08 68-9 ARCES 150

VELS é também responsável pela caracterização das estrelashospedeiras: o grupo do IAC

(Instituto de Astrofísica das Canárias). O grupo do IAC segueuma metodologia semelhante

à utilizada pelopipelinedo BPG, ou seja, a determinação dos parâmetros atmosféricos éfeita

de acordo com o equilíbrio de ionização e excitação das linhas de Fe I e Fe II. As principais

diferenças entre os dois métodos referem-se às listas de linhas utilizadas, ao método de medidas

das LEs e à escolha do modelo de atmosferas e constantes atômicas utilizadas na análise. Mais

detalhes da metodologia do IAC são fornecidos na seção 3.1.1de Wisniewski et al. (2012).

Apenas para a candidata Marvels_1 uma estimativa adicionaldos parâmetros atmosféricos das

estrelas do MARVELS foi também determinada utilizando o código de síntese espectral SME

(Valenti & Piskunov 2012).

O conjunto final de parâmetros atmosféricos espectroscópicos recomendados ao MARVELS

foi determinado através da média ponderada pelo inverso dosdesvios internos do valores de

Teff, logg, ξ e [Fe/H] das análises do BPG, do IAC e do SME, este último quando disponível.

Em outras palavras, para um dado parâmetro x, a média dos valores obtidos pelospipelines

utilizados na análise é dado pela expressão

x̄ =

∑

i xi/σ
2
i

∑

i 1/σ2
i

, (2.4)

ondei corresponde ao número de determinações de um dado parâmetroatmosférico fornecido

pelospipelinesutilizados na análise eσi é o erro interno da determinação deste mesmo parâ-

metro. As incertezas finais foram calculadas através do somatório dos inversos quadráticos dos

erros internos de cadapipelineutilizado na caracterização estelar.

Grande parte das estrelas do MARVELS possuem apenas as paralaxes fornecidas pelo catá-
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logo Tycho, cujos erros associados impossibilitam uma determinação mais precisa das massas

e raios através de trajetórias evolutivas teóricas. Assim,massas e raios das estrelas hospedei-

ras foram determinados utilizando as relações empíricas deTorres et al. (2010). Tais relações

correlacionam os valores dos parâmetros atmosféricos das estrelas, sendo elesTeff, logg e

[Fe/H], com medidas acuradas de massas e raios obtidos a partir deuma amostra de binárias

eclipsantes. As incertezas nas massas e raios foram calculadas por propagação das incertezas

dos parâmetros atmosféricos utilizando as matrizes de covariância das relações de Torres et al.

(2010), gentilmente fornecidas por estes autores. Por fim, de posse de todos os parâmetros

físicos da estrela e dos parâmetros orbitais, é possível inferir uma massa mínima para a com-

panheira subestelar através da Equação (2.2), como mencionado na seção (2.2). A Tabela 2.7

apresenta os parâmetros atmosféricos finais determinados pelo pipelinedo BPG e os parâme-

tros atmosféricos recomendados ao MARVELS (BPG+IAC), assim como as massas e raios das

estrelas hospedeiras e a massa mínima da companheira, isto éparasen i=1, obtidas a partir

destes últimos parâmetros. As candidatas referidas na Tabela 2.6 como TYC 1275 e TYC 3091,

referentes às estrelas TYC 1275-00027-1 e TYC 3091-00716-1, ainda estão em fase de análise

e, portanto, não possuem estimativas da massa da companheira na Tabela 2.7. A estrela refe-

rida como TYC 3010 na mesma tabela, de identificação TYC 3010-01494-1, não é mostrada na

Tabela 2.7 por se tratar de uma binária espectroscópica. A análise deste sistema utilizando opi-

pelinedo BPG-MARVELS como apresentado não produz resultados confiáveis (mais detalhes

sobre as limitações dopipelinesão apresentados na seção 2.4.4).

Os resultados apresentados na Tabela 2.7 mostram um bom acordo dentro de 1σ entre os

parâmetros atmosféricos determinados pelopipelinedo BPG-MARVELS e os parâmetros re-

comendados ao MARVELS, o que basicamente reflete que os diferentespipelinesutilizados na

análise das candidatas do MARVELS produzem resultados bastante consistentes. Duas exce-

ções são relativas às estrelas Marvels_1 e Marvels_4, onde oacordo para a microturbulência e

a temperatura efetiva é satisfeito dentro de um intervalo de2σ da dispersão da média. Estas

duas candidatas merecem um destaque especial no que diz respeito à análise dos parâmetros

atmosféricos.

A estrela Marvels_1, de numeração TYC 1240-945-1, foi a primeira candidata reportada

no trabalho de Lee et al. (2011) com os dados do primeiro ano deobservações do MARVELS.

Por se tratar da primeira detecção do MARVELS, a análise presente neste trabalho não utili-

zou opipelinedo BPG-MARVELS, que, na ocasião, ainda não estava concluído.Lee et al.

(2011) utilizam as metodologias de Ghezzi et al. (2010a) e Gonzalez & Vanture (1998), que

também se baseiam no equilíbrio de excitação e ionização daslinhas de Fe I e Fe II, mas di-

ferem dopipelinedo BPG-MARVELS nos critérios de seleção da lista de linhas e constantes

atômicas, no método de medidas das LEs e nos modelos de atmosferas empregados. Através

da análise de dois espectros, obtidos com os espectrógrafosFEROS e ARCES, estes autores

atribuíram os seguintes parâmetros atmosféricos para a estrela hospedeira:Teff = 6186± 92 K,

logg = 3.89± 0.07 dex e [Fe/H] = -0.15± 0.04 dex.
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Posteriormente, novos dados de velocidades radiais indicaram um alto resíduo nas medi-

das das velocidades radiais e levantaram a hipótese de uma possível companheira planetária

(Wright et al. 2013). Motivados pela natureza deste sistema,os espectros FEROS e ARCES

foram reanalisados pelospipelinesdo BPG-MARVELS e do IAC. A nova análise também in-

cluiu o cálculo dos parâmetros atmosféricos determinados pelo código de síntese espectral SME

(Valenti & Piskunov 2012). Neste novo trabalho, os parâmetros atmosféricos resultantes da es-

trela hospedeira foram determinados pela média das determinações obtidas com ospipelinesdo

BPG, do IAC e do SME. Os resultados obtidos através desta reanálise constam na Tabela 2.7

e são bastante consistentes com os de Lee et al. (2011) com exceção da gravidade superficial.

Lyra & Porto de Mello (2005) analisaram as trajetórias evolutivas para diversas estrelas de tipo

solar e adotaram o valor de gravidade de 4.20 como o mais representativo para uma estrela de

massa solar que atinge o ramo das subgigantes, ou seja, que esgotou o hidrogênio em seu nú-

cleo. Porém, quando consideramos estrelas de maior massa (acima de 1.2M⊙, como é o caso da

Marvels_1) esta aproximação deixa de ser razoável, pois estrelas nesta faixa de massa podem

apresentar gravidades ainda mais baixas que logg = 4.20 e permanecerem como anãs (Dutra

Ferreira 2010). Desta forma, os novos valores de gravidade (logg > 4.20) sugerem que esta

estrela seja uma anã, e não uma subgigante como sugerida no trabalho de Lee et al. (2011).

Por sua vez, a estrela Marvels_4, de numeração TYC 2087-00255-1, destacou-se pela maior

discrepância encontrada para a temperatura efetiva entre os pipelinesdo BPG-MARVELS e

do IAC. Esta diferença é provavelmente atribuída às distintas metodologias utilizadas para as

medidas das LEs em cadapipeline. O grupo do IAC utiliza um código que realiza medidas

automáticas da LEs ajustando um contínuo local ao redor das linhas (o código ARES - Sousa

et al. 2007, ver mais detalhes no capítulo 4) enquanto opipelinedo BPG-MARVELS utiliza o

bplot, que necessita de instruções para localizar o contínuo de cada transição espectral, contínuo

este que é geralmente dado pela resposta da normalização global aplicada à estrela.

Além disso, dentre os objetos analisados até o momento, esteé o que apresentou a maior

velocidade de rotação (vsen i= 10.1± 0.9 km s−1), e, talvez, nesse regime, as diferenças entre as

duas técnicas de medidas de LEs sejam mais evidentes. Muito provavelmente, estas diferenças

estão relacionadas com a dificuldade de relacionar o contínuo local ao contínuo global para

estrelas de alta rotação. Além disso, nossa análise com os objetos de teste revelou que, para

estrelas com maior velocidade de rotação (vsen i& 6-7 km s−1), a determinação dos parâmetros

do pipelineBPG-MARVELS pode estar sujeita a maiores incertezas. Contudo, as diferenças

encontradas não foram consideravelmente significativas a ponto de comprometer o bom acordo

de ambospipelines.
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Tabela 2.7: Parâmetros atmosféricos obtidos com opipelinedo BPG-MARVELS e parâmetros atmosféricos finais recomendados ao MARVELS,
com as respectivas determinações de massa (M⋆) e raio (R⋆) da estrela hospedeira e massa mínima (Mc) para a companheira.

Parâmetros BPG Parâmetros MARVELS

ID Teff logg ξ [Fe/H] Teff logg ξ [Fe/H] M⋆(M⊙) R⋆(R⊙) Mc(MJup)*

Marvels_1 6308±52 4.12±0.12 1.35±0.07 -0.15±0.06 6297±28 4.22±0.09 1.50±0.03 -0.13±0.04 1.25±0.06 1.48−0.22
+0.26 1.04±0.05**

Marvels_2 6412±62 4.47±0.18 1.37±0.10 -0.07±0.05 6427±33 4.52±0.14 1.40±0.05 -0.04±0.05 1.21±0.08 1.09−0.13
+0.15 68.1±3.0

Marvels_3 5878±49 4.43±0.12 1.00±0.08 0.00±0.06 5879±29 4.48±0.15 0.94±0.04 -0.01±0.05 1.07±0.08 0.99−0.18
+0.18 >97.7±5.8

Marvels_4 5805±71 4.02±0.18 1.74±0.10 -0.24±0.10 5903±42 4.07±0.16 1.70±0.06 -0.23±0.07 1.16±0.11 1.64−0.37
+0.37 40.0±2.5

Marvels_5 6037±71 4.55±0.12 1.09±0.08 0.04±0.05 6004±34 4.55±0.17 1.03±0.04 0.04±0.06 1.10±0.09 0.92−0.19
+0.19 65.0±2.9

Marvels_6 5652±75 4.46±0.12 0.36±0.20 0.44±0.10 5598±63 4.44±0.17 0.38±0.17 0.40±0.09 1.11±0.11 1.06−0.23
+0.23 31.7±2.0

TYC1275-0027-1 6127±85 4.15±0.18 1.22±0.18 -0.48±0.07 6214±38 4.38±0.15 1.32±0.07 -0.45±0.06 1.06±0.10 1.11−0.21
+0.21 –

TYC3091-00716-1 5576± 46 4.52± 0.11 1.15± 0.08 -0.06± 0.07 5614±29 4.61±0.09 1.13±0.05 -0.09±0.06 0.96±0.07 0.92−0.13
+0.13 –

(*) Mc corresponde à massa mínima da companheira (sin i=1), emMJup.

(**) Valores de massa para binárias em unidades deM⊙.
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Até o presente momento, as estrelas publicadas pelo MARVELScompreendem três princi-

pais nichos: candidatas a anãs marrons, candidatas no regime de transição entre anãs marrons e

companheiras estelares de baixa massa e sistemas binários.As próximas seções apresentam al-

guns aspectos do contexto físico no qual se encaixam estes três grupos de candidatas estudadas,

além de uma avaliação dos indicadores de atividade cromosférica para as estrelas do MAR-

VELS, realizada por mim como uma contribuição adicional para a análise da caracterização

estelar.

2.4.1 Candidatas a Anãs Marrons

As estrelas Marvels_4 e Marvels_6 foram apresentadas como candidatas fidedignas a hos-

pedarem anãs marrons. Como visto na introdução, anãs marronssão objetos que não possuem

massa suficiente para sustentar a queima de hidrogênio em seus núcleos, mas possuem massa

suficiente para a queima de deutério (Chabrier et al. 2000). Objetos desta natureza devem pos-

suir massas entre∼13 a 70MJup e existe um especial interesse na busca de anãs marrons de

curto período (≤ 3-5 anos) companheiras de estrelas de tipo solar. O trabalhode Grether &

Lineweaver (2006) definiu o valor de 31−18
+25 MJup como representativo dos limites de massa de

objetos localizados no centro da distribuição que ocupa o deserto das anãs marrons, ou seja, a

região na qual o número de companheiras de estrelas de tipo solar é mínimo. Ambas as candida-

tas discutidas nesta seção estão localizadas nesta região do deserto, e em particular, a candidata

Marvels_6 possui uma estimativa de massa exatamente no mínimo desta distribuição.

A estrela GSC 03546-01452, candidata Marvels_6, foi reportada no trabalho de De Lee

et al. (2013a), do qual sou coautora, como hospedeira de uma anã marrom com massa mínima

(sen i=1) de 31.7± 2.0 MJup e um período orbital de 47 dias. A massa mínima deste objeto é

compatível com o mínimo da distribuição de massas de anãs marrons companheiras de estrelas

de tipo solar, o que torna este sistema bastante raro mesmo entre as anãs marrons conhecidas na

literatura.

A estrela Marvels_4, de identificação TYC 2087-00255-1, é uma subgigante de tipo es-

pectral G0IV que foi reportada no trabalho de Ma et al. (2013), do qual sou coautora, como a

hospedeira de uma anã marrom com massa mínima em torno de 40MJup e um período orbi-

tal de aproximadamente nove dias. Além de ser uma candidata ao deserto das anãs marrons,

este sistema é particularmente interessante devido ao nível de atividade e o estado evolutivo da

companheira. Para esta estrela, realizamos um estudo da atividade estelar da hospedeira e suas

consequências na caracterização das propriedades do sistema. Para tanto, utilizamos as linhas

HK do Ca II e Hα como indicadores de atividade cromosférica.

Por se tratar de uma subgigante, não são esperados grandes níveis de atividade cromosfé-

rica, já que os dínamos estelares que alimentam a atividade magnética em estrelas frias (FGK)

perdem boa parte de sua eficiência durante a sequência principal (Lyra & Porto de Mello 2005).

Isto porque nestes objetos a atividade cromosférica é gerada através do efeito dínamo. Na su-
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perfície destas estrelas, o plasma magnetizado é forçado a seguir as linhas de campo magnético,

carregando consigo momento angular para longe da estrela emforma de vento. Como resul-

tado temos a transmissão de um torque à estrela, gerando uma frenagem na sua taxa de rotação.

Assim, à medida que a estrela perde rotação, seu dínamo torna-se mais ineficiente, injetando

assim menos energia magnética na cromosfera da estrela. Neste cenário, o grau de atividade

magnética têm correlação direta com a idade estelar, uma vezque estrelas jovens possuem alta

rotação e esta decresce com a idade (Skumanich & Eddy 1981; Simon et al. 1985).

O primeiro indício do alto nível de atividade cromosférica da estrela TYC 2087-00255-

1 foi confirmado através da comparação do espectro FEROS na região da linha K do Ca II

desta estrela com outras três estrelas com parâmetros atmosféricos similares (valores obtidos

de Ghezzi et al. 2010a,b), porém cromosfericamente inativas. O resultado desta comparação é

mostrado na Figura 2.8. O excesso no centro da linha K do Ca II é bastante expressivo para a

Marvels_4, indicando que esta estrela é de fato muito mais ativa que suas análogas mostradas

na figura.

Figura 2.8: Comparação na região da linha K do Ca II entre a estrela Marvels_4 e as estrelas
semelhantes HD 38283, HD 168871 e HD 193193. A região apresentada corresponde ao uma
ampliação a uma ampliação ao redor do centro da linha K do Ca II do espectro FEROS nor-
malizado da estrela TYC 2087 (Marvels_4). A evidente emissão no núcleo da linha da estrela
TYC 2087 indica um maior nível de atividade cromosférica do que as estrelas com parâmetros
similares e relativamente inativas ilustradas para fins de comparação.

Adicionalmente avaliamos a atividade cromosférica utilizando a linha Hα. Para tal análise

utilizamos espectros de ordem única obtidos com o espectrógrafo coudé acoplado ao telescó-

pio de 1,60 m, do Observatório do Pico dos Dias (OPD) operado pelo Laboratório Nacional de

Astronomia (LNA/MCT). Diferentemente dos espectrógrafosechelle, os espectros do OPD não
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apresentam o perfil das asas da linha de Hα distorcidos devido às correções da funçãoblaze

empregadas na remoção de ondulações nas ordensechelle. A Figura 2.9 mostra o espectro so-

breposto do perfil de Hα da estrela TYC 2087-00255-1 com o espectro do Sol, representado

por Ganimedes e obtido sob as mesmas condições observacionais. Diferentemente de HK do

Ca II, o fluxo cromosférico em Hα é um pouco menos evidente, porém, por ser uma transição

espectral localizada na região do visível do espectro de frequências, é menos sensível a fenô-

menos transientes característicos do UV e dos raios–X, e a modulações dos ciclos de atividade.

Todavia, percebe-se na Figura 2.9 que o centro da linha de Hα da estrela TYC 2087-00255-1 é

mais raso, indicando preenchimento cromosférico mais intenso que no Sol.

É possível quantificar a emissão cromosférica no centro de Hα utilizando os parâmetros

atmosféricos da estrela e as relações de Lyra & Porto de Mello(2005). Derivamos o fluxo cro-

mosférico total no centro de Hα igual a 13,4× 105 erg cm−2 s−1. De acordo com Lyra & Porto de

Mello (2005), o erro estimado na medida do fluxo cromosféricoem Hα é de aproximadamente

0,5 × 105 erg cm−2 s−1. Este valor é quatro vezes o valor de fluxo esperado para subgigantes

típicas nessa faixa deTeff (ver fig. 3 de Lyra & Porto de Mello 2005) e é ainda compatível com

um nível de fluxo cromosférico entre as Plêiades (com uma idade de∼0,1 Ganos) e o grupo

cinemático Ursa Maior (com um idade aproximada de 0,4 Ganos). Portanto, dois indicadores

cromosféricos independentes confirmam que a estrela Marvels_4 possui um nível de atividade

atípico para uma subgigante.

Figura 2.9: Comparação na região de Hα entre a estrela TYC 2087 (Marvels_4) e o Sol. O
centro mais raso da asa de Hα para a estrela TYC 2087 sugere um preenchimento cromosférico
mais intenso que no Sol. Além disso, o mesmo efeito no perfil das asas desta linha sugere uma
temperatura efetiva inferior a do Sol.
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Paralelamente, as asas do perfil de Hα são bastante sensíveis à temperatura efetiva estelar,

e praticamente insensíveis aos demais parâmetros da estrela (Fuhrmann et al. 1993), podendo

assim ser utilizadas como uma medida independente da temperatura efetiva da estrela. Assim,

a Teff (Hα) foi derivada através do ajuste de modelos teóricos ao perfilobservado de Hα do

espectro da TYC 2087-00255-1, de acordo com o procedimento descrito em Lyra & Porto de

Mello (2005) e Porto de Mello et al. (2008). As incertezas associadas ao ajuste, considerando

os erros nos modelos atmosféricos teóricos, as incertezas na normalização do contínuo e o

ruído fotônico são da ordem∼50 K para um espectro com uma razão S/R= 200. O espectro da

TYC 2087-00255-1 obtido com o OPD tem S/R= 80 e, assim, a incerteza na temperatura efetiva

para esta estrela é da ordem de 100 K. O resultado encontrado para aTeff(Hα) = 5454± 134 K,

sendo a maior fonte de erro oriunda do ruído fotônico.

A baixaTeff encontrada a partir de Hα pode ser interpretada como uma evidência da conta-

minação do fluxo da componente secundária no espectro da primária. As asas do perfil de Hα

podem estar aparecendo mais rasas devido ao velamento provocado pelo fluxo da secundária,

produzindo assim um ajuste para uma temperatura mais fria. Entretanto, a qualidade dos dados

não permite uma análise mais quantitativa desta suposta contaminação.

Os resultados da análise da atividade estelar foram relevantes para a determinação dos parâ-

metros orbitais, uma vez que o tratamento de estrelas ativasrequer a inclusão do termo dejitter

no ajuste das órbitas keplerianas, que foi considerado na análise da Marvels_4. Mais ainda,

um possível cenário que explique este sistema deve envolverinterações gravitacionais entre a

primária e a secundária. Interações de maré entre a estrela ea anã marrom podem ter mantido o

sistema girando rapidamente por mais tempo, mantendo assimos níveis de atividade da estrela

hospedeira.

2.4.2 Regime de Transição entre Anãs Marrons e Companheiras Estela-

res de Baixa Massa

As estrelas apresentadas nesta seção preenchem a região cuja massa se encontra entre os

objetos formados pela fragmentação de nuvens moleculares e/ou colapso gravitacional. Não

menos importantes, objetos nesta região fornecem vínculosobservacionais para a distinção da

formação e evolução de anãs marrons e companheiras estelares de baixa massa.

A estrela Marvels_2, de número TYC 2930-00872-1, foi identificada no trabalho de Fleming

et al. (2012), do qual sou coautora, por possuir uma companheira secundária com uma massa

mínima no regime de massa de uma anã marrom (M∼ 68 MJup) e de curto período (P∼ 2.43

dias). Entretanto, a análise dinâmica e fotométrica do sistema sugere que este é possivelmente

um sistema triplo, onde a companheira secundária é uma estrela de baixa massa em torno de

0.3-0.4M⊙, considerando a hipótese do momento angular da companheiraestar alinhado com o

eixo de rotação da hospedeira. Não foi encontrado nenhum vestígio de contaminação de fluxo

pelas companheiras no espectro da primária, o que reforçou aestimativa da massa total das com-
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panheiras de aproximadamente 1M⊙ , considerando que estas não são remanescentes estelares.

A companheira terciária, neste caso, que possuiria uma massa em torno de 0.5-0.6M⊙ , deve

apresentar uma órbita bastante inclinada com relação à secundária, sugerindo que o mecanismo

de Kozai-Lidov pode ter sido o responsável pela configuraçãodinâmica atual deste sistema.

A estrela HIP 67526, foi associada à candidata Marvels_5 porJiang et al. (2013), do qual sou

coautora, como sendo a hospedeira de uma possível candidataa anã marrom ou estrela de baixa

massa. A massa mínima atribuída para a secundária é de∼65.0 MJup com um período orbital

em torno de 90 dias. Este objeto também ocupa a região ligeiramente escassa das companheiras

de baixa massa ao redor de estrelas de tipo solar.

A estrela Marvels_3, de numeração TYC 4110-01037-1, foi reportada por Wisniewski et al.

(2012), do qual sou coautora, como a hospedeira de uma estrela de baixa massa (Msen i=1 ≃ 97.7

MJup) e de curto período (∼ 79 dias). Este objeto é bastante interessante pois a razão demassa

q entre a primária e a secundária está em torno de 0.087< q < 0.149, que é atípica entre

companheiras de baixa massa ao redor de estrelas de tipo solar (em geral,> 0.2). Em estrelas

de tipo solar, as companheiras de baixa massa e de período curto são mais frequentemente

encontradas ao redor de estrelas ligeiramente mais massudas de tipo espectral F do que em

estrelas de tipo espectral G, como é o caso da Marvels_3 (Pontet al. 2006; Beatty et al. 2007;

Bouchy et al. 2011, entre outros). Logo, o sistema da Marvels_3, por suas características de

período curto e baixa razão de massa, pode ser entendido comoum análogo da região do deserto

das anãs marrons com respeito a objetos de baixa massa. Bouchyet al. (2011) propõe que

companheiras de baixa massa podem se formar ao redor de uma ampla faixa de massas, porém,

para as estrelas jovens de tipo G, o mecanismo de frenagem magnética é mais forte e, desta

maneira, as interações de maré do sistema podem induzir a migração da companheira para

órbitas mais internas, podendo até mesmo ser “engolida” pela estrela primária.

2.4.3 Sistemas binários

A presença de sistemas binários na amostra do MARVELS é previsível, uma vez que este

levantamento tem como alvos estrelas de magnitudes mais fracas e utilizou regiões do céu bas-

tante povoadas. As medidas de velocidade radiais, que são a principal ferramenta utilizada para

a detecção de uma possível companheira, podem gerar resultados errôneos caso a contaminação

do espectro da secundária não seja identificada. Por esta razão, uma avaliação da fotometria do

sistema envolvendo a variabilidade das curvas de luz e o imageamento em alta resolução com

a óptica adaptativa, entre outras técnicas, são essenciaispara validar ou eliminar companheiras

planetárias ou anãs marrons em uma série de situações (Wrightet al. 2013).

A estrela Marvels_1 foi inicialmente identificada como uma subgigante de tipo espectral F

com uma possível companheira candidata a anã marrom por Lee et al. (2011). Este trabalho

também investigou a hipótese de contaminação provocada pela presença de uma companheira

secundária de baixa massa, como uma anã M por exemplo. Neste sentido, foi feita uma com-

45



paração do espectro sintético de uma estrela binária com parâmetros muitos similares aos en-

contrados para Marvels_1, na região entre 8570-8630 Å, ondeespera-se que o contraste entre a

razão de fluxo entre uma anã M e uma subgigante F seja relativamente alta. Isto porque nesta

faixa de comprimento de onda, a razão S/R dos espectros é bastante alta, a normalização do

contínuo possui alta confiabilidade e existe um bom número detransições atômicas, principal-

mente do Fe I. Todavia, a hipótese de uma companheira de baixamassa foi descartada devido à

ausência de uma contaminação significativa oriunda de um objeto de baixa massa, dando assim

ênfase à interpretação de uma possível companheira anã marrom.

Mais tarde, Wright et al. (2013), trabalho do qual eu participo, utilizando imagens de óp-

tica adaptativa, concluíram que a estrela faz parte de um sistema triplo com uma companheira

gravitacionalmente ligada de tipo M ou K e uma terceira componente, que aparece como uma

estrela de fundo, possivelmente uma anã M. Complementando esta análise, este trabalho tam-

bém realizou uma investigação mais rigorosa com respeito à contaminação espectral por meio

da análise das variações dos bissetores de linhas intensas.Esta análise mais detalhada iden-

tificou a contaminação do espectro da secundária, reclassificando a companheira Marvels_1b

como a companheira binária com o plano da órbita visto de face.

As implicações sobre a classificação espectral deste objetotem grande impacto na avaliação

sobre o nível de contaminação da secundária no espectro da primária. Uma avaliação visual dos

espectros FEROS e ARCES não revelou nenhuma evidência de linhas duplas ou mescladas que

pudessem indicar a presença de contaminação de uma companheira estelar de tipo M anterior

ou K tardio. Todavia, os resultados obtidos para esta estrela devem ser observados com cautela,

já que nossa análise considerou um espectro sem a contribuição do fluxo da secundária.

A seguir apresentamos a distribuição das candidatas detectadas pelo MARVELS com res-

peito a suas respectivas companheiras estelares e subestelares (Fig. 2.10). Neste diagrama, a

disposição das candidatas é mostrada em escalas relativas de raio, além disso, a temperatura

efetiva de cada estrela varia da mais quente para a mais fria,sendo as estrelas quentes represen-

tadas pelos tons mais claros e as estrelas frias representadas pelos tons mais escuros de azul. As

anãs marrons são mostradas em uma escala de raio arbitrária efixa. As companheiras anãs mar-

rons estão dispostas de acordo com a distância do semieixo maior, e suas respectivas estimativas

da massa mínima também estão indicadas. As exceções aparecem para as estrelas Marvels_1 e

para a estrela TYC 3010, que constituem sistemas binários.

Apesar do número relativamente pequeno de candidatas analisadas até o momento e apre-

sentadas na Figura 2.10, a expectativa é que este número cresça significativamente com a futura

versão dopipelinede velocidades radiais. Uma vez que estas candidatas sejam detectadas pelo

levantamento, o nossopipeline fornece uma ferramenta rápida e confiável para a caracteriza-

ção destes sistemas. Assim, juntamente com ospipelinesdo IAC e SME, fornecer o melhor

conjunto de parâmetros atmosféricos para as candidatas do MARVELS.
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Figura 2.10: Distribuição das estrelas com companheiras subestelares do MARVELS. As estre-
las são mostradas pela abreviação do número de identificaçãoMarvels=MV e são amostradas
em escala de raio. A temperatura efetiva de cada estrela varia com a escala de cor da hos-
pedeira, na qual as mais quentes são representadas pelos tons mais claros e as mais frias são
representadas pelos tons mais escuros de azul. O Sol é representado para fins de comparação.
As companheiras subestelares estão dispostas de acordo como semieixo maior de sua órbita.
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2.4.4 Limitações doPipeline

O pipelinedesenvolvido apresenta boa performance para os sistemas descritos mas não é

otimizado para o tratamento de estrelas binárias, salvo os casos em que a contaminação do es-

pectro da secundária no espectro da primária é realmente pequena (em torno de 10% ou menos).

Portanto, quando a contaminação não é muito intensa, é possível fornecer uma boa estimativa

dos parâmetros da estrela, que foi o caso do sistema binário eclipsante da estrela TYC 0270-

00458-1 (Fleming et al. 2011, do qual sou coautora). Já cientes de que a secundária deste sis-

tema introduzia uma contaminação no fluxo da primária no visível em torno de 8%, aplicamos

uma correção nas LEs da primária e derivamos os parâmetros atmosféricos espectroscópicos de

acordo com opipelinedo BPG-MARVELS. Os resultados encontrados são compatíveis com a

análise da SED de uma anã G de aproximadamente 5750 K com uma companheira K.

Para este sistema também encontramos umaTeff espectroscópica maior que aTeff obtida pelo

ajuste dos perfis de Hα (derivada segundo o mesmo método utilizado para a estrela Marvels_4)

e temperatura obtidas pelo método de fluxo no infravermelho -IRFM (Casagrande et al. 2010).

Apesar da razão de fluxo ser baixa no visível, a contaminação émais importante em regiões de

maior comprimento de onda do espectro, onde a distribuição de energia da secundária é mais

relevante diante da primária. Logo, no infravermelho próximo, a contribuição do fluxo da se-

cundária pode afetar as determinações daTeff(IRFM). O mesmo efeito pode ocorrer para Hα,

porém vale ressaltar que é bastante comum asTeff de Hα serem menores do que as determi-

nações deTeff espectroscópicas (como encontrado em alguns trabalhos, por exemplo, Porto de

Mello et al. 2008). Para esta estrela também, um efeito análogo ao mencionado para a candidata

Marvels_4 pode ser o responsável pelas baixasTeff em Hα. O fluxo da secundária pode estar

preenchendo o perfil da Hα da primária, simulando assim, asas mais rasas e, consequentemente

umaTeff(Hα) mais baixa.

Uma outra candidata em que foi necessário introduzir algumas adaptações nopipelinedo

BPG-MARVELS foi a TYC 3010-1494-1. Esta estrela foi reportada no trabalho de Mack et al.

(2013), no qual sou coautora, como uma binária espectroscópica com período longo (∼ 238 dias)

e alta excentricidade (e ∼ 0.8). Para a determinação dos parâmetros atmosféricos desta estrela

utilizamos um espectro da primária obtido próximo ao periastro da órbita. As medidas das LEs

foram determinadas manualmente a fim de evitar a contaminação das linhas da estrela secun-

dária no espectro da estrela primária, principalmente paraas linhas mais fracas. Além disso,

adotamos uma correção nas LEs da estrela primária que leva emconta o velamento do fluxo

do contínuo produzido pelo espectro da secundária similar ao descrito em González Hernán-

dez et al. (2008). Seguindo a recomendação destes autores, pode-se relacionar a LE verdadeira

(LEtrue) de uma linha com a LE observada (LEobs) através da seguinte relação:

LEtrue,A = fA(LEobs,A), (2.5)

onde fA é o fator de velamento para a primária A. Através do uso das equações apresentadas em
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González Hernández et al. (2008) e da razão de fluxo entre as componentes obtida com a tarefa

TODCOR, estimamos um fator de velamento em torno de 1.34 no contínuo da primária.

Após a correção das LEs por este fator, derivamos o seguinte conjunto de parâmetros at-

mosféricos: Teff = 5589 ± 148 K, logg = 4.68 ± 0.44 dex, [Fe/H] = 0.09 ± 0.20 dex e

ξ = 1.14± 0.24 km s−1. Este novo conjunto de parâmetros é consideravelmente diferente dos

parâmetros iniciais derivados para esta estrela e apresentados na Tabela 2.6, o que mais uma vez

indica que opipelineapresentado possui limitações no tratamento de sistemas binários. Além

disso, mesmo adotando as correções nas LEs, as incertezas encontradas para o novo conjunto de

parâmetros são substancialmente maiores que os erros típicos encontrados pelo nossopipeline

para as outras estrelas.
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Capítulo 3

Parâmetros Atmosféricos em Moderada

Resolução de Estrelas de Campo

No capítulo anterior apresentamos uma metodologia de análise para espectros de alta re-

solução referentes às estrelas candidatas a possuir companheiras subestelares ou estelares de

baixa massa. O MARVELS, porém, conta com uma amostra de alguns poucos milhares de es-

trelas, dentre as quais, nem todas são hospedeiras de planetas, anãs marrons ou estrelas de baixa

massa. Desta forma, apenas uma pequena parcela dos dados MARVELS pode ser contemplada

com o método desenvolvido no Capítulo 2. Como parte da ciência auxiliar do MARVELS,

apresentamos neste capítulo um método de análise automático que tem por objetivo derivar os

parâmetros atmosféricos (Teff, logg, [Fe/H]) para os espectros em baixa resolução deste levanta-

mento. Desta maneira poderemos investigar o padrão de abundâncias químicas das estrelas anãs

da vizinhança solar, e também entender a influência dos parâmetros atmosféricos das estrelas

nas propriedades dos planetas e companheiros subestelares.

As estrelas sem companheiras identificadas dispõem apenas dos espectros MARVELS que

abrangem a faixa entre∼5000-5700 Å , possuem uma boa razão sinal-ruído (S/R & 200, já que

cada objeto é revisitado em torno de 20 vezes) e resolução espectral de R∼ 12.000. Espec-

tros com esta resolução apresentam as transições espectrais mescladas com as transições vizi-

nhas mais próximas, o que torna inviável a medida individualdas larguras equivalentes como

comumente aplicado na espectroscopia clássica. Sendo assim, é preciso utilizar um método

alternativo para a caracterização destes espectros em baixa resolução.

A determinação dos parâmetros atmosféricos de espectros embaixa resolução é geralmente

realizada através de duas técnicas: a de síntese espectral ea dos índices espectrais. A técnica

de síntese espectral realiza uma comparação entre os espectros observados e espectros sintéti-

cos oriundos de extensas bibliotecas espectrais. A determinação dos parâmetros é normalmente

feita utilizando um critério de máxima verossimilhança entre os dados, como oχ2, por exemplo.

Alguns exemplos da aplicação da técnica de síntese espectral em espectros de baixa ou mode-

rada resolução são encontrados no SSPP do SEGUE (Lee et al. 2008), nopipelinedo RAVE

(Boeche et al. 2011; Siebert et al. 2011), no ULySS do LAMOST (Koleva et al. 2009; Wu et al.
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2011), entre outros.

Por outro lado, a técnica dos índices espectrais (por exemplo, Nissen 1981; Worthey et al.

1994) baseia-se na medida da intensidade de um conjunto de linhas de absorção que não podem

ser resolvidas individualmente. Um determinado índice espectral corresponde a um grupo de

linhas mescladas formadas por transições similares. Esta técnica tem sido aplicada com sucesso

em estudos de abundância na literatura (ex. Robinson et al. 2006, 2007) e também em estudos

de populações estelares em galáxias (Trager et al. 2000; Ogando et al. 2008; Franchini et al.

2014).

Ambas técnicas, apesar de apresentarem resultados encorajadores nos exemplos supracita-

dos, possuem algumas limitações. A técnica de síntese espectral depende de uma extensa lista

de linhas espectrais, o que em muitos casos inclui linhas comgrandes incertezas nas constantes

atômicas; pode também sofrer de autocorrelações entre os parâmetros atmosféricos (Torres et al.

2012) e a acurácia na determinação dos parâmetros atmosféricos depende do faixa de compri-

mento de onda utilizada. Por sua vez, a técnica dos índices espectrais possui desvantagens em

geral associadas à compilação do conjunto de índices sensíveis aos parâmetros atmosféricos e

da dependência dos índices com as especificidades do projeto, como resolução espectral, faixa

de comprimento de onda e tipo espectral da amostra analisada. Ponderando estas limitações e

considerando a cobertura espectral limitada dos espectrosMARVELS, optamos por utilizar a

técnica dos índices espectrais para a determinação dos parâmetros atmosféricos dos espectros

em moderada resolução deste levantamento.

Dada a quantidade de estrelas que o MARVELS observou (∼3.300, totalizando∼ 60.000

espectros), uma metodologia automatizada faz-se necessária a fim de reduzir o tempo de aná-

lise e evitar a introdução de erros provenientes da escolha de critérios subjetivos característicos

da análise manual, que podem surgir, por exemplo, na normalização dos espectros ou nas me-

didas dos índices espectrais. Desta forma, foram desenvolvidos três códigos que compõe o

chamadopipelinedos Índices Espectrais do MARVELS. Estes códigos são responsáveis pela

normalização dos espectros MARVELS, pelas medidas dos índices espectrais e pela aplicação

das calibrações entre os índices e os parâmetros atmosféricos. Mais detalhes sobre cada código

e as etapas de análise serão descritos nas próximas seções.

O presente projeto é de autoria do BPG-MARVELS, cujo artigo foi recentemente aceito para

publicação (ver Ghezzi et al. 2014, do qual sou coautora). Além do grupo do BPG, este trabalho

também contou com a participação do estudante de doutorado Diego Lorenzo de Oliveira, que

contribuiu significativamente na etapa de construção das calibrações dos índices espectrais. A

presente tese de doutoramento ficou responsável pela validação do código de normalização e sua

aplicação nas amostras de calibração e teste, além de contribuir na construção das calibrações

dos índices e na determinação dos parâmetros atmosféricos.

A primeira etapa deste projeto consiste na definição dos índices espectrais a serem utilizados

nos espectros MARVELS. Em seguida, estes índices precisam ser testados em uma amostra

de controle, para a construção das calibrações entre os índices e os parâmetros atmosféricos.
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Por fim, de posse das calibrações, determinaremos os parâmetros atmosféricos da amostra de

calibração e de uma amostra de teste composta de estrelas comparâmetros bem conhecidos

e que também possuem espectros MARVELS. As etapas de medidasdos índices espectrais,

normalização dos espectros, aplicação das calibrações dosíndices espectrais e determinação

dos parâmetros atmosféricos fazem parte dopipelinedos índices espectrais, cujos detalhes serão

apresentados nas próximas seções.

3.1 Descrição dos Dados

Para a definição dos índices espectrais foram utilizados dois tipos de dados. O primeiro

refere-se a uma amostra de calibração com parâmetros atmosféricos bem conhecidos a ser uti-

lizada na construção das calibrações dos índices espectrais. Uma outra amostra é composta de

espectros do MARVELS de estrelas com parâmetros atmosféricos obtidos através de espectros

em alta resolução, que será utilizada para testar a acuráciados parâmetros atmosféricos deter-

minados pelopipelinedos índices espectrais. Os detalhes da seleção e características de cada

amostra são apresentados a seguir.

3.1.1 Amostra de Calibração

A amostra de calibração é composta de 309 estrelas, sendo 291selecionadas de Ghezzi et al.

(2010a,b) e 17 de del Peloso et al. (2005a,b). De cada base de dados foram obtidos os espectros

e os parâmetros atmosféricos (Teff, logg, [Fe/H]) utilizados em nossa análise.

