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Resumo

Determinamos os parametros atmosféricos em estrelas gganes frias com o objetivo
de caracterizar estrelas hospedeiras de companheirastedabes e contribuir para a compre-
ensdao da frequéncia de ocorréncia destes sistemas, assoradcansicdo em massa entre anas
marrons e exoplanetas. Primeiramente apresentamos urodatogfia de analise em alta re-
solucéo (R~ 50,000) para estrelas do levantamento SIMBRVELS que s&o hospedeiras de
anas marrons ou estrelas de baixa massa. Nossa técnizaaitiiedida automatica de linhas de
Fe JFe Il e 0 equilibrio de excita¢do e ionizagdo. Em alguns caslizamos também o perfil
de linhas de Balmer e das linhas HK do Ca Il para a quantificacé@biddade cromosférica.
Caracterizamos seis sistemas entre ands marrons (incloibjelims nobrown dwarf desejte
companheiras de baixa massa, estabelecendpipstine confiavel para a caracterizacdo das
hospedeiras de dezenas de exoplanetas e anas marrons ete g@®em confirmadas pelo
SDS3MARVELS. Também foi reportada a descoberta de uma binapaatoscopica pelo
MARVELS e uma binéria eclipsante pelo levantamento piladdMIARVELS utilizando ver-
sOes adaptadas deglpeline A segunda abordagem construiu pipelinecompleto de carac-
terizacdo de anfgubgigantes para 060,000 espectros de resolucdo moderada (R,000)
da amostra SDSBIARVELS. O pipeline realiza a normaliza¢éo dos espectrosedida de in-
dices espectrais e a determinacao de parametros atmosfédeaanodo totalmente automatico.
Nossa técnica mostrou-se capaz de recuperar os parantetasféricos das estrelas de modo
altamente competitivo quando comparada com as deternasdigiseadas em espectroscopia
classica de alta resolucdo. O método € bastante flexived, ggrdadaptado para outros contex-
tos na andlise de espectros de moderada resolucéo, e ea@lotha caracterizacdo das 3.300
estrelas observadas no SPBBRVELS, sendo fundamental para a quantificacao da frequén-
cia de ocorréncia de companheiras subestelares em esliedips solar. A terceira abordagem
investiga a coeréncia da escala de temperaturas efetimsdancias quimicas entre estrelas
anas e gigantes frias. Utilizamos o aglomerado aberto dadedicujas gigantes dispdem de
temperaturas efetivas diretas baseadas em diametrosiegyWiferentes listas de linhas foram
testadas para minimizar possiveis efeitos dos desvios tlceEara otimizacdo da andlise de
estrelas gigantes. Os parametros atmosféricos e as alwisgi§nimicas de anas e gigantes fo-
ram determinadas segundo dois métodos: um com o uso de th@raagulares e temperaturas
efetivas fotométricas além de apresentar uma calibragdiitéando parametro microturbuléncia
baseada em modelos atmosféricos 3D; e outro que consist&éliseaespectroscopica classica.
O primeiro método apresentou melhor desempenho na reg@patias escala de metalicidades
para as anas e gigantes das Hiades. O método da espectadéepica sofre de maiores sis-
tematicidades para as estrelas gigantes dependendcedédlisthas e, possivelmente também,
para as estrelas ands mais frias. Os nossos resultadosretamm cautela na interpretacéo de
recentes trabalhos que sugerem que estrelas giganteslbmapale exoplanetas ndo tendem a
ser ricas em metais, contrariamente ao que é observado estaipelecido para estrelas anas.
Mais investigacdes sdo necesséarias para atestar se a @scaktalicidades utilizada para a
amostra de gigantes ndo esté sendo afetada por efeitosdtistes da analise espectroscopica.

Palavras-chave Técnicas: espectroscopia — Técnicas: indices espeetisrelas: parame-
tros fundamentais — Estrelas: tipo solar — Estrelas: an&gamtgs — Estrelas: anas marrons—
Planetas: Exoplanetas.
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Abstract

We determined the atmospheric parameters for FGK dwarfgeamds with the aim of cha-
racterizing stars that host substellar companions andntribate to the understanding of the
occurrence rate of these systems as well the transition g3 inetween brown dwarfs and exo-
planets. First, we present a high resolution{f0,000) analysis pipeline developed for the
stars which host brown dwarfs or low mass stellar comparvbdtize SDSEVARVELS survey.
Our technique employs an automatic measurement of theaqotwidths (EW) and the ioni-
zation&excitation equilibria of Fe | and Fe Il lines. In soweses, we also used the Balmer and
the HK Ca ll lines profiles to quantify the chromospheric attilevel of our stars. We analysed
6 systems among brown dwarfs (including candidates in tbeodwarf desert) and low mass
stellar companions, establishing a trustworthy pipelmeftaracterize the stars which host exo-
planets and brown dwarfs to be discovered by SIMFERVELS. We have also reported the dis-
covery of one spectroscopic binary by MARVELS and one etlipbinary in its pilot survey by
using alternative versions of our pipeline. The second@gugr has built a full pipeline to cha-
racterize more than 60,000 spectra with low-to-moderaelugion (R-12,000) of dwarfs and
subgiants from the MARVELS sample. This pipeline perforhesrtormalization of the spectra,
the measurement of the stellar spectral indices and theadien of the atmospheric parameters
in a fully automated way. Our technique is capable of redogethe atmospheric parameters
in a highly competitive way when compared to determinatifivom classical high-resolution
spectroscopy analyses. The method is highly flexible andeaadapted to other needs in the
analysis of low-to-moderate resolution spectra. This Ipigewill be use to characterize 3,300
stars observed by the SDSSARVELS, being fundamental to quantify the occurrence wHte
substellar companions of solar type stars. A third appr@acis to investigate the consistency
of the dfective temperature and metallicity scales between FGKtgiand dwarfs. We used
the Hyades open cluster in which the giants haeative temperatures derived from observed
angular diameters. Berent line-lists were tested to minimize NLTHexts and optimize the
approach for the analysis of the giants. The stellar parmmeind the metallicity scale were
determined by two methods: one uses the angular diametgthamphotometric fective tem-
peratures, besides presenting a novel calibration of tkeotoirbulence parameter based on 3D
atmospheric models; the second relies on the classicalrepeopic analysis. The first method
proved more sucessful in retrieving the metallicity scdlthe Hyades dwarfs and giants. The
classical spectroscopic analysis is more sensitive tesyaic ¢fects, more prone to plague
giant stars, probably caused by inadequate linelists, Eod @ossibly, other systematicSec-
ting the coolest dwarfs of the sample. Our results urge cauti the interpretation of recent
works that suggest that giants which host exoplanets angratgrably metal-rich, in contrast to
the behaviour well established for the dwarfs. More ingzdtons are needed to attest that the
giants metallicity scale is not beingfacted by systematidiects of the spectroscopic analysis.

Keywords: Technique: spectroscopy — Technique: Spectral Indicetsrs:SFundamental pa-
rameters — Stars: solar-type — Stars: dwarfs and gianty's: ®t@wn dwarfs — Planets: exopla-
nets.
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Capitulo 1

Introducao

A caracterizacdo dos parametros atmosfeéricos e da escaltmddancias quimicas estelares
consiste em uma das ferramentas mais importantes utifizedas astrbnomos no entendimento
de diversos assuntos no contexto da Astrofisica Estelar.p&ticular, a caracterizacdo dos
parametros atmosféricos de estrelas que hospedam conmparfubestelares desempenha um
importante papel na compreensao de um dos temas de maiattémgia na agenda cientifica
do século XXI: os mecanismos de formacao planetaria, beno @frequéncia de ocorréncia
de planetas em funcéo de propriedades fundamentais dadsispedeira, tais como massa,
metalicidade e idade. Isto porque, para acessar os padatisicos do planeta em questéo, é
necessario conhecer previamente os parametros atmosfde@strela que o hospeda.

Existem diversas questdes de interesse conectadas adigr@rto da origem e formagao
de sistemas planetéarios. A questédo da habitabilidade xeonpo, esta diretamente associada
as propriedades fisicas da estrela hospedeira. Tipicafreeabna habitavel € definida como a
regido ao redor da estrela central na qual as condicbeadifagorecem a existéncia de agua
liguida em superficies planetarias por um periodo de tempgol 0 bastante para promover a
evolucao biolégica (Kasting et al. 1993).

Previsfes teoricas sugerem que a metalicidade estelari rofiséncia ndo apenas na pro-
babilidade de formacéo de planetas terrestres, mas tamhé&uoedocalizacdo na zona habitavel
(e.g. Lineweaver 2001). Além disso, detalhes especificabdadancia de determinados ele-
mentos, tais como o Si, K, U, Th, entre outros, podem inflntas propriedades essenciais
ligadas a habitabilidade, como por exemplo, a presencaa&bnos, a intensidade de campos
magnéticos e a atuacao da tectonica de placas (Gonzale2@d 4] Porto de Mello et al. 2006).

A busca por planetas em estrelas do tipo solar evoluiu rapdée ao longo das Ultimas dé-
cadas. Na vanguarda das descobertas planetarias, a tdenelacidades radiais se destaca por
apresentar um excelente desempenho na descoberta deslmenplanetas em estrelas de tipos
FGK desde o pioneiro trabalho de 51 Peg b (Mayor & Queloz 1998) nicho particular ga-
nhou especial contribuicdo paralela oriunda destes law@itos em busca de exoplanetas: as
ands marrons. No contexto da técnica de velocidades raaeas1ids marrons sao relativamente
mais faceis de serem detectadas que os planetas, pois aaeple variacdo das velocidades



radiais para estes objetos atinge valores de alguns nsldareis, o que corresponde a valores
muito maiores do que o sinal de velocidades radiais prodyzid planetas gigantes.

Anas marrons sao objetos subestelares que abrangem umadéaimassa entre aproxima-
damente 13 e 80 massas de JupiMi,(') e que ndo possuem massa suficiente para sustentar
a fusdo nuclear do hidrogénio (Burrows et al. 1997). Ao inustdestes objetos realizam a
fusdo de deutério em seus nucleos. Por estas caracteyistites objetos ocupam o regime de
transicao entre as estrelas de mais baixa massa e o0s planetas

Os primeiros trabalhos acerca da descoberta fidedmpra(fidg¢ de uma ana marrom foram
reportados no mesmo ano da descoberta do primeiro plarteaasar, em 1995 (Rebolo et al.
1995; Nakajima et al. 1995; Oppenheimer et al. 1995). Ateab®, de acordo combDwarfAr-
chive.org existem mais de 1200 ands marrons descobertas na litersémdo boa parte desta
amostra composta de objetos isolados, que em sua maigee thescobertos por levantamen-
tos de imagem. Os levantamentos de velocidades radiaisyupaez, fomentaram a descoberta
de uma classe relativamente rara de anas marrons de peciados que orbitam estrelas do
tipo solar. No entanto, a taxa de ocorréncia destes siste@itaselativamente baixas quando
comparadas a frequéncia de estrelas de baixa massa e @taplaompanheiros de estrelas do
tipo solar.

Existem algumas poucas dezenas de anas marrons com peedilativamente curtof(< 5
anos) que foram descobertas como companheiras de estdipe dolar (por exemplo, Marcy
& Butler 2000; Sahlmann et al. 2011; Diaz et al. 2012). O défiaidistribuicdo de objetos
com massas na faixa das ands marrons em oOrbita de estrelpe dolar, dentro de 3-5 UA, é
conhecido como o “deserto das ands marrons”, do irgt®sn dwarf deser{Marcy & Butler
2000). A Figura 1.1 apresenta um diagrama de massa contrdool@eue ilustra a existéncia
de um deserto de ands marrons para companheiras de esérd¢ips dolar de periodo curto
(diagrama original de Grether & Lineweaver 2006). Como aibéitade dos levantamentos
de velocidades radiais é maior para as anas marrons do cuegatanetas, este minimo na
distribuicéo é real. Este comportamento em funcédo da massa nbservado para as estrelas
anas marrons isoladas.

Diversos estudos de binaridade em funcdo da massa da coemgagstelar apontam que a
taxa de ocorréncia de ands marrons proximas ou a distano@deradas das estrela hospedeira
(< 10 UA) é menor que 1%. De acordo com o levantament@alifornia & Carnegie Planet
Searchesta frequéncia corresponde ao valor de:0.2%, obtido com dados de uma amostra
de 1000 estrelas (Vogt et al. 2002; Patel et al. 2007yldDonald Observatory Planet Search
encontrou uma taxa similar de @8.6% quando realizaram o0 mesmo tipo de estudo de sua
amostra de 250 estrelas (Wittenmyer et al. 2009). Mais aBalaimann et al. (2011) encontram
um limite superior de 0.6% para a frequéncia de ands mar@medodo curto ao redor de

M;u= Massas de Jupiter. Como os primeiros planetas extrassalaseobertos eram gigantes, tornou-se
comum representar a massa destes planetas em funcéo dadmdagiter.
*http://www.dwarfarchives.org.
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Figura 1.1: O deserto das anas marrons ilustrado em um diagfa massa versus o periodo de
companheiras de estrelas de tipo solar. Original da figueGrdther & Lineweaver (2006).

estrelas do tipo solar para uma amostra do CORALIE (Udry eD8I02) e do levantamento de
planetas feito com o HARPS (Mayor et al. 2003).

Grether & Lineweaver (2006) investigaram a taxa de ocoragpmor massa de companhei-
ras de estrelas de tipo solar. Estes autores encontraraapguémadamente 16% da amostra
possui companheiras de periodo curto. Desta amostra, amder11% sao companheiras es-
telares, 5% sao companheiras planetarias e menos de 1%&amarrons. Estes resultados
confirmam que o minimo da distribuicdo de ocorréncia de objebmpanheiros subestelares
ou quase subestelares encontra-se proximo ao regime daswEssanas marrons, reforcando
a existéncia do deserto. Estes autores investigaram avalaraninimo do nimero de compa-
nheiras por intervalo de massa, e encontraram que a faixaslsama regido mais “arida” deste
deserto est4 localizada evh= 31 73M;,,

A formacao de ands marrons, assim como a formacgéo de sisptamasarios, € uma tema
de intenso debate na literatura. Numa visao geral, acrséitgue ands marrons se formem
pelos mesmos mecanismos das estrelas, via colapso giavitbhPadoan & Nordlund 2004)
ou fragmentagdo em uma nuvem molecular (Hennebelle & Cha2b@8). Entretanto, com-
panheiras com10 My, ou até mesmo 381,,, podem se formar em discos protoplanetarios,
como sugere o modelo de acrecéo nucleada para plagetiert et al. 2005; Mordasini et al.
2009). Por se tratarem de objetos de transicdo entre ostggames estrelas de baixa massa,

3Mais adiante na pagina 7, o leitor pode apreciar uma disousa# completa sobre os mecanismos de forma-
cao planetaria.



entender a origem do deserto das ands marrons pode forriecelog para melhor estabele-
cer a divisdo entre os objetos formados por discos protetéians e os objetos formados pelo
colapso gravitacional.

Completando a complexidade do cenario, os mecanismos dadaomdas ands marrons
companheiras de estrelas do tipo solar ndo parecem ser o®Rdas ands marrons encontra-
das no campo ou em aglomerados. Grether & Lineweaver (20@®n&am um decréscimo
linear em direcéo a faixa de massa das anas marrons de petidd@rovenientes tanto da
direcédo da regido de massas estelares quanto da direc&gdtade massas planetarias, como
mostra a Figura 1.2. Nesta figura, € mostrado um histograsaatapanheiras de estrelas de
tipo solar a uma distancia de 25 parsecs em funcdo da massangarcheira. Em contrapar-
tida, a reproducéo deste tipo de estudo apresenta uma tem@gmoximadamente constante
para objetos, de campo ou de aglomerados, com massas enté2@M;,, (Luhman et al.
2000; Chabrier 2002).
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Figura 1.2: Histograma das companheiras de tipo solar a @egailustradas em funcéo da
massa da companheira. E possivel notar um decréscimo renpaede companheiras em di-
recdo a regido correspondente as anas marrons. Mais detalbee esta figura podem ser
encontrados na versao original (Figura 10 de Grether & Laassr 2006).

As propriedades das ands marrons, assim como as proprsedasiestrelas que as hos-
pedam, contém um conjunto de informacdes que pode nosauxitompreender melhor os
mecanismos de formacéao destes sistemas e sua relacédo aonagdo estelar e a formacao pla-
netaria. Por exemplo, Ma & Ge (2014) realizaram uma com@daite ands marrons publicadas
na literatura e encontraram que, para estes sistemasrelagsbspedeiras ndo aparentam ser
mais ricas em metais, como ocorre para as estrelas anasiboapale planetas gigantes (jo-
vianos). Estes autores argumentam que para as anas magendrm de formacédo deve ser,
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ao menos em parte, diferente da teoria de acrecédo nucleada.o® objetos encontrados no
deserto das anas marrons, o0 mecanismo de formacéo basead®c¢&@o nucleada deve estar
perdendo sua eficiéncia, em virtude da dificuldade de forijgtas de maior massa na distri-
buicdo de massas. Por outro lado, o colapso gravitaciomdléian deve perder eficiéncia para
formar objetos de massas tdo pequenas. Uma questdo quatadieva se existe um minimo
onde ocorre a separagao da contribuicdo destes dois preas$ormacéo ou se estes atuam
mutuamente na formacgao de objetos no deserto das anas mdPama entender melhor estas
guestdes € necessario ampliar a amostra de anas marranfanestie massa.

Outra classe de objetos que também se beneficia indiretamestevantamentos da busca
de planetas em estrelas do tipo solar sdo as companheekseste baixa masdsl (< 0.1 M,).
Novamente, para estes objetos, 0 nosso entendimento sobezi® mecanismos de formacao
ndo é completo. Estes sistemas binarios, ou sistemas hosil{guando existe a presenca de
mais de uma companheira), ndo sdo incomuns em nossa Gdaxjagnnoy & Mayor 1991;
Raghavan et al. 2010). Nestes casos também é possivel optepasdades do sistema através
da caracterizacao da estrela primaria, desde que ndo hagardnacéao significativa do espec-
tro da secundaria no espectro da primaria. As propriedamlesttma como a razdo de massa,
a idade, a metalicidade, entre outros, sdo parametrosrherdais utilizados nas teorias de
formacéo estelar.

Raghavan et al. (2010) analisaram uma amostra de aproxineadaO0 estrelas de tipo
solar proximas (da vizinhanca solar) selecionadas com @ARZOS e notaram que a maioria
das companheiras destas estrelas com periodos cBrto$(0 dias) sdo, na verdade, sistemas
triplos. A formacéao de tal configuracéo sugere que potaneiale estes sistemas experimenta-
ram migracao orbital (Bate et al. 2002).