A fração da amostra selecionada de Ghezzi et al. (2010a,b) contém 262 anãs e 29 subgi-

gantes. Nenhuma gigante foi selecionada uma vez que estas estrelas possuem características

espectrais consideravelmente distintas das anãs e subgigantes, o que exigiria a definição de um

novo grupo de índices otimizados para a análise destes objetos. Os espectros desta base de da-

dos foram obtidos com o espectrógrafo FEROS em abril de 2007 eagosto de 2008, e possuem

alta resolução espectral (R∼ 48.000) e uma alta razão sinal-ruído (S/R & 200). Os parâmetros

atmosféricos destas estrelas foram determinados de maneira homogênea segundo uma análise

espectroscópica clássica, isto é, através do equilíbrio deionização e excitação das linhas do Fe I

e Fe II (mais detalhes em Ghezzi et al. 2010a,b).

O restante dos espectros foi selecionado de del Peloso et al.(2005a,b) com o intuito de

melhor povoar a região de [Fe/H] < -0.50 dex do espaço de parâmetros. Estas estrelas também

possuem espectros FEROS em alta resolução (R∼ 48.000) e com uma razão S/R ∼ 300. Tais

espectros foram observados entre março e agosto de 2001.

Os parâmetros atmosféricos das 17 estrelas foram determinados utilizando um método ite-

rativo descrito em detalhes em del Peloso et al. (2005b). Brevemente, a temperatura efetiva

é estimada através da média entre a temperatura determinadapor calibrações fotométricas e a

temperatura de Hα. A gravidade superficial é determinada a partir da temperatura efetiva, além
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das massas e luminosidades das estrelas. Finalmente, a metalicidade é obtida através de uma

análise diferencial entre as linhas de Fe I e Fe II da estrela eas do Sol. Os três parâmetros são

iterados até que a convergência final seja atingida.

Embora a determinação dos parâmetros atmosféricos seja notavelmente diferente entre as

duas bases de dados, a comparação dos parâmetros atmosféricos das estrelas em comum su-

gere que estas diferenças não comprometem a homogeneidade da amostra de calibração. Exis-

tem nove estrelas em comum entre os trabalhos de del Peloso etal. (2005a,b) e Ghezzi et al.

(2010a,b). As diferenças médias absolutas nos parâmetros atmosféricos entre estes dois traba-

lhos para estas nove estrelas são de∆Teff = 4± 41 K,∆logg= 0.00± 0.12 dex e∆[Fe/H] = 0.04±

0.04 dex, o que configura um excelente acordo.

Por razões de consistência, os espectros FEROS de calibração foram degradados e reamos-

trados para a resolução espectral e amostragem do MARVELS. Este procedimento foi realizado

utilizando a tarefagauss(adotando-seσ = 8) e a tarefadispcor(adotando-sedw = 0.11), ambas

do IRAF. Por fim, foi realizado um corte em comprimento de onda na região entre 5100–5590 Å,

para garantir que a região espectral utilizada concorde comas soluções de comprimento de onda

obtidas para a maioria dos espectros MARVELS.

3.1.2 Amostra de Validação

A amostra de validação compreende um total de 30 estrelas observadas com o MARVELS,

que também possuem espectros obtidos em alta resolução. Deste total, 16 estrelas são objetos

com companheiras detectadas ou objetos atualmente em análise pela colaboração do levanta-

mento. Os parâmetros atmosféricos destas estrelas foram obtidos utilizando-se ospipelinesdo

BPG-MARVELS e do IAC apresentados no Capítulo 2.

As demais 14 estrelas constituem um conjunto de objetos previamente conhecidos por hos-

pedar sistemas planetários, e que foram utilizados como padrões de referência nos testes das

medidas de velocidades radiais do MARVELS. Os parâmetros atmosféricos desta fração da

amostra foram obtidos de análises de espectros em alta resolução de múltiplas fontes da li-

teratura, que em sua maioria, adotam a espectroscopia clássica. A Tabela 3.1 apresenta os

parâmetros atmosféricos das 30 estrelas utilizadas na amostra de validação, bem como as fontes

de determinação destes parâmetros.

Os espectros da amostra de validação foram obtidos com o esquema instrumental do MAR-

VELS, isto é, possuem R= 12.000, S/R& 200 e cobertura entre 5000–5700 Å. Desta forma, foi

necessário reduzir estes dados para espectros em 1D, corrigidos para o comprimento de onda

de repouso. Esta etapa do processo foi feita pela colaboração do MARVELS.

A Figura 3.1 mostra a distribuição das amostras de calibração e de validação no espaço de

parâmetros atmosféricos. A amostra de calibração apresenta uma boa cobertura no espaço de

parâmetros dentro dos seguintes intervalos: 4800 K. Teff . 6500 K, 3.60. logg . 4.70, -0.90

. [Fe/H] . +0.50. Tal intervalo abrange a maior parcela do domínio dos parâmetros atmosféri-
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Tabela 3.1: Parâmetros atmosféricos da amostra de validação.

Estrela Teff [Fe/H] log g Referência

Marvels_1 6297± 28 −0.13± 0.04 4.22± 0.09 Wright et al. (2013)

Marvels_6 5598± 63 0.40± 0.09 4.44± 0.17 De Lee et al. (2013b)

MC5 6214± 38 −0.45± 0.06 4.38± 0.15 Este trabalho

Marvels_2 6427± 33 −0.04± 0.05 4.52± 0.14 Fleming et al. (2012)

Marvels_3 5879± 29 −0.01± 0.05 4.48± 0.15 Wisniewski et al. (2012)

Marvels_5 6004± 29 0.04± 0.05 4.55± 0.15 Jiang et al. (2013)

Marvels_4 5903± 42 −0.23± 0.07 4.07± 0.16 Ma et al. (2013)

MCKGS1-50 5540± 39 0.20± 0.07 4.48± 0.23 Este trabalho

MCKGS1-52 6403± 44 0.17± 0.07 4.42± 0.24 Este trabalho

MCKGS1-61 5757± 43 −0.22± 0.07 4.29± 0.22 Este trabalho

MCKGS1-70 5135± 39 −0.01± 0.08 3.42± 0.18 Este trabalho

MCKGS1-94 4903± 47 −0.49± 0.08 4.48± 0.28 Este trabalho

MCKGS1-112 5782± 42 0.01± 0.07 4.21± 0.23 Este trabalho

MCKGS1-135 5525± 71 −0.17± 0.08 4.39± 0.23 Este trabalho

MCKGS1-153 5614± 29 −0.09± 0.06 4.61± 0.09 Este trabalho

MCUF1-11 5315± 44 0.33± 0.06 4.23± 0.19 Este trabalho

WASP 1 6161± 52 0.19± 0.06 4.23± 0.05 1,2,3

HD 4203 5644± 61 0.41± 0.03 4.24± 0.14 4,5,6,7,8,9,10,11

HD 9407 5661± 5 0.03± 0.02 4.45± 0.03 12,8,13

HD 17156 6057± 46 0.19± 0.05 4.20± 0.11 1,14,7,15,16,17

HIP 14810 5515± 25 0.27± 0.02 4.27± 0.06 18,14,5,7,19

HD 43691 6200± 39 0.29± 0.02 4.23± 0.12 14,18,7,20

HD 49674 5632± 31 0.33± 0.01 4.48± 0.12 18,7,8,9

XO-2 5356± 19 0.41± 0.05 4.36± 0.19 1,16,21

HD 68988 5968± 48 0.35± 0.02 4.44± 0.08 18,7,22,8,9,11,23

HD 80606 5615± 70 0.37± 0.08 4.44± 0.07 1,7,22,8,9,23,10,24

HD 118203 5767± 70 0.15± 0.06 3.92± 0.04 25,18,7

HAT-P-3 5205± 28 0.34± 0.10 4.60± 0.02 1,26

TReS-2 5840± 41 −0.03± 0.11 4.39± 0.09 1,16,27

HAT-P-1 6026± 71 0.17± 0.06 4.46± 0.01 16,28

Notas: Estrelas apresentadas como “Este trabalho” na coluna de referênciastiveram os seus parâme-
tros atmosféricos determinados segundo a metodologia apresentada no Capítulo 2. As demais estrelas
tiveram os parâmetros atmosféricos determinados através da média aritmética entre as referências apre-
sentadas a seguir. Para estes objetos, os erros apresentados na tabela correspondem à propagação dos
erros provenientes dos trabalhos utilizados.Referências: (1) Torres et al. (2012); (2) Albrecht et al.
(2011); (3) Stempels et al. (2007); (4) Saffe (2011); (5) Ghezzi et al. (2010b); (6) González Hernández
et al. (2010); (7) Gonzalez et al. (2010); (8) Mishenina et al. (2008); (13) Mashonkina & Gehren (2000);
(14) Kang et al. (2011); (15) Barbieri et al. (2009); (16) Ammler-von Eiff et al. (2009); (17) Fischer
et al. (2007); (18) Brugamyer et al. (2011); (19) Wright et al. (2009); (20) da Silva et al. (2007); (21)
Burke et al. (2007); (22) Luck & Heiter (2006); (23) Heiter & Luck (2003); (24) Naef et al. (2001); (25)
Zieliński et al. (2012); (26) Torres et al. (2007); (27) Sozzetti et al. (2007); (28) Bakos et al. (2007).
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cos das anãs e subgigantes observadas pelo MARVELS (ver Figura 2.2), tornando a amostra de

calibração representativa das estrelas observadas pelo MARVELS. Alternativamente, a amostra

de validação nos permite avaliar nossa metodologia com dados reais do MARVELS, incluindo

efeitos instrumentais, ruído, etc. Ainda que a amostra de validação apresente um número pe-

queno de estrelas, estas encontram-se bem distribuídas no espaço de parâmetros da amostra de

calibração.

Figura 3.1: Distribuição no espaço de parâmetros atmosféricos das 309 estrelas de calibração
e das 30 estrelas da amostra de validação. A amostra de validação – representada pelos qua-
drados vermelhos – cobre adequadamente o espaço de parâmetros da amostra de calibração –
representada pelos círculos pretos.
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3.2 Seleção dos Índices Espectrais

A seleção do conjunto de índices espectrais utilizadas neste trabalho obedeceu à duas etapas.

A primeira consistiu na determinação dos elementos químicos que compõe os índices espectrais

e em uma estimativa inicial dos limites em comprimento de onda destes índices. A segunda

etapa foi realizada com intuito de definir mais rigorosamente os limites em comprimento de

onda dos índices que melhor representam as estrelas observadas pelo MARVELS.

A primeira etapa foi feita utilizando-se um espectro FEROS de Ganimedes com alto poder

resolutor (R∼ 48.000) e altíssima razão sinal-ruído (S/R∼ 1.000) obtido de Ribas et al. (2010).

Além deste, um segunda versão deste espectro foi obtida através da degradação deste para

a resolução espectral do MARVELS (R= 12.000). Estes espectros em alta e baixa resolução

foram então sobrepostos para facilitar a identificação visual das linhas que compõe os potenciais

candidatos a índices espectrais, como mostra a Figura 3.2. Este processo foi feito com o auxílio

do Atlas de Fluxo Solar (Kurucz et al. 1984) e com o catálogo deidentificação de linhas no

Sol (Moore et al. 1966). Os valores dos potenciais de excitação de cada linha foram também

obtidos de Moore et al. (1966).

Figura 3.2: Seleção dos índices espectrais utilizando duasversões do espectro FEROS de Gani-
medes como gabarito. O espectro de Ganimedes em alta resolução é mostrado pela linha preta
fina, enquanto a linha preta espessa mostra o mesmo espectro degradado para a resolução espec-
tral do MARVELS. As transições espectrais são identificadaspor seus elementos químicos. Os
limites em comprimento de onda de três índices espectrais são mostrados no topo dos espectros.

A segunda etapa foi realizada utilizando os espectros FEROSde Ganimedes e das estre-

las HD 32147 e HD 52298, todos degradados para a resolução espectral do MARVELS. A
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HD 32147 é uma estrela fria e rica em metais (Teff = 4850 K e [Fe/H] = 0.25 dex, De Silva et al.

2007) e corresponde a um bom objeto de referência na identificação de índices muito intensos,

que possam estar contaminados por transições espectrais vizinhas. Por outro lado, a HD 52298

é uma estrela quente e pobre (Teff = 6253 K e [Fe/H] = -0.31, del Peloso et al. 2005b) e pode

fornecer bons limites de índices muito fracos que prejudiquem a aferição da intensidade dos

mesmos. A Figura 3.3 mostra a sobreposição dos espectros normalizados de Ganimedes, da

HD 32147 e da HD 52298, além dos intervalos dos comprimentos de onda dos mesmos índices

espectrais apresentados na Figura 3.2. As duas estrelas escolhidas aqui são bastante represen-

tativas dos extremos das intensidades dos índices do MARVELS e da localização de regiões

de contínuo em comum para diferentes estrelas. Nota-se que aestrela fria e rica em metais

(HD 32147) define os limites de comprimento de onda dos índices espectrais. Por sua vez, a

estrela quente e pobre em metais (HD 52298) delimita o grau desensibilidade dos índices com

respeito aos níveis de ruído e posicionamento do contínuo, além de estabelecer limites mínimos

para a medida da intensidade dos índices quando eles se tornam fracos.

Figura 3.3: Região dos espectros FEROS degradados de Ganimedes e das estrelas HD 32147 e
HD 52298. As estrelas HD 32147 e HD 52298 auxiliaram na determinação dos limites de com-
primento de onda e da intensidade dos índices, respectivamente. Os limites em comprimento
de onda de três índices espectrais são mostrados no topo dos espectros.

Os índices selecionados foram então classificados segundo três diferentes grupos: índices

dominados por elementos do pico do ferro (como V, Cr, Mn, Fe, Co eNi), índices dominados

por espécies ionizadas (como Ti II, Cr II e Fe II) e índices dominados por elementosα (como

Mg, Si, Ca e Ti). Um dado índice é classificado como pertencentea um determinado grupo

quando ao menos 90% da absorção total da linha é proveniente de elementos deste grupo. Os
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índices foram selecionados dentro do intervalo de comprimento de onda de 5100–5590 Å ,

que corresponde à solução de comprimento de onda que melhor abrange todos os espectros

MARVELS.

No total foram identificados 108 potenciais candidatos a índices espectrais, sendo 80 índices

correspondentes ao grupo do ferro, 16 índices de espécies ionizadas e 14 índices dominados por

elementosα, com dois destes presentes também ao grupo anterior. Estes índices são classifica-

dos como potenciais porque a sua sensibilidade aos parâmetros atmosféricos será avaliada mais

adiante. Apesar de selecionados, os índices dos elementosα não foram testados neste trabalho,

uma vez que desejamos primeiramente validar a metodologia de determinação dos parâmetros

atmosféricos. Os 108 índices selecionados podem ser apreciados na Tabela B.1 do anexo B.

Esta etapa do projeto foi realizada pelo Dr. Luan Ghezzi.

3.3 O Método Automático de Normalização

O primeiro código dopipelinedos índices espectrais é omarvels_norm. Este código foi de-

senvolvido com o finalidade de efetuar a normalização dos espectros reduzidos do MARVELS,

isto é, que foram processados pelas etapas básicas de correção debias, flat-field, remoção do

franjamento, subtração do céu, linearização do espectro, calibração em comprimento de onda e

correção Doppler.

O marvels_norm foi escrito em linguagem C e C++ pelo Dr. Eduardo F. del Peloso e

é inspirado na tarefacontinuumdo IRAF. A principal diferença entre estes códigos reside no

fato que omarvels_norm permite o cálculo de todas as possíveis soluções de normalização

compreendidas no domínio dos parâmetros de entrada, ao passo que a tarefacontinuumexige

um nível maior de interação com o usuário na escolha da melhorsolução de normalização.

O programa requer como dados de entrada espectros FITS reduzidos e em comprimento de

onda de repouso, além de uma série de parâmetros de entrada que definem o ajuste do polinômio

e são detalhados a seguir:

1. Intervalo de comprimento de onda

Corresponde à região útil em comprimento de onda do espectro observado que será utili-

zada na normalização, isto é, os limites mínimo e máximo emλ do espectro observado.

Como a cobertura do espectros MARVELS é razoavelmente estreita, optamos por uti-

lizar toda a faixa de comprimento de onda destes espectros, adotando o intervalo entre

5100-5590 Å.

2. Número de espectros (AVG_NUM)

Em caso da existência de mais de um espectro para uma dada estrela, é possível combinar

estes em um único ou mais espectros médios. O AVG_NUM determina o número de es-

pectros a serem utilizados no cálculo do espectro médio. Porexemplo, se para uma estrela
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dispomos de 18 espectros, e este parâmetro é igual a 5, o programa irá produzir quatro

espectros médios obtidos dos arquivos de 1-5, 6-10, 11-15 e 16-18, respectivamente.

3. Ordem do polinômio (O)

O marvels_norm determina a curvatura do contínuo através do ajuste de uma função

polinomial de Legendre nos pontos mais altos do espectro. Este parâmetro determina os

valores mínimo e máximo da ordem dos polinômios que serão utilizados no ajuste do

contínuo.

4. Pontos de rejeição (High Rej. eLow Rej.)

Estes pontos correspondem aos limites superior e inferior de rejeição de pontos em unida-

des de resíduo do ajuste. Olow rejectiondefine a parcela de pontos que serão rejeitados

abaixo do ajuste (f it − Low Re j.×σ) e ohigh rejectiondefine a parcela de pontos que se-

rão excluídos acima do ajuste (f it + High Re j.×σ). O marvels_norm permite escolher

os limites mínimo e máximo destes parâmetros, assim como o passo da variação destes

parâmetros em cada iteração.

5. O parâmetro Grow (G)

Este parâmetro define o número de pontos rejeitados na vizinhança de um ponto excluído.

O usuário pode escolher o número mínimo e máximo de pontos (emunidades de pixel) a

serem excluídos em torno de um ponto previamente rejeitado.

6. Número de iterações (Ni)

Este parâmetro corresponde ao número de iterações realizadas pelo algoritmo com a fi-

nalidade de obter uma regressão robusta. O programa permitea escolha de um número

mínimo e um número máximo de iterações.

7. Janelas de Contínuo Local

Este parâmetro consiste de um arquivo texto que contém os intervalos em comprimento de

onda de janelas de contínuo previamente conhecidas. Estas janelas podem ser utilizadas

para garantir que a função ajustada atravesse regiões do espectro com pontos confiáveis

de contínuo.

Dados o espectro observado e o conjunto de parâmetros iniciais, o marvels_norm ajusta

uma função polinomial de uma dimensão que suaviza a curvatura do espectro. Esta função po-

linomial é ajustada em uma faixa de pontos automaticamente identificada pelo programa como

pontos pertencentes à regiões de contínuo, que são definidosde acordo com os parâmetros de

entrada estabelecidos pelo usuário. Em outras palavras, o programa realiza um ajuste robusto,

primeiramente aplicando o ajuste aos prováveis pontos de contínuo, e em seguida, rejeitando os

pontos que não respeitam as condições estabelecidas pelos parâmetros de entrada, repetindo o
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ajuste até a convergência. Como última etapa, o programa podeainda fazer uso de janelas de

contínuo pré-definidas pelo usuário. Esta opção permite quea função polinomial seja deslocada

verticalmente até uma posição de contínuo confiável determinada pelas janelas de contínuo lo-

cal. A função polinomial resultante é então dividida pelo espectro observado, produzindo o

espectro normalizado.

Como mencionado anteriormente, omarvels_norm foi desenvolvido para calcular todas as

soluções de normalização dadas pelas possíveis combinações dos parâmetros de entrada. Para

cada uma destas combinações, três arquivos de saída são gerados: i) um arquivo texto que con-

tém o espectro normalizado em formato lambda–fluxo, ii) um arquivo .gif que contém a curva

de normalização e o espectro não normalizado e iii) um arquivo .gif contendo o espectro nor-

malizado. Omarvels_norm também fornece os parâmetros estatísticos do ajuste do polinômio

que representa a curva do contínuo. Estes parâmetros são os coeficientes do ajuste, o coefici-

ente de correlação (R2) e o desvio padrão (σ) do ajuste. A Figura 3.4 mostra o exemplo da

saída do programamarvels_norm para o espectro FEROS degradado da estrela de calibração

HD 14802 antes e depois da normalização. Os testes apresentados nas próximas seções fa-

zem parte da contribuição da presente tese de doutorado e apresentam a validação do programa

marvels_norm, bem como a normalização de todos os espectros com fins de uso para o projeto

dos índices espectrais.

3.3.1 Domínio de Parâmetros de Entrada domarvels_norm

O marvels_norm como descrito acima, não apresenta uma opção que escolha, dentre as

soluções de normalização computadas, a curva que melhor reproduz o contínuo de um dado

espectro. Desta forma, é necessário estabelecer um critério para a escolha automática do melhor

ajuste. Antes de determinar este critério, realizamos uma série de testes para avaliar o uso das

janelas de contínuo e determinar um intervalo de domínio para os parâmetros de entrada, com

a finalidade de evitar que o programa calcule infinitas soluções e, assim, de reduzir o tempo de

processamento computacional.

Para esta etapa de testes utilizamos uma amostra de 7 estrelas com espectros FEROS de-

gradados e 20 estrelas com espectros MARVELS. No total, 27 estrelas foram selecionadas de

maneira a possuir uma distribuição razoavelmente representativa dos limites esperados de inten-

sidade dos índices espectrais do MARVELS. Além disso, esta amostra possui algumas estrelas

frias e ricas em metais, que são fundamentais para testar a capacidade do código de encontrar

regiões de contínuo aparente em objetos com linhas espectrais intensas e com baixa razão S/N

(e.g., em relação aos demais objetos). A Figura 3.5 apresenta os parâmetros atmosféricos das

27 estrelas selecionadas para os testes de normalização, cujos parâmetros atmosféricos das es-

trelas FEROS foram obtidos da seção (3.1.1). As 20 estrelas do MARVELS selecionadas para

estes testes foram observadas durante o primeiro ano de funcionamento do MARVELS e seus

parâmetros atmosféricos foram obtidos da pré-seleção com oSSPP (ver Capítulo 2, seção 2.1).
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Figura 3.4: Exemplo da normalização do espectro degradado da estrela de calibração HD 14802
aplicada pelomarvels_norm. Em cima: Espectro degradado antes da normalização. A linha
em preto ilustra a curva do polinômio que melhor ajusta o contínuo para este objeto. Os valo-
res dos parâmetros de entrada utilizados para este ajuste também são mostrados.Embaixo: O
mesmo espectro após a normalização do contínuo. A linha em preto agora representa o contí-
nuo normalizado arbitrariamente localizado no número 1. Osparâmetros estatísticos do ajuste
também são mostrados.
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Figura 3.5: Amostra de 27 estrelas com espectros MARVELS e FEROS degradados para os
testes de normalização. Na figura, as estrelas representadas pelos triângulos em vermelho foram
obtidas da amostra de calibração, que aparece representadapelos círculos em cinza, e a amostra
MARVELS é representada pelos quadrados em azul. A amostra deteste (MARVELS+FEROS)
está razoavelmente bem distribuída nos limites de intensidade esperados para os índices do
MARVELS.

3.3.2 O Uso das Janelas de Contínuo Local

As janelas de contínuo local são um recurso extra para garantir que a curva de normalização

atravesse regiões de contínuo confiáveis. Entretanto, determinar regiões de contínuo comum

para o espaço de parâmetros das estrelas do MARVELS não é uma tarefa simples. Estrelas

com diferentes parâmetros atmosféricos exibem características espectrais distintas, e como re-

sultado, as regiões de contínuo confiáveis variam de estrelapara estrela. Além disso, pequenos

defeitos na redução espectral ou a presença de raios cósmicos podem afetar uma região de con-

tínuo pré-determinada. Entretanto, se adotarmos a mesma aproximação feita para a escolha

dos limites dos índices espectrais, podemos escolher regiões de contínuo aparente comuns aos

espectros de Ganimedes e das estrelas HD 32147 e HD 52298. Comovisto na seção (3.2),

estas duas estrelas juntamente com o espectro solar definem bem os extremos de intensidade e

comprimento de onda dos índices do MARVELS. Desse modo, definimos um conjunto de seis

janelas de contínuo aparente presentes nos espectros destas três estrelas. O exemplo de uma

destas janelas de contínuo é mostrado na Figura 3.6.

As janelas de contínuo selecionadas foram introduzidas nosparâmetros de entrada do pro-

grama e testadas juntamente com um amplo conjunto de combinações para os parâmetros do

ajuste do polinômio. Estas janelas seriam possivelmente capazes de refinar o ajuste de contínuo

62



5307 5308 5309 5310 5311 5312 5313 5314

0.80

0.88

0.96

 

 

Fl
ux

o 
N

or
m

al
iz

ad
o

 (Å)

Janela de Contínuo
região: 5309,3 to 5309,6 Å 

Figura 3.6: Espectros sobrepostos das estrelas HD 32147 (linha pontilhada vermelha) e
HD 52298 (linha azul contínua), além do espectro de Ganimedes (em preto). Estas três es-
trelas foram selecionadas para a localização das janelas decontínuo aparente. Um exemplo de
uma janela de contínuo local é mostrado em 5309 Å.

caso a curva do polinômio ajustada esteja localizada em uma região muito mais alta ou mais

baixa do espectro.

Os espectros normalizados das 27 estrelas da amostra de teste foram inspecionados visual-

mente. Em 14% dos casos testados, o uso da janela de contínuo apresentou resultados de acordo

com as expectativas acerca da introdução deste recurso. Para outros 33% o uso das janelas de

contínuo foi indiferente, já que a curva do contínuo coincidiu com a posição das janelas. To-

davia, para uma parcela significativa dos espectros (53%) a inclusão das janelas de contínuo

piorou a solução de normalização.

Nos poucos casos em que o uso das janelas de contínuo apresentou bons resultados foi possí-

vel encontrar soluções alternativas e igualmente satisfatórias variando-se apenas os parâmetros

do ajuste da função polinomial, tais como O, oHigh e Low rej., o Ni, entre outros. Por outro

lado, para a parcela de estrelas com soluções ruins, o recurso das janelas de contínuo impossibi-

litou a obtenção de soluções aceitáveis pois o polinômio atravessava o espectro em uma região

com linhas espectrais, rebaixando a curva do contínuo. No topo da Figura 3.7 apresentamos

dois exemplos no qual o uso das janelas de contínuo rebaixou acurva de normalização. Na

parte inferior da mesma figura são mostradas soluções de normalização sem o uso das janelas

de contínuo local.

O resultado deste teste indicou que o ajuste polinomial foi capaz de identificar a posição

da curva de normalização do contínuo sem o auxílio do uso das janelas de contínuo local.

Desta forma, optamos por não utilizar este recurso na normalização dos espectros de análise
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Figura 3.7: Comparação dos espectros normalizados das estrelas TYC 3463-00185-1 e
TYC 3216-01744-1. Os gráficos da parte superior da figura mostram o resultado da norma-
lização com o uso das janelas de contínuo, representadas pelos pontos vermelhos. Os gráficos
da parte inferior mostram a normalização obtida sem o uso dasjanelas de contínuo. Nota-se que,
nos gráficos da parte superior, a normalização adotada está um pouco rebaixada, atravessando
assim regiões com a presença de linhas espectrais.

do pipelinedos índices espectrais do MARVELS. Contudo esta opção pode ser considerada no

programa para o uso em outras aplicações científicas, futuramente.

3.3.3 Intervalo dos Parâmetros de Entrada do Ajuste Polinomial

O conjunto de parâmetros de entrada apresentado no início daseção (3.3) pode admitir

diferentes valores, porém testar infinitas combinações destes parâmetros requer uma grande

soma de tempo e recursos computacionais. Além disso, os testes preliminares aplicados para a

avaliação do uso das janelas de contínuo mostraram que uma fração considerável de parâmetros

iniciais não produziu soluções visualmente aceitáveis. Por esta razão, decidimos restringir o

domínio dos parâmetros de entrada relativos ao ajuste da curva do polinômio que descreve o

contínuo.

O intervalo inicial de parâmetros de entrada a ser testado foi escolhido baseado em nossa

experiência na redução de dados e normalização de espectrosde estrelas de tipo solar. Inspe-
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cionamos visualmente todas as soluções e avaliamos as combinações de parâmetros de entrada

que produziram os melhores resultados de normalização.

O primeiro parâmetro testado foi a ordem do polinômio. Decidimos investigar todas as

soluções possíveis para este parâmetro entre as ordens 4 e 7.Este intervalo foi escolhido consi-

derando as características dos espectros MARVELS e o intervalo em comprimento de onda a ser

utilizado na normalização. Notamos que polinômios de ordem4 não apresentaram graus de li-

berdade suficiente para descrever a curva do contínuo em nossa cobertura espectral. Do mesmo

modo, polinômios com ordem 7 apresentaram graus de liberdade excessivos para descrever o

ajuste do contínuo para a maior parte de nossos espectros. Vale lembrar que o parâmetro “or-

dem” equivale ao número de termos do polinômio, e não ao grau do termo mais elevado. Assim,

adotamos como valor da ordem do polinômios os valores 5 ou 6. As curvas de contínuo obtidas

com estas ordens, em geral, produzem curvaturas suaves e semmaiores regiões de inflexão.

Em seguida, testamos o domínio do parâmetroLow reject. Este parâmetro é responsável

por eliminar pontos baixos indesejáveis do ajuste, que no nosso caso correspondem às linhas

fotosféricas. Em princípio, variamos este parâmetro de 1 a 3com passos de 0.5. As melhores

respostas visuais de normalização foram encontradas para valores deLow Rej.=1 ou 1.5. Neste

domínio, as linhas fotosféricas são eliminadas sem comprometer pontos confiáveis de contínuo

no ajuste do polinômio.

Similarmente, avaliamos o comportamento do parâmetroHigh reject. A principal função

deste parâmetro é eliminar pontos espúrios localizados em regiões acima do ajuste, como raios

cósmicos ou defeitos na redução espectral. Inicialmente, variamos este parâmetro entre 2 e 4

com passo de 0.5. As melhores respostas de normalização foram encontradas para valores de

High Rej.entre 3 e 4.

Investigamos também o comportamento do parâmetrogrow. Para este parâmetro adotamos

o intervalo de teste entre os valores de 0 a 2. Não foram testados valores acima de 2 para evitar

a exclusão de um número excessivo de pontos ao redor de um ponto rejeitado. Não foram

encontrados bons ajustes de contínuo para valores degrow= 0 e, em alguns casos, ajustes com

grow = 2 divergiram e não foram considerados satisfatórios. Destaforma, decidimos adotar

apenas valores degrow= 1.

Por fim, avaliamos os valores deNi utilizados no ajuste. Para a normalização do espec-

tro solar na cobertura do MARVELS, notou-se queNi = 11 produziu um ajuste de contínuo

satisfatório. Baseado neste valor, decidimos variar este parâmetro entre 10 e 12. Optamos

por este intervalo estreito para garantir um número mínimo de iterações que produzissem um

ajuste robusto, sem eliminar excessivamente bons pontos decontínuo. Dado um conjunto de

soluções visualmente satisfatórias, não foram encontradas mudanças significativas na variação

deste parâmetro. De fato,Ni apenas determina o ponto de convergência do ajuste e, desta forma,

variações suaves neste parâmetro não devem produzir grandes mudanças no ajuste do contínuo.

Os testes mencionados anteriormente baseiam-se principalmente no critério de inspeção vi-

sual, o que naturalmente introduz um critério pessoal nos testes, mas constitui uma maneira
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rápida de identificar e descartar os intervalos de parâmetros que produzem soluções notoria-

mente ruins. Encontramos diferenças visuais significativas ao variar os valores da ordem do

polinômio, doHigh Rej. e Low Rej, e dogrow, porém, a mesma avaliação não foi possível ao

analisar o parâmetroNi. Para minimizar o fator pessoal na escolha do domínio deste último

parâmetro, computamos numericamente a diferença entre o fluxo normalizado obtido com di-

ferentes valores deNi para soluções de normalização visualmente satisfatórias.Este teste foi

realizado para 21 das 27 estrelas de amostra de teste, nas quais foi possível encontrar boas

soluções de normalização distintas apenas pelo critério doNi. A máxima diferença de fluxo

(∆Fmax) encontrada foi de 1% para a estrela fria e rica em metais HD 32147, com grande parte

das estrelas com variações máximas da ordem de 0.5%. É importante ressaltar que estas são

diferenças máximas em um dado comprimento de onda, e não representam um deslocamento

global do contínuo. Dadas as pequenas variações na determinação do contínuo apresentadas

nos testes relativos ao parâmetroNi, decidimos adotar como domínio para este os valores de 10

ou 11, uma vez que os últimos correspondem à maior incidênciade boas soluções para os casos

testados.

Os testes descritos nesta subseção restringiram o domínio de parâmetros de entrada do

marvels_norm, reduzindo assim o número total de possíveis combinações derespostas para

a curva de normalização para 24 possibilidades (dois valores para a ordem do polinômio; 2

e 3 possibilidades para os limites deLow e High Rej., respectivamente; 1 valor para o parâ-

metrogrow e 2 valores para o número de iterações). A restrição do domínio dos parâmetros

de entrada reduz o tempo computacional e o espaço físico de armazenamento das respostas de

normalização. Contudo, é importante ressaltar que diferentes intervalos para os parâmetros de

entrada podem ser definidos de acordo com as necessidades do usuário, o que permite uma boa

flexibilidade de aplicação deste código para estudos espectroscópicos futuros.

3.3.4 Critério de Escolha da Solução de Normalização

Na seção anterior determinamos os intervalos dos parâmetros de entrada que devem conter

as melhores soluções de normalização. Porém, é necessário ainda estabelecer um critério para

a escolha da melhor solução de normalização. Para definir este critério realizamos alguns testes

utilizando os parâmetros estatísticos do polinômio que define a curva do contínuo.

Avaliamos as respostas de normalização obtidas com omarvels_norm utilizando os se-

guintes parâmetros como critério de escolha da melhor normalização: o máximo coeficiente de

correlação (R2
max) e o mínimo desvio padrão (σmin). Estes parâmetros fornecem informações

sobre a qualidade do ajuste e correspondem a uma abordagem mais simples da determinação

da melhor solução de normalização. Novamente, inspecionamos visualmente todas as respostas

de normalização escolhidas de acordo com os dois critérios apresentados. Em 88% dos casos

testados, a melhor solução de normalização foi encontrada adotando-se o polinômio comR2
max.

O critérioσmin apresentou bons resultados para 52% das soluções e nenhuma boa solução foi
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encontrada para três das estrelas testadas.

A Tabela 3.2 apresenta os parâmetros de entrada e os parâmetros estatísticosR2 eσ das so-

luções de normalização obtidas para as 27 estrelas de acordocom os critérios de escolhaR2
max

ouσmin. A última coluna da mesma tabela mostra os critérios que apresentaram boas soluções

de normalização verificadas visualmente. Da tabela, nota-se que em aproximadamente 62% das

estrelas testadas os critérios deR2
max eσmin produzem soluções idênticas. Tal comportamento

era esperado já que ajustes com maior coeficiente de correlação devem também apresentar me-

nor desvio em torno da média dos resíduos. Além disso, os valores deσ do ajuste obtidos

com ambos os critérios são muito semelhantes. Entretanto, apesar das semelhanças nos valores

deσ, as melhores soluções parecem se comportar em função do parâmetroR2. A Figura 3.8

apresenta as soluções de normalização obtidas com os dois critérios testados para a estrela

TYC 276200177-1. Para esta estrela, a diferença entre oσ dos dois ajustes é de 0.0016; ainda

assim o melhor ajuste é obtido adotando-se o critério doR2
max (ver topo da Figura 3.8), que

ajusta melhor as bordas do espectro que o ajuste obtido com o critério doσmin (parte inferior da

mesma figura). Provavelmente, a resposta escolhida pelo critério deσmin rejeitou pontos exces-

sivos na região esquerda do espectro e, portanto, produziu um ajuste baseado em um número

menor de pontos de contínuo, e consequentemente, apresentaum valor menor deσ.

Investigamos também como um critério de escolha da melhor normalização a combinação

que maximizasse oR2 e minimizasse oσ do ajuste simultaneamente. Os resultados deste teste

foram idênticos aos resultados obtidos adotando-se oR2
max como critério de escolha. Com base

nestes testes, decidimos adotar como critério de escolha damelhor solução de normalização do

marvels_norm o ajuste comR2
max.
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Tabela 3.2: Ajustes obtidos para as estrelas da amostra de testes de normalização segundo os critériosR2
max e oσmin. A colunaparamapresenta os

valores dos parâmetros de entrada adotados ordenados pela ordem O,Low Rej. L, High Rej. H, grow G e número de iterações N, segundo cada
critério. A última coluna da tabela apresenta os critérios que produziram boas determinações visuais da curva de normalização.

Estrela CritérioR2
max Critérioσmin Melhor Critério

Param R2 σ Param R2 σ

Sol O6L1H3G1N11 0.9875 0.0042 O6L1H3G1N11 0.9875 0.0042R2
max eσmin

HD10700 O6L1H3G1N11 0.9947 0.0004 O6L1H3G1N11 0.9947 0.0004 R2
max eσmin

HD12661 O5L1H3G1N11 0.9976 0.0009 O5L1H3G1N11 0.9976 0.0009 R2
max eσmin

HD22879 O6L1H3G1N11 0.9999 0.0021 O6L1H3G1N11 0.9999 0.0021 R2
max eσmin

HD32147 O5L1H3G1N11 0.9509 0.0084 O6L1H3G1N11 0.9403 0.0083 R2
max

HD52298 O6L1H3G1N11 0.9988 0.0027 O6L1H3G1N11 0.9988 0.0021 R2
max eσmin

HD112164 O6L1H3.5G1N11 0.9917 0.0210 O6L1H3G1N11 0.9910 0.0206 R2
max

HIP57265 O6L1H3G1N11 0.9411 0.0036 O5L1H3G1N11 0.9281 0.0032 R2
max

TYC0173-00892-1 O6L1H3G1N11 0.9080 0.0022 O6L1H3G1N11 0.9080 0.0022 R2
max eσmin

TYC0173-02410-1 O6L1H3G1N11 0.9560 0.0019 O5L1H3G1N11 0.9408 0.0018 R2
max eσmin

TYC1275-01062-1 O5L1H3G1N11 0.9190 0.0030 O5L1H3G1N11 0.9190 0.0030 –
TYC1275-01402-1 O6L1H3G1N11 0.8845 0.0022 O6L1H3G1N11 0.8845 0.0022 R2

max eσmin

TYC1715-00760-1 O6L1H3G1N11 0.9637 0.0022 O5L1H3G1N11 0.9272 0.0021 R2
max eσmin

TYC1716-00325-1 O6L1H3G1N11 0.8999 0.0286 O5L1H3G1N11 0.8834 0.0285 R2
max eσmin

TYC2606-00051-1 O5L1H3G1N11 0.8736 0.0048 O5L1H3G1N11 0.8736 0.0048 R2
max eσmin

TYC2606-01633-1 O5L1H4G1N11 0.9612 0.0069 O6L1H3.5G1N110.8893 0.0060 R2
max

TYC2762-00177-1 05L1H3G1N11 0.9197 0.0052 O6L1H3G1N11 0.9136 0.0036 R2
max

TYC3004-00198-1 O6L1H3G1N11 0.9662 0.0038 O6L1H3G1N11 0.9662 0.0038 R2
max eσmin

TYC3144-00151-1 O6L1H3G1N11 0.9190 0.0021 O6L1H3G1N11 0.9190 0.0021 R2
max eσmin

TYC3216-00576-1 O6L1H3G1N11 0.9488 0.0029 O6L1H3G1N11 0.9488 0.0029 -
TYC3216-01744-1 O5L1H3G1N11 0.8546 0.0028 O5L1H3G1N11 0.8546 0.0028 R2

max eσmin

TYC3219-03361-1 O6L1H3G1N11 0.9223 0.0027 O5L1H3G1N11 0.9149 0.0026 R2
max

TYC3301-01732-1 O5L1H3G1N11 0.7536 0.0025 O6L1H3G1N11 0.6995 0.0023 R2
max eσmin

TYC3305-00806-1 O5L1H3G1N11 0.9330 0.0023 O5L1H3G1N11 0.9330 0.0023 -
TYC3308-00060-1 O6L1H3.5G1N11 0.9128 0.0030 O5L1H3G1N110.8009 0.0029 R2

max

TYC3463-00185-1 O6L1H3G1N11 0.9194 0.0032 O6L1H3G1N11 0.9194 0.0032 R2
max eσmin

TYC4126-01542-1 O6L1H3.5G1N11 0.8895 0.0039 O6L1H3.5G1N11 0.8895 0.0039 R2
max eσmin
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Figura 3.8: Duas curvas de normalização obtidas para a estrela TYC 276200177-1. O gráfico
superior mostra o ajuste de normalização do contínuo obtidocom o critério doR2

max. O gráfico
inferior mostra o melhor ajuste obtido com o critério doσmin. Nota-se que o gráfico na parte
inferior não ajusta bem o contínuo na borda esquerda do espectro.

Para três estrelas da amostra testada nenhuma boa solução denormalização foi encontrada

independente do critério adotado. Este foi o caso da estrelaTYC 127501062-1 (ver Figura 3.9),

na qual não foi possível encontrar, dentro do intervalo de parâmetros testados e de acordo com

o critério de escolha definido, um bom ajuste que descrevesseadequadamente o contínuo deste

espectro. Curiosamente, o contínuo dessa estrela parece bemajustado, com exceção da região

em torno da borda esquerda do espectro. O principal problemaidentificado nestes três espectros

é a incapacidade do programa de ajustar adequadamente o contínuo nas bordas dos espectros.
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Figura 3.9: Exemplo de uma solução ruim de normalização encontrada para a estrela
TYC 127501062-1. Nenhuma boa solução foi obtida para esta estrela adotando-se a restrição
dos parâmetros de entrada e os critérios de escolha da melhornormalização testados.

Tal problema pôde ser contornado ampliando-se um pouco maiso intervalo de parâmetros de

entrada. Uma solução adequada para esta estrela foi encontrada utilizando-se o critério de es-

colha doR2
max, além dos seguintes parâmetros de entrada: O= 8, Low Rej.= 1, High Rej.= 3,

G = 1, N = 12. Boas soluções de normalização foram também encontradas para os dois ou-

tros objetos aplicando-se o mesmo procedimento de ampliação do domínio de parâmetros de

entrada.

Os espectros das 309 estrelas da amostra de calibração foramnormalizados utilizando o

marvels_norm seguindo as restrições nos limites de parâmetros e o critério de escolha da

normalização estabelecidos anteriormente. Uma vez que estas estrelas serão utilizadas na cons-

trução das calibrações dos índices espectrais, o resultadoda normalização de toda a amostra

de calibração foi inspecionado visualmente com a finalidadede identificar possíveis problemas

na normalização que pudessem afetar as medidas dos índices.Os espectros das 30 estrelas da

amostra de validação também foram normalizados segundo o mesmo procedimento.

O resultado das normalizações obtidas com omarvels_norm foi bastante satisfatório. Em

apenas 9% dos casos da amostra de calibração, substituímos asolução automática fornecida

pelo programa por melhores soluções identificadas visualmente. Estes casos estão principal-

mente associados à presença de defeitos nas ordensechelleno caso dos espectros FEROS de-

gradados. Nenhuma substituição da solução de normalizaçãofoi feita na amostra de validação.

A próxima subseção apresenta mais detalhes das limitações do uso do códigomarvels_norm.

70



3.3.5 Limitações domarvels_norm

O marvels_norm produziu bons resultados para a maioria das estrelas testadas, mas exis-

tem algumas limitações em função das quais o uso do código dentro dos critérios estabelecidos

anteriormente não produziu soluções satisfatórias. Tais questões estão principalmente rela-

cionadas com a presença de defeitos de redução, como curvaturas acentuadas nas bordas ou

problemas nas colagens das ordensechelledos espectros, e presença de raios cósmicos.

Algumas das estrelas da amostra de calibração obtidas dos trabalhos de del Peloso et al.

(2005a,b) possuem espectros FEROS datados do ano de 2001. Naocasião da redução destes

espectros, opipelinede redução automática do FEROS apresentava problemas na junção das or-

densechelle, introduzindo assim regiões mais elevadas no espectros, como ilustra a Figura 3.10.

Com efeito, a curva de normalização para estas estrelas aparece ligeiramente mais elevada em

algumas regiões do espectro. Mesmo após o processo de degradação espectral para a resolução

do MARVELS, é possível notar no exemplo da Figura 3.10 a presença de “degraus” em algumas

regiões do espectro. Uma maneira elegante de contornar o efeito destas estruturas no contínuo é

dividir os espectros nestas regiões e normalizá-los separadamente. Todavia, devido à cobertura

limitada dos nossos espectros descartamos este tipo de abordagem. As estrelas com problemas

de colagem das ordensechelleforam apenas marcadas como possíveis fontes deoutliers na

construção das calibrações. É importante enfatizar aqui que estes problemas estão presentes em

uma parcela mínima das estrelas de calibração, totalizando16 estrelas, que estão listadas na

Tabela 3.3. Estes objetos, porém, possuem notória importância no preenchimento do espaço de

parâmetros do MARVELS.

A presença de defeitos nos espectros também foi observada emalguns espectros MAR-

VELS. Neste objetos, a presença de curvaturas acentuadas nas bordas impossibilitou a obtenção

de uma solução de normalização adequada, dentro dos limitese critérios estabelecidos anterior-

mente (como exemplificado na Figura 3.9). Estes casos foram identificados visualmente e uma

nova solução de normalização foi obtida ampliando os intervalos dos parâmetros de entrada do

programa, em especial a ordem do polinômio. Futuramente, planejamos incluir umaflag no

código que automaticamente identifique casos deste tipo.

Notamos ainda que, para alguns espectros MARVELS utilizados nos testes de normalização,

pontos altos no espectro provenientes de raios cósmicos nãoforam completamente eliminados

do ajuste pelo parâmetroHigh Rej.. Na ocasião destes testes, o MARVELS se encontrava no

primeiro ano de observação, e a maioria das estrelas testadas possuía apenas um ou poucos

espectros (< 6). Entretanto, a presença de raios cósmicos não deve configurar uma problema

para a normalização dos espectros da amostra MARVELS (∼3.300 estrelas), uma vez que cada

estrela deverá possuir um número de espectros igual ou maiorque 20.
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Tabela 3.3: Lista de espectros com problemas na junção das ordensechelleda amostra de
calibração.

HD Observações

1461 descontinuidade no meio do intervalo espectral

6512 descontinuidade no meio do intervalo espectral

9562 descontinuidade no meio do intervalo espectral

30562 pequena descontinuidade no meio do intervalo espectral

28305 possível descontinuidade no meio do intervalo espectral

43947 descontinuidade no meio do intervalo espectral

52298 possível descontinuidade no meio do intervalo espectral

12264 possível descontinuidade/ presença de defeito no inicio do intervalo espectral

71334 descontinuidade no meio do intervalo espectral

131117 descontinuidade no meio do intervalo espectral

140690 descontinuidade no meio do intervalo espectral

159656 descontinuidade no meio do intervalo espectral

203608 espectro com múltiplas descontinuidades

209458 descontinuidade no meio do intervalo espectral

216436 espectro com múltiplas descontinuidades

221287 possível descontinuidade no meio do intervalo espectral
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Figura 3.10: Exemplo de uma solução de normalização para o espectro da estrela HD 104690
que apresenta descontinuidades devido à colagem das ordensechelle. Nota-se que a normaliza-
ção aparece ligeiramente elevada em algumas regiões.

3.4 Medidas dos Índices Espectrais

O segundo código dopipelinedos índices espectrais é chamado demarvels_index e é

responsável pela determinação das LEs dos índices espectrais. Este programa realiza a medida

das LEs através da integração direta dos perfis dos índices, cujos limites de comprimento de

onda inicial e final foram definidos na seção (3.2). O método deintegração numérica foi esco-

lhido porque os índices são formados por múltiplas transições espectrais, cada uma delas com

diferentes perfis de linha. Como resultado, o conjunto das linhas que definem um índice não

apresenta um perfil Gaussiano ou Lorentziano, assim, a integração numérica dos limites dos

índices até o valor 1.0 adotado para o fluxo do contínuo normalizado constitui um método mais

apropriado.

Este código foi também escrito pelo Dr. Eduardo F. del Pelosoe é inspirado na tarefasplot

do IRAF. Como parâmetros de entrada omarvels_index utiliza o espectro normalizado (em

formato ASCII) obtido com omarvels_norm e um arquivo em formato ASCII que contém

os índices espectrais juntamente com os seus respectivos limites em comprimento de onda (λi

e λ f ). Estas características tornam este código aplicável paraoutros estudos com diferentes

resolução espectral e cobertura em comprimento de onda. As medidas dos índices espectrais e

os testes referentes a este código foram realizadas pelo Dr.Luan Ghezzi.

O programamarvels_index foi utilizado na determinação das medidas dos 96 índices
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(do grupo do Fe e do grupo de índices ionizados) para as estrelas das amostras de calibração

e validação. As LEs dos índices medidos para a amostra de calibração serão utilizadas na

construção das calibrações destes mesmos índices na próxima seção.

Optamos por não adotar quaisquer mecanismos de avaliação acerca da qualidade das medi-

das dos índices espectrais, exceto índices que apresentassem medidas de LEs negativas. Con-

tudo, problemas nas medidas dos índices serão automaticamente identificados no estudo da

tendência geral dos índices contra os parâmetros atmosféricos, também discutidos na próxima

seção.

3.5 Calibrações Multiparamétricas dos Índices Espectrais

Esta seção é dedicada à descrição da construção das calibrações que serão utilizadas na de-

terminação dos parâmetros atmosféricos dopipelinedos índices espectrais. A presente tese de

doutoramento também contribuiu na escolha do melhor modeloregressivo para as calibrações

do projeto dos índices. Inicialmente examinamos o comportamento das LEs de cada índice

em função dos parâmetros atmosféricos (Teff, logg, [Fe/H]), como mostrado no exemplo da

Figura 3.11. Na figura, apresentamos a distribuição das LEs em função dos parâmetros atmos-

féricos para o índice 38. Nota-se uma clara dependência entre as LEs e os parâmetrosTeff e

[Fe/H], enquanto existe um largo espalhamento para logg. Optamos por ilustrar o índice 38

pois este apresenta um comportamento típico da maioria dos índices.

A análise qualitativa de gráficos como os da Figura 3.11 é bastante eficiente para a avaliação

e classificação de índices promissores, além de fornecer umaideia geral do modelo regressivo

que melhor descreve os dados apresentados. A Figura 3.11 sugere, baseado no comportamento

daTeff e do logg, que um modelo regressivo de segunda ordem deve ser suficiente para explicar

os dados apresentados. Por outro lado, é preciso analisar esses dados com cautela. A verdadeira

origem do espalhamento para a gravidade superficial pode serfruto do efeito mascarado de uma

problema mais complexo, em três dimensões, que estamos avaliando em apenas uma dimensão.

Em outras palavras, pode haver uma interdependência entre os parâmetros em questão e, por

esta razão, a relevância do parâmetro logg em uma possível relação direta com as LEs dos ín-

dices pode aparecer diluída. Adicionalmente, problemas nas medidas dos índices espectrais, ou

índices contaminados por outros elementos em quantidades maiores do que as previamente esti-

madas, são difíceis de avaliar em tal abordagem. Por todas estas razões, decidimos não eliminar

nenhum índice baseados na análise qualitativa dos diagramas análogos aos da Figura 3.11.

Utilizamos uma análise regressiva multivariacional para aconstrução das relações de cali-

bração. Em princípio, testamos expressar os parâmetros atmosféricosTeff e logg em função dos

índices espectrais através de polinômios de segunda ordem da seguinte forma:
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Figura 3.11: Distribuição das LEs do índice 38 em função dos parâmetros atmosféricos para as
estrelas da amostra de calibração. Da esquerda para a direita, os círculos aparecem em códigos
de cores em função da temperatura efetiva, da metalicidade eda gravidade superficial. Existe
uma clara dependência entre as LEs dos índices e os parâmetrosTeff e [Fe/H], enquanto apenas
um espalhamento é observado entre as LEs dos índices e a gravidade superficial.
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[Fe/H] = a0 + a1LE + a2Teff +a3 logg+a4LE Teff

+a5LE logg+a6Teff logg+a7LE2 + a8T
2
eff+a9 logg2 (3.1)

Teff = a0 + a1LE + a2[Fe/H] + a3 logg+a4LE[Fe/H] + a5LE logg

+a6[Fe/H] log g +a7LE2 + a8[Fe/H]2 + a9 logg2. (3.2)

Para a gravidade utilizamos uma expressão similar, porém, na tentativa de minimizar o efeito

provocado pelos outros parâmetros na relação, optamos por usar razões de índices. Inspirados

na determinação da gravidade na espectroscopia clássica, utilizamos a razão entre um índice

dominado por uma espécie neutra e um índice dominado por uma espécie ionizada (ex. FeI/FeII,

CrI/CrII, TiI /TiII), desde que os índices em questão apresentassem valores médios de potenciais

de excitação similares. Tal aproximação tem base na determinação da pressão eletrônica, e

consequentemente, da gravidade superficial via equação de Saha. Neste caso, a gravidade pode

ser estimada quando, para uma dada temperatura, observa-seo equilíbrio de ionização de um

elemento químico com linhas em dois estágios de ionização diferentes. Assim, para o parâmetro

logg utilizamos uma função polinomial do tipo:

logg= a0 + a1LEr + a2[Fe/H] + a3Teff +a4LEr[Fe/H] + a5LErTeff

+a6[Fe/H]Teff +a7LE2
r + a8[Fe/H]2 + a9T

2
eff , (3.3)

onde LEr é a razão entre dois índices da mesma espécie. Este modelo quadrático corresponde

ao nosso ponto de partida na busca pelo melhor conjunto de calibrações. A análise dos resíduos

desta regressão pode revelar tendências com os parâmetros atmosféricos que podem exigir a

introdução de um modelo mais complexo.

Os testes com os modelos apresentados anteriormente apresentaram um resultado satisfató-

rio para um bom número de índices tanto para aTeff como para a [Fe/H], porém os resultados

para a gravidade superficial não foram igualmente bem sucedidos, mesmo utilizando a razão

de índices. Os resultados obtidos apresentaram grandes estruturas nos resíduos, o que constitui

um indicativo clássico de que o modelo regressivo adotado não representa adequadamente o

conjunto de dados observados. Testamos ainda um modelo paraa gravidade sem o uso da razão

de índices e análogo às Equações (3.1) e (3.2), e os resultados foram igualmente ruins. Outros

modelos de primeira e terceira ordem também foram testados sem sucesso.

Optamos então por avaliar um modelo regressivo que contém asLEs dos índices como

variável dependente e os parâmetros atmosféricos como variável independente. Assim, inves-
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tigamos as melhores calibrações para cada índice espectralutilizando um modelo de segunda

ordem com a seguinte estrutura:

LE (mÅ) = a0 + a1[Fe/H] + a2Teff + a3 logg +

a4[Fe/H]Teff + a5[Fe/H] log g + a6Teff logg +

a7([Fe/H])2 + a8(Teff)
2 + a9(logg)2. (3.4)

Novamente, modelos lineares e modelos cúbicos também foramtestados. Notamos que as

regressões cúbicas e quadráticas apresentam uma incertezarelativa ligeiramente menor que no

modelo linear, e, com respeito às incertezas, não existe diferença significativa entre o modelo

quadrático e o modelo cúbico. Por outro lado, analisando o comportamento dos resíduos en-

contramos um pequeno aumento de um padrão sistemático nos resíduos das regressões cúbicas.

Assim, concluímos que o modelo quadrático é o que melhor descreve os nossos dados por apre-

sentar uma consistência com ajuste visual, não apresentar apresença de estruturas sistemáticas

nos resíduos e ainda por ser o modelo mais simples.

Após uma primeira inspeção visual no diagrama dos resíduos das regressões obtidas com

a Equação (3.4), realizamos ainda uma série de testes para a escolha do melhor conjunto de

calibrações. O modelo apresentado na Equação (3.4) possui um amplo número de termos que

devem ser suficientes para descrever a dependência das LEs dos índices com os parâmetros

atmosféricos. Entretanto, alguns termos da Equação (3.4) podem ser estatisticamente irrelevan-

tes, e para avaliar esta possibilidade, utilizamos uma série de programas escritos em linguagem

Pythondesenvolvidos especialmente para este projeto pelo doutorando Diego Lorenzo de Oli-

veira. Estes códigos determinam os coeficientes da regressão através do método de mínimos

quadrados ordinários, do inglêsOrdinary Least Squares–OLS, ou seja, nenhum peso estatístico

é designado para nenhum dos coeficientes da calibração. Estes modelos foram caracterizados

como modelos completos.

Em seguida, prosseguimos a análise com a determinação das estrelas classificadas como

outlierspara cada índice espectral. Este procedimento foi realizado aplicando três iterações de

cortes em 2σ no diagrama dos resíduos de cada regressão. O limite de três iterações foi esco-

lhido a fim de evitar que um número excessivo de estrelas fossem eliminadas das regressões.

O número médio de estrelas classificadas comooutliers em todas as regressões foi 37, com

valores mínimo e máximo de 19 e 49, respectivamente. Estes números correspondem a uma

fração razoável da amostra de calibração, em torno de 6-16%.As estrelas classificadas como

outliersnão correspondem àquelas estrelas que apresentaram problemas na normalização e cu-

jas normalizações foram substituídas por melhores ajustesobtidos visualmente (ver Tabela 3.3

na seção 3.3.5).
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Após o procedimento descrito acima, o código fornece ainda informações estatísticas de

cada modelo regressivo, como o coeficiente de correlação do ajuste (R2), o desvio padrão dos

resíduos (σ) e o critério de informação bayesiana (BIC)1.

O passo seguinte foi procurar por modelos quadráticos mais simples que explicassem os da-

dos observados com sucesso igual ou superior aos modelos completos. Para tanto, removemos

dos modelos completos um termo por vez, excluíndo primeiramente os termos de maior ordem

e computamos os parâmetros estatísticos deste novo modelo,isto é,R2, σ e BIC. Estes novos

modelos foram caracterizados como modelos reduzidos. O modelo reduzido era então compa-

rado com o modelo completo, e, caso os valores do BIC e doσ fossem menores que o modelo

completo, e ainda que o coeficiente do termo removido fosse estatisticamente insignificante,

o modelo completo era substituído pelo modelo reduzido. Casocontrário, o termo excluído

era readmitido no modelo, um novo termo era então excluído e oprocesso era iterado até a

convergência, ou seja, até todos os termos serem testados e mantendo no mínimo um termo de

segunda ordem. O resultado da análise descrita acima produziu as calibrações finais para cada

índice espectral utilizadas neste trabalho. Todo o procedimento de determinação das melhores

calibrações via modelos regressivos reduzidos foi realizado pelo doutorando Diego Lorenzo de

Oliveira.

A Tabela B.2 do anexo 2 apresenta os coeficientesai das 96 calibrações construídas para o

nosso conjunto de índices. Vale recordar que os 14 índices selecionados para os elementosα

não foram testados neste projeto. Além dos coeficientes, os parâmetros estatísticos do ajuste,R2

eσ, e os limites da faixa de LEs válidas para as calibrações também são mostrados na mesma

tabela. A faixa de validade para os parâmetros atmosféricosnão é mostrada pois esta cobre

aproximadamente a faixa dos parâmetros estelares da amostra de calibração (ver Figura 3.1).

Para garantir que apenas as regressões mais acuradas fossemutilizadas na determinação dos

parâmetros atmosféricos, decidimos manter em nossa análise apenas calibrações de índices com

coeficiente de correlaçãoR2 > 0.90. Este corte removeu quatros índices, sendo eles os índices

1, 41, 64 e 65. Estes índices aparecem marcados nas notas da Tabela B.1 com o número 2.

A Figura 3.12 mostra um exemplo da calibração final adotada para o índice 38. Na figura, a

calibração adotada representa acuradamente o comportamento das estrelas da amostra de cali-

bração, que estão representadas pelos círculos com códigosde cores correspondentes as faixas

de metalicidade e temperatura efetiva.

O último teste realizado para garantir que as calibrações selecionadas são potencialmente

capazes de produzir parâmetros atmosféricos acurados foi aanálise dos resíduos dos modelos

regressivos dos 92 índices restantes. Para isso, computamos as diferenças entre as LEs calcula-

das pelas calibrações (dadas pela Equação 3.4) e as LEs observadas, ou seja, aquelas que foram

1O critério de informação Bayesiana (BIC) é um critério para seleção de um modelo regressivo dentro de um
dado conjunto finito de modelos. Desta maneira, considerando dois modelos igualmente complexos, o modelo
com maior número de parâmetros apresentará também o maior valor de BIC, devendo portanto ser classificado
com inferior ao modelo com menor número de variáveis, desde que ambos possuam habilidades similares em
descrever os dados observados.

78



Figura 3.12: Exemplo da função de calibração do índice 38.Em cima: Variação da LE em
função da temperatura efetiva. Os pontos representam as estrelas de calibração em códigos de
cores correspondentes à metalicidade. As linhas pontilhadas, sólida e tracejada representam
a Equação 3.4 para logg = 4.44 e [Fe/H] = -0.50, 0.00 e+0.50, respectivamente.Embaixo:
Variação da LE em função da metalicidade. Novamente, os pontos representam as estrelas de
calibração, porém agora em códigos de cores correspondentes à temperatura efetiva. As linhas
pontilhada, sólida e tracejada representam a Equação 3.4 para logg = 4.44 eTeff = 5000, 5700
e 6500, respectivamente.
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medidas nos espectros de calibração. Em seguida, analisamos os gráficos entre as diferenças

nas LEs (∆LE) e os parâmetros atmosféricosTeff, logg e [Fe/H], além das próprias LEs obser-

vadas. Exemplos deste tipo de gráfico são mostrados na Figura3.13, também para o índice 38.

Quaisquer possíveis tendências ou presença de estrutura neste tipo de gráfico significa que o

modelo regressivo adotado não ajusta adequadamente os dados. Com o intuito de quantificar a

ausência de tendências nos gráficos dos resíduos, aplicamosum ajuste linear e analisamos seu

coeficiente angular, assim como o coeficiente de correlaçãoR2. A linha verde pontilhada no

primeiro diagrama da Figura 3.13 ilustra o ajuste linear no diagrama dos resíduos, que neste

caso, possui um coeficiente de correlaçãoR2 = 0.007 e um desvio padrão deσ = 18.36 mÅ.

Estas duas quantidades são também bastante pequenas no conjunto de regressões testadas. O

coeficiende de correlação médio entre as 92 calibrações é de 0.024± 0.017, com valores mí-

nimos e máximos de 0.006 e 0.096, respectivamente. Outro parâmetro que pode ser utilizado

para quantificar a probabilidade de dois conjuntos de dados pertencerem a diferentes grupos é

o t-value. Quanto menor o t-value, maior a probabilidade de anti-correlação do conjunto de

dados testados. O valor médio dos t-values obtidos para as 92 calibrações está em torno de

0.150± 0.555, com mínimos e máximos de 0.000 e 1.399, respectivamente. Estes resultados

comprovam matematicamente que os resíduos de nossas calibrações são livres de quaisquer

tendências sistemáticas e que não existe a necessidade de aplicar nenhuma correção a posteriori

nas LEs calculadas pela Equação (3.4).

3.6 Determinação dos Parâmetros Atmosféricos

O último código dopipelinedos índices espectrais foi desenvolvido pelo Dr. Luan Ghezzi

e é responsável pela determinação dos parâmetros atmosféricos a partir das LEs dos índices e

das calibrações desenvolvidas na seção anterior. A escolhado melhor conjunto de parâmetros

para uma dada estrela é baseada em um método de mínimos quadrados reduzidos (χ2
r ). Além

da determinação daTeff, logg e [Fe/H] o programa também estima as incertezas associadas a

esses parâmetros.

A determinação dos parâmetros atmosféricos foi realizada como se segue. Primeiramente

montamos um conjunto com 92 LEs teóricas obtidas através do cálculo de cada ponto de uma

extensa grade de parâmetros atmosféricos. Esta faixa cobreos intervalos de 4700≤ Teff ≤ 6600 K,

-0.90≤ [Fe/H] ≤ 0.50 e 3.50≤ logg ≤ 4.70. Os passos utilizados no cálculo desta grade foram

de 10 K paraTeff, 0.02 dex para [Fe/H] e 0.05 dex para logg. Diferentes conjuntos de passos fo-

ram testados, incluindo grades com um espaçamento mais fino,porém sem nenhuma melhoria

expressiva nos resultados.

Na sequência, para cada conjunto de parâmetros atmosféricos existente na grade efetuamos

a comparação entre as LEs observadas (LEobs) e as LEs teóricas (LEteo) utilizando um método
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Figura 3.13: Diagramas dos resíduos (∆LE = LEcalc − LEobs) para o índice 38. De cima para
baixo os gráficos correspondem à distribuição dos resíduos em função das LEs observadas, da
Teff, da [Fe/H] e da logg. Em todos os gráficos, a linha preta contínua indica um acordoperfeito,
ao passo que as linhas tracejadas azuis e vermelhas indicam respectivamente os limites a 1σ e
2σ, ondeσ corresponde ao desvio padrão do ajuste. A linha verde pontilhada no primeiro
gráfico corresponde ao ajuste linear aplicado no diagrama dos resíduos. Não foi encontrada
nenhuma tendência significativa dos resíduos em função dos parâmetros atmosféricos ou das
LEs observadas.
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de minimização de (χ2
r ) dado pela seguinte expressão:

χ2
r =

1
Nind

Nind
∑

i

(

LEobs
i − LEteo

i

)2

σ2
i

. (3.5)

Na Equação (3.5),Nind corresponde ao número de índices,σi é o erro associado às LEs,

LEobs
i e LEteo

i são as LEs do i-ésimo índice medido dos espectros observadose teóricos, res-

pectivamente. Os valores deσi utilizados na Equação (3.5) são distintos para as amostras de

calibração e validação. No caso da amostra de calibração, asincertezas nas LEs são dadas

pelo desvio padrão obtido de cada calibração, isto é,σi = σ
calib
i . Os valores das incertezas das

LEs para a amostra de calibração são apresentados na Tabela B.2 do anexo 2. Para a amostra

de validação, o erro total na LE foi estimado pela composiçãodo erro nas medidas das LEs

dos espectros estelares (σ⋆) e doσcalib
i . Como para a amostra de validação dispúnhamos de

mais de um espectro por estrela, o erro nas medidas das LEs foiestimado pelo desvio padrão

da média das medidas de LE (após um corte em 2σ para a exclusão deoutliers, ver seção

3.7.2). Assim, as incertezas nas LEs para a amostra de validação foram estimadas pela expres-

sãoσi =

√

(σcalib
i )2 + (σ⋆)2. Por fim, o conjunto final de parâmetros atmosféricos corresponde

àquele com menor valor deχ2
r .

Para o cálculo das incertezas associadas a cada parâmetro atmosférico (Teff, logg, [Fe/H]),

consideramos todas as soluções contidas entre (χ2
r )min ≤ χ

2
r ≤ 2(χ2

r )min. Em seguida, calculamos

as diferenças entre estes parâmetros –Px(χr i ) – e o melhor conjunto de parâmetros atmosféricos

– Px(χ2
r min) – que é dado por (χ2

r )min. Finalmente, as incertezas finais são computadas através do

valor quadrático médio de tais diferenças, como mostra a equação a seguir:

σPx = [
1
N

2χ2
r min

∑

i=χ2
r min

Px(χ
2
r i ) − Px(χ

2
r min)]

1/2, (3.6)

onde N é o número de soluções entre (χ2
r )min ≤ χ

2
r ≤ 2(χ2

r )min.

3.7 Resultados

As seções anteriores detalharam a metodologia por nós utilizada no desenvolvimento dopi-

pelinedos índices espectrais. Diferentes tipos de código foram desenvolvidos para a obtenção

das LEs dos índices nos espectros estudados, na construção das calibrações dos índices e do uso

destas duas quantidades na determinação dos parâmetros atmosféricos e suas incertezas associ-

adas. Assim, o próximo passo consiste em avaliar a acurácia ea precisão do nossopipelineem

recuperar os parâmetros atmosféricos com eficiência competitiva aos parâmetros determinados

em análises com espectros em alta resolução.

Para avaliar o desempenho dopipelinedos índices espectrais, fizemos uso das amostras de

calibração e validação apresentadas na seção (3.1). Estes resultados encontram-se presentes no
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trabalho de Ghezzi et al. (2014) no qual participo como segunda autora.

3.7.1 Desempenho dopipelinedos Índices na Amostra de Calibração

Nosso primeiro teste consistiu em avaliar se opipelinedos índices espectrais é capaz de

recuperar os parâmetros atmosféricos das 309 estrelas da amostra de calibração. Comparamos

os resultados obtidos pelo nossopipelinee os resultados obtidos das análises com espectros

em alta resolução. As diferenças médias entre os parâmetrosatmosféricos derivados por estas

duas metodologias são 1± 78 K paraTeff, 0.01± 0.06 dex para [Fe/H] e 0.00± 0.15 dex

para logg. A Figura 3.14 apresenta um conjunto de gráficos contendo a comparação entre

os parâmetros atmosféricos derivados pelopipelinedos índices e os parâmetros atmosféricos

obtidos na análise de espectros com alta resolução. Nota-seque os desvios entre estes dois

conjuntos de parâmetros atmosféricos são praticamente desprezíveis.

Numericamente, as incertezas médias encontradas pelopipelinedos índices são da ordem

ou ligeiramente maiores que as incertezas internas tipicamente encontradas em análise com

espectros de alta resolução. As incertezas internas dopipelinedos índices estão tipicamente

na faixa de 50-150 K paraTeff, 0.05-0.10 dex para [Fe/H] e 0.10-0.25 dex para logg. Logo,

os resíduos apresentados acima também são menores ou da ordem das incertezas internas do

pipeline.

Uma exceção ao comportamento anteriormente citado é a estrela HD 43947, que aparece

como umoutlier discrepante nos diagramas referentes à metalicidade da Figura 3.14. Este ob-

jeto foi também identificado comooutlier em 94 calibrações na análise dos modelos regressivos

da seção (3.5). O outrooutlier visível na parte inferior do mesmo gráfico corresponde à estrela

HD 120136 que possui umaTeff = 6460 K. Este objeto se encaixa dentro do comportamento

sistemático encontrado para altas temperaturas, mencionado a seguir.

Os diagramas mostrados na Figura 3.14 não apresentam tendências significativas nos resí-

duos; porém, no segundo diagrama da esquerda para a direita relativo àTeff nota-se dois compor-

tamentos sistemáticos para altas e baixas temperaturas. AsTeff que aparecem sistematicamente

mais baixas em torno de∼5400 K podem estar associadas a uma pequena descontinuidadeno

número de calibrações com estrelas frias e quentes (veja a distribuição deTeff da Figura 3.1).

Este efeito, no entanto, é de baixa amplitude e possui a maiorparte dos resíduos contidos entre

± 100 K.

As tendências para maioresTeff (em torno de± 6300 K) são provavelmente associadas

ao número reduzido de estrelas de calibração utilizadas para o preenchimento deste intervalo

(apenas 7). Além disso, a maioria dos índices espectrais tornam-se mais fracos em torno dos

regimes deTeff mais altas. Esta proposição é também corroborada pelo comportamento das

incertezas internas dopipeline. De fato, estas tendem a apresentar um leve crescimento em

direção a maiores valores deTeff e menores valores de [Fe/H].

Como um teste complementar também analisamos o espectro solar obtido com o espectro-
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Figura 3.14: Comparação entre os parâmetros atmosféricos derivados viapipelinedos índices
espectrais e os determinados com espectros de alta resolução para a amostra de calibração.
De cima para baixo, a primeira coluna mostra a comparação direta entre os parâmetrosTeff,
[Fe/H] e logg, respectivamente. As diferenças entre os parâmetros determinados via índices e
os parâmetros determinados através de espectros em alta resolução são mostradas nos diagramas
seguintes. A segunda, a terceira e a quarta colunas apresentam os diagramas que contém estas
diferenças contra aTeff, [Fe/H] e logg determinados pelos espectros em alta resolução. Em
todos os diagramas, a linha preta contínua corresponde ao acordo perfeito. As linhas tracejadas
azuis e vermelhas representam, respectivamente, os deslocamentos de±100 e±200 K paraTeff,
de±0.10 e±0.20 dex para a [Fe/H] e de±0.20 e± 0.40 dex para logg. Os diagramas acima
apresentam um bom acordo entre os parâmetros atmosféricos sem grandes desvios e tendências
sistemáticas nos resíduos.
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gráfo FEROS e analisado no trabalho de Ghezzi et al. (2010b).Este espectro foi degradado e

reamostrado conforme a necessidade dopipelinedos índices espectrais. Em seguida, derivamos

os parâmetros atmosféricos para o Sol de acordo com a metodologia apresentada neste capítulo.

Os parâmetros atmosféricos derivados pelopipelinedos índices espectrais para o Sol foram:

Teff = 5720± 95 K, [Fe/H] = -0.02± 0.06 dex e logg = 4.30± 0.16 dex. Este resultados estão

em bom acordo com os parâmetros atmosféricos canônicos parao Sol (5777/0.00/4.44) dentro

de 1σ dos erros associados às medidas. Contudo, tal acordo era de certa forma esperado uma

vez que a seleção dos índices espectrais foi realizada tendoum espectro solar como gabarito.

Ainda assim, o conjunto de testes apresentados nesta subseção confirmam que opipelinedos

índices espectrais produz resultados internamente consistentes e sem componentes sistemáticas

apreciáveis.

3.7.2 Desempenho dopipelinedos Índices na Amostra de Validação

Um segundo teste foi realizado com o intuito de verificar a confiabilidade dopipelinedos ín-

dices em reproduzir os parâmetros atmosféricos obtidos comespectros de alta resolução. Desta

vez, utilizamos a amostra de validação que contém estrelas com parâmetros atmosféricos deter-

minados majoritariamente pelo equilibrio de excitação e ionização, seja de diferentes fontes da

literatura ou adotando a metodologia apresentada no Capítulo 2. Os parâmetros que desejamos

recuperar estão apresentados na Tabela 3.1.

Os dados da amostra de validação precisaram ser preparados de acordo com as exigências do

pipelinedos índices. Isto porque atualmente, opipelinede velocidades radiais do MARVELS

não produz os espectros em 1D, defranjados, corrigidos de luz espalhada e em comprimento

de onda de repouso. Entretanto, para a aplicação dopipelinedos índices em toda a amostra do

MARVELS, estes dados devem ser fornecidos para o BPG-MARVELSno futuro.

Além disto, os espectros MARVELS possuem algumas peculiaridades se comparados aos

espectros FEROS da amostra de calibração. Como visto no Capítulo 2, a luz proveniente da

estrela é dividida em dois feixes que são coletados por um parde fibras ópticas vizinhas. Por-

tanto, como o MARVELS consegue observar um total de 60 objetos, por vez são produzidos

120 espectros, sendo dois para cada estrela. Estes espectros foram analisados separadamente

com o intuito de obter múltiplas medidas de LEs dos índices e remover aquelas classificadas

comooutliers, além de fornecer uma estimativa das incertezas nas LEs dos índices. Assim,

não utilizamos para estes dados a função de combinação dos espectros AVG_NUM durante o

processo de normalização.

Como dispúnhamos agora de mais de uma medida de LE para um dado índice, e uma vez

que as estrelas foram observadas mais de uma vez e que cada observação gera dois espectros,

determinamos as LEs médias〈LE〉 aplicando um corte em 2σ até a convergência deste pro-

cesso. Todas as LEs removidas neste processo foram classificadas comooutliers. O desvio

padrão final obtido após este procedimento corresponde aoσ⋆ apresentado na seção (3.6). Em
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seguida as estrelas foram analisadas separadamente pelopipelinedos índices e seus parâmetros

atmosféricos foram combinados através de uma média aritmética simples. As incertezas relati-

vas a estes parâmetros foram determinadas via propagação deerros, ou seja, a raiz quadrada do

somatório quadrático dos erros relativos à cada medida.

Os resultados desta primeira análise dos dados de validaçãonão foram satisfatórios. A di-

ferença média entre os parâmetros obtidos pelopipelinedos índices e os parâmetros obtidos

pelas análises com espectro de alta resolução são mostradosna segunda linha da Tabela 3.4. Os

valores determinados para a amostra de calibração são mostrados na primeira linha da mesma

tabela para fins comparativos. As diferenças encontradas entre os parâmetros obtidos com os

índices espectrais e os parâmetros determinados com espectros de alta resolução são bastante

significativas, principalmente para aTeff e para logg. Existem duas prováveis fontes das causas

destes resultados: as calibrações ou as LEs utilizadas. A primeira fonte dos problemas pre-

sentes na análise dos espectros de validação pode ser descartada, uma vez que as calibrações

apresentaram bom desempenho na amostra de calibração, comomostrado na seção anterior.

Tabela 3.4: Comparação dos parâmetros atmosféricos determinados pelopipelinedos índices
espectrais e pelas análises com espectros em alta resoluçãoutilizando 92 índices.

Amostra ∆Teff ∆[Fe/H] ∆logg Número de estrelas

92 índices

Calibração 1± 78 0.01± 0.06 0.00± 0.15 309

Validação -97± 110 0.00± 0.07 -0.30± 0.17 30

Para investigar se as LEs dos espectros MARVELS poderiam sera causa das grandes di-

ferenças encontradas entre os parâmetros atmosféricos derivados pelos índices espectrais e os

determinados através de espectros em alta resolução, analisamos o comportamento das LEs do

MARVELS contra as LEs do FEROS (obtidas da amostra de calibração). A Figura 3.15 mostra

a comparação entre estes conjuntos de LEs para o índice 59 em função da posição do espectro

nas fibras. Podemos ver que as diferenças entre os dois conjuntos de LEs estão, na média, em

torno de 48 mÅ, demostrando que estes dois tipos de LEs não estão na mesma escala. Este

comportamento também foi notado para outros índices. Estasdiferenças, no entanto, não foram

causadas pelo processo de normalização e nem demostraram tendências sistemáticas quanto aos

parâmetros atmosféricos comoTeff, [Fe/H] e logg. Desta forma, decidimos derivar correções

individuais para cada índice com o objetivo de transformar as LEs do MARVELS para a escala

de LEs do FEROS.
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Figura 3.15: Comparação entre as LEs dos espectros FEROS e MARVELS em função do nú-
mero de fibras para o índice 59. A linha preta contínua apresenta a média das diferenças entre as
LEs do FEROS e do MARVELS, isto é,∆LE = LEFEROS- LEMARVELS. A média e o desvio desta
quantidade são mostradas no topo da figura para as 120 fibras. As linhas tracejadas vermelhas
apresentam os limites dentro de 1σ. É notório que as LEs do MARVELS não estão na mesma
escala das LEs do FEROS.

3.7.3 Correção da Escala de LEs da Amostra de Validação

Para as correções na escala de LEs dos espectros de validação, utilizamos 120 espectros

solares, sendo um para cada fibra do instrumento, observadossimultaneamente em 17 de no-

vembro de 2009. Estes espectros solares também foram utilizados para avaliar a solução das

LEs com respeito às fibras utilizadas no instrumento, uma vezque os espectros MARVELS

podem ser observados utilizando quaisquer destas.

Existe uma pequena diferença na solução de comprimento de onda das 120 fibras do MAR-

VELs, de forma que a cobertura espectral varia um pouco entreas fibras. Para evitar a utilização

de índices com poucas determinações de LEs decidimos adotarem nossa análise o intervalo es-

pectral comum às 120 fibras, que corresponde a faixa de∼5137-5543 Å. Como consequência,

18 índices foram removidos nesta etapa da análise. São estesos índices de 2 a 7 no lado azul

e de 85 a 96 no lado vermelho dos espectros. Estes índices também aparecem indicados com o

número 3 na Tabela B.1 do anexo B.

Dentro desta nova cobertura espectral, calculamos a média eo desvio padrão com relação

aos índices presentes em cada um dos 120 espectros. Nenhum índice foi removido desta análise

a fim de manter toda informação acerca das variações das LEs dos índices com a número da

fibra do instrumento. Na sequência, calculamos as diferenças absolutas entre as LEs médias

dos espectros MARVELS e as LEs do espectro FEROS solar, isto é, |〈LEMARVELS〉 − LEFEROS|.