Estudos estatisticos de companheiras estelares dentfoldie 4o redor de estrelas de tipo
solar apontam para uma auséncia de objetos com razdes deqnads2, ondeq representa
a razdo entre a massa da companheira e a massa da estrelat(&8or&005; Bouchy et al.
2011). Este comportamento sugere um analogo do deserta@amarrons para companheiras
anads M (Burgasser et al. 2007). Bouchy et al. (2011) propdeajnd objetos de baixa massa
e de periodo curto sao preferencialmente encontrados ao dedestrelas ligeiramente mais
massivas, de tipo F, por exemplo, do que em estrelas do tifpe@cordo com estes autores,
a reducado da taxa de rotacdo estelar associada ao campotic@agiad estrelas G e K gera
uma perda de momento angular que é transferida para a cogimitovocando um aumento
das interagOes gravitacionais entre o sistema, e fazendogoe a companheira migre para
oOrbitas mais proximas, podendo ainda ser “engolida” pdtelasjue a hospeda. Esta ideia, no
entanto, foi sustentada tdo somente com base na ausénaingartheiras observadas nesta
faixa de massa, numa amostra reduzida de estrelas. Uma i&z2meacessaria a deteccéo de
um namero maior de estrelas companheiras para melhor da$iréstatisticas de frequéncia
desses objetos.

Os estudos das taxas de ocorréncia de sistemas planeténgsanheiros subestelares ou



companheiros estelares de baixa massa sao de grande vakangnder melhor os mecanismos
de formac&o de tais sistemas. E importante ter em mente iqgajsticamente, existe uma
separacgao para os objetos companheiros estelares a satsdasale baixa massa, anas marrons
e exoplanetas. No entanto, do ponto de vista astrofisidgsteedm continuo de massas que
esta conectado aos processos de formacdo. Dependendo sk doasbjeto, um processo
prevalecera sobre outro. A caracteriza¢do dos parametnosfricos e orbitais destes sistemas
certamente contribuem para um melhor entendimento doioea@nesentado.

Um outro contexto onde a caracterizacéo estelar desempemlraportante papel € o es-
tudo da escala de metalicidades e de temperaturas efeéivestrelas em diferentes estagios
evolutivos, tais quais anas e gigantes. Um exemplo disto@goiando ao investigar-se simul-
taneamente certas classes de estrelas evoluidas e dagaguitipal, muitas vezes adota-se
a mesma escala de abundéancias quimicas para tais objetovée.Santos et al. 2009). Esta
medida, entretanto, pode ter consequéncias nas intggpestde algumas questdes.

A comparacao da escala de metalicidades de anas e gigadegeponplicacdes nos estu-
dos de evolucao quimica da Galaxia, por exemplo. Em algwascaomos forgcados a comparar
estrelas em diferentes estagios evolutivos e em difereed@®es da Galéxia. Para ilustrar este
problema, Zoccali et al. (2006) analisaram uma amostragénigs frias do bojo e compararam
estes resultados com as abundancias de anés de tipo solacaddinb e espesso da literatura.
Estes autores encontraram uma maior razégd][para o bojo e interpretaram este resultado
sugerindo que a formacéo do bojo ocorreu anteriormente £nagaidamente que no disco. Em
contrapartida, Meléndez et al. (2008) analisaram uma aendstgigantes do bojo e do disco e
encontram que o padrao de abundancias das duas populag@ésti@guivel. Em vista disto,
estes autores argumentam em favor de um histérico de foosanéar para o disco e o bojo. A
dicotomia dos resultados encontrados ilustra bem o refi@@feitos sistematicos que podem
afetar diferentemente a analise de anas e gigantes.

Ao comparar as abundancias de anés e gigantes, é precisoiegrte que alguns aspectos
evolutivos podem afetar as abundancias das estrelas gggd&r investigacdes que consideram
elementos que podem ser processados durante a evoludag est@o o sodio (Na), aluminio
(Al) ou os elementos do ciclo CNO, a situacao torna-se ainda onlica. A escolha de uma
mesma escala de abundancia para diferentes tipos de sirelama amostra pode mascarar a
influéncia, por exemplo, de um episodio extra de mistura conaterial produzido no interior
estelar. Obviamente, ao se comparar duas classes de dBefdistintas, devemos considerar
possiveis diferencas em suas histdrias nucleossintédiléas das suas diferencas estruturais.

Apesar da clara distingdo entre estrelas anas e gigantgsodeGK, ambas tornaram-se
alvos de grande interesse na busca de planetas extrasstiarialmente motivados pela busca
de sistemas planetarios similares ao Sistema Solar, nitatoslhos direcionaram seus estudos
para as estrelas da Sequéncia Principal, mais especifitgnaedis de tipo tardio. Além da
razao Obvia de procurar planetas ao redor de estrelas @md@ Sol — que sozinho abriga
oito planetas — algumas técnicas otimizam a probabilidadendontrar planetas em torno de



estrelas de tipo solar. Este é o caso do método das medidadabédades radiais, o qual
€ mais eficiente quanto maior a capacidade de separacamhas éspectrais, assim como a
guantidade destas linhas e a estreiteza de seus perfis emiroemp de onda. De fato, o
alargamento rotacional nos perfis das linhas espectraisar pera estrelas de tipo anterior
do que em estrelas de tipo tardio. Em contrapartida, emlgemigs apresentem variacoes
intrinsecas nas velocidades radiais maiores que as ahélaste de estrelas também tém sido
explorada na busca de exoplanetas devido aos notaveiepsogrna técnica de velocidades
radiais. Alguns grupos iniciaram levantamentos com esreVoluidas e descobriram planetas
ao redor de estrelas gigantes de tipo espectral G e K (Friak 2002; Setiawan et al. 2003;
Ddllinger et al. 2007).

Neste sentido, uma conclusdo com respeito aos planetasrepgiiegades de suas estrelas
hospedeiras tornou-se evidente: estrelas da Sequénc@p@tide tipo espectral FGK hospe-
deiras de planetas gigantes 1.0 M, séo preferencialmente mais ricas em metais quando
comparadas as estrelas de tipo solar sem planetas (Goag&lézSantos et al. 2004; Fischer
& Valenti 2005). Estudos subsequentes mostraram que estgi$ados ndo sao produzidos por
efeitos espurios de selecdo da amostra, levando-nos ausénalle que este € um comporta-
mento real. Estrelas hospedeiras de planetas sdo, em regdtarno de 0.25 dex mais ricas
em metais que suas respectivas companheiras sem plaretéss(8t al. 2004, 2005; Pasquini
et al. 2007).

A correlacdo entre a metalicidade a a frequéncia planei@migce importantes vinculos
para os modelos de formacéao planetaria. Atualmente, opdo@@pais cenarios propostos para
explicar a formacao de planetas sdo: o cenario de acrecéadace o cenario de instabilidade
(ou colapso) gravitacional. O cenario de acrec¢ao nucldoléatk et al. 1996) argumenta que
a formacdo de um planeta seria o resultado da aglutinacdmd®laleo solido por colisbes
sucessivas de planetesimais. Apos atingir um certo valoradsa, o nlcleo passaria a capturar
0 gas da nebulosa, formando um envoltério e, em seguida, anefal joviano. Entretanto, a
principal critica a este cenario reside no fato de que a@&slealempo necesséria para a forma-
¢ao de um planeta gigante gasoso € comparavel com o limiegisupa escala de tempo de
deplecdo do gas no disco protoplanetario (Haisch et al.)2@dfernativamente, o cenario de
instabilidade gravitacional (Boss 1997, 1998; Nayakshial.e2014, sendo o ultimo um mo-
delo misto) prevé que instabilidades gravitacionais noa@otoplanetario dariam origem a
regides de altas densidades que, posteriormente, saireviapso gravitacional ocasionando a
formacdo dos planetas. De acordo com este cenario, osgdagigantes se formariam antes da
deplecédo do gas no disco protoplanetario. Entretantoestielo ndo prevé nenhum enrique-
cimento adicional de material refratario, ja que o planetbbamaria de um mero colapso, sem
diferenciagéo e com a mesma abundéancia de seu disco de &mrmag

Em favor do cenario de acrecdo nucleada esté a hipéteseigaeesmmento primordial. Esta
sugere que a soma de material do nucleo do disco protoptemetdpaz de formar planetas &
proporcional a metalicidade da estrela central, uma veamstrela e o seu disco protoplane-



tario advém da mesma nuvem de gas e poeira. Neste caso, géorplanetaria dependeria
fortemente da quantidade de poeira (Ida & Lin 2004). Poroolatlo, a hipdtese de poluicéo
sustenta que a metalicidade da estrela pode ser modificelarpsenca dos planetas ao seu
redor. Esta hipétese esta em acordo com o cenario de indgalgilgravitacional porque a es-
trela seria contaminada pelos restos do sistema planei@ndo suas camadas externas como
as Unicas regides afetadas (Laughlin & Adams 1997), e nda esuposi¢cdo como um todo.

Embora para as estrelas anas uma correlacdo entre a nletddicla estrela e a frequéncia
planetaria seja corroborada por muitos autores, o mesniagaédo € encontrado em trabalhos
com estrelas gigantes. da Silva et al. (2006) estudaram omoatea de 72 gigantes das quais
trés possuiam companheiros subestelares. Apesar do pagiueero da amostra, estes autores
defendem que as gigantes com planetas parecem ser mais pobreetais, resultado este em
desacordo com o obtido para as anas.

Pasquini et al. (2007) também encontraram um resultaddesioom base em uma amos-
tra de 14 gigantes com planetas, e argumentam que estrgtagag hospedeiras de planetas
nao favorecem objetos de alta metalicidade. A distribudgimetalicidade das estrelas gigan-
tes por eles apresentada possui 0 mesmo formato da digiiibde metalicidades das estrelas
anas, porém deslocada em torno de 0.30 dex para valores ameis lle metalicidade, como
mostra a Figura 1.3. Os autores também compararam a digiiibde estrelas anas com pla-
netas de longo perioda (L80 dias), posto que a maioria dos planetas encontradoseade
estrelas gigantes possui longo periodo, com o intuito deiredir possiveis efeitos de selecao
nas comparacdes entre as amostras. Todavia, como podesteenaiFigura 1.3, ndo foram
encontradas diferencas entre na distribuicdo de metatleglem estrelas ands com planetas de
periodos longo e curto. Pasquini et al. (2007) sugerem ajndaum cenario que inclua uma
possibilidade de migracdo planetaria € plausivel, poréfitam como uma explicagcdo mais
imediata que as altas metalicidades observadas em eskeedaguéncia principal estao relacio-
nadas a poluicdo de suas atmosferas. Tal comportamentenig@eddente nas gigantes devido
a extensa profundidade da zona convectiva destas estyetadilui o excesso de metais gerado
pela poluicéo.

E importante ressaltar ainda que a grande maioria das gaat populacéo local foram
estrelas de tipo espectral A durante sua fase de sequéimaigopl. A auséncia de um efeito de
metalicidade na frequéncia de planetas jovianos nas gig@oderia ser, portanto, evidéncia de
um processo distinto de formacao destes planetas em sdleelgpo A, em contraste com as
estrelas de tipo F e G, de menor massa.

Por outro lado, uma conclusdo um pouco diferente foi obtioiaHekker & Meléndez
(2007), que determinaram metalicidades de 380 gigantepadespectral G e K, das quais
5 apresentavam planetas. Estes autores compilaram desutia literatura para outras 15 gi-
gantes com planetas, totalizando uma amostra de 20 esg@&asontram uma diferenca média
de 0.13 dex entre a metalicidade média das gigantes com elaeetgs. Apesar de haver uma
interseccdo de 10 estrelas entre a amostra de Pasquin{2Q@T) e a de Hekker & Meléndez



05 T

04 — I

03 -

02 [

01 [~ -

[Fe/M]

Figura 1.3: Histograma da distribuicdo de metalicidadegtieekas anas e gigantes com plane-
tas. A linha continua azul corresponde a distribuicdo dalivetade de estrelas gigantes com
planetas, a linha tracejada vermelha representa a digfitbde metais em estrelas ands com
planetas de periodos maiores que 180 dias e a linha portilradpreto corresponde a distri-
buicdo de metalicidade de toda a amostra de estrelas andslaoetas. Mais detalhes sobre
esta figura podem ser encontrados na versao original (figteaPhsquini et al. 2007).

(2007), os ultimos autores argumentam que sua amostraigpgantes mais ricas em me-
tais, ndo encontradas nos trabalhos anteriores. Taketdd22@8) analisaram uma amostra de
322 gigantes de tipo espectral K (das quais 10 possuem afgreehdo encontraram nenhuma
diferenca significativa entre as distribuicdes de metidides das estrelas com e sem planetas.

Existem muitas razdes que podem explicar as discrepanesaenultados apresentados e
em suas interpretagdes. O uso combinado de metalicidadigedentes referéncias pode intro-
duzir alguns efeitos sistematicos nos resultados, prahignte devido aos diferentes métodos
de analise e determinacdo da temperatura efetiva apliGadosada trabalho. A amostra de
analise deve ser escolhida de maneira bastante cauteto$arnth a evitar qualquer tipo de
efeito de selecdo que possa comprometer os resultadosldz §ed)., a comparacao de estre-
las com diferentes tipos de planetas e de diferentes periodeefeitos de sele¢do produzidos
nos planetas detectados pela técnica das velocidadesyaditie outros). Gigantes frias ricas
em metais sdo relativamente raras, portanto alguns cusasl@m ser tomados ao comparar a
metalicidade de amostras de anés e gigantes de forma aigaremmnpleteza de ambas. Final-
mente, alguns cuidados devem ser tomados quando compaaad®e gigantes, uma vez que
espera-se diferencas sistematicas devido as diferengasias estruturas internas e nos para-
metros atmosféricos (Asplund 2005), que terminam por refiatincapacidade dos modelos
atmosféricos de representar os dois tipos de objetos consmanigsica.

Um fator crucial na determinacdo das abundancias quimicagstala de temperaturas



efetivas. Qualquer modelo de atmosfera estelar depenigeificativamente deste parametro.
Estudos recentes apontam pequenas ou moderadas divaggéntte duas ou mais escalas de
temperatura efetiva, comumente adotadas na literaturai(Ramt al. 2007; Heiter & Luck
2003). Em geral, as temperaturas obtidas por espectrass@pimais altas que as temperaturas
obtidas por fotometria. Discrepancias moderadd$0Q K) podem ser explicadas, por exemplo,
pelas caracteristicas do modelo atmosférico estelar@aldin entanto, diferencas maiores que
150 K sdo demasiadamente altas para serem justificadaswhastaa.

Em um estudo detalhado de anés e gigantes do aglomerado Ebd@51, Pasquini et al.
(2004) encontraram discrepancias entre as escalas dersgorpdotométrica e espectroscépica
da ordem de 100-300 K, dependendo do estagio evolutivo ddadPossiveis explicacdes para
este resultado estdo associadas a erros na calibracaopbratuma—cor, a efeitos sistematicos
devido ao modelo de atmosferas adotado e, no caso de agtweeratelares, aos erros na
estimativa do avermelhamento. Santos et al. (2009) reafizaam trabalho similar com 13
aglomerados abertos e encontraram diferencas semelimastescalas de temperatura efetiva.
Eles notaram que as maiores diferencas aparecem para @lasgigantes e, ainda, que o0s
valores de temperatura espectroscépica dependem dadibidnds utilizada.

Porto de Mello et al. (2008) encontraram um bom acordo na acagao entre as tempe-
raturas efetivas fotométricas e as temperaturas efetiMadas pelo ajuste dos perfis detHo
sistema binario de Centauri. Este é um sistema binario muito bem estudado e patangs-
sas dindmicas de alta preciséo estao disponiveis, alénadéapes superficiais astrométricas
e massas e idades astrossismoldgias. Os autores destednadostram que as temperaturas
espectroscépicas sdo mais quentes quando comparadaspasatemas fotométricas, e suge-
rem que estes desacordos podem estar associados a efeitoELngequilibrio termodindmico
local), atividade cromosférica estelar ou ao modelo aténwsf estelar adotado. Estes efeitos
devem ser mais intensos em estrelas mais frias, como no aasnds. A investigacao destas
discrepéancias e a determinacao das temperaturas efativdggrentes métodos sdo essenciais
para a caracterizacdo de abundancias estelares com al&fipre, portanto, desempenham pa-
pel fundamental na solucéo da controvérsia do efeito noetatie na presenca de planetas em
estrelas anas e gigantes.

Devido a complexidade técnica e observacional na detegiinde medidas precisas de
abundancias quimicas, um dos melhores sitios para ingestiganorama anteriormente apre-
sentado séo os aglomerados abertos. Estes possuem ungewaatdicional de fornecer uma
amostra de estrelas formadas da mesma nuvem moleculategggoe possuem aproximada-
mente a mesma idade. Isto significa, no caso particular ti@taessde Sequéncia Principal, que
tais objetos devem apresentar a mesma composicao quimiosfética. Nestes sitios também,
a abundancia global de gigantes e anas deve ser a mesma, gxEbs elementos quimicos
afetados pelos processos de mistura presentes nas egigealaes.

Uma analise detalhada da composicéo quimica de um numetsisamente representa-
tivo de estrelas ands e gigantes, em um aglomerado abesthyzima resultados consistentes,
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uma vez que nao se espera nenhuma variacao intrinseca leadesogetalicidade destas estre-
las. Desta forma, sera possivel compreender melhor seramjfede metalicidades entre estre-
las ands e gigantes, hospedeiras de planetas, realmestie & particular, € também impor-
tante determinar a temperatura efetiva por diferentesdoéta fim de entender as limitac6es
de cada metodologia e seus efeitos sobre o objetivo de abeeescala precisa de abundancias
guimicas. Somente ap0s tal detalhado estudo sera postdwéificar se as discrepancias nas
abundancias de alguns elementos, como o Na, sdo provoaadagpm mecanismo fisico ou
pelas peculiaridades de uma dada metodologia (por exemplidelos de atmosferas ndo ETL
e ETL, modelos de atmosfera 1D e 3D, efeitos de componentefotdsféricas tais como a
cromosfera, lista de transicfes espectrais, e outros).

Seguindo esta filosofia, sera possivel assegurar uma megoalde analise quimica que seja
capaz de produzir resultados consistentes entre estrélagaigantes, tornando a comparacéo
entre suas escalas de metalicidades mais confiavel e roBustsposta a tais questdes tera um
importante impacto nas teorias de formacao planetaria estados de frequéncia planetaria.

Dentro dos contextos apresentados, esta tese de doutas&lo foco na caracterizacéo de
estrelas anas, subgigantes e gigantes, com diferentedotugi@s. As estrelas anas e subgigan-
tes serdo primeiramente exploradas num contexto da peederspmpanheiras subestelares ou
planetarias. Serdo abordados métodos de caracterizag@irelas de tipo solar com compa-
nheiras e a determinacao dos parametros da companheir# @paparametros da hospedeira
(Capitulo 2).