Caso essas diferenças fossem maiores que a incerteza nas LEs médias dos espectros solares

MARVELS (σ(〈LEMARVELS〉), o índice em questão era removido. Este foi o caso dos seguintes

índices: 33, 34, 39, 40, 54, 55, 61, 62, 66 e 67. Estes últimos índices aparacem indicados com

o número 4 na Tabela B.1 do anexo B.

Por fim, para os 64 índices restantes, as LEs dos espectros solares MARVELS foram cor-

rigidas pela diferença|〈LEMARVELS〉 − LEFEROS|. Embora esta seja uma correção derivada para

87



o espectro solar, aplicamos esta correção para as demais estrelas da amostra de validação in-

dependentemente de seus parâmetros atmosféricos. Este tipo de correção é justificável dada a

grande semelhança entre as nossas estrelas e o Sol. Além disso, veremos a seguir que estas cor-

reções apresentaram resultados bastante positivos na determinação dos parâmetros da amostra

de validação. Também removemos da análise todas as LEs corrigidas que se encontravam fora

da faixa de LEs definida pela amostra de calibração (ver Tabela B.2 do anexo B). Este corte

foi feito a fim de evitar extrapolações fora do espaço de parâmetros definido pela amostra de

calibração.

Seguindo a metodologia apresentada anteriormente, utilizamos este novo conjunto de LEs

para derivar os parâmetros atmosféricos das 30 estrelas da amostra de validação. Relembramos

que, como os espectros eram divididos entre fibras vizinhas,cada estrela dispunha de dois

espectros e dois conjuntos de parâmetros atmosféricos foram derivados para cada um destes.

Os parâmetros atmosféricos obtidos pelas fibras adjacentesapresentaram um bom acordo entre

si, e suas diferenças médias estão em torno de−18± 91 K paraTeff, 0.01± 0.06 dex para [Fe/H]

e−0.09± 0.16 dex para logg. Estes resultados demonstram o que os parâmetros atmosféricos

obtidos de diferentes fibras são consistentes entre si.

Comparamos os parâmetros atmosféricos derivados pelos índices espectrais e os parâmetros

atmosféricos determinados por análises com espectros em alta resolução para a amostra de

validação com as LEs corrigidas para a escala do FEROS. As diferenças médias entre estes

dois conjuntos de parâmetros são mostradas na segunda linhada Tabela 3.5. O desvio entre os

dois conjuntos de parâmetros com respeito a metalicidade encontra-se em torno de zero. Para

a Teff e para logg, tais diferenças não são necessariamente próximas de zero,mas são ainda

inferiores às incertezas típicas encontradas para estes parâmetros e à dispersão de seus resíduos.

Para a gravidade porém, estes desvios podem refletir um comportamento inerente da amostra de

calibração. Ghezzi et al. (2010b) encontraram um pequeno desvio nas gravidades superficiais

determinadas por este trabalho e os valores da literatura (veja a tabela 5 destes autores). Como

boa parte dos parâmetros da amostra de calibração são provenientes deste trabalho, os pequenos

desvios em relação à gravidade podem estar associados aos mesmos desvios encontrados por

Ghezzi et al. (2010b).

Para fins de comparação, também são mostrados na Tabela 3.5 a diferença entre os parâme-

tros atmosféricos computados para a amostra de calibração que utiliza os mesmos 64 índices

aplicados para a análise da amostra de validação, porém sem as correções das LEs, e os pa-

râmetros atmosféricos determinados com espectros em alta resolução. Não foram encontradas

diferenças significativas na comparação das determinaçõesde parâmetros atmosféricos para a

amostra de calibração utilizando os 92 índices (Tabela 3.4)com as determinações feitas utili-

zando os 64 índices (Tabela 3.5).

A Figura 3.16 apresenta a comparação entre os parâmetros atmosféricos derivados pelopi-

pelinedos índices para a amostra de validação com as LEs corrigidase os parâmetros atmosfé-

ricos obtidos com espectros em alta resolução. Uma vez mais,não existem grandes tendências
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Tabela 3.5: Comparação dos parâmetros atmosféricos determinados pelopipelinedos índices
espectrais e pelas análises com espectros em alta resoluçãoutilizando 64 índices. Os parâmetros
da amostra de validação foram calculados com as LEs corrigidas para a escala do FEROS.

Amostra ∆Teff ∆[Fe/H] ∆logg Número de estrelas

64 índices

Calibração -3± 80 0.01± 0.06 0.00± 0.15 309

Validação -28± 81 0.02± 0.05 -0.07± 0.15 30

nos resíduos, com exceção de um possível comportamento sistemático em direção a maiores

temperaturas (Teff ∼ 6400 K), que corresponde ao mesmo comportamento encontradopara a

amostra de calibração.

As dispersões internas em torno da média são menores ou da ordem dos erros típicos en-

contrados em análises de espectros em alta resolução. Tais dispersões são também menores

que as incertezas internas do método, as quais, recalculadas para este novo conjunto de índi-

ces, possuem valores típicos da ordem de 80–160 K paraTeff, 0.05–0.10 dex para [Fe/H] e

0.15–0.25 dex para logg.

Investigamos ainda se os resíduos nos parâmetros atmosféricos e as incertezas associadas

a estes parâmetros exibiam alguma tendência com relação a razão S/R e a magnitudeV das

estrelas, como mostrado na Figura 3.17. A S/R para uma dada estrela da amostra de validação

foi obtida pela média aritmética dos valores de S/R derivados entre todos os espectros desta

estrela
〈

(S/R)spec

〉

multiplicado pela raiz quadrada do número de espectros
√

Nspec. Esta é uma

aproximação razoável para a determinação da S/R considerando que os tempos de exposição

são similares para uma dada estrela. As magnitudesV das estrelas MARVELS foram obtidas

doThe Guide Star Catalogue(Lasker et al. 2008).

Não foram encontradas quaisquer tendências expressivas nos resíduos dos parâmetros at-

mosféricos e de suas incertezas contra a S/R e a magnitude V das estrelas. Ocorre apenas um

ligeiro aumento dos resíduos para altas magnitudes e baixasS/R, o que já era esperado. A

ausência de tendências nos diagramas referentes a S/R é de certa forma pouco esperada, mas

reflete uma particularidade interessante dos nossos dados.Todas as estrelas possuem S/R≥ 200

e este valor é certamente maior que o limite inferior no qual começaríamos a evidenciar um

decréscimo na qualidade dos resultados em função da S/R. Os gráficos da Figura 3.17 demons-

tram que, para os dados MARVELS, opipelinedos índices espectrais pode ser aplicado em sua

máxima precisão e acurácia.

Também avaliamos a influência da diferença nas LEs provocadapor flutuações na curva do

contínuo. Para isto, estimamos os parâmetros atmosféricosde dois espectros distintos apenas

por um deslocamento do contínuo de 1%. O valor de 1% foi escolhido baseado na máxima
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Figura 3.16: Comparação entre os parâmetros atmosféricos derivados viapipelinedos índices
espectrais com as correções de LE e os determinados com espectros de alta resolução para
a amostra de validação. De cima para baixo, a primeira colunamostra a comparação direta
entre os parâmetrosTeff, [Fe/H] e logg, respectivamente. As diferenças entre os parâmetros
determinados via índices e os parâmetros determinados através de espectros em alta resolução
são mostradas nos diagramas seguintes. A segunda, a terceira e a quarta colunas apresentam os
diagramas que contém estas diferenças contra aTeff, [Fe/H] e logg determinados pelos espectros
em alta resolução. Em todos os diagramas a linha preta contínua corresponde ao acordo perfeito.
As linhas tracejadas azuis e vermelhas representam, respectivamente, os deslocamentos de±100
e ±200 K paraTeff, de±0.10 e±0.20 dex para a [Fe/H] e ±0.20 e± 0.40 dex para logg. Os
diagramas acima apresentam um bom acordo entre os parâmetros atmosféricos sem desvios
e/ou tendências sistemáticas nos resíduos.
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Figura 3.17:Esquerda: Resíduos dos parâmetros atmosféricos em função da S/R. Direita :
Incertezas internas dopipelinedos índices em função da S/R. De cima para baixo os diagramas
mostram os casos paraTeff, [Fe/H] e logg, respectivamente. Estrelas comV < 9, 9≤ V < 11
e V ≥ 11, são mostradas pelos círculos pretos, azuis e vermelhos,respectivamente. Em todos
os diagramas, a linha preta contínua representa o acordo perfeito. As linhas pontilhadas e
tracejadas representam, respectivamente, os limites a±100 K e±200 K paraTeff, ±0.10 e
±0.20 dex para [Fe/H] e ±0.20 e±0.40 dex para logg. As diferenças entre os dois conjuntos
de parâmetros atmosféricos e suas incertezas internas não apresentam nenhuma dependência
contra a S/R e a magnitudeV dos espectros MARVELS. Todavia nota-se um ligeiro aumento
dos resíduos para altas magnitudes e baixas S/R.
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diferença de fluxo encontrada entre duas soluções de normalização consideradas visualmente

boas (ver seção 3.3.3). Encontramos as seguintes variaçõesnos parâmetros atmosféricos destes

dois espectros:Teff = -5 ± 42 K, logg = +0.07± 0.07 dex e [Fe/H] = +0.12± 0.04 dex, onde

as dispersões apresentadas foram determinadas pelo erro propagado das duas determinações

de parâmetros atmosféricos. Estes valores estão também dentro da estimativa de incertezas

do pipelinedos índices. Adicionalmente, as incertezas apresentadas devem ser consideradas

como valores máximos de erro a serem introduzidos pelo processo de normalização, uma vez

que possíveis deslocamentos de contínuo devem ocorrer de maneira não uniforme e em ambas

direções ao longo do espectro.

Um último teste de validação dopipelinedos índices espectrais foi utilizar a informação

dos 120 espectros solares do MARVELS para a determinação dosparâmetros atmosféricos do

Sol. Aplicamos a esses espectros o mesmo procedimento que fora aplicado para a amostra de

validação utilizando as LEs corrigidas; porém, para garantir o melhor conjunto de parâmetros,

aplicamos um corte em 2σ nas LEs solares até a convergência, ou seja, até não restar nenhum

outlier no cálculo das LEs médias do Sol. Os parâmetros atmosféricosdo Sol derivados por

este procedimento foramTeff = 5760± 81 K, [Fe/H] = -0.04± 0.05, logg = 4.40± 0.15, e estão

em excelente acordo com os parâmetros atmosféricos canônicos do Sol.

Os resultados apresentados nas últimas seções demonstram que opipelinedos índices es-

pectrais é capaz de recuperar os parâmetros atmosféricos precisos obtidos em análises em alta

resolução utilizando apenas as LEs dos índices medidas em espectros de moderada resolução.

3.7.4 Limitações dopipelinedos Índices Espectrais

O pipelinedos índices espectrais, como apresentado, possui bom desempenho na análise

das estrelas anãs e subgigantes de tipo solar do MARVELS. Todavia, a técnica discutida neste

capítulo não está otimizada para a análise de espectros de estrelas com possíveis contaminações

de companheiras. Adicionalmente opipelinenão deve apresentar bom desempenho na aná-

lise da fração de estrelas gigantes que contaminam a amostratotal de estrelas observadas pelo

MARVELS. Ambos objetos descritos aqui integram a amostra das∼ 3.300 estrelas observadas

pelo MARVELS.

De forma a quantificar o desempenho dopipelinedos índices espectrais frente a análise deste

tipo de estrelas, aplicamos o nosso método aos seguintes objetos: a estrela gigante HD 17092

que possui também uma companheira planetária (Ghezzi et al.2010b) e o sistema binário da

estrela TYC 301001494-1, que possui uma razão de massa próxima de 1, o que indica que pode

haver contaminação nas linhas da primária pelas linhas da secundária (Mack et al. 2013). A

Tabela 3.6 apresenta uma comparação entre os resultados obtidos com opipelinedos índices e

os parâmetros da literatura para estas estrelas.

Analisando a Tabela 3.6, é possível notar que opipelinedos índices não foi capaz de recu-

perar acuradamente os valores dos parâmetros atmosféricosobtidos com a análise de espectros
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Tabela 3.6: Comparação entre os parâmetros atmosféricos derivados pelopipelinedos índices
e análises de alta resolução para uma gigante com planeta e para uma binária.

Índices Alta Resolução ∆

Estrela Teff [Fe/H] log g Teff [Fe/H] log g ∆Teff ∆[Fe/H] ∆logg

HD 17092 5040±70 0.45±0.10 3.50±0.12 4587 0.03 2.56 453 0.42 0.94

TYC 3010 5250±144 0.06±0.13 4.38±0.25 5589 0.09 4.68 -339 -0.03 -0.30

Os valores dos parâmetros atmosféricos da análise de alta resolução foram obtidos de Mack et al. (2013) para a
estrela TYC 301001494-1 e de Zieliński et al. (2012) para a gigante HD 17092.

em alta resolução. Para ambas estrelas os valores deTeff e logg estão claramente fora de acordo,

sendo os piores resultados encontrados para a gigante HD 17092.

As grandes incertezas nos parâmetros associadas à estes resultados são um aspecto inte-

ressante deste tipo de análise. As maiores incertezas encontradas para aTeff da estrela TYC

301001494-1 podem servir de indicativos para a identificação de possíveis candidatas de siste-

mas binários. É importante ressaltar também que os sistemasbinários serão, em sua maioria,

identificados pela análise das velocidades radiais. Mais além, os baixos valores de gravidade

obtidos com opipelinedos índices espectrais devem ser admitidos com cautela e podem repre-

sentar um indicativo de estrelas gigantes que estejam contaminando a amostra do MARVELS.
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Capítulo 4

A Escala de Metalicidade e Temperatura

Efetiva de Anãs e Gigantes Frias

Nos capítulos anteriores foram apresentadas duas diferentes metodologias para a análise de

estrelas anãs e subgigantes de tipo FGK, utilizando espectros em alta resolução. Ambas as

técnicas abordadas não estão otimizadas para o estudo de objetos em estados evolutivos mais

avançados, como as estrelas gigantes frias. Estes objetos,contudo, fazem parte de uma fração

da amostra do MARVELS e de outros estudos que têm como interesse principal a caracterização

de estrelas de tipo espectral FGK.

Estrelas gigantes possuem um relevante papel nos estudos dedistribuição de metalicidades

e de evolução química. Isto porque, por serem relativamentebrilhantes, as gigantes são objetos

de fácil acesso em áreas remotas de nossa Galáxia ou de galáxias vizinhas, como a nuvem

de Magalhães (ver, por exemplo, Dobbie et al. 2014; Smith et al. 2002). Estrelas gigantes

frias também podem ser utilizadas no entendimento da abundância de elementos afetados pela

evolução estelar, como o sódio (Na), o alumínio (Al) e os elementos do ciclo CNO (Smiljanic

et al. 2009; Smith et al. 2013).

A caracterização estelar de gigantes frias, por sua vez, requer maior cautela e não deve

ser tratada como uma simples reprodução da metodologia de caracterização aplicada às anãs.

Independentemente das limitações intrínsecas de uma dada técnica, gigantes e anãs podem ex-

perimentar diferentes efeitos sistemáticos dentro de uma mesma análise. Alguns estudos re-

produzem a análise espectroscópica clássica na caracterização simultânea de anãs e gigantes.

Por espectroscopia clássica, entendemos todas as metodologias que utilizam o equilíbrio de ex-

citação e ionização das linhas de Fe I e Fe II. Limitações desta técnica porém, podem afetar

diferentemente a determinação de abundâncias de anãs e gigantes, como por exemplo o quão

realistas são os modelos de atmosferas utilizados, a normalização do contínuo aplicada para

estas estrelas, a lista de linhas atômicas e moleculares adotadas, entre outros. Em particular, o

uso de uma mesma lista de linhas para anãs e gigantes em si já caracteriza um desafio, posto que

a intensidade das linhas espectrais nestas duas classes de objetos são visivelmente diferentes.

Além disto, estrelas gigantes são, em geral, mais afetadas por efeitos de não-ETL do que es-
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trelas anãs dentro de uma mesma metalicidade. Desvios do ETLpara o Fe I são particularmente

importantes em regimes de baixa gravidade e baixas metalicidades (Asplund 2005). Por esta

razão, as gravidades de estrelas gigantes determinadas viaequilíbrio de ionização podem não

ser confiáveis devido ao excesso de ionização do ferro. Estrelas anãs quentes (Teff ≥ 6000 K)

podem também sofrer deste mesmo efeito (Mashonkina et al. 2010). Adicionalmente, a análise

de abundâncias em estrelas gigantes requer o uso degfs bastante acurados, uma vez que o uso

da análise diferencial em relação ao Sol, por exemplo, não irá cancelar as incertezas associadas

a estas constantes.

Com relação aos estudos de evolução química, é importante ainda avaliar os contextos nos

quais anãs e gigantes compartilham a mesma escala de metalicidades. Este tipo de premissa

tem potencial impacto em uma época na qual dispomos de um grande número de levantamentos

espectroscópicos tais como o GAIA-ESO (Randich et al. 2013),o GALAH (Zucker et al. 2012)

e o RAVE (Steinmetz et al. 2006), entre outros. Estes levantamentos exploram, ou explorarão

entre outros objetos, estrelas anãs e gigantes em diversas regiões da Galáxia. Os levantamentos

supracitados contam com o seus própriospipelines de determinação dos parâmetros atmosféri-

cos e abundâncias químicas, que, em sua maioria, utilizam astécnicas de síntese espectral ou

a espectroscopia clássica. Todavia, o uso das abundâncias provenientes dessespipelines requer

cautela, principalmente quando se deseja abordar alguns problemas astrofísicos que envolvam a

escala de abundâncias de anãs e gigantes, como, por exemplo,a questão da frequência planetá-

ria em anãs e gigantes mencionada na introdução. A utilização de parâmetros determinados por

bases de dados não homogêneas pode introduzir efeitos sistemáticos na comparação da escala

de metalicidades de anãs e gigantes.

No Capítulo 3, mencionamos brevemente algumas das limitações da técnica de síntese es-

pectral. Neste capítulo iremos investigar com mais detalhes as limitações da espectroscopia

clássica, tal como aplicada nopipelinedesenvolvido no Capítulo 2, na obtenção de uma escala

comum de metalicidades entre anãs e gigantes. A espectroscopia clássica corresponde a uma

das técnicas mais utilizadas na determinação das abundâncias de estrelas de tipo FGK. Enten-

der como sistematicidades de tal técnica afetam cada um destes objetos é fundamental para o

estabelecimento de uma escala de abundâncias químicas e de temperaturas efetivas única entre

anãs e gigantes.

Os melhores sítios para se investigar as questões acima expostas são os aglomerados aber-

tos. Aglomerados abertos são um conjunto de estrelas que compõem uma amostra formada

da mesma nuvem gigante molecular, e que consequentemente, possuem aproximadamente a

mesma idade. Isto também significa, no caso particular das estrelas de sequência principal, que

tais objetos devem apresentar a mesma composição química atmosférica. Assim sendo, torna-se

mais fácil o estudo da metalicidade de vários espectros estelares, partindo da hipótese de que

tais estrelas devem compartilhar a mesma composição química. Nestes ambientes, também, a

abundância global de gigantes e anãs deve ser a mesma, excetopara os elementos químicos

afetados pelos processos de mistura presentes nas estrelasgigantes, como por exemplo, o Na

95



e os elementos do ciclo CNO, que são afetados pelos episódios de dragagem que ocorrem ao

longo da evolução estelar. Adicionalmente, por se trataremde um conjunto de estrelas com

a mesma idade e composição química, a determinação dos parâmetros evolutivos é mais fácil

nestes ambientes do que em estrelas do campo.

Neste capítulo, apresentaremos um estudo homogêneo da escala de metalicidades e de tem-

peraturas efetivas do aglomerado aberto das Híades. Avaliaremos a metodologia da espectros-

copia clássica e de um outro método baseado em parâmetros atmosféricos bem determinados

para a obtenção de uma escala única de abundâncias entre estrelas anãs e gigantes deste sistema.

4.1 Híades: o aglomerado aberto

O aglomerado aberto das Híades é um conjunto de estrelas relativamente jovem, com uma

idade estimada em torno de 625± 50 Ma (Perryman et al. 1998). É também o conjunto coevo

de estrelas mais próximo do nosso sistema solar, localizadoa uma distância de∼ 46.5 parsecs

(van Leeuwen et al. 1997). Por estas características, este aglomerado é um dos mais estudados

na literatura.

Diversos estudos espectroscópicos encontram-se disponíveis para as anãs do tipo FGK das

Híades. Grande parte destas análises reportam um bom acordoem torno de∼0.13 dex para

a metalicidade do aglomerado obtida através das anãs (Cayrelet al. 1985; Boesgaard & Friel

1990; Paulson et al. 2003; Schuler et al. 2006). Análises comrespeito às estrelas gigantes, en-

tretanto, indicam uma metalicidade para o grupo com um espalhamento maior, entre∼0.11 dex

e 0.16 dex (Schuler et al. 2006; Mishenina et al. 2006; Carrera& Pancino 2011). Este es-

palhamento, porém, é quase sempre atribuído à estrela HIP 20889, que aparece em algumas

análises com uma metalicidade um pouco elevada em relação aogrupo, da ordem de 0.20 dex

(Schuler et al. 2006; Kang et al. 2011); além é claro, do menornúmero de estrelas gigantes

comparativamente às estrelas anãs. No entanto, mesmo com uma dispersão ligeiramente maior,

a metalicidade das gigantes ainda encontram-se em bom acordo com as anãs.

O regime de metalicidade das Híades é bastante apropriado para avaliar as sistematicidades

da análise espectroscópica clássica, já que para altas metalicidades os desvios do ETL não

são significativos para o Fe I. Além disso, para valores de metalicidade próximos à solar, a

temperatura média da atmosfera está próxima da temperaturade equilíbrio radiativo, e, desta

forma, possíveis diferenças na modelagem de atmosferas 1D e3D devem ser relativamente

pequenas (Asplund 2005).

A principal vantagem de se fazer uso das estrelas do aglomerado das Híades reside no fato de

que estes objetos podem ter seus parâmetros atmosféricos bem determinados por outras técnicas

que não a espectroscopia clássica. Do ponto de vista das gigantes, medidas interferométricas

dos diâmetros angulares estão disponíveis na literatura, oque permite a determinação direta da

Teff para estas estrelas, como feito em Boyajian et al. (2009). Ademais, todas as estrelas pos-

suem medidas precisas de paralaxe através do HIPPARCOS (van Leeuwen et al. 1997). Assim,
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é possível determinar gravidades superficiais confiáveis, que não estão sujeitas ao excesso de

ionização do Fe, como as gravidades espectroscópicas. Por fim, um grande número de anãs e

todas as quatro gigantes deste aglomerado possuem dados públicos disponíveis em bases de da-

dos observacionais na literatura. Por todas estas características, o aglomerado aberto das Híades

é bastante apropriado para testar as limitações da análise espectroscópica clássica.

No contexto da busca de companheiras planetárias, o aglomerado das Híades foi também

bem explorado, especialmente utilizando a técnica de velocidades radiais (Cochran et al. 2002;

Paulson et al. 2004). Apesar de um grande esforço na busca porcompanheiras planetárias em

estrelas de aglomerados, apenas dois objetos foram reportados com possíveis companheiras

planetárias nas Híades. A primeira foi a estrela gigante HIP20889 que possui um planeta de

período longo (∼ 594 dias) e uma massa de 7.6MJup (Sato et al. 2007). Mais recentemente,

Quinn et al. (2014) reportaram a descoberta do primeiro Júpiter quente ao redor de uma estrela

anã no aglomerado das Híades. A hospedeira em questão é a estrela HD 285507, reportada por

abrigar um planeta com um período orbital de∼ 6 dias e uma massa de 0.91MJup.

Para a nossa análise selecionamos inicialmente um conjuntode estrelas dos catálogos de

Perryman et al. (1998). Em seguida, mantivemos apenas os objetos que respeitavam os critérios

de candidatas confiáveis deste aglomerado definido por Delorme et al. (2011). Estes últimos

autores utilizaram dados do SuperWASP (Pollacco et al. 2006) e selecionaram todos os objetos

com movimentos próprios e magnitudes aparentes típicas dasestrelas das Híades, e, em seguida,

determinaram um conjunto de candidatas com alto grau de confiabilidade dentro da faixa de cor

entre 0.2< (J − Ks) < 0.82. Candidatas provenientes dos trabalhos mencionados e dentro deste

limite de cor desenham um diagrama cor-magnitude que define bem uma curva isócrona para

as Híades, como mostrado na Figura 4.1. Nesta figura, a amostra de candidatas confiáveis de

Perryman et al. (1998) (em escala cinza) também é mostrada para fins de comparação. Nota-se

ainda que nossa amostra engloba um número de estrelas anãs bem distribuídas com respeito

às temperaturas efetivas (4700 K≤ Teff ≤ 6200 K). Esta grande faixa de temperaturas efetivas

foi propositalmente escolhida com o intuito de investigar os possíveis efeitos sistemáticos da

análise clássica como função deste parâmetro.

Diversos estudos na literatura abordam a questão da binaridade nas Híades (Stefanik &

Latham 1985, 1992). Nossa amostra foi escolhida de maneira aevitar a presença de siste-

mas binários. Por este motivo, excluímos da amostra de gigantes deste aglomerado a estrela

HIP 20885, que é uma binária espectroscópica (SB1). Torres etal. (1997) estimaram que o

fluxo da secundária contribui para o fluxo da primária em tornode 3%; assim, uma análise

acurada de abundâncias deste objeto deve levar em conta a técnica de desembaraçamento de

linhas.

Como último critério de seleção, priorizamos estrelas que foram previamente estudadas pe-

los trabalhos de Paulson et al. (2003), Schuler et al. (2006)e Carrera & Pancino (2011). A

intenção desta seleção foi comparar os parâmetros e abundâncias determinadas pelo nosso tra-

balho e pelos mencionados autores. Os trabalhos supracitados foram escolhidos por possuírem
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um bom número de estrelas das Híades em suas análises. A tabela 4.1 apresenta as 14 anãs e 3

gigantes selecionadas para a nossa análise.

Tabela 4.1: Amostra de estrelas selecionadas do aglomeradodas Híades. As letras nas colunas
possuem os seguintes significados: (a) Identificação van Bueren ; (b) Magnitude V do catálogo
Johnson & Knuckles (Johnson & Knuckles 1955), exceto para asestrelas com índices numé-
ricos; (c) Paralaxes do HIPPARCOS e seus respectivos erros (emmilissegundos de arco); (d)
Velocidades radiais de Perryman et al. (1998) e seus respectivos erros em (km s−1); (e) Massas
adotadas em unidades deM⊙ (ver seção 4.5.2 para detalhes).

Gigantes

HIP vB Tipo Esp. V A.R.(J2000) Dec.(J2000) (π ± σπ) (Vr ± σVr ) M S/R
(mas) (km s−1) @ 609 nm

(a) (b) (c) (d) (e)
20205 28 K0III 3.66 04:19:47.6 +15:37:39.5 21.17±1.17 +39.28±0.11 2.48 400
20455 41 K0IV 3.77 04:22:56.1 +17:32:33.0 21.29±0.93 +39.65±0.08 2.48 380
20889 70 K0III 3.52 04:28:36.9 +19:10:49.5 21.04±0.82 +39.37±0.06 2.48 440

Anãs
13976 - K2.5V 7.95(1) 03:00:02.8 +07:44:59.1 42.66±1.22 +28.35±0.18 0.83 220
16529 4 G5D 8.89 03:32:50.1 +23:41:31.8 22.78±1.26 +32.72±0.17 0.87 210
18946 - K5D 10.10(2) 04:03:39.0 +19:27:18.0 23.07±2.12 +36.93±0.26 0.75 150
19098 - K2D 9.29(2) 04:05:39.7 +17:56:15.7 19.81±1.39 +37.61±0.05 0.88 160
19148 10 G0V 7.81 04:06:16.1 +15:41:53.2 21.41±1.47 +38.04±0.17 1.08 310
19781 17 G5V 8.42 04:14:25.6 +14:37:30.1 21.91±1.27 +39.24±0.06 0.97 290
19793 15 G3V 8.05 04:14:32.3 +23:34:29.8 21.69±1.14 +38.21±0.23 1.01 320
19934 21 G5D 9.15 04:16:33.5 +21:54:26.9 19.48±1.17 +38.46±0.19 0.92 230
20130 26 G9V 8.60 04:18:57.9 +19:54:24.1 23.53±1.25 +39.58±0.06 0.93 330
20146 27 G8V 8.43 04:19:08.0 +17:31:29.1 21.24±1.32 +38.80±0.08 0.94 300
20899 73 G2V 7.84 04:28:48.3 +17:17:07.7 21.04±0.82 +39.37±0.06 1.06 470
21112 88 F9V 7.75 04:31:29.3 +13:54:12.5 19.46±1.02 +40.98±0.31 1.13 320
22422 118 F8D 7.74 04:49:32.1 +15:53:19.5 19.68±0.96 +42.04±0.14 1.10 320
22566 143 F8D 7.89 04:51:23.2 +15:26:00.5 17.14±1.00 +42.92±0.19 1.17 250

Referências adicionais de magnitude V:(1) Koen et al. (2010), (2) Johnson et al. (1962).

4.2 Descrição e Redução dos Dados

Neste trabalho utilizamos dados provenientes de dois diferentes espectrógrafos. Todos os

espectros foram obtidos da base de dados pública do ESO, oscience archive facility1. Os es-

pectros das três gigantes das Híades foram obtidos com o espectrógrafo HARPS (R= 110.000)

que está situado no telescópio de 3.6 m do observatório de La Silla, no Chile (Mayor et al.

2003). Estes dados fazem parte do programa 088.C-0513(B) e possuem uma cobertura espec-

tral entre 3800 a 6900 Å, com uma pequena lacuna entre 5300 até5330 devido à estrutura do

mosaico do CCD. Os espectros possuem alta razão S/R, em média, aproximadamente 400 em

6109 Å. Todos os espectros foram reduzidos utilizando a última versão dopipelinedo HARPS

(DRS versão 3.5), e apenas a correção Doppler e a normalizaçãodo contínuo dos espectros das

gigantes foram realizadas utilizando as rotinasdopcorecontinuumdo IRAF.

1Disponível emhttp://archive.eso.org/eso/eso_archive_adp.html
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Figura 4.1: Diagrama cor–magnitude do aglomerado aberto das Híades. Os triângulos em preto
representam as estrelas selecionadas para a nossa análise.Os pontos em cinza representam os
outros membros do aglomerado. Todos os objetos selecionados fazem parte da amostra de
Perryman et al. (1998).

Os espectros das anãs foram adquiridos com o espectrógrafo de alta resolução UVES (R

∼ 60.000). Estes dados fazem parte dos programas 70D-0356/A e B, possuem uma cobertura

espectral entre 4780 a 6800 Å, com uma lacuna entre 5750 e 5830devido à estrutura do mosaico

do CCD. Para manter a consistência entre os dados das anãs, selecionamos apenas estrelas

que foram observadas com a mesma configuração instrumental,isto é, com uma fenda de 0.8

segundos de arco e um comprimento de onda central em 5800 Å obtido com braço vermelho

do instrumento. As razões S/R estimadas para as anãs em 6109 Å variam de 150 para os

objetos mais frios até 400 para estrelas mais brilhantes. A redução dos dados foi realizada

utilizando a versão 2.3 dopipelinedo UVES, o REFLEX (Freudling et al. 2013), novamente

com exceção da correção doppler que foi realizada utilizando o IRAF. Os espectros das anãs

não foram normalizados, com exceção da HIP 22566 cuja normalização foi obtida para fins

comparativos.

Adiante veremos que a normalização do contínuo foi aplicadalocalmente para as anãs e

gigantes durante o processo de medidas das LEs. Todavia alguns espectros foram normalizados

com o intuito de comparar as LEs obtidas automaticamente e manualmente (ver seção 4.4). A

estrela HIP 20205 também foi observada com o espectrógrafo UVES para fins de comparação

entre os espectros UVES e HARPS.

A Figura 4.2 ilustra uma região de aproximadamente 15 Å dos espectros de uma das gigantes

da amostra, a HIP 20205, da anã fria HIP 13976 e da anã quente HIP 22566. Algumas linhas
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Figura 4.2: Espectro de três estrelas da amostra das Híades.Destaque para as transições es-
pectrais mais intensas encontradas no espectro da gigante HIP 20205 em preto em relação aos
espectros das anãs HIP 18946 em azul e HIP 20566 em vermelho.

fotosféricas também estão identificadas na figura. Nota-se que os espectros possuem excelente

qualidade, sendo portanto, bastante apropriados para a análise acurada das abundâncias de Fe I e

Fe II. Percebe-se também que as transições espectrais são relativamente mais intensas na estrela

gigante e que a estrela quente HIP 22566 apresenta as linhas de menor intensidade. As estrelas

quentes são também mais sujeitas à deformação dos perfis espectrais devido às altas taxas de

rotação estelar encontradas paraTeff ≥ 6400 K.

Além dos espectros das estrelas das Híades, utilizamos doisespectros representativos do Sol.

O primeiro é um espectro de Ganimedes obtido com o espectrógrafo HARPS, que foi observado

com a mesma configuração das estrelas gigantes. O segundo é umespectro refletido do Sol

obtido com a Lua iluminando uma fenda de 0.3 segundos de arco eutilizando o espectrógrafo

UVES. Ambos espectros possuem uma razão sinal-ruído S/R ≥ 300.

4.3 Seleção das Listas de Linhas

A seleção das listas de linhas aplicadas ao presente trabalho seguiu duas abordagens distin-

tas. Como nosso objetivo principal é analisar estrelas com valores bastante distintos de gravida-

des superficiais, tais como anãs e gigantes, uma primeira medida foi tentar minimizar possíveis

desvios do ETL que afetam diferentemente objetos com uma ampla faixa de gravidades e tam-
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bém com uma ampla faixa de temperaturas efetivas.

Em atmosferas estelares, a hipótese de ETL – equilíbrio termodinâmico local – admite que,

para um pequeno volume da camada atmosférica a aproximação de equilíbrio termodinâmico

é válida, ou seja, a temperatura e a pressão para os processosfísicos presentes nesta camada

são constantes. A aproximação de ETL é adequada para ambientes no qual a densidade de

partículas é alta e a intensidade do campo de radiação é relativamente fraca, como estrelas de

altas gravidades e baixas temperaturas efetivas, como as anãs frias da sequência principal. Por

outro lado, em atmosferas mais rarefeitas como as de estrelas gigantes, o livre caminho médio

dos fótons (taxa radiativa) domina a taxa de transições colisionais. Neste caso, é necessária

uma descrição detalhada dos processos atômicos de excitação e ionização, tal qual descrito

pelas equações de equilíbrio estatístico (Não-ETL).

Em estrelas do tipo solar, os cálculos que consideram o não-ETL prevêem pequenos desvios

nas abundâncias para estrelas como o Sol, e efeitos maiores para estrelas com maiores tempe-

raturas efetivas e menores gravidades superficiais e metalicidades. Algumas linhas, entretanto,

apresentam assinaturas claras dos desvios do ETL em estrelas como o Sol. Este tipo de compor-

tamento, por exemplo, é previsto para algumas linhas de baixo potencial de excitação do Fe I

(Shchukina & Trujillo Bueno 2001).

O principal efeito dos desvios do ETL em estrelas de tipo solar é o excesso de ionização

de algumas espécies. Em geral, os efeitos de não-ETL para as linhas do Fe I em estrelas do

tipo solar são da ordem de≃0.05 dex enquanto podem alcançar valores da ordem de≃0.10 dex

ou mais para estrelas de baixa gravidade e metalicidade. Neste contexto, as linhas de Fe II são

menos sensíveis a possíveis desvios do ETL em estrelas de tipo solar (Asplund & García Pérez

2001), sendo adotadas em alguns casos como indicadores maisseguros de metalicidade do que

as linhas de Fe I.

Tendo estas informações em mente, nossa primeira lista de linhas foi escolhida de forma a

tentar reduzir os possíveis desvios do ETL, ao menos no regime de metalicidade e de gravidades

superficiais das anãs e gigantes das Híades.

Mashonkina et al. (2011) avaliaram os desvios do ETL na formação dos dois íons do Fe

em estrelas frias de referência, sendo algumas destas com metalicidades comparáveis à das

Híades. Neste estudo, os autores concluem que os desvios do ETL são virtualmente desprezíveis

para as linhas do Fe II (menores que 0.01 dex) e muito pequenospara as linhas do Fe I para

metalicidades ligeiramente maiores que a metalicidade solar, mesmo variando o valor do fator

de aumento de colisão de H I (SH) do caso mais forte para o mais fraco de não-ETL.

Desta maneira, selecionamos da lista de Mashonkina et al. (2011) um total de 42 linhas

do Fe I e 15 linhas do Fe II, entre transições fracas e moderadamente intensas, e livres de

contaminação por estruturas vizinhas sempre que possível.Excluímos 14 linhas da lista original

nas quais as LEs medidas para o Sol superaram o valor de 120 mÅ,ou seja, caracterizam

transições que estão localizadas na região saturada da curva de crescimento.

Mashonkina et al. (2011) alegaram que as abundâncias de ferro reportadas neste trabalho
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podem ter sua acurácia afetada pela qualidade das fontes degfs utilizados. Os valores degfs

utilizados por estes autores foram obtidos de cálculos experimentais de diferentes trabalhos

(ver tabela 5 de Mashonkina et al. 2011). Para a nossa análise, aperfeiçoamos osgfs da lista

de Mashonkina et al. (2011) com novas determinações gentilmente fornecidas pela Dra. Maria

Bergemann. No anexo C, apresentamos a Tabela C.1 que contém a lista de linhas selecionadas,

seus dados atômicos, as LEs e as abundâncias obtidas para o espectro solar de Ganimedes

(valores determinados de acordo com o Método#1, ver seção 4.5.4). Doravante, chamaremos

este conjunto de linhas como lista MASH.

Uma segunda lista de linhas foi escolhida priorizando a análise das estrelas gigantes. Isto

porque é comum que linhas selecionadas no espectro de anãs detipo solar não sejam represen-

tativas do melhor conjunto de transições atômicas para a análise de estrelas gigantes. Como as

gigantes possuem transições atômicas mais pronunciadas (ver Fig. 4.2), as linhas fracas e mo-

deradamente intensas selecionadas no Sol apresentaram perfis de moderadamente intensas até

saturadas em estrelas gigantes. Além disso, os espectros das gigante frias apresentam maiores

contaminações por linhas moleculares como o CN, C2, CH e MgH. Neste sentido, seleciona-

mos um conjunto de 34 linhas do Fe I e 7 linhas do Fe II, que foramotimizadas para a análise

de estrelas gigantes, gentilmente cedidas pelo Dr. Martin Asplund. Esta lista de linhas compre-

ende um conjunto de transições bem isoladas e livres de contaminação por estruturas vizinhas,

em especial, linhas moleculares. De agora em diante referiremo-nos a este conjunto de linhas

como lista ASPL.

Os valores degfs desta lista foram obtidos de cálculos de laboratório ou semiempíricos pre-

sentes na literatura, principalmente dos grupos de Oxford (Blackwell et al. 1995), de Hannover-

Kiel (Holweger et al. 1995), O’Brian et al. (1991), Raassen & Uylings (1998), entre alguns

outros. As abundâncias de Fe obtidas no ajuste de perfis de linhas com modelos 3D, e utili-

zando este conjunto degfs, apresentam um espalhamento em torno de∼0.05 dex. Este valor

é consideravelmente inferior ao valor encontrado por Mashonkina et al. (2011) (da ordem de

∼0.10 dex), comprovando assim a melhor qualidade dos dados atômicos da lista ASPL em re-

lação à lista MASH. A tabela C.2 do anexo C, apresenta os comprimentos de onda centrais, os

dados atômicos, as LEs e as abundâncias obtidas para o espectro solar de Ganimedes (valores

determinados de acordo com o Método#1, ver seção 4.5.4) paraa lista ASPL.