Futuramente, planejamos contribuir para estudos de freipu@a comparacao de estrelas
com e sem companheiras subestelares ou planetarias emrasygpsindes. Para cumprir este
objetivo, apresentaremos uma metodologia de caractédzagomatizada de uma amostra de
alguns milhares de estrelas anas e subgigantes de tipo golaaracterizacao estelar destes
objetos também ir4 contribuir para os estudos de evolucéwicme cinematica das estrelas da
vizinhanca solar (Capitulo 3).

Por fim, apresentaremos uma avaliagcao da escala de metdbsid de temperaturas efetivas
entre anas e gigantes do aglomerado das Hiades. Apreseosanena metodologia de carac-
terizacdo para estrelas em diferentes estagios evoljtimbemente com a investigacdo dos
principais efeitos sistematicos que podem afetar a anddistes objetos. Este tipo de estudo
também possui impacto em questdes relacionadas a frequéaoietaria, além de contribuir
para 0 nosso entendimento da caracterizagdo estelar&imealtle anas e gigantes (Capitulo 4).

Nossos principais objetivos com tais estudos concenteaewsexplorar diversas técnicas
de caracterizacao estelar, avaliando procedimentoszatitos para o tratamento de sistemas
individuais, mas também procedimentos direcionados paraamento de grandes amostras.
Além disso, investigaremos em detalhes a escala de mdtales e de temperaturas efetivas
entre anas e gigantes.
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Capitulo 2

Caracterizacao de Estrelas Hospedeiras de
Objetos Subestelares

Neste capitulo serdo abordados os principais aspectosatdari&zacao dos parametros es-
telares e abundancias quimicas das estrelas hospedeandgsimarrons, exoplanetas ou com-
panheiras subestelares de baixa massa. Os objetos deseteleste estudo fazem parte do
Sloan Digital Sky Survey ISDSS-III, Eisenstein et al. 2011), que € um consorcio patanlo
pelaAlfred P. Sloan Foundatigrpelas Instituicdes participantes National Science Founda-
tion e 0 U.S. Department of Energyffxe of ScienceMais informacgdes sobre os projetos do
SDSS-Ill estdo disponiveis ehttps://www.sdss3.org. A seguir, serdo apresentadas as
principais caracteristicas deste levantamento assim eometodologia de analise e os objetos
abordados neste estudo.

2.1 O MARVELS

O MARVELS (Multi-object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area @&y € um suble-
vantamento espectroscopico do SDSS-III, que monitorowpoperiodo de aproximadamente
4 anos as velocidades radiais de cerca de 3.300 estrelasslespectrais FGK e de magnitudes
entre 7.6< V < 13.0. Como ciéncia principal, o MARVELS pretende contrilpara a detec-
céo de novos planetas gigantes gasobbs: (10 M;,,) € ands marrons, cujos periodos orbitais
variem de algumas horas até aproximadamente 2 anos.

Uma amostra que possua as caracteristicas dos objetodWARVELS é de grande inte-

10 SDSS-Il é gerenciado pelo consércio de pesquisa em Estaicomposto pelas seguintes instituicdes
de participacdo da colaboracaoniversity of Arizona o Brazilian Participation Group Brookhaven National
Laboratory, Carnegie Mellon University, University of Fida, o French Participation Groupo German Parti-
cipation Group Harvard University o Instituto de Astrofisica de Canariase Michigan Stat@Notre DamglINA
Participation Group, Johns Hopkins University, Lawrencerigley National Laboratory, Max Planck Institute for
Astrophysics, Max Planck Institute for Extraterrestriddyics, New Mexico State University, New York University,
Ohio State University, Pennsylvania State University,vdrsity of Portsmouth, Princeton University Spanish
Participation Group, University of Tokyo, University ofdlt, Vanderbilt University, University of Virginia, Uni-
versity of Washingtor Yale University.
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resse para o entendimento de algumas questdes da astrdigawhds a formacao e frequéncia
planetaria e a formagé&o estelar em regime de baixa massasoblzirta de novos sistemas
com planetas gigantes de periodos curtos pode fornecare$npara as teorias de formacao
planetaria. Isto porgue, em um dos cenarios mais aceit@sgoformacao de gigantes jovia-
nos, prevé-se que tais planetas sejam originados para aléhadada “linha de gelo”, regido
do disco protoplanetario na qual gelos podem condensamsgefatilmente (Lissauer 1987).
Desta forma, espera-se que planetas com essas carawsrigiresentem periodos orbitais de
varios anos. A presenca de planetas gigantes de periodos sugere que algum mecanismo
de migracéo deve ocorrer na formacgao destes sistemas.s@sverecanismos de migracéo e
de interacdo dinamica foram propostos para explicar estEs|as, tais como a migragao in-
duzida por interacées com o disco protoplanetario (Lin.et@96), interacdes com a Orbita da
estrela hospedeira (Rasio & Ford 1996), além de mecanismosgiacao via ressonancia de
Kozai (Wu 2003; Wu & Murray 2003), etc. Um grande namero deiéesxdém sido propostas na
tentativa de explicar a grande diversidade de semieixosrame excentricidades orbitais en-
contradas nestes sistemas. Neste sentido, 0 MARVELS espetrébuir para o entendimento
de tais questbes através do aumento da estatistica degslgigantes gasosos. Paralelamente,
por estar otimizado para a busca de planetas de alta massARVYEBLS também tem po-
tencial para explorar o chamado deserto das anas marranspgesponde a visivel escassez
de objetos de periodos curtos entre os planetas de maioamassestrelas de menor massa
(13 Myp < M < 80 My,p) ao redor de estrelas de tipo solar. As ands marrons dedscedb
MARVELS em tal regido “desértica” irdo colaborar para o adtmento da origem e formacao
destes objetos.

A maioria dos levantamentos de velocidades radiais exetajue monitoram estrelas a
procura de planetas o fazem utilizando espectros em albug@® (por exemplo, Udry et al.
2000b; Bouchy et al. 2009; Pepe et al. 2004). Tradicionaleyepd pequenos desvios nas
velocidades radiais da estrela sdo medidos através ddagdiwecruzada entre as varias linhas
do espectro estelar com um espectro de referéncia, por éxemge lampadas de calibracdo de
Th-Ar (ex., Mayor & Queloz 1995). Alternativamente, podegassar a luz estelar por um meio
gue contenha géas iodo, de maneira a sobrepor as linhas deadbsoe fornecem a escala de
comprimento de onda diretamente no espectro estelar (Butl#arcy 1996). Diferentemente
destas técnicas, 0 MARVELS opera em um regime de baixa igmlyracas a uma tecnologia
inovadora, conhecida como interferometro com dispersatm@eso fixo, ou DFDI, da sigla em
inglés dispersed fixed-delay interferomet@rskine & Ge 2000; Ge 2002; van Eyken et al.
2010).

O esquema instrumental do DFDI funciona da seguinte formaz do telescépio é gui-
ada por um conjunto de fibras Opticas até um interferdmettgpdévichelson que contém um
aparato adicional de atraso fixo, localizado em um dos bidgogerferémetro. A luz proveni-
ente das fibras é separada pelos dois bracos do interfec)mapetrimprime um padréo franjado
no feixe (interferéncias construtivas e destrutivas)pgedicular a direcdo do dispersor. Em
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seguida o feixe é direcionado a um dispersor, que no caso deMEAS € um espectrégrafo

de baixa resolugcad(~ 12.000), e por fim, encaminhado a um detector CCD. A configuragcao
instrumental é analoga a de uma transformada de Fouriectesgp@pica, porém, neste caso, 0
elemento dispersor que amplifica o contraste do padréo eidaréncia das franjas esta locali-
zado apos o interferdbmetro. Um esquema representativo @ ®B&presentado na Figura 2.1
gue foi adaptada da figura 1 de van Eyken et al. (2010).

Para entender a origem da determinacéo das velocidadasraiiaves da técnica de DFDI
consideremos, primeiramente o esquema apresentado easppérior da Figura 2.1 com um
dos espelhos inclinado capaz de se mover ao redor de um eiaelpaao plano da pagina
(y). Se sobre tal esquema incidirmos uma fonte luminosa déramca, observaremos com
resultado um padrdo de franjas brilhantes e escuras, [gar&egualmente espacadas (parte
inferior da Figura 2.1). Este padrao é também denominaddoaio interferbmetro. Se in-
troduzirmos agora um espectro estelar, o padréo observadmé&ombinacdo do padrédo de
franjas produzido pelo interferdbmetro juntamente com @sa de absorcao estelar, gerando
um padraamoiré®. Assim como o combo do interferébmetro, o padndoiré observado possui
caracteristica senoidal na dire¢do do dispersor. Findabmee substituirmos o dispersor por
um espectrografo de baixa ou moderada resolucédo obsengaraascombo do interferémetro
nao € mais resolvido, porém o padréoiré resultante ainda é observado. Essencialmente esta
técnica aplica uma transformacgéo no espaco de altas freiqsé&lo espectro (que contém toda
informacéo acerca das velocidades radiais e assimetsditias espectrais) para um espaco
de baixas frequéncias, que sao resolvidas pelo elememerss. Em teoria esta transformada
espectroscopica ndo afeta a precisdo necessaria paraidasmas velocidades radiais.