4.4 Determinação das Medidas de LEs

Nesta etapa de análise, novamente, fizemos o uso das LEs para adeterminação dos parâ-

metros atmosféricos e da metalicidade. Para isto, foi necessário adotar uma metodologia para

a medida das LEs nas estrelas de nossa amostra. No Capítulo 2, utilizamos o cursorbplot para

a realização das medidas automáticas das LEs. Esta ferramenta, contudo, não efetua também a

normalização dos espectros. Como nosso principal intuito é verificar as limitações da análise

clássica, e principalmente quando esta é aplicada para algumas dezenas de estrelas, priorizamos
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a utilização de um método capaz de realizar simultaneamenteas tarefas de normalização dos

espectros e medidas de LEs.

Existem alguns códigos na literatura que realizam medidas automatizadas das LEs e apli-

cam um ajuste de contínuo local ao redor da linha que se desejaaferir, como por exemplo, o

DAOSPEC (Stetson & Pancino 2008) e o ARES (Sousa et al. 2007), entre outros. A determina-

ção do contínuo de um dado espectro é uma das principais fontes de incerteza das medidas de

LEs. A escolha da melhor curva de contínuo pode ser global, como apresentada na seção 3.3 do

Capítulo 3 e utilizada na análise do Capítulo 2; pode ser local,ou seja, a posição do contínuo

é ajustada em torno de cada linha que se deseja medir; e pode ainda ser uma combinação de

ambas. Dependendo da escolha do código, uma das possibilidades acima é priorizada.

Dentre os códigos disponíveis para realizar as medidas automáticas de LEs na literatura,

escolhemos o ARES para execução desta tarefa. O ARES foi escolhido por ser um código

bastante utilizado (por exemplo, Santos et al. 2009; Ghezziet al. 2010b; Ruchti et al. 2013)

e por ser um código flexível no que diz respeito ao posicionamento do contínuo ao redor das

linhas espectrais.

Basicamente, o ARES aplica um ajuste gaussiano nos perfis das linhas de absorção, ajus-

tando simultaneamente um contínuo local ao redor de uma dadalinha de acordo com os parâ-

metros de entrada fornecidos pelo usuário. A posição do contínuo é determinada iterativamente

utilizando um polinômio de segunda ordem e um algoritmo de rejeição de corte em unidades

deσ, sendo o parâmetro de rejeição determinado pelo usuário. O código também permite a

escolha da resolução espectral das linhas, a magnitude da LEda linha mais fraca e o intervalo

em Å para o cálculo de cada linha. Utilizando este código, determinamos as medidas das LEs

das linhas de Fe I e Fe II das listas MASH e ASPL para toda a nossaamostra de estrelas das

Híades.

Para o nosso conjunto de espectros foram testadas diferentes combinações de valores de

entrada até que os melhores perfis de ajustes de LEs fossem encontrados para cada estrela.

Estes testes foram aplicados tanto para os espectros UVES quanto para os espectros HARPS.

Diferentes valores de parâmetros de entrada foram utilizados para as estrelas de nossa amostra,

principalmente para o parâmetro do critério de rejeição do contínuo, que variou de 0.997 até

1,001 dependendo da estrela. Como o ARES permite a visualização do ajuste de cada linha,

variamos os parâmetros de entrada até obter os melhores ajustes visuais das LEs para o maior

conjunto de linhas. Após esta etapa, as linhas que por ventura não apresentaram bons ajus-

tes foram eliminadas da análise. Também eliminamos todas aslinhas com LEs> 120 mÅ e

LE < 5 Å de acordo com as razões apresentadas no Capítulo 2, ou seja,para evitar linhas

muito intensas que não apresentam perfis gaussianos e linhasmuito fracas cuja a significância

estatística é próxima do erro na determinação das LEs.

De acordo com Sousa et al. (2007) a resposta das LEs automáticas do IRAF é comparável

com as medidas das LEs obtidas utilizando-se a tarefasplotdo IRAF para espectros do HARPS

e do UVES. Repetimos este exercício comparando as LEs automáticas do ARES com a de-
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terminação manual das LEs através dosplot para os espectros da gigante HIP 20205, da anã

quente HIP 20566 e do espectro solar obtido com Ganimedes. Para a determinação das LEs

com osplot, os espectros das três estrelas anteriormente citadas foram normalizados utilizando

a tarefacontinuumdo IRAF.

Os objetos acima foram selecionados de acordo com diferentes fins. O espectro de Ganime-

des foi escolhido para repetição do mesmo teste apresentadono trabalho de Sousa et al. (2007),

porém agora utilizando as nossas listas de linhas. Os demaisobjetos foram selecionados de

forma a povoar o extremo de temperaturas efetivas e de intensidade das linhas de nossa amos-

tra. O espectro da HIP 20205 deve representar um caso limite de determinação da curva do

contínuo, haja vista que estrelas gigantes apresentam linhas muito mais intensas que as anãs, o

que pode tornar mais raso o posicionamento do contínuo localmente. Por outro lado, o espectro

da HIP 20566 foi escolhido para avaliar a capacidade do código de representar bem as medidas

das LEs de estrelas quentes, que possuem linhas mais fracas ecomeçam a apresentar efeitos de

rotação em seus perfis espectrais.

A Figura 4.3 mostra os resultados da comparação das LEs para oespectros de Ganimedes,

para a HIP 20205 e para a HIP 22566. Em geral, existe um bom acordo entre as LEs automáticas

obtidas com o ARES e as LEs “manuais” obtidas comsplot. Notamos ainda da mesma figura

que o coeficiente angular do ajuste de LEs entre o ARES e osplotestá próximo de 1 para todos

os casos testados. Para o caso de Ganimedes, o coeficiente angular e o rms são muito próximos

aos valores reportados por Sousa et al. (2007) (slope: 1.012e rms: 1.141), sendo nossos valores

ligeiramente maiores provavelmente pelo menor número de linhas de nossas listas, dado que a

lista de Sousa et al. (2007) possui algumas centenas de linhas (∼300).

As diferenças médias entre as LEs automáticas e as LEs computadas pelosplot são de (-

1.37± 1.45) mÅ para o espectro de Ganimedes. Estas diferenças sofrem um pequeno aumento

para o caso das demais estrelas testadas, porém ainda dentrode um limite aceitável, com valores

médios iguais a (2.17± 2.67) mÅ e (-2.27± 2.81) mÅ para as estrelas HIP 22566 e HIP 20205,

respectivamente.

Percebe-se que o número de linhas apresentado em cada gráficoda Figura 4.3 também va-

riou de estrela para estrela. Isto ocorreu porque, em algunscasos, as LEs medidas automatica-

mente não apresentaram ajustes visualmente satisfatórios. Todavia, para manter a consistência

entre nossas LEs, decidimos realizar a análise com um númeromenor de linhas para estas es-

trelas em detrimento de substituir estas LEs por medidas manuais obtidas com osplot.

Realizamos também uma última comparação para avaliar a compatibilidade das LEs obtidas

com o UVES e com o HARPS. Uma vez que nosso objetivo é comparar a escala de abundâncias

entre anãs e gigantes, e que estes objetos foram observados por diferentes espectrógrafos, é

desejável estimar a compatibilidade das LEs obtidas com estes dois instrumentos. Com esse

intuito, comparamos as LEs da estrela HIP 20205 que foi observada com os dois espectrógrafos.

A Figura 4.4 mostra a comparação entre as LEs obtidas com o UVES e o HARPS para este

objeto.
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slope: 1.002 +- 0.007
ponto zero: -1.517 +- 0.407 
rms: 1.457 

HIP20205

slope: 1.012 +- 0.019
ponto zero: -3.76 +- 1.595
rms: 2.830
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ponto zero: 5.71 +- 0.898
rms: 2.046

 

 

LE
AR

ES
 (m

Å)

LEIRAF(mÅ)

Figura 4.3: Comparação das LEs obtidas com o ARES e osplotpara os espectros de Ganimedes,
para a HIP 20205 e para a HIP 22566. A linha vermelha contínua representa o ajuste linear de
cada gráfico. Alguns parâmetros do ajuste como o coeficiente angular (slope), o ponto zero e o
rms da relação são mostrados na parte superior esquerda de cada diagrama. A relação identidade
é representada pela linha preta tracejada.
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Figura 4.4: Comparação entre as LEs do HARPS e as LEs do UVES paraa HIP 20205. Alguns
parâmetros do ajuste como o coeficiente angular (slope), o ponto zero e o rms da relação são
mostrados na parte superior esquerda dos gráficos. A relaçãoidentidade é representada pela
linha preta tracejada.

Do gráfico anterior vemos que as LEs do UVES são sistematicamente maiores do que as LEs

do HARPS. Esta constatação em princípio, não compromete o nosso procedimento de análise

mas serve de alerta para identificar possíveis diferenças naanálise com estes dois instrumentos.

As diferenças médias entre as LEs entre o UVES e o HARPS são de 2.50 ± 3.23 mÅ, com

mínimo e máximo em -5.21 e 9.58 mÅ, respectivamente. Na médiaestas diferenças não são

alarmantes mas em alguns casos as LEs para uma mesma estrela são bastante distintas. Veremos

adiante na seção de resultados que a comparação das abundâncias de Fe I e Fe II obtidas com

estes diferentes instrumentos são comparáveis dentro das incertezas de nosso método.

4.5 Determinação da Escala de Metalicidade através de Pa-

râmetros Atmosféricos Robustos

Nesta seção apresentamos uma abordagem para a determinaçãodas abundâncias estelares

utilizando um conjunto de parâmetros atmosféricos bem estabelecidos através de metodologias

de análise distintas da espectroscopia clássica. O principal objetivo desta análise é a obtenção

de uma escala de metalicidades robusta entre anãs e gigantesque possa ser utilizada para a

comparação com a escala de metalicidades obtida através da espectroscopia clássica.

O método descrito nesta seção será referido adiante como Método#1. Este método utiliza

valores previamente estabelecidos deTeff, logg e ξ para a determinação da razão [Fe/H], vari-

ando os parâmetros de entrada dentro de erros conservativos. Neste contexto, a determinação

acurada dos parâmetros atmosféricos é fundamental para a obtenção de uma escala confiável de
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Tabela 4.2: Temperaturas efetivas interferométricas (Teff (INT)) e suas respectivas incertezas
(σ(INT)) para as gigantes das Híades. Os valores das temperaturas efetivas de IRFM também
são mostrados para fins de comparação. A última coluna da tabela reforça o excelente acordo
entre estas duas escalas de temperaturas efetivas.

HIP Teff (INT) σ(INT) Teff (IRFM) σIRFM ∆Teff(IRFM-INT)

20205 4844 47 4854 58 -10
20455 4826 51 4860 44 -34
20889 4827 44 4801 129 -26

[Fe/H] entre anãs e gigantes.

Nas próximas subseções, abordaremos os processos de determinação dos parâmetrosTeff,

logg e ξ, e em seguida, apresentaremos uma descrição completa do Método#1 e da determina-

ção da escala de metalicidades entre anãs e gigantes.

4.5.1 A Escala de Temperaturas Efetivas

As temperaturas efetivas foram determinadas segundo diferentes métodos para anãs e gi-

gantes. Para as gigantes, adotamos as determinações fundamentais deTeff obtidas a partir dos

diâmetros angulares (θ) e do fluxo bolométrico (FBOL) das estrelas. Boyajian et al. (2009) me-

diram os diâmetros angulares das gigantes das Híades utilizando interferometria óptica de linha

longa de base. Estes autores também determinaram o fluxo bolométrico utilizando as correções

bolométricas de Allende Prieto & Lambert (1999), adotandoMbol,⊙ = 4.74. De posse destas

informações, as temperaturas efetivas podem ser diretamente calculadas através da relação,

FBOL =
1
4
θ2σT4

eff , (4.1)

ondeσ é a constante de Stefan-Boltzman. Os valores dasTeff interferométricas para as gigantes

podem ser contemplados na Tabela 4.2. Estes valores foram utilizados como parâmetros de

entrada deTeff para as gigantes no Método#1.

Determinações deTeff como descritas anteriormente são consideradas como estimativas di-

retas da temperatura atmosférica da estrela (ver mais detalhes em Böhm-Vitense 1981), pois

não dependem de modelos e baseiam-se na definição fundamental de Teff. As temperaturas

derivadas segundo esta técnica atingem uma acurácia de 1%.

Para as anãs, por outro lado, as medidas de diâmetros angulares estão restritas a uma pe-

quena fração de estrelas e não se encontram disponíveis na literatura para os objetos da nossa

amostra. Assim, para as anãs obtivemos asTeff a partir de calibrações fotométricas baseadas no

método de fluxo do infravermelho (IRFM). O IRFM pode ser considerado um método semidi-

reto de determinação daTeff, que também faz uso da Equação (4.1) (Blackwell et al. 1990). Sua

principal ideia consiste na utilização do fluxo monocromático do infravermelho, que depende
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Tabela 4.3: Índices de cor e temperaturas efetivas fotométricas de uma amostra das anãs das
Híades.

HIP (B− V) (V − J) (V − H) (V − K) Teff(V-J) Teff(V-H) Teff(V-K) Teff (B-V) Teff<med> σTmed

13976 0.926 1.647 2.019 2.129 5111 5078 5075 5046 5063 31
16529 0.844 1.506 1.862 1.973 5210 5250 5238 5246 5237 18
18946 1.095 – – – – – – – 4682 -
19098 0.890 1.542 1.925 2.036 5157 5179 5170 5132 5168 20
19148 0.593 1.097 1.318 1.404 5944 5978 5976 5970 5971 16
19781 0.693 1.234 1.534 1.625 5668 5661 5659 5658 5661 4
19793 0.657 1.173 1.451 1.534 5786 5778 5784 5767 5782 9
19934 0.813 1.439 1.764 1.865 5313 5364 5359 5325 5351 25
20130 0.745 1.334 1.620 1.699 5487 5545 5561 5509 5541 34
20146 0.721 1.336 1.598 1.683 5483 5574 5582 5577 5563 47
20899 0.609 1.134 1.368 1.426 5866 5901 5943 5918 5916 32
21112 0.540 1.047 1.208 1.325 6054 6157 6101 6159 6111 50
22422 0.578 1.078 1.287 1.365 5985 6027 6037 6020 6024 23
22566 0.527 0.970 1.214 1.229 6234 6147 6262 6196 6221 50

do diâmetro angular da estrela, e que, em primeira aproximação, depende principalmente da

Teff da estrela, e em menor escala, da gravidade superficial, da metalicidade e do comprimento

de onda. Por estas razões este método é tido como quase independente de modelos atmosféricos

e possui também como seu principal ingrediente as cores no infravermelho, que são menos de-

pendentes da abundância de metais e da gravidade do que corescomoB− V, por exemplo (ver

Böhm-Vitense 1981). Estudos recentes indicam que as temperaturas efetivas derivadas pelo

método do fluxo do infravermelho apresentam uma acurácia próxima de 1% (Casagrande et al.

2014).

Sendo assim, selecionamos as coresJHKs do catálogo 2MASS (Skrutskie et al. 2006) e

B−V do catálogo Hipparcos (van Leeuwen et al. 1997) para o cálculo dasTeff através do método

de IRFM. AsTeff foram obtidas utilizando as calibrações do IRFM de Casagrandeet al. (2010)

para as cores (V−J), (V−H), (V−Ks) e (B−V). A temperatura efetiva fotométrica final adotada

para cada estrela foi calculada pela média das quatro diferentes temperaturas ponderadas pelo

erro de cada calibração, como mostra a Equação (4.2) a seguir:

Teff <med> =

∑N
i=1

1
σ2

i

(

Teff,i
)

∑N
i=1

1
σ2

i

, (4.2)

onde N é o número de calibrações utilizadas, uma vez que nem todas as estrelas possuíam os

quatro índices de cor, como foi o caso da HIP 18946. As incertezas relativas às calibrações de

(V− J), (V−H), (V−Ks) e (B−V) são, respectivamente, 42, 33, 25 e 73 K. Este procedimento

também foi utilizado para o cálculo dasTeff via método do IRFM para as gigantes apresentadas

na tabela 4.2, para fins de comparação com as temperaturas interferométricas. O acordo entre

estas duas escalas de temperatura é excelente.

A Tabela 4.3 mostra as cores obtidas com o 2MASS, as temperaturas efetivas derivadas com

as calibrações de Casagrande et al. (2010), a temperatura efetiva média final e sua respectiva
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dispersão para cada anã de nossa amostra das Híades. AsTeff da última coluna da Tabela 4.1

foram utilizadas como parâmetros de entrada para as anãs no Método#1.

As Teff das gigantes reportadas no trabalho de Boyajian et al. (2009)possuem uma incerteza

em torno de 50 K. Por sua vez, as incertezas combinadas das calibrações fotométricas utilizadas

para a determinação da escala deTeff das anãs também estão em torno de∼50 K. Baseados

nisso, adotamos o valor de 50 K como erro típico das temperaturas efetivas fotométricas de

nossa amostra das Híades.

4.5.2 As Gravidades Superficiais

As gravidades superficiais foram determinadas de acordo coma seguinte expressão:

log(g⋆/g⊙) = log(M⋆/M⊙) + 4 log(Teff ⋆/Teff⊙) − logg(L⋆/L⊙), (4.3)

onde “⋆” representa os parâmetros estelares e “⊙” representa os valores do Sol. As massas das

estrelas anãs foram determinadas através de trajetórias evolutivas e são mostradas na Tabela 4.1.

Utilizamos as trajetórias de massa de da Silva et al. (2006),que utilizam um método Bayesi-

ano para a determinação dos parâmetros evolutivos estelares como massa, idade, entre outros.

Uma interface gráfica deste método está disponível online emhttp://stev.oapd.inaf.it/

cgi-bin/param. Para as estrelas gigantes, adotamos um valor de massa iguala 2.48M⊙, tal

qual adotado em Smiljanic (2012). Este autor utilizou uma isócrona de 625 Ma de Girardi

et al. (2002) com uma metalicidade igual a+0.13 dex para inferir o valor de massa das estrelas

gigantes noclumpdas Híades.

As luminosidades foram obtidas do trabalho de de Bruijne et al. (2001) e as temperaturas

efetivas foram determinadas segundo o exposto na subseção 4.5.1. Finalmente, as gravidades

superficiais obtidas com a Equação (4.3) foram utilizadas como parâmetros de entrada para o

Método#1.

4.5.3 Calibração da Microturbulência

O único parâmetro que não pode ser determinado pelo nosso conhecimento observacional do

aglomerado é a velocidade de microturbulência (ξ). Isto porque este não é um parâmetro físico

real da estrela. Independente das diferentes técnicas que podem ser adotadas para estimar a

microturbulência, é importante relembrar que este parâmetro surge de uma limitação da análise

clássica (1D) em descrever apropriadamente os campos de velocidades presentes nas fotosferas

estelares.

Com consequência, para descrever os movimentos convectivosdas atmosferas estelares uti-

lizando modelos em 1D, é necessária a inclusão de um termo adicional no campo de velocidades

que leve em conta o alargamento extra observado nas linhas localizadas no regime saturado da

curva de crescimento. Na prática, o uso deste termo é essencial para se obter a mesma abun-
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dância com linhas de diferentes valores de LEs. Neste tipo deanálise, o padrão de abundâncias

observado contra a largura equivalente de linhas fracas e moderadamente intensas tem que ser

ajustado com um diagrama teórico dado pelos modelos. Com efeito, a melhor correção de mi-

croturbulência é obtida impondo a ausência de correlação entre as abundâncias e as larguras

equivalentes de um dado conjunto de linhas. Tal metodologia, todavia, depende de um bom

conjunto de linhas de perfil fraco e moderadamente intenso, que seja, principalmente, estatisti-

camente significativo. Em geral, tais características representam um desafio à análise simultânea

de anãs e gigantes.

Uma alternativa para tentar solucionar a problemática apresentada acima é fazer uso de mo-

delos de atmosfera em 3D como calibradores da velocidade de microturbulência. Os modelos

3D não necessitam da inclusão de termos como a microturbulência e a macroturbulência para

a descrição do campo de velocidades hidrodinâmico. Entretanto, se forem considerados como

estimativas mais realistas da descrição da atmosfera estelar, os modelos 3D podem ser utiliza-

dos para derivar o valores de microturbulência associados aos perfis de linhas 1D que produzem

perfis similares aos produzidos pelos modelos 3D.

Abordagens desta natureza têm sido exploradas na literatura por Steffen et al. (2009, 2013),

e são baseadas na comparação de espectros sintéticos utilizando modelos 3D e 1D. A microtur-

bulência é associada ao valor que melhor representa o acordoentre as abundâncias destes dois

modelos. Importante ressaltar ainda que, de fato, o melhor valor deξ é na verdade uma média

de diferentes valores, já que cada linha fornece uma estimativa deξ que é válida para aquela

linha especificamente, que por sua vez depende da posição onde a linha é formada na atmosfera

estelar.

Adotamos os modelos hidrodinâmicos 3D da grade CIFIST2 que foi computada utilizando o

código CO5BOLD3 (Freytag et al. 2012). Os modelos foram selecionados de forma a abranger

a mesma faixa de gravidades e temperaturas efetivas da nossaamostra de estrelas das Híades

(ver Tabela 4.4). Estes modelos possuem metalicidade solar, uma vez que esta grade não possui

modelos computados para estrelas mais ricas em metais que o Sol.

É relevante mencionar que as diferenças entre os modelos 3D e1D são mais importantes

no regime de baixa metalicidade. A intensidade das linhas computadas em 3D e em 1D difere

principalmente devido às diferentes estruturas médias atmosféricas e sua não homogeneidade.

Para a metalicidade solar ou metalicidades ligeiramente maiores que a solar, a abundância das

linhas espectrais gera um aquecimento radiativo das camadas opticamente finas, e, como resul-

tado, a temperatura média da camada é próxima da temperaturade equilíbrio radiativo. Por esta

razão, as diferenças entre os modelos 3D e 1D para tais metalicidades devem ser relativamente

pequenas. O efeito oposto ocorre no regime de baixas metalicidades, no qual a escassez de

linhas implica um acoplamento muito mais fraco entre o campode radiação e o gás. Como

consequência, o resfriamento da expansão quasiadiabáticado material em ascensão domina o

2Grade estendida de modelos com respeito ao trabalho de Ludwig et al. (2009).
3http://www.astro.uu.se/bf/co5bold main.html
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Tabela 4.4: Seleção de modelos 3D e microturbulências estimadas pela comparação entre os
modelos 3D e 1D para as estrelas da amostra Híades. Os modelos3D foram calculados para a
metalicidade solar. Ver texto para mais detalhes.

Estrela Modelo 3D Teff K log g dex 〈ξ〉

Gigante t45g25mm00n01 4500 2.5 0.89

Gigante t50g25mm00n01 5000 2.5 1.40

Subgigante t46g32mm00n01 4600 3.2 0.84

Subgigante t50g35mm00n01 5000 3.5 0.90

Subgigante t55g35mm00n01 5500 3.5 1.13

Subgigante t59g35mm00n01 5900 3.5 1.27

Anã t45g45mm00n01 4500 4.5 0.71

Anã t50g45mm00n01 5000 4.5 0.85

Anã t55g45mm00n01 5500 4.5 0.87

Anã t59g45mm00n01 5900 4.5 0.95

Anã t63g45mm00n01 6300 4.5 1.02

Anã t65g45mm00n01 6500 4.5 1.10

aquecimento radiativo, o que resulta em temperaturas médias abaixo dos valores estimados de

equilíbrio radiativo (Asplund et al. 1999).

Além dos modelos 3D, também foram computados modelos em 1D com o código LHD (ver

detalhes em Caffau & Ludwig 2007). Este código assume um modelo hidrodinâmico de 1D,

plano-paralelo e possui os mesmos ingredientes básicos dassimulações em 3D, como esquema

de opacidades e a equação de estado. O transporte de energia édescrito pela teoria de com-

primento de mistura. Os modelos produzidos pelo LHD são diferencialmente comparáveis aos

modelos 3D do CO5BOLD, o que representa uma vantagem deste modelo em relação a outros

modelos de atmosferas em 1D.

A Tabela 4.4 apresenta os modelos atmosféricos 3D e os parâmetros estelares (Teff e logg)

utilizados para o cálculo destes modelos para 2 gigantes, 4 subgigantes e 6 anãs representativas

da nossa amostra das Híades. Embora este aglomerado não apresente subgigantes observa-

das, utilizamos isócronas das Híades para estimar os valores deTeff e logg representativos das

possíveis subgigantes deste sistema.

De posse dos modelos de atmosferas, espectros sintéticos foram gerados a partir de uma

lista de linhas contendo 33 transições atômicas de Fe I, selecionadas por serem adequadas para

a análise em estrelas gigantes. Esta lista foi basicamente composta pela lista ASPL que também

possui melhores estimativas degfs. Assim, LEs em 1D e 3D foram produzidas para esta lista
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de linhas a partir dos modelos de atmosferas computados com oCO5BOLD e o código LHD.

Nossa análise é baseada no método 3a proposto por Steffen et al. (2013). A seguir apresenta-

mos uma descrição deste método. Primeiramente, para cada linha, computamos a LE produzida

pelo modelo 3D, daqui em diante referida como LE3D. Em seguida, computamos as LEs para

as mesmas linhas através da curva de crescimento utilizandoo modelo 1D de referência (LE1D).

A LE em 1D é função deξ e de uma correção de abundâncias (∆logǫ). Esta correção impõe que

LE3Di = LE1Di para uma dada linhai e para um dado valor deξ. Em outras palavras, esta corre-

ção de abundâncias corresponde à diferença da abundância computada no modelo 1D ajustando

a LE da linha computada em 3D, sob a hipótese de que a verdadeira abundância é dada pela

síntese espectral em 3D. Assim, temos que LE1D(∆logǫ, ξmic).

Computamos as LE1D para uma grade de microturbulências entre 0-2 km s−1 com intervalos

de 0.1 km s−1. A única exceção foi uma das gigantes, com temperatura iguala 5000 K, onde

a grade foi computada de 0-3 km/s com passos de 0.15 km s−1. A grade foi alterada para esta

gigante de forma a ampliar o intervalo de microturbulênciaspara este objeto, uma vez que

alguns autores reportam valores maiores que 2 km s−1 paraξ em estrelas gigantes (Koch &

McWilliam 2014; Morel et al. 2014), e evitar a necessidade deextrapolações, se necessário.

Desta forma, para cada valor deξ dentro da grade, calculamos a diferença mínima entre

a LE1D e a LE3D para cada linha e, assim, obtivemos a correção de abundâncias ∆logǫ. Estas

correções são então representadas em um esquema gráfico em função da LE3D, como mostra a

parte superior da Figura 4.5. Neste gráfico, a linha vermelharepresenta o ajuste linear sobre

os pontos. Este gráfico é também representativo da definição clássica de microturbulência.

Nesta figura, utilizamos apenas LEs menores ou iguais a 120 mÅcom o objetivo de excluir

de nossa análise transições espectrais muito intensas e tornar a calibração da microturbulência

compatível com nossa análise de abundâncias.

O próximo passo foi obter o coeficiente angular de cada regressão linear aplicada neste tipo

de diagrama para cada valor de microturbulência. Estes coeficientes foram representados grafi-

camente em função de seus respectivos valores de microturbulência. Um ajuste polinomial foi

feito sobre os pontos da Figura 4.5 e o melhor valor de microturbulência foi determinado pelo

ponto da curva onde o coeficiente angular é aproximadamente nulo. O procedimento descrito

anteriormente foi repetido para todos os modelos listados na Tabela 4.4 e para as respectivas

grades de microturbulência, e assim, derivamos os valores de microturbulência que são apre-

sentados na última coluna desta mesma tabela.

Utilizando os dados fornecidos na Tabela 4.4, optamos por buscar por uma relação empí-

rica da microturbulência em função da temperatura efetiva eda gravidade superficial de nossas

estrelas. Tal relação irá nos auxiliar na obtenção das melhores aproximações deξ para os va-

lores deTeff e logg determinados nas subseções 4.5.1 e 4.5.2. Foram testados polinômios de

grau um, dois e três e escolhemos a relação que apresentou a melhor desempenho em termos

estatísticos. Para isto, avaliamos quantidades como o coeficiente de correlação (R), o desvio

padrão da relação (σ) e a probabilidade do termo não ser estatisticamente significativo (Pr> |t|).

112



0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 1.6 1.8 2.0

-0.006

-0.004

-0.002

0.000

0.002

0.004

 

 

Sl
op

e

 (km/s)

 Slope
  Linear interpolation

Figura 4.5:Em cima: Correção das abundâncias∆logǫi em função da LE3D em mÅ. No gráfico
a linha vermelha representa o ajuste linear que possui um coeficiente angular de -0.0558. Cada
ponto do gráfico corresponde à diferença numérica entre as LE1D e a LE3D para cada linha.
Embaixo: Coeficiente angular em função de seus respectivos valores demicroturbulência. A
linha preta contínua representa a interpolação linear aplicada sobre os pontos. O melhor valor
de microturbulência é atribuído ao ponto que possui coeficiente angular mais próximo de zero.
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Figura 4.6: Resíduos da calibração de microturbulência em função da microturbulência cali-
brada dos modelos 3D. A linha vermelha contínua representa oresíduo médio, a linha azul
tracejada e a linha preta pontilhada representam os limitesa 1σ e 2σ deste resíduo, respectiva-
mente. Apesar dos poucos pontos, não existem grandes estruturas ou tendências nos resíduos.

Em analogia ao processo aplicado no Capítulo 3, também analisamos modelos reduzidos. Estes

modelos foram calculados a partir dos modelos completos porém removendo todos os termos

que apresentavam altos valores de Pr> |t|. O melhor ajuste foi encontrado para um polinômio

quadrático de termos cruzados do tipo:

ξ (km s−1) = −3.47 + 1.476× 10−3 × Teff

−2.911× 10−4 × (log g × Teff) + 1.705× 10−1 × log g2.
(4.4)

A relação multiparamétrica acima também apresentou os menores resíduos em função dos

valores observados. Apesar dos poucos pontos presentes na calibração, estes resíduos também

não apresentam grandes tendências, como mostra a Figura 4.6. Todos os termos da relação ante-

rior possuem valores de Pr> |t|menores que 0.0005, o que indica a alta significância estatística

destes termos. A relação apresentada possui um coeficiente de correlação igual a R= 0.956

e umσ equivalente a 0.048 km s−1. Entretanto, para a incerteza média de nossos valores de

ξ adotamos o valor mais conservativo de 0.10 km s−1 devido ao número reduzido de estrelas

utilizado em nossa calibração.

Embora outras calibrações na literatura (por exemplo, Edvardsson et al. 1993; Feltzing &

Gustafsson 1998; Bruntt et al. 2012) tenham considerado um número maior de estrelas no esta-

belecimento de tais relações, suas predições de microturbulência são principalmente baseadas

em análises espectroscópicas que utilizam modelos em 1D. Enfatizamos aqui que a calibração

apresentada foi inteiramente obtida tendo modelos 3D como referência, o que faz desta uma

abordagem inovadora na literatura.

Os resultados obtidos na Tabela 4.4 são consistentes com os resultados apresentados por
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Steffen et al. (2013), sendo as diferenças médias encontradas de -0.02 km s−1 com mínimo e

máximo de -0.14 e 0.03 km s−1, respectivamente. As metodologias aplicadas, contudo, são li-

geiramente diferentes. O método aqui apresentado, que é equivalente ao método 3a de Steffen

et al. (2013), no qual a melhor solução de microturbulência corresponde ao valor deξ cujo

coeficiente angular que foi obtido do gráfico da correção de abundâncias contra a largura equi-

valente 3D é próximo de zero ou nulo. Por outro lado, o método mais recomendado por Steffen

et al. (2013) é o método 3b, que em poucas palavras, é idênticoao método 3a, porém obtém a

microturbulência através da na minimização do desvio padrão da correção de abundâncias, ou

seja, valor mínimo doσ de∆logǫ. Steffen et al. (2013) argumentam que o método 3a é mais

suscetível a inomogeneidades da amostra de lista de linhas.Todavia, decidimos utilizar o mé-

todo 3a pois este melhor se aproxima das análises de microturbulência encontradas na literatura,

permitindo assim uma melhor comparação com os estudos espectroscópicos clássicos.

Notamos ainda que existe uma tendência do aumento dos valores deξ em direção a altas

temperaturas e talvez para baixas gravidades. Não obstante, o limitado número de estrelas

testadas em nossa análise não nos permite fornecer mais do que uma ideia especulativa do

comportamento da microturbulência no diagrama HR.

É importante ressaltar ainda que, apesar da abordagem interessante e inovadora de calibrar

o parâmetroξ através da correspondência entre modelos 3D e 1D, este método possui depen-

dência com a resolução numérica das simulações em 3D. O aumento da resolução espacial pode

aumentar significativamente o valor deξ e, atualmente, não existe um consenso na literatura que

estabeleça um valor para a melhor resolução numérica que apresente boa convergência para os

resultados de microturbulência (Steffen et al. 2013). Neste sentido, seria interessante ampliar o

tamanho da amostra de estrelas com modelos 3D calculados e avaliar também o comportamento

de diferentes calibrações de microturbulência em função daresolução numérica das simulações.

Os valores de microturbulência obtidos com a Equação (4.4) foram adotados como refe-

rência para os parâmetros de entrada das estrelas de nossa amostra das Híades. Estes valores

completam o conjunto de parâmetros atmosféricos robustos (Teff, logg, ξ) necessários para a

determinação da escala de metalicidade das estrelas das Híades através do Método#1.

4.5.4 O Método#1

O método apresentado nesta subseção tem por objetivo determinar as abundâncias de Fe I

e Fe II a partir de parâmetros atmosféricos bem estabelecidos, pré-determinados por outras

técnicas (como visto nas subseções 4.5.1, 4.5.2 e 4.5.3).

A metodologia de análise utiliza os modelos atmosféricos em1D-ETL computados com

o ATLAS9 (Kurucz 1993) e adotando a distribuição de opacidades ODFNEW de Castelli &

Kurucz (2004), tal qual apresentados nopipelinedo Capítulo 2. Todos os modelos foram cal-

culados para a escala de metalicidades das Híades (adotandouma escala de abundâncias de

[Fe/H]=+0.13 dex). O parâmetro de comprimento de mistura adotado foide 1.25 e nenhum
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overshooting4 foi considerado para ambas anãs e gigantes. Isto porque, alguns estudos na li-

teratura (e.g. Schuler et al. 2010) não reportam diferençassignificativas entre as abundâncias

computadas com e sem o uso da aproximação deovershootingnestes modelos. As abundân-

cias de Fe I e Fe II foram obtidas utilizando o pacote WIDTH (Kurucz 1993), sob algumas

modificações na disposição dos parâmetros de entrada, para facilitar o manuseio dos arquivos.

Para um dado conjunto de parâmetros de entrada (Teff, logg e ξ) de uma dada estrela, cal-

culamos todos os modelos atmosféricos obtidos pelas combinações dos parâmetros de entrada,

dentro de seus respectivos erros conservativos a saber, 50 KparaTeff, 0.10 dex para logg e

0.10 km s−1 paraξ. Estes erros foram adotados como “conservadores” por caracterizarem erros

típicos da análise espectroscópica clássica. Deste modo, calculamos uma grade extensa de mo-

delos atmosféricos nos quais variamos aTeff dentro de±50 K com passos de±10 K, logg dentro

de±0.10 dex com passos de 0.05 dex eξ dentro de±0.10 km s−1 com passos de 0.05 km s−1.

Outros passos mais finos foram testados, porém sem grandes diferenças nos resultados finais

adotados.

De posse destes modelos, calculamos todas as soluções de abundâncias de Fe I e Fe II. Um

corte em 2σ foi aplicado nas abundâncias de Fe I e Fe II para eliminar linhas classificadas como

outliersda metalicidade média. Em seguida, o melhor conjunto de parâmetros é determinado

pelo par no plano 3DTeff–logg–ξ que fornece o melhor acordo entre as abundâncias de Fe I e

Fe II e apresenta as menores dispersões em torno das abundâncias médias.

O conjunto final de parâmetros atmosféricos adotados para asanãs e gigantes obtidos de

acordo com o Método#1 é mostrado na Tabela 4.4 para as listas MASH e ASPL. Existe um

bom acordo entre a metalicidade das anãs e gigantes segundo oMétodo#1. Notamos que a

lista MASH produz valores de metalicidade que são 0.04-0.06dex maiores que a lista ASPL. É

importante recapitular, porém, que estas diferenças estãodentro dos erros internos da análise.

Além disso, salvo em estudos onde se aplica uma análise diferencial linha a linha, a precisão da

metodologia de determinação das abundâncias dificilmente alcança erros menores que 0.05 dex.

De acordo com a Tabela 4.4, é possível perceber que as dispersões internas das abundân-

cias entre as listas de linhas são comparáveis dentro do conjunto de estrelas analisadas pelo

Método#1, com valores médios de 0.08 dex para a lista MASH e 0.07 dex para a lista ASPL.

Desta forma, atribuímos o valor de 0.08 dex como erro médio típico das abundâncias de Fe

derivadas com Método#1.
4A aproximação deovershootingconsiste de uma modificação da teoria de comprimento de mistura que pode

ser utilizada ou não pelo ATLAS9. Esta aproximação admite que o centro de uma bolha de convecção pára no
topo da zona convectiva de forma que ocorre a existência de umfluxo convectivo (do tamanho do raio da bolha)
acima desta região. Desta forma, o fluxo convectivo é computado de maneira tradicional de acordo com a teoria
de comprimento de mistura e, em seguida, é suavizado ao longode um diâmetro de bolha.
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Tabela 4.5: Parâmetros atmosféricos e metalicidades para as anãs e gigantes das Híades de acordo com o Método#1. O lado esquerdo da tabela
apresenta os resultados para a lista MASH e o lado direito da tabela apresenta os resultados para a lista ASPL.

MASH ASPL

HIP Teff logg ξ logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII) Teff logg ξ logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII)

20205 4874 2.61 1.30 7.62±0.10 22 7.62±0.09 11 4884 2.61 1.30 7.59±0.06 20 7.59±0.06 7

20455 4876 2.59 1.30 7.59±0.10 22 7.62±0.09 11 4876 2.59 1.35 7.56±0.07 20 7.56±0.06 7

20889 4817 2.65 1.35 7.70±0.09 18 7.70±0.10 10 4827 2.60 1.35 7.63±0.08 18 7.63±0.06 6

média 7.64±0.06 7.65±0.05 7.59±0.04 7.59±0.04

HIP Teff logg ξ logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII) Teff logg ξ logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII)

18946 4661 4.54 0.75 7.63±0.09 21 7.63±0.11 6 4691 4.64 0.70 7.56±0.09 17 7.56±0.21 5

13976 5023 4.51 0.85 7.69±0.07 22 7.69±0.11 8 5013 4.61 0.80 7.64±0.08 22 7.64±0.08 5

19098 5178 4.59 0.85 7.62±0.09 22 7.62±0.06 9 5138 4.54 0.80 7.63±0.09 24 7.63±0.06 7

16529 5237 4.51 0.80 7.64±0.10 22 7.64±0.08 10 5207 4.51 0.85 7.62±0.08 22 7.62±0.05 6

19934 5361 4.57 0.90 7.64±0.06 23 7.64±0.06 9 5341 4.57 0.85 7.62±0.08 27 7.62±0.04 6

20130 5531 4.45 0.95 7.66±0.09 28 7.66±0.07 10 5511 4.55 0.90 7.62±0.06 26 7.62±0.07 7

20146 5593 4.38 0.95 7.69±0.07 26 7.69±0.08 10 5553 4.43 0.95 7.62±0.07 28 7.62±0.04 7

19781 5641 4.35 0.85 7.69±0.09 30 7.69±0.08 10 5621 4.40 0.90 7.60±0.06 27 7.60±0.05 7

19793 5831 4.31 1.00 7.73±0.08 30 7.73±0.09 10 5781 4.41 0.95 7.64±0.08 28 7.64±0.05 7

20899 5916 4.31 0.90 7.66±0.06 26 7.66±0.08 10 5886 4.31 0.95 7.61±0.08 27 7.61±0.04 8

19148 6021 4.37 1.00 7.61±0.06 28 7.61±0.09 10 5991 4.42 0.90 7.62±0.07 28 7.62±0.04 7

22422 6074 4.34 1.05 7.66±0.09 32 7.66±0.08 10 6004 4.34 1.00 7.63±0.06 30 7.63±0.01 6

21112 6161 4.36 1.10 7.60±0.09 30 7.63±0.04 8 6161 4.26 1.05 7.60±0.06 29 7.60±0.03 7

22566 6251 4.30 1.10 7.69±0.08 27 7.69±0.09 9 6211 4.30 1.10 7.67±0.08 26 7.67±0.07 6

média 7.66±0.04 7.66±0.03 7.62±0.02 7.62±0.02
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4.6 Análise Espectroscópica Clássica: O Método#2

Para verificar se as diferenças encontradas na escala de metalicidades de anãs e gigantes

são produzidas pelos efeitos sistemáticos do mecanismo de análise, realizamos nesta seção uma

análise clássica baseada no equilíbrio de ionização e excitação das linhas de Fe I e Fe II, que

será referida doravante como Método#2. Este tipo de técnicaé amplamente utilizada na análise

de abundâncias de estrelas de tipo FGK. O objetivo principaldesta etapa é avaliar se as escalas

de metalicidades de anãs e gigantes podem ser também compatibilizadas através deste tipo de

análise.