O MARVELS é caracterizado como um instrumento multiobjeto gbservar simultanea-
mente 60 estrelas através de fibras dpticas ligadas ao eaglodiDI localizado no telescépio
de 2.5 m (Gunn et al. 2006) dgpache Point Observatorgloravante APO. Cada braco do in-
terferdmetro produz um espectro franjado, de forma que, pada estrela, dois espectros séo
gerados por vez com uma cobertura em comprimento de ondaxaadt~ 5000 a 5700 A.
Ademais, cada estrela é revisitada 24 vezes durante undpeté&l18 meses a fim de produzir
uma distribuicdo de velocidades radiais suficiente pardexci@o de planetas ou ands marrons
com periodos orbitais de até 1.5 anos. Os valores iniciagstiimativa da precisdo das veloci-
dades radiais sdo da ordem-d&0 nys para os objetos mais brilhant&s+ 8.5) e~ 40 s para
0s objetos mais fraco¥/(~ 11.5). Entretanto, a precisao efetivamente obtida pascdao de
planetas gigantes ainda ndo esta de acordo com estas mstincaimo serd mencionado mais
adiante.

Os objetos de estudo que o MARVELS observou foram selecasdd maneira criteri-
osa, de modo que a amostra total possui tendenciosidadesdmdr@cidas e efeitos de selegcao
bem caracterizados. Primeiramente, um conjunto de alvgsdeselecionado como possiveis

2Padr&o de interferéncia produzido pelo movimento relatvsobreposicdo de duas estruturas, por exemplo,
duas imagens com linhas verticais.
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candidatos para observacao. A pré-selecao foi realizéidantio objetos em comum entre 0s
catalogosThe Guide Star Catalogue [IGSC2.3, Spagna et al. 2006) &be Two Micron All
Sky Survey2MASS, Skrutskie et al. 2006). Em seguida, aplicou-se urtecem magnitude
em aproximadamente 7.6 V < 13.0 e um corte em cor pard £ K) > 0.29. A selecdo em
magnitude foi escolhida de maneira a evitar objetos mugtods que estivessem no limite ob-
servacional do levantamento, porém ndo tao brilhantes gdessem saturar as observactes
de pré-selecao. Esta lista inicial de objetos foi obsercadao espectrografo duplo do SDSS
(Uomoto et al. 1999) localizado no telescopio de 2.5 m do SB&BPO. Os espectros de
pré-selecdo possuem cobertura de 3900-9100 A e um poderteesteR = 1.800.

A reducao dos espectros de pré-selecéo foi feita cqipa@ineespectroscépico do SDSS
(Stoughton et al. 2002) e a determinacéo dos parametrost@noos das estrelasks, l0gg
e [FgH] — foi realizada com o SEGUBtellar Parameter PipelinéSSPP, Lee et al. 2008). E
necessario ressaltar que este procedimento foi realizaftartha a obter uma classificacao es-
pectral inicial dos objetos-alvo do MARVELS. O SSPP operabaima resolucao, e € sabido
gue a caracterizacao estelar baseada em espectros dedsaikgdio esta sujeita a maiores in-
certezas: para o SSPP estes valores sao de aproximadar(iegle< 200 K,o(logg) < 0.40 K
eo([Fe/H]) < 0.13 dex. Além disso, 0 SSPP tende a sobre-estimar o valgraasiades, prin-
cipalmente para temperaturas menores que 5000 K. Por i@, @stima-se que exista uma
contaminagcdo em torno de 30% de estrelas gigantes na ardesgna-selecdo. Esta fracdo
apenas reduz o numero de anas e subgigantes da lista deseddjeiado MARVELS. Mais
adiante, veremos que os parametros atmosféricos detelosing SSPP ndo séo utilizados na
caracterizacao das estrelas hospedeiras.

Apbs a reclassificacao espectral obtida com o SSPP, os sljetpré-selecdo foram divi-
didos em dois grupos, um com objetos de magnitude mais f8a8& ¥ < 13.0) onde anas e
subgigantes foram classificadas através de um corte endgd®/iogy > 3.0, e um outro grupo
com objetos mais brilhantes (%8/ <9.0) onde as anas e subgigantes eram definidas através
de um diagrama de movimentos préprios reduzidos. Para odamabjetos brilhantes também
foi feita uma busca na literatura a fim de rejeitar objetosecitos como sistemas binarios ou
estrelas variaveis. Além destes critérios, nenhum ob@toles > 6250 K foi selecionado para
a amostra final, ja que para estrelas nessa faixa de tempesadeterminacao das velocidades
radiais € sujeita a maiores incertezas. Isto porque emasstreentes (de tipo espectral anterior
ao F) as poucas transi¢des espectrais disponiveis possuismpais severamente afetados pela
rotacao estelar. Finalmente, uma lista de 60 alvos é distidpara cada campo de observacao
do MARVELS, respeitando os critérios descritos anteriont@eA Figura 2.2 apresenta os his-
togramas com a distribuicdo dos parametros atmosféricaagmitndes aparentes das estrelas
observadas pelo MARVELS. Nota-se que aproximadamente Z0&ubstra possui tempera-
turas atéls <5800 K e 60% foram classificadas como anas ou subgigante SPR. Slenhum
critério de selecéo da amostra foi baseado explicitamentmetalicidade, niveis de atividade
ou idade das estrelas candidatas.
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Distribution of T_eff for POST—Selection MARVELS Sources. Distribution of log(g) for POST—Selection MARVELS Sources.
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Figura 2.2: Histogramas da distribuicédo @g, logg, [Fe/H] e da magnitudé/ da amostra
estelar do MARVELS obtida apds os critérios de pré-seleg@s.graficos apresentados sao
cortesia da colaboracdo do MARVELS.
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Atualmente gipelinede velocidades radiais ndo atinge os requisitos propostodgvan-
tamento em termos da precisdo das velocidades radiais (emde 10 rys para as estrelas
comV < 8.5 e 45 nfis para estrelas com = 11.5). Isto porque o residuo médio das velocida-
des radiais a longo prazo tende a aumentar muito, com valaresdem de 50-80 f& para 0s
objetos de menor magnitude e atingindo até 100-2@0para 0s objetos mais fracos. Com esta
precisdo, nenhum planeta foi descoberto pelo MARVELS atéesgmte momento. O grupo
responsavel pelo pipeline do MARVELS aponta que as primsipausas destes altos valores
de residuos estéo relacionadas a problemas de hardwarksmas de calibracéo e limitacbes
do prépriopipeline Este nivel de desafio ja era esperado dado que o MARVEL 3autilina
técnica inovadora e sofisticada. Todavia, este mesmo gempdrabalhado em solucionar tais
problemas de forma a recuperar a fracdo de planetas estarstaletectada pelo MARVELS
(aproximadamente 60 planetas com period@sanos eM < 10 M;,). Além disso, uma nova
versdo dgipelinedeve ser entregue até o final de 2014 juntamente com a redag¢éadak os
dados do levantamento. Estimativas iniciais desta no\sfivetopipelinede velocidades radi-
ais atingem uma precisao de 4@0sme apontam para a descoberta de 23 novos planetas gigantes
e 25 anas marrons e estrelas de baixa massa. A nova vergipetioeesta no momento em
fase de teste. Emborgpmpelineatual ainda ndo contemple uma das principais metas do MAR-
VELS, os produtos finais atualmente disponiveis pelo l@raghto contribuem para o aumento
da estatistica de distribuicdo das ands marrons, além dgame de ciéncias auxiliares como
a identificacdo de binarias eclipsantes de referéncia gtudas de evolugao estelar e estudos
de evolucéo galactica envolvendo velocidades radiais edd@incias quimicas de uma amostra
local de ands do disco galactico.

Nas proximas sec¢des serdo mostradas as principais cigiiesuesta tese de doutoramento
na caracterizacdo das estrelas com candidatas a com@anbkebestelares e no legado que
ficara disponivel para a caracterizagdo de estrelas cometpfagigantes uma vez que estas
sejam detectadas pelo MARVELS.

2.2 A Caracterizacao de Estrelas com Companheiros Subes-
telares

Uma vez identificados os potenciais candidatos a anas nsasroastrelas de baixa massa
através das observagfes do MARVELS, inicia-se um processardcterizacéo da estrela hos-
pedeira que engloba diversas frentes de estudo. Por seabaiho que envolve muitas areas
de especializacéo, estas etapas sao divididas entrentiéergrupos de ciéncia do MARVELS.
A caracterizagao da estrela hospedeira pode ser divididaésnprincipais nichos de estudo:
a andlise das curvas de velocidades radiais, a analisedbiome a determinacéo dos para-
metros atmosféricos da estrela hospedeira. Com base neéatses é possivel determinar os
parametros orbitais e algumas propriedades fisicas daaumepa subestelar. A presente tese
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de doutorado contribuiu diretamente apenas para a caraci#®o dos parametros estelares das
hospedeiras de anas marrons e estrelas de baixa massaiaJoda breve mencao aos pro-
cedimentos envolvendo a andlise fotométrica e analisealasidades radiais € apresentada a
seguir, com intuito de fornecer um panorama geral do tra@dhidentificacdo e caracterizacéo
de sistemas com companheiros subestelares.

O primeiro passo para a caracterizacao de uma estrela corsampanheira subestelar é
a andlise das curvas de velocidades radiais do MARVELS. Wnadentificado um candidato
potencialmente interessante, dados adicionais de valdesdradiais também s&o obtidos com
outros instrumentos em alta resolugéo (ex: espectrogeA&:-TNG, HRS-HET, SMARTS-
CTIO, ARCES-APQO) com o objetivo de melhor caracterizar a cornpma subestelar ou o
planeta.