O Método#2 apresentado nesta seção é bastante semelhante à análise espectroscópica apre-

sentada no Capítulo 2. Recapitulando, as temperaturas efetivas foram determinadas forçando as

abundâncias das linhas de Fe I, A(FeI), a não apresentar tendências contra os seus respectivos

potencias de excitação. De maneira similar, a velocidade demicroturbulência é determinada

forçando as linhas de Fe I a produzir valores de abundâncias independentes de suas respecti-

vas LEs (preferencialmente as LEs reduzidas, ou seja, LE/λ). Após satisfeito o equilíbrio de

excitação, as gravidades superficiais são determinadas forçando as linhas de Fe I e de Fe II a

produzir os mesmos valores de abundância, contemplando assim o equilíbrio de ionização. Os

três critérios apresentados são iterados até a convergência, que deve ser realizada de maneira

autoconsistente para que a solução final apresente pouca ou nenhuma dependência com os pa-

râmetros de entrada ou o caminho da iteração. A metalicidadeé obtida como um subproduto

deste método.

Por razões de consistência, utilizamos os mesmos modelos atmosféricos adotados no Méto-

do#1, ou seja, os modelos 1D-ETL, plano-paralelos da grade ATLAS+ODFNEW. Também

utilizamos o pacote WIDTH para o cálculo das abundâncias de FeI e Fe II, sob as mesmas

modificações anteriores para facilitar o manuseio dos parâmetros de entrada. Para que o pro-

cesso fosse realizado de maneira automática, foram desenvolvidos uma série de códigos em

IDL e FORTRAN, que compõem o pacote de espectroscopia do Método#2. Estes códigos re-

alizam o cálculo das otimizações dos parâmetros espectroscópicos, de acordo com os critérios

apresentados anteriormente.

Basicamente, o pacote de espectroscopia funciona da seguinte forma. Primeiramente o pro-

grama calcula um modelo de atmosferas de acordo com os parâmetros Teff, logg, [Fe/H] e ξ

fornecidos pelo usuário. Em seguida, o código computa as abundâncias químicas e elimina

todas as linhas que estão fora de uma margem de erro de 2σ. Depois disto, o código pro-

cede com a otimização dos três critérios espectroscópicos de Teff, ξ e logg, sempre verificando

se a otimização do parâmetro anterior permanece sendo satisfeita. Se o primeiro critério de

otimização é satisfeito, o código procede para a determinação do próximo parâmetro. Caso

contrário, o código modifica o parâmetro em questão, reintegra as linhas porventura elimina-

das e retorna ao cálculo do modelo atmosférico. O conjunto final de parâmetros atmosféricos

é obtido quando ocorre a convergência simultânea de todas asetapas descritas anteriormente.
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A Figura 4.7 ilustra o resultado gráfico da convergência paraa estrela HIP 13796 utilizando o

método espectroscópico aplicado com a lista de linhas MASH.
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Figura 4.7: Análise espectroscópica da estrela HIP 13976 com a lista MASH. De cima para
baixo, os gráficos ilustram os ajustes lineares em vermelho para a determinação da velocidade
de microturbulência, da temperatura efetiva e da gravidadesuperficial. A linha preta pontilhada
representa a abundância adotada pelo modelo.

Os erros internos do conjunto final de parâmetros atmosféricos do Método#2 foram deter-

minados de maneira ligeiramente diferente das incertezas internas dopipelineapresentado no

Capítulo 2. Para a temperatura efetiva, variamos o coeficiente angular do ajuste linear a 1σ do

seu próprio erro no diagrama da [Fe/H] contra o potencial de excitação (χ). O erro na tem-

peratura foi então obtido pela diferença numérica entre a nova determinação de temperatura e
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o valor anteriormente atribuído à estrela. Similarmente, para a microturbulência, modificamos

o coeficiente linear dentro de 1σ do seu próprio erro no ajuste da [Fe/H] em função da LE

reduzida (LE/λ). Tal qual para a temperatura efetiva, o erro na microturbulência é obtido pela

diferença numérica entre o novo valor de microturbulência eo previamente estabelecido. O erro

da gravidade superficial foi estimado modificando este parâmetro até que a diferença entre as

abundâncias de Fe I e Fe II fosse igual à maior dispersão nas abundâncias dos íons de Fe. Para

a metalicidade, adotamos como erro o desvio padrão da distribuição de abundâncias de Fe I.

A Tabela 4.6 apresenta os parâmetros atmosféricos e a escalade metalicidades das anãs e

gigantes das Híades obtidas com o Método#2. Para o método espectroscópico, também recu-

peramos uma escala de metalicidades compatível entre anãs egigantes. As incertezas internas

desta análise, porém, são relativamente maiores que as reportadas no Método#1 para as mesmas

listas de linhas. Em média, incertezas internas nas abundâncias são da ordem de 0.10 dex para

a lista MASH e de 0.06 dex para a lista ASPL.

As diferenças entre a metalicidade obtida entre as duas listas de linhas também é maior

quando aplicamos o Método#2. Estas diferenças se tornam mais significativas para as estrelas

gigantes e para a anã mais quente da amostra. Estes resultados representam um teste da qua-

lidade das listas de linhas utilizadas em cada análise. A lista MASH, que foi selecionada no

Sol, possui um número maior de transições, o que inevitavelmente reduz o número de linhas de

Fe bem isoladas e livres de contaminações vizinhas, principalmente nos espectros das estrelas

gigantes. A lista ASPL, por sua vez, foi selecionada de formaa conter apenas transições bem

isoladas e menos sujeitas a contaminações, o que naturalmente reduz a quantidade de linhas da

análise. Voltaremos a questão da qualidade das listas de linhas mais adiante na seção 4.8.

Apesar dos resultados mais discrepantes para as gigantes e para a anã quente, a diferença

média entre os parâmetros obtidos com as listas MASH e ASPL são da ordem ou um pouco

maiores que as diferenças obtidas em análises espectroscópicas clássica. Estes valores são da

ordem de 68±92 K paraTeff, 0.12±0.24 para logg, -0.13±0.21 paraξ e 0.09±0.08 dex para

[Fe/H]. As dispersões de tais diferenças são relativamente altas devido aos casos mais discre-

pantes da amostra. Como exemplo destes casos podemos citar a HIP 22566 que possui uma

diferença deTeff de 333 K entre as duas listas de linhas. Além desta, a gigante HIP 20889 apre-

senta uma diferença de 0.62 dex entre as gravidades obtidas com as listas MASH e ASPL. Esta

estrela também apresentou o conjunto de parâmetros atmosféricos com as maiores incertezas

internas.

4.7 Abundâncias Solares

Com o objetivo de contrastar as metalicidades obtidas anteriormente em função do Sol,

apresentamos nesta seção a determinação das abundâncias solares utilizando os espectros de

referência do Sol, mencionados na seção (4.2).

Para o cálculo dos valores de abundância solares de referência para os espectros das gigan-
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Tabela 4.6: Parâmetros atmosféricos e metalicidades para as anãs e gigantes das Híades de acordo com o Método#2. O lado esquerdo da tabela
apresenta os resultados para a lista MASH e o lado direito da tabela apresenta os resultados para a lista ASPL.

MASH ASPL

HIP Teff logg ξ logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII) Teff logg ξ logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII)

20205 4914±109 2.88±0.07 1.34±0.16 7.62±0.11 25 7.62±0.07 10 4875±23 2.71±0.06 1.43±0.06 7.53±0.07 21 7.52±0.06 7

20455 5010±162 3.03±0.09 1.15±0.21 7.72±0.13 24 7.72±0.11 14 4816±61 2.55±0.07 1.35±0.05 7.50±0.06 19 7.51±0.07 7

20889 4955±229 3.36±0.11 1.08±0.23 7.86±0.16 25 7.86±0.12 12 4833±38 2.74±0.08 1.41±0.06 7.59±0.09 19 7.59±0.07 6

média 7.73±0.12 7.73±0.12 7.54±0.05 7.54±0.04

HIP Teff logg ξ logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII) Teff logg ξ logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII)

18946 4815±141 4.56±0.17 0.91±0.10 7.50±0.08 20 7.49±0.25 10 4813±104 4.78±0.27 0.54±0.20 7.57±0.11 18 7.57±0.34 7

13976 4900±87 4.31±0.09 0.70±0.19 7.60±0.07 20 7.59±0.12 9 4915±42 4.44±0.08 0.63±0.17 7.58±0.06 20 7.58±0.08 5

19098 5120±75 4.54±0.06 1.00±0.19 7.53±0.07 21 7.53±0.06 9 5025±62 4.35±0.06 0.93±0.13 7.51±0.08 25 7.53±0.07 7

16529 5090±86 4.22±0.18 0.83±0.13 7.55±0.10 23 7.55±0.11 11 5100±48 4.30±0.06 0.83±0.10 7.53±0.05 20 7.53±0.05 6

19934 5330±59 4.57±0.07 0.81±0.14 7.62±0.05 21 7.60±0.08 10 5200±45 4.35±0.08 0.81±0.11 7.52±0.06 25 7.52±0.08 7

20130 5590±104 4.73±0.12 0.98±0.17 7.62±0.02 17 7.61±0.04 8 5505±40 4.56±0.06 1.01±0.07 7.55±0.05 25 7.54±0.05 6

20146 5500±92 4.34±0.10 0.58±0.12 7.68±0.11 27 7.68±0.12 11 5540±40 4.48±0.05 0.96±0.08 7.57±0.06 27 7.58±0.04 6

19781 5695±53 4.63±0.08 0.78±0.12 7.66±0.03 17 7.66±0.06 8 5625±41 4.45±0.05 0.96±0.07 7.56±0.05 27 7.57±0.03 6

19793 5790±88 4.47±0.05 0.80±0.20 7.66±0.08 28 7.65±0.04 7 5710±34 4.32±0.07 1.13±0.07 7.54±0.05 26 7.53±0.05 7

20899 5855±105 4.39±0.12 0.85±0.17 7.62±0.07 28 7.62±0.05 8 5885±47 4.43±0.05 1.09±0.07 7.58±0.05 26 7.58±0.01 5

19148 5985±91 4.46±0.07 0.75±0.15 7.62±0.09 30 7.63±0.05 9 5970±50 4.43±0.05 1.09±0.07 7.55±0.05 26 7.55±0.02 6

22422 6029±104 4.30±0.08 0.57±0.28 7.73±0.10 32 7.73±0.10 11 5975±53 4.40±0.06 0.94±0.09 7.62±0.06 30 7.62±0.02 6

21112 6135±113 4.30±0.07 0.83±0.24 7.66±0.13 36 7.66±0.07 11 6095±44 4.31±0.04 1.16±0.09 7.55±0.04 26 7.55±0.03 5

22566 6343±152 4.56±0.11 1.24±0.14 7.69±0.14 33 7.69±0.13 11 6010±59 4.07±0.08 1.16±0.09 7.55±0.05 24 7.56±0.08 6

média 7.62±0.06 7.62±0.07 7.56±0.03 7.56±0.03

121



tes, utilizamos o espectro HARPS de Ganimedes, que foi observado com a mesma configuração

experimental destas estrelas. Analogamente, para as estrelas anãs, utilizamos como referência o

espectros solar do UVES. Optamos por adotar dois espectros de referência para evitar quaisquer

inconsistências nas abundâncias que pudessem ser fruto dasdiferentes resoluções espectrais, do

perfil instrumental de cada espectrógrafo ou ainda da influência de luz espalhada.

Os valores das abundâncias solares foram calculados para ambas as listas de linhas, MASH

e ASPL, para os dois métodos apresentados anteriormente, ouseja, os Métodos #1 e #2. O

Método#1, entretanto, foi aplicado de modo ligeiramente diferente do que o apresentado na sub-

seção (4.5.4). Para o Sol, fixamos os valores dos parâmetros atmosféricos em 5777/4.44/0.90,

sem modificar estes parâmetros dentro dos erros conservativos adotados no Método#1. Apenas

um corte em 2σ foi aplicado nas abundâncias finais de Fe I e Fe II para eliminar possíveisou-

tliers da distribuição média de metalicidade. Para o Método#2, as abundâncias solares foram

computadas segundo o método descrito na seção (4.7), sem nenhuma alteração.

A tabela 4.7 apresenta os valores das abundâncias para o Sol de acordo com os Métodos

#1 e #2, para as listas MASH e ASPL. Para o Método#2, os parâmetros atmosféricos encontra-

dos para o Sol são muitos próximos dos valores canônicos adotados como fixos no Método#1.

As diferenças médias entre os parâmetros encontrados para oSol e os valores adotados no

Método#1 são de 41 K paraTeff, com máximo em 52 K e mínimo em 16 K; 0.01 dex para

logg, com máximo em 0.01 e mínimo em 0.02 dex e 0.09 km s−1 paraξ, com máximo em

0.18 km s−1 e mínimo em 0.01 km s−1. Os valores de abundâncias para o Fe I e Fe II obtidos na

Tabela 4.7 serão utilizados na determinação da escala de metalicidades das Híades com respeito

à metalicidade solar.

Tabela 4.7: Abundâncias solares obtidas com os Métodos #1 e #2, para as listas MASH e ASPL.

Método#1 MASH ASPL

Sol logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII) logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII)

UVES 7.46±0.10 36 7.45±0.05 14 7.45±0.06 31 7.42±0.02 5

HARPS 7.45±0.07 37 7.44±0.06 14 7.45±0.05 34 7.43±0.02 7

Método#2 MASH ASPL

Sol logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII) logǫFeI N(FeI) logǫFeII N(FeII)

UVES 7.47±0.05 22 7.48±0.08 15 7.41±0.03 25 7.41±0.05 6

HARPS 7.50±0.05 26 7.49±0.07 14 7.42±0.05 33 7.42±0.02 5
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Tabela 4.8: Comparação das abundâncias obtidas com o ARES e osplotutilizando o Método#1
para os espectros de Ganimedes, HIP 20205 e HIP 22566. As diferenças são apresentadas para
as listas MASH e ASPL.

Ganimedes

Lista ∆(ARES-SPLOT)(logǫFeI) ∆(ARES-SPLOT)(logǫFeII)

MASH 0.03 0.04

ASPL 0.02 0.03

HIP 20205

Lista ∆(ARES-SPLOT)(logǫFeI) ∆(ARES-SPLOT)(logǫFeII)

MASH -0.03 -0.03

ASPL -0.03 -0.03

HIP 22566

Lista ∆(ARES-SPLOT)(logǫFeI) ∆(ARES-SPLOT)(logǫFeII)

MASH 0.05 0.07

ASPL 0.04 0.05

4.8 Resultados

Nesta seção apresentamos os principais resultados da comparação entre a escala de me-

talicidades e temperaturas efetivas encontradas para as anãs e gigantes das Híades. Antes de

avaliar os resultados obtidos com os Métodos #1 e #2, é importante avaliar a magnitude das

possíveis influências do nosso procedimento de análise na determinação da metalicidade deste

aglomerado.

O primeiro elemento da análise que deve ser investigado é a metodologia de determinação

das LEs. Neste trabalho utilizamos um procedimento automático de LEs, obtidas com o código

ARES. Porém, é interessante avaliar numericamente o efeito na escala de abundâncias químicas

quando determinamos a LE das linhas de Fe I e Fe II segundo um outro método. A Tabela 4.8

apresenta a diferença entre as abundâncias das linhas de Fe Ie Fe II obtidas com o ARES e o

splot. Este teste foi realizado utilizando-se o Método#1 e as listas de linhas MASH e ASPL

para os espectros do Sol (Ganimedes), da HIP 20205 e da HIP 22566.

Este teste corrobora os dados da Figura 4.3 mostrando que as abundâncias obtidas com as

LEs computadas com o ARES e osplot estão em bom acordo para os três casos testados. De

fato as diferenças são relativamente maiores para a estrelaHIP 22566, porém estão ainda dentro

das incertezas médias obtidas para o Método#1 e da precisão média encontrada em análises de

abundância absolutas, ou seja, que não consideram o método diferencial.
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As maiores diferenças encontradas para a HIP 22566 são um resultado de certa forma espe-

rado. Esta estrela apresentou o pior acordo entre as LEs automáticas e as LE manuais. Além

disso, por se tratar de um objeto mais quente, o uso de uma gaussiana para a descrição do perfil

das linhas começa a deixar de ser uma boa aproximação, já que estas estrelas podem apresentar

os seus perfis mais alargados devido às altas taxas de rotaçãoestelar encontradas nestes objetos.

Por estas razões, o uso de métodos automáticos para a determinação das LEs de estrelas quentes

deve ser utilizado com cautela. Todavia, os resultados deste teste reforçam que o uso do método

automático na determinação das LEs não compromete significativamente os valores finais das

abundâncias.

Um segundo teste foi realizado com o intuito de avaliar a concordância entre as abundâncias

obtidas com os diferentes instrumentos adotados neste trabalho. Para tanto, utilizamos espectros

UVES e HARPS obtidos para a estrela gigante HIP 20205. Para avaliar a diferença produzida

na escala de metalicidade utilizando estes dois espectros utilizamos novamente o Método#1. As

diferenças entre as abundâncias de Fe computadas entre os espectros UVES e HARPS são de

0.03 dex para a lista ASPL e de 0.05 dex para a lista MASH. As diferenças são relativamente

maiores quando fazemos uso da lista MASH, porém tais diferenças encontram-se dentro das

incertezas internas do método aplicado. Desta forma, a utilização de diferentes instrumentos na

comparação das abundâncias entre anãs e gigantes não pareceinfluenciar de forma significativa

os nossos resultados.

4.8.1 Comparação entre as Listas de Linhas MASH e ASPL

Agora, avaliaremos o uso das diferentes listas de linhas deste trabalho. O uso de diferentes

listas de linhas na análise de anãs e gigantes já foi reportado anteriormente na literatura como

uma das possíveis causas do desacordo nas metalicidades de anãs e gigantes em aglomerados

(ver Santos et al. 2009, 2012). Nestes trabalhos, porém, apenas uma escala de temperaturas efe-

tivas foi avaliada, a saber a escala espectroscópica. Em nossa análise, foi feita uma comparação

da escala espectroscópica (Método#2) com uma escala de temperaturas de IRFM e interfero-

métrica (Método#1), para desta forma, avaliar alguns pontos particulares das diferentes listas

de linhas testadas neste trabalho.

Quando consideramos as análises realizadas com a lista MASH, encontramos um melhor

acordo entre a metalicidade das anãs e gigantes quando utilizamos o Método#1 do que quando

aplicamos o Método#2. A diferença entre a metalicidade das anãs e gigantes segundo o Método-

#1 é de 0.02 dex ao passo que esta mesma diferença aumenta para0.11 dex quando aplicamos

o Método#2. Grande parte das diferenças encontradas para o Método#2 usando a lista MASH

se deve à análise espectroscópica das gigantes. Ao inspecionar a Tabela 4.6 notamos que as in-

certezas associadas aos parâmetros atmosféricos para as gigantes são maiores que as incertezas

associadas à maioria das anãs, principalmente com respeitoa temperatura efetiva e a velocidade

de microturbulência.
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As maiores incertezas associadas à análise espectroscópica das gigantes utilizando a lista

MASH não são fruto da limitação do método ao trabalhar com um número reduzido de linhas,

25 linhas de Fe I e 12 linhas de Fe II. Isto porque, para a lista ASPL, os resultados da análise

espectroscópica apresentaram valores com uma dispersão interna bastante inferior e utilizando

um número ainda menor de linhas (em torno de 19 linhas de Fe I e 7linhas de Fe II).

O comportamento acima descrito reflete uma característica intrínseca da lista MASH. Este

conjunto de linhas foi selecionado no espectro do Sol, e, poresta razão, é mais sujeito a con-

ter linhas potencialmente mescladas e afetadas por contaminações de transições vizinhas nos

espectros de estrelas gigantes. Por outro lado, quando avaliamos a escala de metalicidade das

estrelas gigantes produzida utilizando o Método#2 e a listaASPL, as dispersões internas das

abundâncias são relativamente menores. Este resultado indica que o uso de poucas transições,

porém cuidadosamente selecionadas para evitar contaminações por outros elementos que não

o Fe, é fundamental para a determinação acurada da temperatura efetiva e da metalicidade nas

estrelas gigantes via o método espectroscópico.

Os novos valores degfs utilizados na lista MASH reduziram em parte a dispersão média

encontrada para a metalicidade utilizando esta lista. É importante relembrar que alguns destes

valores degfs foram substituídos por novas determinações testadas pelaDra Maria Bergemann.

Este novo conjunto de linhas produz abundâncias de Fe I com uma dispersão média entre 0.08-

0.10 dex. Estes valores são virtualmente idênticos aos erros estatísticos das abundâncias do

Sol reportados por Mashonkina et al. (2011), que estão entre0.09-0.11 dex. Talvez o uso de

poucas linhas em nossa análise não seja suficiente o bastantepara reduzir os erros estatísticos

internos mesmo aprimorando o conjunto degfs utilizados. De fato, a lista ASPL, que apresenta

uma melhor consistência interna entre a metalicidade das anãs e gigantes, possui uma dispersão

interna média das abundâncias de Fe I e Fe II de 0.07 dex.

Além disso, a lista ASPL apresentou um melhor desempenho para ambos os métodos tes-

tados. O acordo entre a metalicidade média das anãs e gigantes para esta lista está dentro de

0.03 dex utilizando o Método#1 e de 0.02 dex utilizando o Método#2. Estes resultados refletem

a boa consistência interna desta lista, sendo esta preferencialmente recomendada para análises

homogêneas de anãs e gigantes. Novamente, a razão para esta boa consistência parece estar

relacionada com a seleção de linhas isoladas, que são igualmente adequadas para a análise de

anãs e gigantes.

4.8.2 Comparação entre os Métodos#1 e#2

Nesta seção comparamos o desempenho dos Métodos #1 e #2 para as duas listas de linhas.

Nosso objetivo agora é avaliar mais detalhadamente os efeitos sistemáticos de cada método. A

Figura 4.8 apresenta uma comparação entre a diferença dos parâmetros atmosféricos obtidos

pelos Métodos #1 e #2 em função dos parâmetros obtidos pelo método #1. Nosso intuito é

verificar se existe alguma tendência significativa nos coeficientes dos ajustes lineares aplicados
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a cada gráfico, o que indica que os parâmetros atmosféricos determinados pelos dois métodos

são significativamente diferentes. Em caso de tendências significativas, a razão entre a incerteza

do coeficiente e o próprio coeficiente deve ser menor que 0.5, ou seja,x > 2σx.

De acordo com os gráficos apresentados na Figura 4.8, apenas agravidade superficial é sig-

nificativamente diferente quando determinada pelos Métodos#1 e #2, e este comportamento só

é notado quando utilizamos a lista MASH (ver segundo diagrama da esquerda para a direita da

Figura 4.8). As gravidades determinadas com a lista MASH pelo Método#2 são superestimadas

quando comparadas às gravidades determinadas pelo Método#1. Este comportamento é devido

apenas aos resultados espectroscópicos derivados para as gigantes. Ao repetir o exercício da

Figura 4.8 incluindo apenas as anãs, encontramos uma razão entre os coeficientes angulares e

lineares de 0.502 e 0.497, respectivamente. Estes valores estão dentro do limite da ausência de

diferenças significativas entre os dois conjuntos de parâmetros.

As altas dispersões encontradas na análise espectroscópica das gigantes com a lista MASH

sugerem que existem efeitos sistemáticos que estão afetando a determinação destes parâme-

tros. O principal efeito parece ser a presença de linhas com uma “falsa” abundância maior, por

apresentarem perfis contaminados, que forçam os modelos a produzir uma atmosfera com uma

maior temperatura efetiva e gravidade superficial.

Para a lista ASPL, os diagramas não indicam diferenças significativas entre os Métodos #1

e #2. Entretanto, as temperaturas efetivas derivadas pelo Método#1 são, em média,∼47 K

maiores que as temperaturas efetivas derivadas pelo Método#2. Este efeito pode ser notado no

gráfico a direita da Figura 4.9. Apesar desta diferença não ser expressiva, esse efeito se reflete

em uma abundância ligeiramente maior encontrada para o Método#1 em relação ao Método#2

(em valores absolutos,∼0.05 dex para as gigantes e∼0.06 dex para as anãs).

Apesar dos resultados médios obtidos com os Métodos #1 e #2 apresentarem bom acordo

na média, salvo a exceção da gravidade na lista MASH, encontramos algumas diferenças siste-

máticas na análise individual de algumas estrelas. Em especial, para as duas estrelas mais frias

da amostra, a HIP 18946 e a HIP 13976, a temperatura efetiva espectroscópica é maior que

a temperatura de IRFM (&100 K). Estes desvios não contribuem significativamente para um

desacordo global entre as escalas deTeff espectroscópica e fotométrica. Entretanto, do ponto

de vista das estrelas frias, este resultado está em acordo com os resultados de Ramírez et al.

(2007) que afirmam que os desvios entre estas duas escalas deTeff são mais importantes para as

estrelas frias (Teff∼5000 K).

De maneira geral, o Método#1 apresenta melhores resultadospara as duas listas de linhas

testadas. Este resultado é consequência da restrição a um conjunto bem definido de parâme-

tros atmosféricos. O Método#2 apresenta um desempenho satisfatório quando aplicado à lista

ASPL. Não verificamos a presença de efeitos sistemáticos nosparâmetros atmosféricos obti-

dos pelo Método#2 com esta lista de linhas. Nossos resultados indicam que, para o caso das

Híades, as diferenças sistemáticas entre a escala de metalicidades de anãs e gigantes estão prin-

cipalmente associadas à escolha da lista de linhas.
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Figura 4.8: Comparação entre as diferenças dos parâmetros atmosféricos obtidos com os Mé-
todos #1 e #2 em função dos parâmetros atmosféricos obtidos com o Método#1. Da esquerda
para a direita os gráficos referem-se às listas MASH e ASPL. Emcada gráfico são indicados o
valor da razão entre o erro do coeficiente do ajuste e o própriocoeficiente. A linha vermelha
representa o ajuste linear. Apenas no gráfico da gravidade para a lista MASH esta razão é menor
que 0.5, o que indica que os valores determinados por estes dois métodos são significativamente
diferentes.
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Figura 4.9: Comparação entre as escalas de temperaturas efetivas dos métodos #1 e #2.

Investigamos ainda a presença de possíveis efeitos do excesso de ionização do Fe para as

anãs de nossa amostra. A Figura 4.10 mostra a abundância de FeI em função da temperatura

efetiva das estrelas para os Métodos #1 e #2, e as listas de linhas MASH e ASPL. As barras de

erro nos gráficos denotam as dispersões internas encontradas para as abundâncias. Ao avaliar

os diagramas referentes ao Método#1, não verificamos nenhuma tendência significativa das

abundâncias de Fe I contra as temperaturas efetivas. Este resultado indica que o Método#1 é

basicamente livre do principal efeito dos desvios do ETL em análises de abundância dos íons

do Fe. De fato, devido ao critério de convergência utilizadopelo Método#1, as diferenças entre

as abundâncias de Fe I e Fe II estão próximas de zero, com valores máximos de 0.03 dex para a

lista MASH e de 0.00 dex para a lista ASPL.

Em contrapartida, as tendências das abundâncias de Fe I contra a Teff para o Método#2

apresentam um comportamento bastante distinto entre as duas listas de linhas. Para a lista

ASPL, não parece existir alguma tendência nas abundâncias de Fe I paraTeff < 5200 K. Para

a lista MASH, entretanto, existe uma clara tendência das abundâncias de Fe I na direção de

temperaturas efetivas mais baixa.

A tendência visualizada no painel superior direito da Figura 4.10 pode estar denunciando

um efeito clássico dos desvios do ETL para as estrelas frias das Híades dentro da análise do

Método#2 com a lista de linhas MASH. A principal causa dos desvios do ETL em estrelas frias

é a sobreionização do Fe (ver Asplund 2005, e referências). Nas estrelas frias, as cromosfe-

ras são mais intensas, e, consequentemente, ocorre um excesso de fluxo no ultravioleta. Este

excesso de fluxo aumenta a população de íons do Fe II. Nestes casos, os modelos que repre-

sentam a atmosfera estelar precisam modificar os parâmetrosatmosféricos para tentar conciliar

as abundâncias de Fe I e Fe II. Uma possibilidade é reduzir o valor da gravidade superficial, e,

desta forma, reduzir a abundância do Fe II, até que está atinja o valor da abundância de Fe I.
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Com efeito, a convergência final da abundância do modelo se dá auma abundância de Fe I mais

baixa. Este pode ser o caso do efeito visualizado para as estrelas frias no gráfico da lista MASH

com o Método_2.
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Figura 4.10: Abundâncias das linhas de Fe I em função das temperaturas efetivas para os Mé-
todos #1 e #2, utilizando as listas MASH e ASPL.À esquerda: gráficos correspondentes ao
Método#1.À direita : gráficos correspondentes ao Método#2.

De maneira geral, as metalicidades obtidas com o Método#1 estão menos sujeita a possíveis

efeitos sistemáticos da metodologia de análise do que as obtidas com o Método#2, que é base-

ado na espectroscopia clássica. Estes resultados se confirmam mesmo quando fazemos uso de

uma lista de linhas nas quais as contaminações por linhas vizinhas é mais significativa, como é

o caso da lista MASH.

4.8.3 Híades: A Escala de Metalicidades

Nesta seção apresentamos os valores das abundâncias de Fe I eFe II para as Híades referen-

ciadas em função da abundância solar. Para tanto, realizamos uma análise diferencial utilizando
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os valores obtidos com as abundâncias solares na seção (4.7)e os valores absolutos das abun-

dancias de Fe I e Fe II provenientes dos Métodos #1 e #2. Novamente, esta análise foi realizada

para as duas listas de linhas de interesse do nosso trabalho (MASH e ASPL).

O contexto do método diferencial aplicado nesta seção é um pouco diferente do contexto

do método diferencial linha a linha aplicado no Capítulo 2. Formalmente, o método diferen-

cial aplicado nesta seção determina as abundâncias químicas de Fe I e Fe II de cada estrela

utilizando a média dos valores obtidos para estes íons em cada estrela comparados aos valores

obtidos para estes mesmos íons em uma estrela padrão, no nosso caso, o Sol. Neste caso, a efi-

ciência da estratégia de reduzir as incertezas na determinação dosgfs assim como outros efeitos

sistemáticos é reduzida. Porém, utilizamos um método absoluto para o cálculo das abundâncias,

fazendo uso degfs de laboratório, na qual o principal interesse não é comparar linha a linha as

abundâncias da estrela e da padrão de referência. Deste modo, é natural realizar uma análise

diferencial da média da abundância na estrela menos a média da abundância no Sol.

Os resultados da análise diferencial podem ser apreciados nas Tabelas 4.9 e 4.10. As dis-

persões internas apresentadas nas tabelas foram obtidas pela propagação das incertezas internas

da análise da estrela e do valor associado ao padrão solar, ouseja, pela soma quadrática das

incertezas internas das abundâncias dos íons de Fe na estrela e no Sol. Os valores médios

das abundâncias das anãs e gigantes estão representados em negrito, seguidos de sua dispersão

interna.

Analisando as tabelas 4.9 e 4.10 é possível perceber que, comexceção da metalicidade deri-

vada para as gigantes segundo o Método#2, a escala de metalicidades produzida pelo Método#1

é maior∼ 0.04 dex que a escala de metalicidades derivada pelo Método#2. Esta pequena di-

ferença nas abundâncias já havia sido sugerida anteriormente ao comparar-se as escalas de

temperaturas efetivas do Método#1 com o Método#2 para a lista ASPL.

De um modo geral, o conjunto de análises apresentado desfavorece o uso da lista de linhas

MASH, por esta estar sujeita a uma maior influência de efeitossistemáticos, em particular, no

Método#2. Sendo assim, concentremo-nos por ora nos resultados produzidos com a lista ASPL.

Existe um bom acordo entre as abundâncias das anãs e gigantesquando utilizamos esta lista,

e para ambos os Métodos #1 e #2, a diferença média entre as abundâncias das anãs e gigantes

é de 0.03 dex. Este valor é inferior aos erros típicos da metalicidade nas análises clássicas de

abundâncias (em torno de 0.05-0.10 dex). Com efeito, consideramos todas as estrelas analisadas

neste trabalho, entre anãs e gigantes, para determinar uma metalicidade média para as Híades.

Assim, os valores encontrados para a metalicidade média do aglomerado das Híades se-

gundo os Métodos #1 e #2 são de 0.18±0.03 dex e 0.14±0.03 dex. Estes valores estão de

acordo dentro de uma margem de 2σ. Neste ponto, duas recomendações são pertinentes. Para

análise espectroscópica clássica simultânea de um conjunto de estrelas anãs e gigantes, é reco-

mendável fazer uso de uma lista de linhas adaptada aos espectros das estrelas gigantes. Caso a

lista de linhas possua transições selecionadas no espectrode uma anã, como o Sol, por exem-

plo, recomenda-se o uso do Método#1, que é menos sujeito aos efeitos sistemáticos da análise.
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Relembramos que este tipo de análise é válida para aglomerados abertos ou para objetos cujos

parâmetros atmosféricos possam ser determinados de acordocom as premissas do Método#1.

Tabela 4.9: Abundâncias do Fe I e Fe II, diferenciais em relação ao Sol, para as anãs e gigantes
das Híades obtidas com o Método#1.

M#1 MASH ASPL

HIP [FeI/H] [FeII/H] [FeI/H] [FeII/H]

20205 0.17±0.12 0.18±0.11 0.14±0.08 0.16±0.06

20455 0.14±0.12 0.18±0.11 0.11±0.09 0.13±0.06

20889 0.25±0.11 0.26±0.12 0.18±0.09 0.20±0.06

média - gigantes 0.19±0.07 0.21±0.05 0.14±0.03 0.16±0.03

18946 0.17±0.13 0.18±0.15 0.11±0.11 0.14±0.21

13976 0.23±0.12 0.18±0.12 0.19±0.10 0.22±0.08

19098 0.16±0.13 0.17±0.08 0.18±0.11 0.21±0.06

16529 0.18±0.14 0.19±0.09 0.17±0.10 0.20±0.05

19934 0.18±0.12 0.19±0.08 0.17±0.08 0.17±0.08

20130 0.20±0.13 0.21±0.09 0.17±0.08 0.17±0.07

20146 0.23±0.12 0.24±0.09 0.17±0.09 0.17±0.04

19781 0.23±0.13 0.24±0.09 0.15±0.08 0.18±0.05

19793 0.27±0.13 0.28±0.10 0.19±0.10 0.22±0.05

20899 0.20±0.12 0.21±0.09 0.16±0.10 0.19±0.04

19148 0.15±0.12 0.16±0.10 0.17±0.09 0.20±0.04

22422 0.20±0.13 0.21±0.09 0.18±0.08 0.21±0.02

21112 0.14±0.13 0.18±0.06 0.15±0.08 0.18±0.04

22566 0.23±0.13 0.24±0.10 0.22±0.10 0.25±0.07

média - anãs 0.20±0.04 0.21±0.03 0.17±0.02 0.19±0.03
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Tabela 4.10: Abundâncias do Fe I e Fe II, diferenciais em relação ao Sol, para as anãs e gigantes
das Híades obtidas com o Método#2.

M#2 MASH ASPL

HIP [FeI/H] [FeII/H] [FeI/H] [FeII/H]

20205 0.12±0.12 0.13±0.10 0.11±0.09 0.10±0.06

20455 0.22±0.14 0.23±0.13 0.08±0.09 0.09±0.07

20889 0.36±0.17 0.37±0.14 0.17±0.10 0.17±0.07

média - gigantes 0.23±0.12 0.24±0.12 0.12±0.04 0.12±0.04

18946 0.03±0.09 0.01±0.26 0.16±0.11 0.16±0.34

13976 0.13±0.09 0.11±0.14 0.17±0.07 0.17±0.09

19098 0.06±0.09 0.05±0.10 0.10±0.08 0.12±0.09

16529 0.08±0.11 0.07±0.14 0.12±0.06 0.12±0.07

19934 0.15±0.07 0.12±0.11 0.11±0.07 0.11±0.09

20130 0.15±0.05 0.13±0.09 0.14±0.06 0.13±0.07

20146 0.21±0.12 0.20±0.14 0.16±0.07 0.17±0.06

19781 0.19±0.06 0.18±0.10 0.15±0.06 0.16±0.06

19793 0.19±0.09 0.17±0.09 0.13±0.06 0.12±0.07

20899 0.15±0.09 0.14±0.09 0.17±0.06 0.17±0.05

19148 0.14±0.10 0.15±0.09 0.14±0.06 0.14±0.05

22422 0.26±0.11 0.25±0.13 0.21±0.06 0.21±0.09

21112 0.19±0.14 0.18±0.11 0.14±0.07 0.14±0.05

22566 0.22±0.15 0.21±0.15 0.14±0.06 0.15±0.09

média - anãs 0.15±0.06 0.14±0.06 0.15±0.03 0.15±0.03
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4.8.4 Comparação com outros Trabalhos da Literatura

Nesta seção apresentamos uma comparação dos nossos resultados com três trabalhos que

abordam anãs e/ou gigantes das Híades na literatura, sendo eles Paulson et al. (2003); Schu-

ler et al. (2006); Carrera & Pancino (2011). Estes trabalhos foram escolhidos por concentrar

o maior número de estrelas em comum com a nossa análise. Para realizar tal comparação,

utilizamos os parâmetros derivados segundo o Método#1 paraa lista de linhas ASPL.

Paulson et al. (2003) analisaram uma amostra de aproximadamente 90 anãs das Híades das

quais 13 são comuns a este trabalho. Estes autores realizaram uma análise espectroscópica dife-

rencial para a determinação dos parâmetros atmosféricos destas estrelas. As diferenças médias

entre a escala de temperaturas encontradas por Paulson et al. (2003) e os valores determinados

neste trabalho para as estrelas em comum é de 58±59 K, o que representa um bom acordo entre

as escalas de metalicidades. O valor da metalicidade média do grupo reportada por estes autores

é de 0.13±0.01 dex, valor este que está de acordo com os valores encontrados pelo Método#1

dentro de 2σ.

Por sua vez, Schuler et al. (2006) analisaram as estrelas gigantes das Híades, segundo um

procedimento muito similar ao do Método#1. As temperaturasefetivas deste trabalho foram

obtidas pelo método do IRFM utilizando as determinações de Blackwell & Lynas-Gray (1994,

1998). As gravidades superficiais e a microturbulência foram determinadas pelo ajuste de mode-

los sintéticos (1D+ETL) aos espectros observados. O acordo entre os parâmetrosatmosféricos

obtidos para as estrelas gigantes e este trabalho é excelente para logg, ξ e [Fe/H] e razoavel-

mente bom paraTeff. As diferenças médias encontradas são de 76±12 K paraTeff, 0.03±0.06 dex

para logg, 0.06±0.05 km/s paraξ e 0.02±0.01 dex para [Fe/H]. Estes autores encontram uma

metalicidade, em valores médios, de 0.08±0.01 dex para as anãs e de 0.16±0.02 para as gi-

gantes, mas recomendam a metalicidade de 0.13 dex para o grupo. Este valor também esta de

acordo com o nosso trabalho.