As medidas precisas de velocidades radiais em funcdo dmtpogem ser representadas
pela curva de velocidades radiais. A partir destas, realizaajustes de érbitas keplerianas que
melhor traduzam o efeito gravitacional da presenca da cohgia, e desta forma, determinem
0s parametros da oOrbita. A velocidade radial da estrela qoa ecompanheira que descreve
uma orbita kepleriana é dada por:

V; = K[coq60 + w) + e cogw)], (2.1)

ondeK é a semiamplitude da variacdo da velocidade radi&l,0 argumento do periastre ¢

a excentricidade da orbitagee 0 angulo entre o periastro e a posi¢cdo da companheira, també
chamado de anomalia verdadeira. A semiamplitddpode ainda ser escrita em funcéo da
massa da estreld,, da massa da companhelg, do periodo orbitaP e da excentricidade
pela seguinte expressao:

1/3 .
K:(erG) M. seni 1 (2.2)

P/ (M, +M)¥(1-e)¥?
Para o tratamento de mais de uma companheira, pode-selgenex&quacao (2.1) para
corpos, adotando a auséncia de interacfes entre estea.fresh, a descricdo da perturbacao
das velocidades radiais provocada pela presenca de ssstedfiplos pode ser escrita como 0
somatorio das orbitas keplerianas de cada companheira:

Vij = Zvr +C;j, (2.3)
i

ondeV, é dado pela Equagéo (2.1)0g € uma constante de ponto zero que depende do obser-
vatorio.

Atarefa de ajuste dos parametros aos modelos kepleriarevalégnte realizada utilizando
estimadores de maxima verossimilhanca, como o método awod quadrados, por exemplo.
Seguindo esta filosofia, um algoritmo muito utilizado par&teminacdo dos minimos locais
num espaco de? é o de Levenberg-Marquardt (L-M, Press et al. 1992). Togdaviaocura do
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melhor ajuste sob esta metodologia pode resultar em uma bilsatoria no espaco de para-
metros caso ndo hajam boas estimativas dos parametraadrem particular, do periodo P)
e algum poder computacional. Outras ferramentas estasgtiodem ser utilizadas juntamente
com a técnica de L-M para encontrar minimos globais comoariatigo genético, por exemplo.
Para o ajuste das orbitas keplerianas nos trabalhos do MABVY&am utilizados uma gama
de codigos com este objetivo, como o0 MPFIT (Markwardt 2009\VLIN (Wright & Howard
2012) e 0 EXOFAST (Eastman et al. 2013). A andlise das cuevasldcidades radiais fornece
0s parametros orbitais do sistema, como o periodo, a seitiagepe a excentricidade, entre
outros.

Uma estimativa do periodo orbital da companheira pode s&teofou confirmada através
da analise de um periodograma de Lomb-Scargle (Lomb 1976plec1982). De maneira
sucinta, este periodograma estima os picos de frequénseathas nos valores gé de um
ajuste senoidal em dados de séries temporais. Os picos roaisgiados deste diagrama, ou
seja, aqueles que excedam significativamente o critérioat@pilidade de alarme falso, podem
ser utilizados como estimativas iniciais do periodo ofldigecompanheira.

A andlise fotométrica também desempenha um importante paparacterizacdo da estrela
central e de sua possivel companheira. As curvas de luz idaestntral podem indicar se o
objeto em quest&o apresenta altos niveis de variabilideldeuagdes significativas na magni-
tude da estrela central séo fortes indicativos da presentrarmsito da companheira, que podem
ocorrer tanto para a estrela de baixa massa ou um objetaslanesomo uma and marrom ou
planeta, variando apenas a intensidade da queda do fluxondiemo do raio da companheira.
As variacdes fotométricas também podem indicar que a astegitral € ativa cromosferica-
mente. E importante avaliar a questéo da atividade estelgue os modelos mais simples
de ajuste kepleriano de drbitas ndo incluem o termjtige, que introduz um ruido adicional
provocado pela atividade estelar.

A fotometria também pode corroborar a determinacdo esyadpica dos parametros at-
mosféricos da estrela central através da construcdo dotese distribuicdo de energia da
estrela, popularmente conhecidos como SEDs, do isgiéstral energy distributiarPAdemais,
pequenos excessos no infravermelho ou no ultravioletampmra SED de uma candidata po-
dem caracterizar um indicativo da presenca da companisejj@esta uma and marrom, uma
estrela de baixa massa ou um planeta. Este tipo de analisaléngete feita para confirmar ou
refutar candidatos indicados pela analise das curvas deigtatles radiais.

Além da fotometria, 0o MARVELS também faz uso do imageament@ka resolucdo, com
o intuito de buscar por companheiras visuais em larga sgig@emgular que possam influenciar
os dados espectroscopicos, e também por companheiras de massa ndo detectadas pela
curva de velocidade radial. O MARVELS utiliza técnicas dageamento com camera rapida
(FastCam Lucky ImagindgOscoz et al. 2008) e de imageamento com Otica adaptatigar@ar
alizar tais tarefas. A técnica deicky Imagingconsiste na aquisicdo de um grande namero de
imagens com uma rapida cadéncia, proxima ao limite de difralp telescépio. Dentre estas,
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sao selecionadas as imagens menos afetadas pela turawdénoisférica. Por sua vez, o ima-
geamento com Optica adaptativa permite a corre¢do dos reatas turbulentos atmosféricos
simultaneamente as observacdes. Ambas sdo técnicas coempdges, uma vez que o0 imagea-
mento com a camera rapida cobre distancias maiores deeastretal enquanto o imageamento
com Optica adaptativa possui foco em regides bem proximaselacentral.

A Unica informacao direta sobre a companheira que pode sdaabpartir dos parametros
orbitais do sistema € a funcédo de massa da secundaria (vaec&nR.2). Para estimar a massa
minima da companheira € necessario conhecer a massa da lestyigedeira. Por esta razao,
a determinacgéo dos parametros da estrela hospedeira éfentié para a caracterizacdo com-
pleta da componente secundaria. Neste sentido, a estinthts/ parametros estelares obtida
com os espectros de baixa resolucéo pelo SSPP ndo preendiusstos necessarios para
tal andlise, devido as grandes incertezas associadassgoasienetros. Para a caracterizacao
dos parametros atmosféricos das estrelas do MARVELS sizadts espectros dellow-up
em alta resolucéo (R 30.000), obtidos em outros espectrografos de acesso aobroweda
colaboracédo deste levantamento. A partir da analise despestros € possivel obter parame-
tros estelares precisos que possam vincular as principgsipdades fisicas das componentes
subestelares.

A caracterizacao das estrelas hospedeiras faz parte dsstdd doutoramento e € realizada
em conjunto pelo grupo de colaboracéo brasileira no SDS8-BPG Brazilian Participation
Group)®, do qual eu participo. O BPG é um dos subgrupos do LineA (Laboecanterinstitu-
cional de e-Astronomia) que € uma organizacao que tem petiabpar suporte a participacéo
brasileira em grandes levantamentos como o SDSS. A prinogoaribuicdo do BPG para o
MARVELS é fornecer os parametros atmosféricos das estraladidatas a hospedar compa-
nheiras subestelares ou de baixa massa. Além dos paramtrasiéricos, o estado evolutivo
e 0 padrao de abundancias de alguns elementos quimicosaefa@os por um bom numero de
linhas espectrais (por exemplo, Ca, Ni, Si, Sc, Mn, V, Co, Cr @dt)em ser também determi-
nados. Uma descricdo detalhadapieelinede caracterizacao das estrelas do MARVELS e da
contribuicdo da presente tese em tal colaboracéo € apadsamd proxima secao.

2.3 OPipelinede Caracterizacao Estelar

O pipeline de caracterizagao estelar do BPG-MARVELS realiza uma anédiferencial
baseada em métodos padrdo de espectroscopia (equilibexcilacdo e ioniza¢do). Dentro
da participacao brasileira do BPG, a determinacdo dos p&@sretmosféricos ficou a cargo
do desenvolvimento e aplicacdo ggpeline de caracterizacao estelar desenvolvido por mim
(ver secdes 2.3.1 a 2.3.3) e pelo Dr. Luan Ghezzi (ver se@é 2.2.3.5). Um conjunto de
programas foi desenvolvidgau adaptado de forma a preencher os requisitos de analise das
estrelas do MARVELS. O processo, no entanto, € consideerd@stomatico, pois permite ao

Shttp://bpg.linea.gov.br/

21



usuario a liberdade de modificar cada etapa de analise daksstiesde a selecao das linhas
espectrais até a determinagcao dos parametros atmosféricos

A analise espectroscopica aplicadapiuelinesegue a filosofia do método diferencial. Este
procedimento referencia todas as abundancias e paramagétnosféricos a um objeto padrao
bem conhecido, geralmente o Sol, de modo que seja possivelataum modelo atmosférico
confiavel utilizado para representar a formacéo das linkeotrais deste objeto (por exemplo,
Porto de Mello et al. 2008). Assim, os parametros atmosfénicas abundancias dos objetos
analisados sao obtidos através de diferencas entre ekigssvaa estrela em estudo e na estrela
padrdo. A principal vantagem do uso desta técnica resideimienimacdo dos eventuais erros
sistematicos nos resultados devido ao seu cancelamertialpau total pela estrela padrao.
Tendo em vista que as estrelas observadas pelo MARVELS pederonsideradas, em boa
aproximacéo, objetos de tipo solar, este tipo de andlisstitwnuma poderosa ferramenta na
determinacao dos parametros atmosféricos com uma boagweci

Como objeto de referéncia foi adotado o espectro de compadec&animedes, que é um
satélite de Jupiter amplamente utilizado para obter o égpde fluxo refletido do Sol. Por
guestdes de conveniéncia e acesso, nem sempre € posdizat otimesmo instrumento na
obtencéo dos espectros fbdlow-up. Até o presente momento, trés espectrografos foram uti-
lizados na aquisicdo destes espectros, sendo eles: orégpaitt FEROSKiber-fed Extended
Range Optical Spectrographdo MPGESO (Max Planck Gesellschaft - European Southern
Observatory, o espectrografo ARCERRC Echelle Spectrograpdo APO e o espectrografo
SARG (Spettografo Alta Rizoluzione Galiledo TNG (Telescopio Nazionale Galilg@oTodos
estes instrumentos possuem alta resolucéo espectrad destrequisitos da analise dipeling
variando entre R= 32.000 para o espectrografo ARCES até B5.000 para os espectrografos
FEROS e SARG. Para cada espectrografo utilizado foi obsemvadespectro de referéncia de
Ganimedes.