Uma outra análise feita para as estrelas gigantes das Híadesé reportada em Carrera & Pan-

cino (2011). Neste trabalho, a determinação dos parâmetrosatmosféricos foi realizada através

da espectroscopia clássica e da fotometria. O acordo entre oconjunto de parâmetros atmosféri-

cos das estrelas gigantes das Híades derivados por estes autores e o nosso trabalho é bom para

a Teff e para a [Fe/H], com valores médios em torno de -79±53 K e -0.03±0.03 dex, respec-

tivamente. Porém, as gravidades determinadas por este autores são em média 0.17±0.07 dex

maiores do que as gravidades determinadas em nosso trabalho. No entanto, os valores de gravi-

dade destes autores são compatíveis com os valores determinados pelo Método#2, que também

se refere a uma análise espectroscópica. As diferenças nas gravidades provavelmente refletem

um acordo marginal a 2σ da escala de metalicidade derivada por estes autores, de 0.11±0.01 dex

e os nossos valores de 0.18±0.03 dex para as Híades.
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Capítulo 5

Conclusões e Perspectivas

Na presente tese de doutorado, a técnica de caracterização estelar de estrelas anãs e subgi-

gantes de tipo espectral FGK e de gigantes frias foi explorada em diferentes contextos. Abor-

damos diferentes metodologias de análise para estudar objetos com espectros de poder de re-

solução distintos e em amostras contendo desde poucos até vários milhares de objetos. Foram

também investigadas as sistematicidades da espectroscopia clássica na análise simultânea de

anãs e gigantes frias.

Com este intuito, desenvolvemos metodologias automatizadas ou semiautomatizadas para

realizar a análise de estrelas anãs e gigantes para, desta forma, reduzir a contribuição de crité-

rios subjetivos de escolha pessoal decorrentes do processode análise de caracterização estelar,

sobretudo no que diz respeito à normalização. Diferentes listas de transições espectrais foram

testadas, tanto através da metodologia de análise (Capítulo4) quanto via testes estatísticos de

validação do conjunto de transições que melhor representa as LEs de cada estrela (Capítulo 2).

De um modo geral, podemos destacar que a presente tese de doutorado contribuiu significa-

tivamente nos seguintes aspectos da análise de estrelas anãs, subgigantes e gigantes frias:

• No desenvolvimento de uma ferramenta semiautomática para aanálise de espectros em

alta resolução de estrelas candidatas a hospedar sistemas planetários, anãs marrons ou

objetos estelares de baixa massa. Este tipo de análise possui importante papel uma vez que

os parâmetros atmosféricos da estrela hospedeira são fundamentais para a caracterização

de companheiras subestelares ou estelares de baixa massa.

• No desenvolvimento de uma ferramenta automática para a análise de espectros em baixa

resolução das estrelas do MARVELS. A análise futura de toda abase de dados deste

levantamento será de vital importância para os estudos estatísticos que envolvam o enten-

dimento da frequência de companheiras subsestelares no MARVELS.

• No desenvolvimento de uma metodologia homogênea de análisede estrelas anãs e gi-

gantes frias menos sensível aos efeitos sistemáticos presentes na análise espectroscópica

clássica. Um especial cuidado na seleção de uma lista de linhas mais adequada para a
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análise de estrelas gigantes é fundamental para reduzir posssíveis erros sistemáticos da

análise simultânea de anãs e gigantes frias.

Neste sentido, investigamos diferentes técnicas para a determinação dos parâmetros atmos-

féricos de nossas estrelas. Para a amostra de espectros em alta resolução, a escala de tempe-

raturas efetivas foi investigada segundo metodologias variadas. Para as anãs e subgigantes de

campo derivamos as temperaturas efetivas através da espectroscopia clássica. Para as estrelas

de aglomerados, a temperatura efetiva foi determinada pelaespectroscopia, mas também pelo

método de fluxo do infravermelho, e no caso particular das gigantes, aTeff foi determinada dire-

tamente utilizando as medidas interferométricas dos diâmetros angulares e o fluxo bolométrico

destas estrelas. As gravidades superficiais foram derivadas através do equilíbrio de ionização e

excitação das linhas de Fe I e Fe II e/ou por meio da análise evolutiva das anãs e gigantes ana-

lisadas. A microturbulência foi explorada através do método clássico, ou seja, que requer que

as abundâncias dos íons de Fe I não apresentem correlação considerável com as larguras equi-

valentes, e através de uma técnica inovadora da calibração deste parâmetro a partir de modelos

de atmosferas em 3D. Para os espectros em baixa resolução as técnicas baseadas em LEs não

são apropriadas para este tipo de análise. Sendo assim, os parâmetros atmosféricos comoTeff,

logg e [Fe/H] foram determinados utilizando a técnica de índices espectrais. As LEs dos índi-

ces foram medidas em espectros normalizados e comparadas com os valores calculados por um

conjunto de calibrações construído a partir dos parâmetrosatmosféricos obtidos com espectros

em alta resolução.

Para algumas estrelas, a caracterização estelar foi complementada levando em consideração

alguns mecanismos não fotosféricos. Neste sentido, a atividade cromosférica foi utilizada para

a determinação do índice de atividade magnética destas estrelas (Capítulo 2). Outro aspecto

investigado na análise de alguns sistemas específicos foi a determinação da fração de contami-

nação do espectro da estrela secundária no espectro da estrela primária. Embora esta análise não

leve em conta a técnica de desembaraçamento espectral, que érecomendada nestes casos, estes

testes foram importantes para melhor caracterizar sistemas binários com a técnica apresentada

nesta tese (Capítulo 2).

As metodologias apresentadas para a caracterização de estrelas anãs e gigantes visam con-

tribuir para problemas fundamentais da agenda da astronomia moderna: a formação de sistemas

subestelares e planetários e os estudos de frequência destes sistemas em função de suas proprie-

dades físicas fundamentais. A análise precisa dos parâmetros atmosféricos da estrela hospedeira

é fundamental para a determinação das propriedades da componente planetária ou subestelar.

Além disto, é importante conhecer bem os efeitos sistemáticos da análise de estrelas em dife-

rentes estágios evolutivos para melhor compreender os estudos de frequência de estrelas com

e sem planetas com respeito à metalicidade, por exemplo. Estabelecer uma escala de metali-

cidades menos afetada por efeitos sistemáticos da análise clássica é de suma importância para

fornecer vínculos para as teorias de formação planetária.
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Nossa primeira contribuição para a temática apresentada anteriormente residiu na caracte-

rização de estrelas hospedeiras de anãs marrons e companheiras subestelares. Para tanto, im-

plementamos umpipelinepara a análise de espectros em alta resolução que realiza umaanálise

diferencial baseada na espectroscopia clássica (equilíbrio de ionização e excitação). Desenvol-

vemos uma metodologia automática de determinação das LEs dos espectros e foram realizados

vários testes estatísticos para atestar a qualidade das linhas utilizadas na análise. Estes últi-

mos demostraram ser significativamente importantes para eliminar linhas de nossa análise que

apresentam pouca relevância estatística ou que possuem LEslocalizadas na região saturada da

curva de crescimento, de forma que pouquíssimas linhas precisaram ser eliminadas na análise

das abundâncias. O resultado da aplicação destepipelinecontribuiu para a descoberta e caracte-

rização de seis novos companheiros subestelares e estrelasde baixa massa, além de uma binária

espectroscópica, todos já publicados, contribuindo assimpara a estatística da distribuição destes

objetos.

As companheiras subestelares ou anãs marrons reportadas nesta tese fazem parte de uma

classe de anãs marrons de grande interesse para a questão da formação destes objetos. Isto por-

que duas das candidatas encontradas estão localizadas no deserto das anãs marrons. A candidata

Marvels_6b, em particular, possui uma massa mínima de∼31.7MJup, valor este que corresponde

à massa de estrelas localizadas na região mais árida deste deserto (Grether & Lineweaver 2006).

Outra candidata a anã marrom bastante interessante foi encontrada ao redor da estrela

Marvels_4. A análise espectroscópica revelou que a hospedeira deste sistema é uma subgi-

gante. Para este sistema foi realizada uma análise qualitativa dos perfis de HK do Ca II e de Hα,

que indicaram que a hospedeira possui níveis de atividade superiores aos de estrelas com parâ-

metros atmosféricos similares. A análise quantitativa do fluxo cromosférico de Hα confirmou

que, de fato, este objeto é curiosamente ativo, comportamento este atípico para o seu estado

evolutivo. Isto porque, em estrelas de tipo solar, os dínamos estelares que alimentam a ativi-

dade magnética perdem a sua eficiência durante a sequência principal, logo, quando a estrela

atinge o ramo das subgigantes, o grau de atividade magnéticadeve ser muito menor. Para este

sistema, as interações de maré podem ter mantido o sistema girando mais rapidamente e por

mais tempo, mantendo os níveis de atividade da estrela hospedeira. Mais uma vez, a caracteri-

zação mais completa deste sistema (que levou em conta tambéma atividade cromosférica) foi

determinante na obtenção dos parâmetros orbitais da companheira, uma vez que para estrelas

mais ativas, deve-se incluir um termo dejitter no cálculo do ajuste das órbitas keplerianas.

Do ponto de vista dos objetos de transição, ou seja, possíveis anãs marrons ou estrelas de

baixa massa, foram encontrados um sistema múltiplo (Marvels_2), uma anã marrom ou es-

trela de baixa massa (Marvel_5) e uma estrela de baixa massa com razão de massaq < 0.2

(Marvels_3). A candidata Marvels_3 merece destaque pois companheiras de estrelas do tipo

solar nesta faixa de massa (∼98 MJup) parecem ser também relativamente raras. Uma possível

explicação para a ausência de companheiras nesta faixa de massa, ainda que um pouco especu-

lativa dado o pouco número de objetos encontrados nesta categoria, é que estrelas anãs marrons
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ou estrelas de baixíssima massa devem ser preferencialmente encontradas ao redor de estre-

las F, comparativamente a estrelas G e K. A razão disto pode ser a perturbação das órbitas da

companheira devido às altas perdas de momento angular das estrelas G e K, provocando deste

modo, a migração das companheiras para órbitas mais internas, podendo estas até mesmo ser

“engolidas” pela primária.

Por sua vez, os sistemas binários descobertos pelo MARVELS são uma consequência natu-

ral das características deste levantamento. Apesar dopipelinedesenvolvido não ser otimizado

para estes sistemas, alguns ajustes podem ser feitos para a caracterização estelar de binárias

onde a contaminação da secundária no espectro da primária é inferior a 10%. Para os casos

em que é possível estimar esta contaminação, como foi o caso das estrelas TYC 30101994-1

(SB1) e TYC 027000458-1 (binária eclipsante), foram aplicadas correções nas LEs para reduzir

a contribuição do fluxo da secundária no espectro da primária. Esta técnica mostrou-se eficiente

quando a contaminação não é muito significativa. Todavia, recomendamos cautela no uso des-

tes parâmetros uma vez que eles não foram obtidos utilizandoas técnicas de desembaraçamento

de linhas espectrais, que são mais apropriadas para o tratamento de estrelas binárias.

Adicionalmente, foi desenvolvido umpipelinepara a análise de espectros de anãs e sub-

gigantes FGK com espectros de moderada resolução baseado nas LEs de índices espectrais.

O objetivo destepipelineé produzir os parâmetros atmosféricos para toda a amostra de3,300

estrelas do MARVELS.

Para esta análise foram utilizados três principais códigosque compõem opipelinedos ín-

dices espectrais. O primeiro realiza a normalização automática dos espectros. Em seguida um

segundo código realiza as medidas da LEs dos índices espectrais utilizando os espectros previ-

amente normalizados. Um terceiro código utiliza as calibrações multiparamétricas dos índices

espectrais para determinar os parâmetros atmosféricos através de um método de minimização

de χ2 entre as LEs medidas nos espectros e as LEs teóricas ditadas por tais calibrações. As

calibrações multiparamétricas dos índices foram construídas a partir de uma amostra de∼300

estrelas com parâmetros atmosféricos determinados por análises de espectros em alta resolução.

Os resultados referentes à análise dos espectros em baixa resolução indicaram que opipeline

dos índices espectrais produziu bons resultados tanto paraa amostra utilizada para a construção

das calibrações dos índices quanto para uma amostra de 30 estrelas cujos parâmetros atmos-

féricos foram determinados a partir de espectros em alta resolução. Tanto para a amostra de

calibração quanto para a amostra de validação, os parâmetros atmosféricos da estrelas foram

recuperados dentro de 80 K paraTeff, 0.06 dex para [Fe/H] e 0.15 dex para logg. Estes valo-

res são consistentes com erros típicos atribuídos a análises espectroscópicas em alta resolução,

comprovando que o método é capaz de produzir parâmetros atmosféricos altamente competiti-

vos. Os erros internos encontrados para o nosso método são de101 K paraTeff, 0.06 dex para

[Fe/H] e 0.15 dex para logg. Os maiores problemas associados à análise com estepipelinede-

vem surgir da análise da possível fração de gigantes que contamina o MARVELS ou de sistemas

binários onde a contaminação da secundária é relevante. Nestes casos, opipelinedos índices
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não apresentou bons resultados, como esperado.

Por fim, avaliamos a escala de metalicidade e de temperaturasefetivas de anãs e gigantes

frias. Utilizamos as estrelas do aglomerado das Híades, queforam selecionadas em uma ampla

faixa de temperaturas efetivas, e avaliamos a questão da uniformidade destas duas escalas utili-

zando dois métodos diferentes. Um primeiro método é baseadoem um conjunto de parâmetros

atmosféricos bem determinados (Método_1) a partir de: temperaturas efetivas determinadas por

métodos diretos ou semidiretos, a saber interferometria e ométodo do fluxo do infravermelho

(IRFM), gravidades superficiais vinculadas pelo conhecimento evolutivo do aglomerado e a

microturbulência obtida com uma metodologia inovadora da calibração deste parâmetro através

do uso de modelos de atmosferas em 3D. Um segundo método é baseado na espectroscopia

clássica (Método_2). Estas diferentes metodologias foramcomparadas em alto grau de detalhe

para investigar os possíveis efeitos sistemáticos que podem afetar a análise clássica.

Duas listas de linhas foram testadas com os métodos mencionados anteriormente. A pri-

meira lista MASH foi selecionada a partir do espectro solar eapresentou-se menos sensível a

desvios do ETL para estrelas com parâmetros semelhantes às anãs e gigantes das Híades em um

trabalho anterior da literatura (Mashonkina et al. 2011). Asegunda lista ASPL foi selecionada

a partir do espectro de uma gigante, e contém apenas transições bem isoladas e livres de con-

taminação por linhas moleculares nestas estrelas. Apesar de menor número de linhas presentes

na lista ASPL, nenhum efeito provocado pelo número reduzidode linhas foi encontrado nas

análises utilizando-se ambos os métodos.

Os resultados desta análise demonstraram que a análise simultânea e homogênea de anãs e

gigantes frias é bastante sensível à escolha da lista de linhas, porém pode produzir resultados

internamente consistentes. Quando aplicamos a espectroscopia clássica, a lista de linhas otimi-

zada para o Sol apresentou um pior acordo entre a metalicidade média de anãs e gigantes. A

lista otimizada para as gigantes, contudo, apresentou bonsresultados. Ao utilizar o método de

parâmetros atmosféricos bem vinculados (Método_1), o acordo entre ambas as listas é igual-

mente bom. A principal diferença neste caso é a um aumento na abundância de∼ 0.05 dex entre

a lista MASH e a lista ASPL.

Desta forma concluímos que a análise simultânea de anãs e gigantes, sobretudo segundo o

método espectroscópico clássico, deve ser realizada utilizando uma lista de linhas com transi-

ções espectrais bem isoladas, preferencialmente selecionadas em espectros de estrelas gigantes,

que levem em conta a maior contaminação de linhas moleculares presentes nestes objetos. As

listas de linhas selecionadas no Sol, quando aplicadas às estrelas gigantes, são mais sujeitas a

diversos efeitos sistemáticos, principalmente na determinação das gravidades das estrelas gi-

gantes e na determinação dasTeff de anãs de tipo K mais frias.

Os resultados obtidos para a gravidade superficial das gigantes utilizando o método espec-

troscópico juntamente com a lista MASH não foram satisfatórios. As gravidades superficiais

obtidas para este caso são sobre-estimadas com relação as gravidades superficiais obtidas pela

mesma metodologia porém fazendo uso da lista ASPL. Este comportamento denota que algum
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efeito sistemático está afetando a espectroscopia das gigantes, talvez desvios do ETL, quando

utilizamos a lista MASH. As razões para tal efeito, contudo,não são muito claras. As discre-

pâncias reportadas não parecem ser devido a possíveis efeitos da necessidade de adotar modelos

em 3D para estas estrelas, uma vez que a lista ASPL apresenta bons resultados com os modelos

1D. Enfatizamos que este efeito não aparece quando adotamosa lista MASH com o Método_1.

De fato, o equilíbrio de ionização e excitação podem ser realisticamente determinado seTeff ou

logg são determinados por outros meios que não baseados no princípio espectroscópico (Lind

et al. 2012), como é o caso do Método_1.

A espectroscopia das estrelas anãs frias também demonstrou, ainda que em menor escala do

que as gigantes, alguns sintomas da presença de desvios do ETL. Para estes objetos as cromos-

feras mais intensas das anãs frias podem ser responsáveis por tal efeito. O excesso de atividade

magnética nestas estrelas provoca um aumento do fluxo no ultravioleta que, consequentemente,

induz a uma sobreionização da população dos íons do Fe II. Dentro da filosofia do método

espectroscópico, o modelo compensa este efeito modificandoos parâmetros atmosféricos de

forma a conciliar as abundâncias dos íons de Fe I e Fe II. Para compensar as maiores abundân-

cias do Fe II o modelo pode diminuir o valor da gravidade superficial, que por sua vez diminui a

pressão eletrônica na atmosfera, reduzindo assim a abundância do Fe II para o mesmo valor da

abundância dos íons de Fe I. A diminuição da gravidade tambémreduz a abundância dos íons

de Fe I, porém menos abruptamente. Com efeito, o modelo converge para um resultado com

uma abundância menor de Fe I. Este processo poderia explicaras abundâncias mais baixas de

Fe I encontradas para as estrelas frias quando aplicamos a análise espectroscópica com a lista

MASH.

Nossa análise demonstrou que o Método_1 é menos sujeito aos efeitos sistemáticos da aná-

lise quando aplicado a diferentes listas de linhas. Sendo assim, para análise simultânea de anãs

e gigantes, recomendamos, sempre que possível, o uso do Método_1 e de um conjunto de linhas

mais adequadas para a análise de estrelas gigantes, como a lista ASPL. Vale mencionar que o

acordo entre as temperaturas interferométricas e as temperaturas de IRFM para as gigantes é

excelente no caso das Híades, o que sugere que, na ausência demedidas angulares interferomé-

tricas, o método de fluxo do IRFM produz temperaturas efetivastão acuradas quanto o método

direto.

Diante das sistematicidades encontradas na análise de estrelas gigantes frente à análise de

estrelas anãs, recomendamos cautela na interpretação de estudos que considerem a metalicidade

das estrelas gigantes com respeito a frequência planetária, principalmente ao tratar de bases de

dados não homogêneas.

Como perspectivas futuras deste trabalho podemos listar umasérie de melhorias a serem

implementadas nas técnicas de caracterização estelar apresentadas nesta tese. Para opipeline

discutido no Capítulo 2, é possível adaptar a metodologia apresentada para a análise de estrelas

gigantes que possam hospedar planetas ou anãs marrons. Recentemente, a colaboração interna

do MARVELS reportou a descoberta de duas candidatas a anãs marrons que podem orbitar
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estrelas gigantes frias. Uma caracterização completa destes objetos requer estender a lista de

linhas da análise apresentada no Capítulo 2 para as estrelas gigantes. A melhoria desta lista de

linhas certamente será beneficiada pelos estudos aplicadosno capítulo 4.

No que concerne opipelinedos índices, o próximo passo consiste em aplicar esta metodo-

logia a amostra de 3.300 estrelas do MARVELS. Apesar da análise destes dados não constar

nesta tese, porque os espectros MARVELS ainda não foram todos uniformemente reduzidos

pela última versão dopipelinede velocidades radiais, estes dados devem estar públicos até o

final no ano, e a expectativa é que esta análise possa ser realizada até meados de 2015. Este

estudo irá apresentar uma análise química (obtida pelopipelinedos índices) e cinemática (ob-

tida pelas velocidades radiais do MARVELS) de uma amostra deestrelas da vizinhança solar

com viés e sistematicidades bem conhecidas. Além disso, a caracterização completa da amostra

MARVELS irá contribuir para os estudos de frequência de ocorrência de anãs marrons e com-

panheiras estelares de baixa massa. Um exemplo disso é investigação da significância estatística

da comparação entre as propriedades das estrelas hospedeiras de sistemas subestelares e este-

lares de baixa massa com as propriedades de estrelas isoladas de campo. Os testes inicias com

a versão mais atual dapipelinede velocidades radiais indicam a descoberta de 23 candidatos a

planetas (jovianos) e 25 novas candidatas a anãs marrons – dados de comunicação interna do

MARVELS – e estes sistemas certamente contribuirão para a completeza dos estudos de taxa

de ocorrência mencionados.

Um passo natural da investigação da escala de metalicidadese temperaturas efetivas é es-

tender o estudo apresentado para outros aglomerados com regimes ligeiramente diferentes de

metalicidades. Paralelamente, iremos explorar melhor as sistematicidades da análise dos parâ-

metros atmosféricos segundo os métodos apresentados para investigar as causas físicas de tais

efeitos, como a cromosfera estelar, possíveis desvios do ETL, influências do uso de modelos

3D e 1D, entre outros. Do ponto de vista dos modelos 3D, por exemplo, pretendemos estender

a grade de modelos utilizada na calibração da microturbulência para melhor preencher as vari-

ações deste parâmetro com as propriedades atmosféricas dasestrelas. Além disso, almejamos

ainda investigar os efeitos da resolução numérica dos modelos 3D nos valores adotados para a

microturbulência.

O anexo D apresenta a lista de publicações em revistas científicas que foram beneficiadas,

algumas destas parcialmente, pelo trabalho que foi desenvolvido nesta tese de doutoramento.

O artigo referente à análise apresentada no Capítulo 4 encontra-se atualmente em fase final de

preparação.

Por fim, o uso de diferentes técnicas de caracterização estelar contribui e contribuirá signifi-

cativamente para o entendimento de questões associadas coma questão da formação planetária

e subestelar em estrelas de tipo solar. Esperamos que os estudos de frequência de planetas

e companheiras subestelares, assim como suas propriedadese as de suas estrelas hospedeiras

continuarão a ocupar a atenção dos astrofísicos pelas próximas décadas.
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Anexo A

Lista de Linhas Atômicas doPipeline

BPG-MARVELS

Neste anexo, apresentamos as listas de linhas selecionadasno espectro solar de Ganimedes

para os três espectrógrafos utilizados na obtenção dos espectros defollow-up do MARVELS,

sendo eles o FEROS (Tabela A.1), o ARCES (Tabela A.2) e o SARG (Tabela A.3). Cada tabela

contém as transições espectrais, as constantes atômicas e as medidas larguras equivalentes (em

mÅ) para as linhas de Fe I e Fe II obtidas com obplot. Apenas as linhas aprovadas nos testes

estatísticos da seção 2.3.3 do Capítulo 2 constam nas tabelas.

Table A.1: Tabela com as linhas espectrais utilizadas para o cál-

culo dos parâmetros atmosféricos do espectro solar obtido com o

FEROS.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

4523.399 Fe I 3.650 -1.880 46.7

4537.671 Fe I 3.270 -2.890 18.8

4556.924 Fe I 3.250 -2.590 31.2

4585.339 Fe I 4.610 -1.570 21.8

4593.525 Fe I 3.940 -1.950 31.0

4798.265 Fe I 4.190 -1.420 45.9

4798.731 Fe I 1.610 -4.130 34.4

4808.147 Fe I 3.250 -2.590 32.1

4907.732 Fe I 3.430 -1.680 67.0

4911.779 Fe I 3.930 -1.570 50.5

4961.913 Fe I 3.630 -2.260 31.1

4962.572 Fe I 4.180 -1.180 59.0

4969.916 Fe I 4.220 -0.780 79.7

151



Tabela A.1: Continuação da tabela.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

5023.186 Fe I 4.280 -1.390 44.0

5054.642 Fe I 3.640 -1.940 45.6

5067.150 Fe I 4.220 -0.830 77.1

5072.672 Fe I 4.220 -0.910 72.5

5127.358 Fe I 0.910 -3.340 103.1

5151.910 Fe I 1.010 -3.210 105.8

5196.059 Fe I 4.260 -0.790 77.1

5213.805 Fe I 3.940 -2.750 7.7

5223.183 Fe I 3.630 -2.270 31.5

5225.525 Fe I 0.110 -4.740 76.5

5242.491 Fe I 3.630 -1.110 89.2

5243.773 Fe I 4.260 -1.010 65.0

5250.208 Fe I 0.120 -4.800 73.5

5321.108 Fe I 4.430 -1.230 45.3

5332.899 Fe I 1.560 -2.920 94.6

5373.698 Fe I 4.470 -0.740 70.5

5379.574 Fe I 3.690 -1.480 67.2

5395.215 Fe I 4.440 -1.630 26.4

5432.946 Fe I 4.440 -0.660 77.0

5436.295 Fe I 4.390 -1.310 43.3

5473.163 Fe I 4.190 -1.940 23.4

5522.446 Fe I 4.210 -1.370 49.1

5560.207 Fe I 4.430 -1.020 57.1

5577.025 Fe I 5.030 -1.440 14.3

5635.822 Fe I 4.260 -1.500 40.4

5636.696 Fe I 3.640 -2.410 25.6

5638.262 Fe I 4.220 -0.720 84.7

5641.434 Fe I 4.260 -0.880 73.1

5649.987 Fe I 5.100 -0.700 43.4

5652.318 Fe I 4.260 -1.650 33.4

5661.345 Fe I 4.280 -1.780 26.9

5701.544 Fe I 2.560 -2.100 90.2

5705.464 Fe I 4.300 -1.360 45.4

5731.762 Fe I 4.260 -1.100 61.1

5778.453 Fe I 2.590 -3.370 28.5

5811.915 Fe I 4.140 -2.210 16.1

5814.805 Fe I 4.280 -1.760 27.6

5835.098 Fe I 4.260 -1.970 20.3
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Tabela A.1: Continuação da tabela.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

5852.217 Fe I 4.550 -1.190 42.7

5855.076 Fe I 4.610 -1.520 24.8

5859.586 Fe I 4.550 -0.600 75.8

5916.247 Fe I 2.450 -2.810 61.7

5927.786 Fe I 4.650 -1.050 45.7

5929.667 Fe I 4.550 -1.180 43.7

5930.173 Fe I 4.650 -0.300 90.8

6005.542 Fe I 2.590 -3.470 24.8

6078.999 Fe I 4.650 -1.000 48.5

6093.643 Fe I 4.610 -1.290 35.3

6136.993 Fe I 2.200 -2.840 72.8

6159.368 Fe I 4.610 -1.920 12.4

6187.987 Fe I 3.940 -1.610 50.6

6213.429 Fe I 2.220 -2.580 85.0

6219.279 Fe I 2.200 -2.440 93.0

6226.730 Fe I 3.880 -2.040 32.8

6240.645 Fe I 2.220 -3.290 50.7

6265.131 Fe I 2.180 -2.520 90.4

6315.811 Fe I 4.070 -1.630 43.7

6330.107 Fe I 4.580 -1.470 28.8

6358.693 Fe I 0.860 -3.860 89.3

6380.743 Fe I 4.190 -1.310 54.7

6392.538 Fe I 2.280 -3.920 20.0

6608.024 Fe I 2.280 -3.940 19.7

6627.540 Fe I 4.550 -1.410 33.4

6633.746 Fe I 4.560 -0.650 73.9

6703.566 Fe I 2.760 -2.970 41.3

6705.101 Fe I 4.610 -1.000 51.3

6710.316 Fe I 1.480 -4.720 20.7

6713.743 Fe I 4.790 -1.370 25.4

6725.353 Fe I 4.100 -2.080 23.0

6726.666 Fe I 4.610 -0.980 52.5

6732.065 Fe I 4.580 -2.020 11.1

6733.150 Fe I 4.640 -1.390 30.7

6739.520 Fe I 1.560 -4.840 14.4

6786.856 Fe I 4.190 -1.840 29.3

6806.843 Fe I 2.730 -3.040 39.9

6810.257 Fe I 4.610 -0.960 53.9
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Tabela A.1: Continuação da tabela.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

6820.369 Fe I 4.640 -1.070 46.4

6839.830 Fe I 2.560 -3.280 36.3

6842.679 Fe I 4.640 -1.110 44.5

6843.648 Fe I 4.550 -0.810 65.6

6855.707 Fe I 4.610 -1.660 20.8

6857.249 Fe I 4.070 -2.050 25.6

6858.145 Fe I 4.610 -0.950 54.2

6862.480 Fe I 4.560 -1.440 32.0

4576.340 Fe II 2.840 -2.980 66.7

4656.981 Fe II 2.890 -3.630 39.1

4993.358 Fe II 2.810 -3.690 40.0

5197.577 Fe II 3.230 -2.310 82.5

5264.812 Fe II 3.230 -3.010 52.1

5325.553 Fe II 3.220 -3.110 48.6

5425.257 Fe II 3.200 -3.130 48.6

6084.111 Fe II 3.200 -3.750 24.0

6149.258 Fe II 3.890 -2.730 38.4

6247.557 Fe II 3.890 -2.310 56.6

6416.919 Fe II 3.890 -2.650 42.1

6456.383 Fe II 3.900 -2.100 65.7
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Table A.2: Tabela com as linhas espectrais utilizadas para o cál-

culo dos parâmetros atmosféricos do espectro solar obtido com o

ARCES.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

4523.399 Fe I 3.650 -1.930 44.2

4537.671 Fe I 3.270 -2.990 15.8

4556.924 Fe I 3.250 -2.710 26.2

4585.339 Fe I 4.610 -1.640 19.1

4602.000 Fe I 1.610 -3.280 70.3

4798.265 Fe I 4.190 -1.520 41.1

4798.731 Fe I 1.610 -4.180 32.2

4907.732 Fe I 3.430 -1.770 63.0

4908.031 Fe I 4.220 -1.530 39.5

4961.913 Fe I 3.630 -2.400 25.1

4962.572 Fe I 4.180 -1.300 52.8

4969.916 Fe I 4.220 -0.860 75.0

5023.186 Fe I 4.280 -1.570 34.8

5054.642 Fe I 3.640 -2.020 42.1

5067.150 Fe I 4.220 -0.970 68.9

5072.672 Fe I 4.220 -1.020 66.1

5109.650 Fe I 4.300 -0.760 77.2

5127.358 Fe I 0.910 -3.390 100.6

5151.910 Fe I 1.010 -3.350 97.9

5196.059 Fe I 4.260 -0.890 71.8

5223.183 Fe I 3.630 -2.230 33.2

5225.525 Fe I 0.110 -4.680 79.0

5242.491 Fe I 3.630 -1.190 84.6

5243.773 Fe I 4.260 -1.060 62.2

5321.108 Fe I 4.430 -1.260 43.9

5389.479 Fe I 4.410 -0.650 78.6

5395.215 Fe I 4.440 -1.860 17.6

5432.946 Fe I 4.440 -0.800 68.3

5436.295 Fe I 4.390 -1.400 39.2

5473.163 Fe I 4.190 -1.990 21.3

5494.463 Fe I 4.070 -1.970 26.8

5522.446 Fe I 4.210 -1.440 45.2

5635.822 Fe I 4.260 -1.580 36.5

5641.434 Fe I 4.260 -0.950 68.9
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Tabela A.2: Continuação da tabela.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

5661.345 Fe I 4.280 -1.930 21.0

5705.464 Fe I 4.300 -1.580 34.9

5731.762 Fe I 4.260 -1.200 56.0

5775.081 Fe I 4.220 -1.190 58.4

5778.453 Fe I 2.590 -3.590 19.7

5811.915 Fe I 4.140 -2.290 13.8

5835.098 Fe I 4.260 -2.220 12.7

5852.217 Fe I 4.550 -1.250 39.9

5855.076 Fe I 4.610 -1.620 21.1

5856.083 Fe I 4.290 -1.640 32.4

5859.586 Fe I 4.550 -0.690 70.0

5916.247 Fe I 2.450 -2.970 54.1

5927.786 Fe I 4.650 -0.980 49.1

5929.667 Fe I 4.550 -1.240 40.2

5930.173 Fe I 4.650 -0.340 87.8

5956.692 Fe I 0.860 -4.690 48.0

6005.542 Fe I 2.590 -3.540 22.1

6007.960 Fe I 4.650 -0.770 60.6

6078.999 Fe I 4.650 -1.040 46.0

6093.643 Fe I 4.610 -1.400 30.5

6120.246 Fe I 0.910 -5.870 6.2

6136.993 Fe I 2.200 -2.860 72.0

6159.368 Fe I 4.610 -1.920 12.3

6165.360 Fe I 4.140 -1.540 44.7

6187.987 Fe I 3.940 -1.650 48.9

6200.313 Fe I 2.610 -2.470 71.3

6213.429 Fe I 2.220 -2.620 82.7

6219.279 Fe I 2.200 -2.500 90.0

6226.730 Fe I 3.880 -2.080 31.0

6265.131 Fe I 2.180 -2.650 83.5

6297.792 Fe I 2.220 -2.490 90.0

6315.811 Fe I 4.070 -1.630 44.1

6330.107 Fe I 4.580 -1.500 27.6

6380.743 Fe I 4.190 -1.420 48.9

6392.538 Fe I 2.280 -3.960 18.9

6498.937 Fe I 0.960 -4.650 46.9

6608.024 Fe I 2.280 -4.040 16.4

6627.540 Fe I 4.550 -1.470 30.4
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Tabela A.2: Continuação da tabela.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

6633.412 Fe I 4.830 -1.240 29.4

6633.746 Fe I 4.560 -0.780 66.3

6634.098 Fe I 4.790 -1.140 35.6

6703.566 Fe I 2.760 -3.090 35.7

6725.353 Fe I 4.100 -2.240 17.4

6726.666 Fe I 4.610 -1.090 46.8

6750.150 Fe I 2.420 -2.650 74.1

6752.705 Fe I 4.640 -1.240 37.6

6786.856 Fe I 4.190 -1.910 26.6

6806.843 Fe I 2.730 -3.140 35.0

6810.257 Fe I 4.610 -1.060 48.7

6820.369 Fe I 4.640 -1.200 39.8

6839.830 Fe I 2.560 -3.410 30.3

6842.679 Fe I 4.640 -1.220 39.0

6843.648 Fe I 4.550 -0.920 59.3

6855.707 Fe I 4.610 -1.710 19.1

6857.249 Fe I 4.070 -2.150 21.6

6858.145 Fe I 4.610 -1.050 49.1

6862.480 Fe I 4.560 -1.500 29.0

4576.340 Fe II 2.840 -3.240 56.6

4656.981 Fe II 2.890 -3.730 34.9

4993.358 Fe II 2.810 -3.720 39.0

5264.812 Fe II 3.230 -3.020 51.7

5325.553 Fe II 3.220 -3.150 46.6

5425.257 Fe II 3.200 -3.250 43.6

6084.111 Fe II 3.200 -3.840 20.9

6149.258 Fe II 3.890 -2.800 35.5

6247.557 Fe II 3.890 -2.410 52.0

6416.919 Fe II 3.890 -2.710 39.4

6456.383 Fe II 3.900 -2.200 61.2
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Table A.3: Tabela com as linhas espectrais utilizadas para o cál-

culo dos parâmetros atmosféricos do espectro solar obtidos com o

SARG.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

4741.529 Fe I 2.830 -2.130 71.0

4798.265 Fe I 4.190 -1.490 42.5

4798.731 Fe I 1.610 -4.160 33.2

4808.147 Fe I 3.250 -2.770 24.6

4907.732 Fe I 3.430 -1.780 62.3

4911.779 Fe I 3.930 -1.730 42.7

4962.572 Fe I 4.180 -1.330 51.4

4969.916 Fe I 4.220 -0.880 73.8

5054.642 Fe I 3.640 -2.100 38.3

5067.150 Fe I 4.220 -1.010 66.9

5072.672 Fe I 4.220 -1.060 63.9

5109.650 Fe I 4.300 -0.820 73.5

5127.358 Fe I 0.910 -3.630 89.0

5151.910 Fe I 1.010 -3.420 94.4

5196.059 Fe I 4.260 -0.990 65.8

5223.183 Fe I 3.630 -2.380 26.6

5242.491 Fe I 3.630 -1.230 82.4

5243.773 Fe I 4.260 -1.130 58.8

5321.108 Fe I 4.430 -1.300 42.2

5332.899 Fe I 1.560 -2.980 91.2

5373.698 Fe I 4.470 -0.850 64.1

5379.574 Fe I 3.690 -1.610 60.3

5395.215 Fe I 4.440 -1.790 20.1

5412.784 Fe I 4.430 -1.790 20.5

5432.946 Fe I 4.440 -0.780 70.3

5436.295 Fe I 4.390 -1.360 41.1

5473.163 Fe I 4.190 -2.090 18.0

5494.463 Fe I 4.070 -1.980 26.5

5522.446 Fe I 4.210 -1.490 42.9

5560.207 Fe I 4.430 -1.050 55.1

5577.025 Fe I 5.030 -1.640 9.5

5635.822 Fe I 4.260 -1.590 36.1

5636.696 Fe I 3.640 -2.620 17.8

5641.434 Fe I 4.260 -0.980 67.2
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Tabela A.3: Continuação da tabela.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

5649.987 Fe I 5.100 -0.850 35.2

5652.318 Fe I 4.260 -1.810 26.3

5661.345 Fe I 4.280 -1.820 25.2

5701.544 Fe I 2.560 -2.200 84.7

5705.464 Fe I 4.300 -1.490 38.9

5731.762 Fe I 4.260 -1.130 59.2

5775.081 Fe I 4.220 -1.140 61.0

5811.915 Fe I 4.140 -2.420 10.7

5814.805 Fe I 4.280 -1.870 23.3

5835.098 Fe I 4.260 -2.090 16.3

5852.217 Fe I 4.550 -1.100 47.5

5855.076 Fe I 4.610 -1.500 25.7

5856.083 Fe I 4.290 -1.580 35.5

5859.586 Fe I 4.550 -0.680 70.9

5929.667 Fe I 4.550 -1.150 45.1

6005.542 Fe I 2.590 -3.460 25.1

6007.960 Fe I 4.650 -0.710 64.2

6078.491 Fe I 4.790 -0.440 73.9

6078.999 Fe I 4.650 -1.010 47.8

6093.643 Fe I 4.610 -1.350 32.4

6098.244 Fe I 4.560 -1.750 18.4

6136.993 Fe I 2.200 -2.890 70.2

6151.617 Fe I 2.180 -3.250 54.3

6159.368 Fe I 4.610 -1.920 12.4

6297.792 Fe I 2.220 -2.780 75.6

6315.811 Fe I 4.070 -1.640 43.5

6322.685 Fe I 2.590 -2.320 80.8

6330.107 Fe I 4.580 -1.480 28.3

6380.743 Fe I 4.190 -1.250 57.7

6392.538 Fe I 2.280 -3.870 21.9

6498.937 Fe I 0.960 -4.620 48.7

6608.024 Fe I 2.280 -3.930 20.1

6703.566 Fe I 2.760 -3.050 37.7

6705.101 Fe I 4.610 -1.050 48.9

6710.316 Fe I 1.480 -4.810 17.5

6713.743 Fe I 4.790 -1.480 21.0

6725.353 Fe I 4.100 -2.190 19.3

6726.666 Fe I 4.610 -1.030 49.9
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Tabela A.3: Continuação da tabela.

λ (Å) Elemento χ (eV) loggf LE (mÅ)

6732.065 Fe I 4.580 -2.100 9.5

6733.150 Fe I 4.640 -1.400 30.0

6739.520 Fe I 1.560 -4.800 15.5

6750.150 Fe I 2.420 -2.600 76.7

6752.705 Fe I 4.640 -1.340 32.9

6806.843 Fe I 2.730 -3.090 37.3

6810.257 Fe I 4.610 -0.970 53.0

6820.369 Fe I 4.640 -1.100 45.1

6839.830 Fe I 2.560 -3.370 32.3

6842.679 Fe I 4.640 -1.200 39.6

6843.648 Fe I 4.550 -0.820 64.9

6855.707 Fe I 4.610 -1.860 14.4

6857.249 Fe I 4.070 -2.250 18.2

6862.480 Fe I 4.560 -1.530 27.7

4993.358 Fe II 2.810 -3.830 34.2

5197.577 Fe II 3.230 -2.530 72.4

5264.812 Fe II 3.230 -3.220 43.5

5325.553 Fe II 3.220 -3.200 44.5

5414.073 Fe II 3.220 -3.580 29.3

5425.257 Fe II 3.200 -3.320 40.5

6084.111 Fe II 3.200 -3.750 24.1

6149.258 Fe II 3.890 -2.800 35.5

6456.383 Fe II 3.900 -2.090 66.1
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Anexo B

Índices Espectrais e Coeficientes das

Funções de Correlação

Neste anexo apresentamos as tabelas dos índices selecionados e das calibrações associadas

a estes mesmos índices, conforme apresentadas no Capítulo 3.A Tabela B.1 contém a lista

dos índices selecionados, com os limites iniciais e finais decomprimento do onda de cada

índice,λi eλ f respectivamente, além do comprimento de onda central estimado de cada índice.

Também é mostrado o potencial de excitação médio de cada índice, bem como o desvio padrão

desta quantidade. A última coluna da Tabela B.1 apresenta umaclassificação para os índices

utilizados em cada processo da análise e índices excluídos segundo os critérios mencionados

nas seções (3.5) e (3.7.3).

A Tabela B.2 apresenta os coeficientes das calibrações dos índices construídas na seção

(3.5). Os coeficientes indicados com o símbolo “–” foram eliminados de acordo com os testes

estatísticos mencionados na seção (3.5). Os parâmetros estatísticos das regressõesR2, σcalib e

o número de estrelas utilizados em cada regressão N também são mostrados. As últimas duas

colunas desta tabela apresentam a faixa de validade das LEs.

Table B.1: Propriedades dos Índices Espectrais.

Índice λi (Å) λ f (Å) λc (Å) 〈χ〉 (eV) 〈σ〉 (eV) Elementos dominantes Notas

1 5100.40 5102.00 5101.20 4.36 1.55 Fe II 2

2 5102.00 5104.90 5103.45 3.29 1.22 Ni I, Fe I 1

3 5105.10 5106.05 5105.58 3.29 1.22 Cu I 1

4 5106.90 5108.25 5107.58 1.28 0.28 Fe I 1

5 5109.95 5111.05 5110.50 1.79 1.79 Fe I 1

6 5130.95 5132.20 5131.58 2.96 0.74 Fe I, Ni I 1

7 5135.55 5137.90 5136.72 3.35 1.45 Fe I, Ni I 1

8 5138.05 5140.45 5139.25 3.12 0.26 Fe I, Cr I 1
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Tabela B.1: Continuação da tabela.

Índice λi (Å) λ f (Å) λc (Å) 〈χ〉 (eV) 〈σ〉 (eV) Elementos dominantes Notas

9 5140.65 5144.15 5142.40 3.13 1.43 Fe I, Ni I 1

10 5194.35 5196.95 5195.65 3.25 0.93 Fe I, Cr I, Mn I 1

11 5196.95 5198.00 5197.48 3.81 0.54 Fe II, Fe I, Ni I 2

12 5198.25 5199.35 5198.80 2.22 – Fe I 1

13 5201.55 5203.30 5202.42 3.22 1.04 Fe I 1

14 5203.30 5209.45 5206.38 1.23 1.18 Cr I, Fe I 1

15 5213.55 5216.90 5215.22 2.44 0.82 Fe I 1

16 5229.10 5230.95 5230.03 3.75 0.47 Fe I 1

17 5231.85 5233.70 5232.78 2.94 – Fe I 1

18 5234.05 5236.75 5235.40 3.68 0.74 Fe II, Fe I 2

19 5236.75 5238.00 5237.38 4.07 – Cr II 2

20 5241.25 5244.85 5243.05 3.95 0.32 Fe I 1

21 5249.75 5254.25 5252.00 1.97 1.33 Fe I 1

22 5254.25 5256.35 5255.30 3.10 1.54 Cr I, Fe I, Mn I 1

23 5272.60 5274.05 5273.33 2.89 0.41 Fe I 1

24 5274.05 5276.80 5275.42 3.37 0.50 Fe II, Fe I, Cr I,Cr II 2

25 5279.35 5280.95 5280.15 3.76 0.31 Cr I, Fe I, Cr II 2

26 5280.95 5282.85 5281.90 3.04 – Fe I 1

27 5282.85 5286.65 5284.75 3.68 0.64 Fe I, Ti I, Fe II 2

28 5288.00 5289.10 5288.55 3.69 – Fe I 1

29 5296.15 5299.45 5297.80 2.28 1.22 Cr I, Fe I 1

30 5301.50 5303.25 5302.38 3.28 – Fe I 1

31 5306.75 5308.00 5307.38 1.61 – Fe I 1

32 5308.00 5309.45 5308.73 4.07 – Cr II 2

33 5312.10 5314.25 5313.17 3.76 0.31 Cr II, Cr I 2

34 5314.25 5315.65 5314.95 4.37 – Fe I 1

35 5315.90 5317.90 5316.90 3.19 0.04 Fe II 2

36 5320.50 5322.65 5321.58 3.36 1.08 Fe I 1

37 5322.65 5325.00 5323.83 3.21 – Fe I 1

38 5327.05 5330.85 5328.95 2.55 1.13 Fe I, Cr I 1

39 5332.05 5333.55 5332.80 2.67 1.36 Fe I, V II 1

40 5334.55 5335.60 5335.08 4.05 0.03 Cr II, Co I 2

41 5336.30 5337.35 5336.83 1.58 – Ti II 3,2

42 5338.90 5341.95 5340.42 2.61 0.89 Fe I, Cr I, Mn I 1

43 5341.95 5344.05 5343.00 4.02 – Co I, Fe I 1

44 5345.10 5346.40 5345.75 1.00 – Cr I 1

45 5347.35 5348.90 5348.12 1.00 – Cr I 1

46 5352.65 5354.20 5353.42 3.40 1.25 Fe I, Co I, Ni I 1
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Tabela B.1: Continuação da tabela.

Índice λi (Å) λ f (Å) λc (Å) 〈χ〉 (eV) 〈σ〉 (eV) Elementos dominantes Notas

47 5360.70 5362.15 5361.42 4.41 – Fe I 1

48 5362.20 5363.65 5362.92 3.72 0.52 Fe II, Fe I, Co I 2

49 5363.65 5366.05 5364.85 4.01 0.44 Fe I 1

50 5366.90 5368.15 5367.52 4.41 – Fe I 1

51 5368.95 5372.85 5370.90 3.18 1.70 Fe I, Ni I, Co I 1

52 5373.10 5374.70 5373.90 4.47 – Fe I 1

53 5377.10 5378.55 5377.83 3.84 – Mn I 1

54 5382.65 5384.35 5383.50 4.31 – Fe I 1

55 5385.85 5388.00 5386.92 3.73 0.39 Fe I, Cr I 1

56 5388.85 5392.30 5390.58 4.28 0.13 Fe I 1

57 5392.50 5394.05 5393.27 3.24 – Fe I 1

58 5394.05 5395.75 5394.90 2.22 2.22 Mn I, Fe I 1

59 5395.75 5398.95 5397.35 2.99 1.85 Fe I 1

60 5399.95 5402.05 5401.00 4.02 0.56 Fe I, Cr I 1

61 5403.20 5407.00 5405.10 3.76 1.36 Fe I 1

62 5408.35 5411.80 5410.08 3.49 1.65 Cr I, Fe I, Ni I 1

63 5414.45 5416.00 5415.23 4.39 – Fe I 1

64 5416.50 5417.60 5417.05 4.41 – Fe I 1

65 5417.65 5419.60 5418.62 1.58 – Ti II 3,2

66 5422.90 5425.65 5424.27 3.16 1.19 Fe I, Ni I, Fe II 2

67 5427.30 5431.00 5429.15 3.21 1.95 Fe I 1

68 5431.90 5435.35 5433.62 1.82 2.33 Fe I, Mn I 1

69 5435.35 5437.60 5436.48 2.89 1.31 Ni I, Fe I 1

70 5454.30 5456.95 5455.62 2.67 1.66 Fe I 1

71 5462.00 5465.20 5463.60 4.22 0.29 Fe I, Ni I 1

72 5465.20 5467.55 5466.38 3.86 0.44 Fe I 1

73 5469.70 5471.75 5470.73 3.30 1.14 Mn I, Fe I 1

74 5475.65 5477.45 5476.55 3.36 1.32 Ni I, Fe I 1

75 5482.65 5484.25 5483.45 2.93 1.22 Fe I, Co I 1

76 5486.35 5488.60 5487.48 4.20 0.36 Fe I 1

77 5496.80 5498.50 5497.65 1.01 – Fe I 1

78 5500.20 5502.45 5501.33 0.96 – Fe I 1

79 5505.10 5507.55 5506.33 1.59 0.60 Fe I, Mn I 1

80 5516.00 5517.75 5516.88 3.20 1.02 Mn I, Fe I 1

81 5521.85 5522.95 5522.40 4.21 – Fe I 1

82 5524.70 5526.15 5525.42 4.23 – Fe I 1

83 5531.45 5533.80 5532.62 4.24 0.67 Fe I 1
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Tabela B.1: Continuação da tabela.

Índice λi (Å) λ f (Å) λc (Å) 〈χ〉 (eV) 〈σ〉 (eV) Elementos dominantes Notas

84 5534.05 5536.15 5535.10 3.56 0.55 Fe I, Ba I, Fe II 2

85 5542.30 5544.65 5543.47 3.95 0.30 Fe I 1

86 5545.50 5547.85 5546.67 3.22 1.86 Fe I, V I 1

87 5552.90 5555.70 5554.30 3.64 1.48 Fe I, Ni I 1

88 5559.40 5560.85 5560.12 4.43 – Fe I 1

89 5562.05 5564.50 5563.27 3.69 0.84 Fe I 1

90 5564.85 5566.45 5565.65 4.61 – Fe I 1

91 5566.80 5568.20 5567.50 2.61 – Fe I 1

92 5568.80 5570.30 5569.55 3.42 – Fe I 1

93 5571.95 5574.00 5572.98 3.80 0.40 Fe I 1

94 5575.40 5576.80 5576.10 3.43 – Fe I 1

95 5577.90 5579.25 5578.58 1.68 – Ni I 1

96 5585.85 5587.35 5586.60 3.37 – Fe I 1

97 5164.10 5169.80 5166.95 2.25 1.81 Mg I, Fe I, Fe II 3

98 5170.00 5175.65 5172.83 1.40 1.36 Mg I, Fe I, Ti I 3

99 5180.75 5187.05 5183.90 2.72 – Mg I 3

100 5187.15 5189.95 5188.55 2.88 1.28 Ti II, Ca I, Fe I 3

101 5209.45 5211.75 5210.60 0.05 – Ti I 3

102 5259.80 5261.05 5260.42 2.52 – Ca I 3

103 5261.05 5262.75 5261.90 2.52 – Ca I 3

104 5511.35 5513.70 5512.53 3.29 1.40 Ca I, Ti I, Fe I 3

105 5513.75 5515.30 5514.52 1.44 0.01 Ti I 3

106 5527.50 5529.60 5528.55 4.34 – Mg I 3

107 5581.25 5582.65 5581.95 2.52 – Ca I 3

108 5588.25 5589.30 5588.77 2.52 – Ca I 3

Notas: (1) Índices utilizados nas regressões finais; (2) Índices removidos por apresentaremR2 < 0.9

(ver seção 3.5); (3) Índices excluídos por não estarem presentes emtodas as 120 exposições do espectro

Sol do MARVELS (ver seção 3.7.3); (4) Índices eliminados pelo corte em largura equivalente (ver

seção 3.7.3).
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Table B.2: Coeficientes das calibrações dos índices espectrais e parâmetros estatísticos das

calibrações.

Índice a0 a1 a2 a3 a4 a5 a6 a7 a8 a9 R2 σcalib EWmin EWmax

(mÅ) (mÅ)

1 1.75E+03 3.28E+02 -1.04E+00 6.82E+02 -1.17E-02 -4.34E+01 -5.57E-02 5.88E+01 1.06E-04 -4.39E+01 0.895 11.55 1.65 230.01
2 7.65E+02 8.84E+02 -5.20E-01 6.13E+02 -1.97E-02 -1.36E+02 -2.72E-02 2.39E+01 4.35E-05 -5.49E+01 0.926 18.39 25.01 402.49
3 1.04E+02 1.37E+02 -1.23E-01 2.43E+02 1.94E-02 -4.35E+01 – 7.23E+00 6.21E-06 -3.02E+01 0.935 6.06 26.44 166.78
4 2.02E+03 4.08E+02 -7.82E-01 3.48E+02 -4.32E-02 -1.31E+01 -5.91E-02 – 8.09E-05 – 0.974 7.48 143.32 357.77
5 1.68E+03 4.54E+02 -5.41E-01 1.37E+02 -4.75E-02 -1.74E+01 -3.68E-02 7.28E+00 5.32E-05 9.16E+00 0.980 5.56 94.09 320.62
6 1.24E+03 1.42E+02 -2.62E-01 -8.39E+01 3.16E-02 -5.26E+01 -2.75E-02 -7.08E+00 2.87E-05 2.75E+01 0.955 6.90 55.36 250.87
7 3.60E+03 5.65E+02 -1.15E+00 1.65E+02 -1.52E-02 -6.65E+01 -8.45E-02 2.62E+01 1.20E-04 3.87E+01 0.964 13.58 135.31 591.45
8 7.51E+03 3.36E+02 -2.94E+00 9.48E+02 -6.03E-02 4.85E+01 -1.47E-01 -5.02E+01 2.85E-04 – 0.986 15.23 188.07 956.46
9 8.65E+03 7.99E+02 -2.87E+00 3.53E+02 -3.08E-02 -8.81E+01 -1.49E-01 -5.27E+01 2.83E-04 6.37E+01 0.975 20.20 233.52 1006.07
10 5.71E+03 2.62E+02 -2.22E+00 7.34E+02 -2.53E-02 2.64E+01 -2.11E-01 – 2.52E-04 6.17E+01 0.985 13.55 183.55 851.70
11 9.15E+02 7.32E+01 -2.32E-01 -4.08E+01 1.82E-02 -2.51E+01 -3.08E-02 4.12E+00 3.20E-05 2.26E+01 0.946 4.75 58.48 176.57
12 2.34E+03 3.41E+01 -9.10E-01 2.41E+02 – – -9.01E-02 -1.30E+01 1.08E-04 3.38E+01 0.966 5.93 50.29 242.45
13 5.47E+03 7.34E+01 -2.10E+00 4.87E+02 – – -1.15E-01 – 2.15E-04 2.24E+01 0.976 9.78 92.17 524.25
14 3.25E+04 5.86E+02 -1.37E+01 4.71E+03 -2.32E-01 2.90E+02 -7.72E-01 – 1.39E-03 – 0.988 46.94 474.31 3092.88
15 4.08E+03 8.07E+02 -1.76E+00 8.91E+02 -1.21E-01 4.68E+01 -1.85E-01 7.75E+01 2.02E-04 2.38E+01 0.985 13.75 169.39 773.83
16 1.71E+03 3.30E+02 -7.10E-01 3.64E+02 -6.17E-02 3.53E+01 -8.26E-02 1.60E+01 8.21E-05 1.62E+01 0.987 6.05 69.96 360.47
17 1.90E+03 1.86E+02 -1.37E+00 1.37E+03 -7.87E-02 1.13E+02 -1.50E-01 -1.23E+01 1.51E-04 -4.58E+01 0.991 9.96 149.67 708.59
18 2.20E+03 3.63E+02 -2.68E-01 -4.13E+02 -1.13E-02 -1.87E+01 -2.94E-02 4.84E+01 2.78E-05 6.48E+01 0.982 8.22 126.15 473.52
19 9.82E+02 1.07E+02 -1.69E-01 -2.06E+02 -3.79E-03 -1.00E+01 -7.31E-03 1.57E+01 1.89E-05 2.66E+01 0.934 3.45 32.07 99.20
20 1.16E+03 2.46E+02 -3.95E-01 2.04E+02 -8.85E-03 – -3.79E-02 5.90E+01 4.20E-05 – 0.968 9.63 88.92 400.24
21 7.79E+03 5.77E+02 -2.11E+00 -2.62E+02 -7.50E-02 3.63E+01 -3.08E-02 1.00E+02 1.72E-04 5.10E+01 0.987 13.15 183.32 846.77
22 4.74E+03 7.74E+02 -1.24E+00 -2.14E+02 -9.45E-02 – 1.57E-02 7.61E+01 8.84E-05 1.24E+01 0.991 7.21 94.78 541.35
23 1.93E+03 1.49E+02 -6.57E-01 2.18E+02 -3.25E-02 3.88E+01 -6.54E-02 1.00E+01 7.16E-05 2.11E+01 0.988 5.30 131.04 403.42
24 3.01E+03 5.03E+02 -8.45E-01 9.67E+01 -4.19E-02 1.58E+01 -4.80E-02 6.81E+01 8.12E-05 1.84E+01 0.986 10.74 201.06 667.33
25 1.35E+03 3.09E+02 -3.59E-01 5.66E+00 -8.67E-03 -2.60E+01 -6.37E-03 5.53E+01 2.95E-05 – 0.988 4.40 47.65 265.59
26 2.97E+03 3.25E+02 -1.21E+00 5.37E+02 -8.44E-02 7.94E+01 -6.54E-02 7.01E+01 1.15E-04 -1.43E+01 0.990 7.13 110.44 517.87
27 3.42E+03 3.37E+02 -1.34E+00 6.61E+02 -7.75E-02 9.46E+01 -5.72E-02 7.98E+01 1.19E-04 -3.55E+01 0.989 10.87 210.44 742.70
28 1.08E+03 1.48E+02 -2.64E-01 -6.03E+01 -1.54E-02 – 9.59E-03 1.55E+01 1.62E-05 – 0.987 2.08 33.97 135.33
29 6.57E+03 8.00E+02 -2.22E+00 5.23E+02 -1.02E-01 3.75E+01 -2.14E-01 6.90E+01 2.45E-04 8.84E+01 0.991 13.90 232.40 1148.08
30 1.69E+03 2.85E+02 -6.89E-01 3.40E+02 -6.82E-02 5.45E+01 -5.33E-02 3.26E+01 7.00E-05 – 0.987 5.38 108.94 366.37
31 1.07E+03 3.13E+01 -3.07E-01 6.39E+00 – 5.64E+00 -1.86E-02 1.09E+01 3.11E-05 1.10E+01 0.962 3.35 61.56 160.74
32 6.57E+02 2.07E+02 -1.90E-01 -1.62E+01 -2.25E-02 -7.30E+00 – 2.89E+01 1.64E-05 – 0.920 3.51 11.71 88.54
33 1.18E+03 2.70E+02 -3.39E-01 -2.06E+01 -3.22E-02 – – 4.33E+01 2.79E-05 – 0.971 3.67 21.50 142.86
34 6.18E+02 2.40E+02 -1.66E-01 4.39E+00 -3.51E-02 6.30E+00 1.18E-02 3.14E+01 7.04E-06 -8.84E+00 0.979 2.70 11.12 121.67
35 2.62E+02 2.06E+02 1.26E-01 -2.02E+02 -1.85E-02 – 6.48E-03 2.52E+01 -1.08E-05 1.49E+01 0.979 4.39 102.86 269.06
36 8.56E+02 9.15E+01 -3.10E-01 1.85E+02 -7.42E-03 1.45E+01 – 1.52E+01 2.02E-05 -2.22E+01 0.976 5.83 41.44 252.53
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Tabela B.2: Continuação da tabela.

Índice a0 a1 a2 a3 a4 a5 a6 a7 a8 a9 R2 σcalib EWmin EWmax

(mÅ) (mÅ)

37 1.88E+03 2.31E+02 -1.26E+00 1.23E+03 -8.96E-02 1.21E+02 -1.24E-01 2.13E+01 1.33E-04 -4.83E+01 0.988 11.81 147.63 696.29
38 1.06E+04 5.17E+02 -4.08E+00 1.52E+03 -1.31E-01 1.59E+02 -2.37E-01 – 3.92E-04 – 0.993 18.36 369.10 1453.86
39 1.77E+03 2.44E+02 -4.69E-01 -9.07E+00 -2.19E-02 – – 2.56E+01 3.38E-05 – 0.984 5.00 68.32 295.36
40 1.73E+02 3.03E+01 -6.04E-02 1.46E+01 3.33E-03 -4.77E+00 -5.47E-03 1.41E+01 8.31E-06 – 0.901 2.90 9.05 53.33
41 8.41E+02 8.30E+01 -1.76E-01 -1.08E+02 – -1.32E+01 – 1.28E+01 1.58E-05 1.01E+01 0.872 3.24 60.27 110.59
42 3.85E+03 5.10E+02 -1.86E+00 1.23E+03 -1.13E-01 1.05E+02 -1.53E-01 6.68E+01 1.94E-04 -3.36E+01 0.990 13.00 208.55 892.36
43 9.45E+02 9.38E+01 -2.98E-01 9.32E+01 – – -1.65E-02 3.09E+01 2.66E-05 – 0.960 6.21 36.16 235.48
44 2.88E+03 3.17E+02 -1.03E+00 2.10E+02 -3.75E-02 – -5.87E-02 2.38E+01 1.03E-04 1.58E+01 0.981 5.88 77.20 359.05
45 2.07E+03 2.98E+02 -7.48E-01 1.99E+02 -3.47E-02 – -3.36E-02 2.93E+01 7.03E-05 – 0.981 5.26 49.94 302.09
46 7.37E+02 4.55E+01 -1.28E-01 -5.95E+01 8.18E-03 -4.45E+00 -1.22E-02 -6.81E+00 1.16E-05 1.51E+01 0.981 3.39 37.12 182.41
47 1.05E+03 1.10E+02 -1.98E-01 -1.43E+02 -7.00E-03 – 2.38E-02 1.71E+01 5.31E-06 – 0.977 3.24 17.62 141.32
48 1.75E+02 -4.84E+01 5.51E-02 -8.48E+01 2.02E-02 – – – -4.46E-06 7.86E+00 0.966 3.37 64.88 158.64
49 1.37E+03 1.83E+02 -6.10E-01 3.99E+02 -1.86E-02 1.80E+01 -3.15E-02 7.72E+00 5.66E-05 -2.22E+01 0.980 7.33 127.06 406.41
50 8.61E+02 1.70E+02 -4.43E-01 3.49E+02 -3.51E-02 3.52E+01 -2.57E-02 1.15E+01 4.13E-05 -2.01E+01 0.979 5.83 80.91 288.34
51 8.41E+03 7.81E+02 -3.58E+00 1.69E+03 -1.86E-01 1.74E+02 -2.65E-01 8.32E+01 3.66E-04 – 0.991 20.48 274.01 1392.36
52 1.10E+03 7.03E+01 -3.75E-01 8.20E+01 – – -1.32E-02 – 3.39E-05 – 0.955 5.20 28.27 180.34
53 5.06E+02 2.42E+02 -9.25E-02 -5.18E+00 -1.94E-02 – – 7.31E+01 4.05E-06 – 0.978 5.19 17.60 193.21
54 1.27E+03 2.03E+02 -8.02E-01 7.14E+02 -4.61E-02 4.92E+01 -3.77E-02 1.31E+01 7.30E-05 -5.24E+01 0.980 8.21 102.63 414.96
55 1.63E+03 2.50E+02 -2.47E-01 -2.93E+02 -1.95E-02 – 2.84E-02 3.21E+01 5.80E-06 1.50E+01 0.967 7.18 26.27 237.71
56 4.56E+03 7.69E+02 -1.31E+00 1.32E-01 -7.90E-02 – – 1.04E+02 9.97E-05 – 0.979 14.32 122.47 677.47
57 3.05E+03 1.95E+02 -9.81E-01 1.11E+02 -5.14E-02 5.26E+01 -1.27E-02 1.73E+01 7.93E-05 – 0.983 6.87 93.58 339.92
58 2.30E+03 1.26E+02 -7.07E-01 1.07E+02 -1.15E-02 2.25E+01 – 5.85E+01 5.00E-05 -1.23E+01 0.983 7.72 23.45 304.21
59 7.81E+03 8.83E+02 -2.82E+00 6.88E+02 -1.23E-01 2.92E+01 -1.46E-01 5.02E+01 2.73E-04 2.62E+01 0.987 15.22 193.77 849.02
60 2.46E+03 3.62E+02 -8.19E-01 1.90E+02 -2.99E-02 – – 4.67E+01 6.22E-05 -2.16E+01 0.975 9.80 82.59 402.08
61 9.89E+03 5.59E+02 -3.49E+00 9.09E+02 -1.16E-01 1.42E+02 -1.37E-01 6.19E+01 3.15E-04 – 0.988 22.10 320.93 1298.99
62 5.90E+03 5.62E+02 -2.24E+00 7.42E+02 -6.33E-02 3.18E+01 -1.20E-01 3.55E+01 2.18E-04 – 0.978 18.75 220.46 984.53
63 1.52E+03 1.53E+02 -6.41E-01 3.37E+02 -3.86E-02 4.74E+01 -2.00E-02 – 5.46E-05 -2.07E+01 0.964 9.44 102.89 359.97
64 1.34E+02 2.63E+00 3.44E-02 -6.47E+01 7.56E-03 – 1.12E-02 9.23E+00 -8.53E-06 – 0.870 4.85 12.81 77.37
65 2.17E+02 1.51E+01 1.06E-01 -1.71E+02 1.11E-02 – 2.53E-02 4.02E+01 -1.86E-05 – 0.855 8.58 47.36 155.93
66 1.96E+03 3.94E+02 -6.06E-01 2.19E+02 -2.02E-02 – -3.18E-02 3.11E+01 5.30E-05 – 0.969 14.72 152.05 574.88
67 7.35E+03 8.10E+02 -2.64E+00 6.38E+02 -9.40E-02 – -9.95E-02 – 2.42E-04 – 0.980 18.04 191.54 962.50
68 7.73E+03 8.66E+02 -2.91E+00 8.55E+02 -1.54E-01 7.85E+01 -1.37E-01 7.14E+01 2.76E-04 – 0.984 17.69 177.46 845.72
69 2.80E+03 3.30E+02 -6.29E-01 -1.94E+02 -2.18E-02 – 3.22E-02 5.09E+01 3.18E-05 – 0.984 8.41 49.75 419.83
70 4.39E+03 3.88E+02 -1.87E+00 8.65E+02 -9.39E-02 8.42E+01 -1.38E-01 2.90E+01 1.94E-04 – 0.991 9.61 192.69 735.89
71 1.41E+03 7.35E+01 -6.60E-01 5.41E+02 – 4.07E+01 -4.16E-02 3.31E+01 6.10E-05 -3.32E+01 0.985 9.27 129.70 536.39
72 6.93E+02 6.16E+01 -1.99E-01 7.77E+01 – 1.21E+01 -1.33E-02 2.16E+01 1.74E-05 – 0.976 5.31 47.53 236.68
73 2.68E+03 5.54E+02 -8.35E-01 6.33E+01 -7.21E-02 – -1.09E-02 6.26E+01 6.71E-05 – 0.987 5.89 20.75 300.08
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Tabela B.2: Continuação da tabela.

Índice a0 a1 a2 a3 a4 a5 a6 a7 a8 a9 R2 σcalib EWmin EWmax

(mÅ) (mÅ)

74 1.19E+03 1.13E+02 -4.96E-01 4.82E+02 -1.03E-02 4.23E+01 -7.88E-02 3.26E+01 5.82E-05 – 0.990 8.03 202.99 604.88
75 1.24E+03 2.90E+02 -1.33E-01 -2.23E+02 -1.82E-02 -1.47E+01 1.99E-02 4.56E+01 -3.53E-06 1.16E+01 0.982 5.58 17.49 237.20
76 2.32E+03 5.40E+02 -6.80E-01 7.71E+01 -4.92E-02 -1.17E+01 -1.32E-02 7.14E+01 5.41E-05 – 0.990 6.64 57.41 405.60
77 2.91E+03 3.00E+02 -9.33E-01 8.25E+01 -2.74E-02 -9.92E+00 -5.32E-02 1.81E+01 9.31E-05 2.71E+01 0.983 5.63 80.82 346.14
78 1.88E+03 3.87E+02 -6.33E-01 1.53E+02 -3.50E-02 -1.61E+01 -4.72E-02 3.82E+01 6.64E-05 1.30E+01 0.972 6.41 87.22 317.56
79 4.64E+03 6.55E+02 -1.63E+00 3.08E+02 -7.55E-02 -1.35E+01 -5.24E-02 3.51E+01 1.48E-04 – 0.983 8.92 90.97 506.80
80 2.28E+03 6.35E+02 -6.00E-01 -9.05E+01 -6.72E-02 -2.44E+01 1.44E-02 6.82E+01 3.91E-05 – 0.984 5.91 4.81 262.53
81 -1.78E+01 1.25E+01 4.93E-02 -3.53E+00 5.45E-03 – – – -6.20E-06 – 0.944 2.97 10.24 73.26
82 2.33E+02 1.61E+02 -3.68E-02 3.14E+01 – -1.74E+01 -7.89E-03 2.53E+01 3.65E-06 – 0.973 3.82 23.46 145.70
83 1.68E+03 5.67E+02 -4.07E-01 -8.50E+01 -5.96E-02 -2.29E+01 1.31E-02 5.50E+01 2.38E-05 – 0.958 8.34 17.03 237.91
84 4.80E+02 3.10E+02 -2.64E-02 -3.56E+01 -9.49E-03 -2.56E+01 – 2.61E+01 – – 0.969 7.01 70.26 272.69
85 9.04E+02 3.19E+02 -3.12E-01 1.80E+02 – -4.04E+01 – 1.73E+01 2.16E-05 -2.32E+01 0.943 10.38 50.34 288.82
86 1.60E+03 4.26E+02 -4.31E-01 -2.13E+01 -2.43E-02 -3.37E+01 – 5.65E+01 3.27E-05 – 0.949 9.23 27.81 269.08
87 8.09E+02 4.29E+02 -1.23E-01 5.13E+00 -2.48E-02 -2.56E+01 2.35E-02 5.00E+01 -5.56E-06 -1.81E+01 0.977 7.58 59.74 312.23
88 2.96E+02 1.37E+02 -1.74E-03 -6.35E+01 – -1.56E+01 9.61E-03 1.55E+01 -5.55E-06 – 0.956 4.04 13.13 117.75
89 1.43E+03 3.10E+02 -2.88E-01 -6.82E+01 -1.04E-02 -1.97E+01 1.02E-02 2.95E+01 1.36E-05 – 0.986 5.70 62.96 297.99
90 1.17E+03 3.31E+02 -3.68E-01 1.11E+02 -3.58E-02 – -1.81E-02 3.37E+01 3.18E-05 – 0.989 4.28 48.27 262.34
91 9.60E+02 1.77E+02 -2.73E-01 4.37E+01 -6.48E-03 -1.01E+01 – 2.81E+01 1.90E-05 -6.29E+00 0.989 3.00 22.05 157.34
92 1.40E+03 3.18E+02 -6.53E-01 4.47E+02 -6.81E-02 4.72E+01 -5.77E-02 1.23E+01 6.69E-05 -8.61E+00 0.991 4.93 83.85 347.46
93 1.85E+03 3.10E+02 -8.84E-01 6.41E+02 -6.29E-02 5.64E+01 -5.19E-02 9.02E+00 8.04E-05 -3.39E+01 0.990 7.30 113.74 474.63
94 1.11E+03 2.05E+02 -5.11E-01 3.19E+02 -3.74E-02 2.15E+01 -3.49E-02 3.73E+00 5.06E-05 -1.17E+01 0.986 3.77 62.06 265.81
95 4.04E+02 1.00E+02 4.59E-02 -1.45E+02 1.62E-02 -2.85E+01 2.16E-02 2.72E+01 -1.56E-05 – 0.956 4.74 12.75 129.88
96 1.36E+03 -5.09E+01 -9.19E-01 9.02E+02 -2.51E-02 8.31E+01 -9.26E-02 -2.45E+01 9.79E-05 -3.40E+01 0.988 8.72 113.80 514.74
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Anexo C

Listas de Linhas Atômicas da Análise do

Aglomerado das Híades

Neste anexo, apresentamos as listas de linhas selecionadaspara a análise de anãs e gigantes

das Híades. Duas listas de linhas foram selecionadas para esta análise, as listas MASH e ASPL.

As Tabelas C.1 e C.2 apresentam os dados das listas MASH e ASPL, respectivamente. Em

ambas as tabelas são mostrados os comprimentos de onda central, os potenciais de excitação

(χ) e os valores das forças de oscilador (gfs) de cada linha, além das medidas das LEs e as

abundâncias obtidas para o espectro solar de Ganimedes de acordo com o método1

Table C.1: Lista de linha MASH com seus respectivos dados atô-

micos. As medidas das LEs e abundâncias apresentadas corres-

pondem à análise do espectro de Ganimedes segundo o Método#1.

Espécie λ (Å) χlow (eV) loggf LE (mÅ) logǫFe

Fe I 4445.47 0.09 -5.410 40.9 7.470

4574.72 2.28 -2.970 54.9 7.489

4726.14 3.00 -3.250 18.8 7.588

4808.15 3.25 -2.790 26.9 7.600

4994.13 0.91 -3.002 104.2 7.275

5197.94 4.30 -1.540 36.9 7.525

5198.72 2.22 -2.113 97.2 7.469

5216.27 1.61 -2.082 117.7 7.156

5217.40 3.21 -1.116 111.3 7.551

5236.20 4.19 -1.497 32.4 7.328

5247.05 0.09 -4.975 66.5 7.530

5250.21 0.12 -4.918 64.6 7.462

5285.13 4.43 -1.540 27.9 7.449
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Tabela C.1: Continuação da tabela.

Espécie λ (Å) χlow (eV) loggf LE (mÅ) logǫFe

Fe I 5295.31 4.42 -1.590 29.5 7.518

5379.58 3.69 -1.514 61.5 7.505

5397.62 3.63 -2.528 28.0 7.702

5491.83 4.19 -2.188 13.4 7.445

5517.06 4.21 -2.370 17.5 7.791

5522.45 4.21 -1.450 42.9 7.463

5607.66 4.15 -3.437 14.6 8.699

5638.26 4.22 -0.770 76.1 7.394

5662.52 4.18 -0.573 92.8 7.402

5679.02 4.65 -0.820 59.0 7.501

5778.45 2.59 -3.430 22.1 7.409

5807.78 3.29 -3.410 8.5 7.563

5852.22 4.55 -1.230 39.3 7.470

5855.08 4.61 -1.478 23.8 7.441

5858.78 4.22 -2.160 12.2 7.392

5916.25 2.45 -2.914 54.1 7.471

5930.18 4.65 -0.230 86.8 7.335

6065.48 2.61 -1.470 116.7 7.285

6082.71 2.22 -3.571 33.7 7.456

6105.13 4.55 -2.532 12.8 8.084

6151.62 2.18 -3.312 50.0 7.494

6200.31 2.61 -2.405 73.4 7.497

6213.43 2.22 -2.481 82.6 7.386

6229.23 2.85 -2.805 37.6 7.389

6252.56 2.40 -1.727 119.8 7.437

6421.35 2.28 -2.020 103.7 7.429

6481.88 2.28 -2.985 62.4 7.497

6518.37 2.83 -2.373 59.0 7.387

6608.03 2.28 -3.930 17.6 7.428

Fe II 4491.40 2.84 -2.710 77.8 7.468

4508.29 2.84 -2.440 84.8 7.421

4582.83 2.83 -3.180 57.0 7.455

4620.52 2.82 -3.210 50.3 7.338

5197.58 3.22 -2.220 81.4 7.315

5264.81 3.22 -3.130 44.3 7.434

5284.11 2.88 -3.195 59.9 7.525
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Tabela C.1: Continuação da tabela.

Espécie λ (Å) χlow (eV) loggf LE (mÅ) logǫFe

Fe II 5414.07 3.21 -3.580 25.6 7.414

5425.26 3.20 -3.220 41.5 7.429

5991.38 3.15 -3.647 29.5 7.509

6239.95 3.89 -3.573 13.8 7.635

6247.56 3.89 -2.435 52.1 7.512

6369.46 2.89 -4.110 18.6 7.407

6432.68 2.89 -3.570 41.3 7.442

6456.38 3.90 -2.185 61.5 7.456
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Table C.2: Lista de linha ASPL com seus respectivos dados atômi-

cos. As medidas das LEs e abundâncias apresentadas correspon-

dem à análise do espectro de Ganimedes segundo o Método#1.

Espécie λ (Å) χlow (eV) loggf LE (mÅ) logǫFe

Fe I 5044.21 2.851 -2.058 73.9 7.396

5225.52 0.110 -4.789 70.9 7.482

5247.05 0.087 -4.946 66.5 7.501

5250.21 0.121 -4.938 64.6 7.481

5651.47 4.473 -1.750 18.6 7.444

5661.35 4.284 -1.756 22.0 7.369

5679.02 4.652 -0.750 59.0 7.431

5701.54 2.559 -2.216 83.7 7.504

5705.46 4.301 -1.355 38.6 7.373

5793.91 4.220 -1.619 33.3 7.435

5809.22 3.883 -1.710 50.5 7.516

5855.08 4.608 -1.478 23.8 7.441

5956.69 0.859 -4.605 52.3 7.532

6027.05 4.076 -1.090 63.1 7.397

6065.48 2.609 -1.530 116.7 7.345

6093.64 4.607 -1.300 30.8 7.395

6096.67 3.984 -1.810 37.5 7.455

6151.62 2.176 -3.299 50.0 7.481

6165.36 4.143 -1.460 44.9 7.454

6173.33 2.223 -2.880 67.7 7.484

6200.31 2.609 -2.437 73.5 7.532

6213.43 2.223 -2.520 82.6 7.425

6240.65 2.223 -3.233 48.5 7.427

6252.56 2.404 -1.687 119.8 7.397

6265.13 2.176 -2.550 84.9 7.448

6270.23 2.858 -2.540 52.2 7.430

6430.85 2.176 -2.006 110.0 7.318

6498.94 0.958 -4.699 45.8 7.543

6703.57 2.759 -3.023 37.7 7.488

6705.10 4.607 -0.980 46.5 7.446

6713.75 4.795 -1.400 21.1 7.438

6726.67 4.607 -1.030 46.7 7.499

6750.15 2.424 -2.621 74.3 7.504

6810.26 4.607 -0.986 48.9 7.413
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Tabela C.2: Continuação da tabela.

Espécie λ (Å) χlow (eV) loggf LE (mÅ) logǫFe

FeII 5197.58 3.231 -2.220 81.4 7.415

5234.62 3.221 -2.180 82.8 7.388

5264.81 3.230 -3.130 44.3 7.461

5414.07 3.221 -3.580 25.6 7.414

5425.26 3.200 -3.220 41.5 7.453

6369.46 2.891 -4.110 18.6 7.407

6432.68 2.891 -3.570 41.3 7.442
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Anexo D

Lista de Publicações Relacionadas a esta

Tese

Neste anexo, apresentamos as listas de publicações em ordemcronológica que foram be-

neficiadas pelo trabalho desenvolvido nesta tese de doutoramento. Ao final desta lista consta o

trabalho referente ao Capítulo 4, que está em fase final de preparação.
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