2.3.1 Selecao da Lista de Linhas

A primeira etapa dgipeline consistiu em determinar o conjunto de linhas espectrais a
serem utilizadas na analise. Para a selecdo destas lirthiaagmos um espectro FEROS de
Ganimedes obtido em agosto de 1999, com o auxilio de um Adks 8urucz et al. 1984)

e de um catalogo de identificacdo de linhas no Sol (Moore é198l6). Um conjunto de 132
linhas do Fel e 14 linhas do Fell, além de alguns outros elasaquimicos de interesse, a
saber, Si, Ca, Ti, Cr e Ni, foi cuidadosamente selecionado o ole uma inspec¢ao visual
com o intuito de escolher linhas suficientemente isoladassirpas de regides de continuo
local aparente, entre linhas com larguras equivalente} ffia€as e moderadamente intensas
(5 mA < LE < 120 mA). N&o foram selecionadas linhas proximas a linhasitels, linhas
contaminadas com mais de um elemento quimico no mesmo pelifilas com identificacbes
duvidosas. Os valores centrais das linhas e os seus resggatitenciais de excitacdo foram
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obtidos do banco de dados VALIViEnna Atomic Line Databa$e Os valores das constantes
de amortecimento também foram obtidos do VALD e apenas aamtesde van der Waals foi
multiplicada por um fator 2, em acordo com Holweger et al9()9

2.3.2 Medidas das Larguras Equivalentes (LES)

O perfil resultante de uma linha espectral, também conhecinm perfil de Voigt, € com-
posto pela convolugcédo entre os perfis gaussiano e loreatdiesta linha. Contudo, o perfil
observado é determinado pela convolucéo entre o perfil denaae o perfil instrumental, este
ultimo gaussiano. Como, para a nossa resolugé&e 88.000 - 45.000), o perfil instrumental é
mais largo que o verdadeiro, temos entdo que, para linheasfiau moderadamente intensas,
o perfil final observado sera gaussiano. Este raciocinio @@pkca a linhas muito intensas
(LE >120 mA), onde a contribui¢do do perfil lorentziano é mais esgiva, resultando em tran-
sicOes espectrais com asas bastante pronunciadas.

Com base nestas informacdes, realizamos as medidas dassaeguivalentes utilizando
a tarefabplot do pacotelmage Reduction and Analysis Facilityf RAF°. O bplot utiliza um
arquivo cursor, previamente definido na escolha de linhaes,cogntém instrucdes para aplicar
ajustes gaussianos em um dado conjunto de linhas. Parareadecdo espectral, devem ser
fornecidos valores de comprimentos do onda de seus linmigigis e finais, 0 seu centro (ou
centros, no caso de ajustes duplos ou triplos), além doaévabntinuo a ser utilizado no ajuste.
Os limites dos comprimentos de onda de cada transicao foefimadbs através de medidas ma-
nuais que ajustavam o melhor perfil no espectro de GanimedeEROS. Uma vez executado
0 arquivo cursor, 0 programa inicia a série de ajustes gaussiautomaticos que irdo forne-
cer a largura equivalente das linhas espectrais, além dalanéd FWHM e da profundidade.
Para os outros dois espectrégrafos utilizados em trababddARVELS, o0 SARGTNG e o
ARCESAPO, adaptamos o cursor do bplot de forma a representartes|espectrais dos es-
pectros de Ganimedes obtidos com estes instrumentosriBosnte, utilizamos cada arquivo
cursor representativo de um espectro solar para medir @& der equivalentes das estrelas do
MARVELS, de acordo com o instrumento utilizado para a olderdas mesmas.

Uma boa estimativa da qualidade dos espectros pode sea alttévés do calculo da razdo
sinal-ruido ($R). O bplot também foi utilizado pra produzir estimativas médias d@oagR
dos espectros. Para este fim, entretanto, selecionamosnjumimode 30 janelas de continuo
aparente no espectro de Ganimedes e construimos um argusa com o comprimento de
onda inicial e final de cada uma destas. De posse deste navgaogrsor, determinamos as
razdes MR para 0s espectros solares e aplicamos um corteceen®torno da média com a
finalidade de remover as janelas mais discrepantes. Estedineento apresentou bom acordo

“Disponivel enhttp://vald.astro.univie.ac.at/

50 IRAF é um pacote de tratamento e redugéo de imagens asticagiiornecido e desenvolvido pelo NOAO
National Astronomy Observatoriesoperado pelassociation of Universities for Research in AstronGriJRA,
EUA.
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com as estimativas manuais d&Se, por isso, foi aplicado as demais estrelas.

2.3.3 Testes Estatisticos de qualidade das LEs

Por trabalhar com regides previamente definidas dos irtesrda comprimento de onda das
linhas espectrais, loplot pode apresentar algumas solucdes indesejaveis de lasgyiaalen-
tes, que nado representam o melhor ajuste gaussiano paraadimé&ransicao espectral. Alguns
problemas nas medidas de larguras equivalentes autodedipmdem aparecer, como linhas
mescladas, defeitos de reducéo, efeitos de ruido, raiosi@ds ou incertezas referentes ao
continuo, ja que ndo estamos avaliando individualmenteaidgule das medidas. Para evitar
gue medidas espurias de largura equivalente afetasserarandetcdo dos parametros atmos-
féricos, realizamos alguns testes estatisticos paraaeatjualidade das larguras equivalentes.
Estes testes podem ser divididos em trés etapas a sereimadeimhb seguir.

1. Significancia Estatistica das LEs

Ao fazer uso de um procedimento automatico de medidas dasliebpectrais, devemos
estar atentos se as LEs utilizadas possuem significanei#stisa para a nossa analise. Linhas
demasiadamente fracas possuem perfis mais sensiveis aouuitcertezas relativas ao conti-
nuo. Quando a LE de uma linha € comparavel com a incertezaticlanggn sua medida, esta
linha ndo se torna confiavel para ser utilizada na andlisencérieza nas medidas de nossas
LEs é de aproximadamente 2.0 - 2.5 mA. Assim, adotamos conmite lda confiabilidade
estatistica de nossas larguras equivalentes cemiazhossa incerteza em LE. Logo, todas as
linhas com LEs menores que 5.0 mA foram descartadas de nuéiésea

2. Teste FWHM/A vs. LE

Dado que aresolucao dos espectrofbtlew-updo MARVELS esta em torno de R30.000-
50.000, o perfil instrumental domina o perfil da linha, e, ueague a resolucéo é fixa, espera-
se que a quantidade FWHNMNIseja aproximadamente constante para todas as linhas. @ganpr
do FWHM/A (ao invés de FWHM) foi adotado para reduzir eventuais vaesc®d FWHM com
0 comprimento de onda, o que € comum em espectrografos algo pEsolutor € fixo e quando
consideramos uma grande cobertura espectral a ser udilikBbte sentido, aplicamos um corte
nas linhas fora do intervalo de-2lo valor médio de FWHWA presentes no grafico do FWHM
versus LE. Este processo foi repetido até a convergéncisgjaua auséncia de linhas fora do
intervalo de 2. Um exemplo gréfico deste teste é mostrado na Figura 2.3 ms@estro solar
de Ganimedes obtido com o espectrografo FEROS.

Duas tendéncias devem ser destacadas no grafico citadmangete. Primeiramente, a
dispersdo no FWHNA é maior para linhas com menores LEs. Isto ocorre pois lintasi$
sdo mais sensiveis a qualquer flutuacdo devido a ruidosepesjaefeitos no espectro ou a
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incertezas no posicionamento do continuo. Um segundmedp#rece na tendéncia do au-
mento paulatino do FWHM com o aumento das LEs. Este comportamento reflete que o ajuste
gaussiano ndo esta sendo uma boa representacdo para fitgmsas. Ocorre que, ao tentar
reproduzir um perfil com asas pronunciadas (perfil Lorentiao ajuste gaussiano reage au-
mentando espuriamente o FWHM da linha. Neste caso, 0 ajus$sigao nao esta sendo uma
boa representacao para as linhas intensas. Por esta rapdajstamos em nossa analise ne-
nhuma linha com LE> 120 mA . Ademais, em uma andlise diferencial, sendo semeihan
estrela em estudo e a padréo, este pequeno efeito sisten&tde a se cancelar e ndo deve
constituir uma fonte apreciavel de erro.

Ganimede_FEROS — Teste 1
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Figura 2.3: Teste estatistico do FWHMvs. LE para o espectro solar obtido com o espectro
FEROS de Ganimedes. A linha vermelha representa o ajuste kras linhas azuis representam
os limites a+ 20~ do ajuste.

3. Teste Profundidade vs. LEA

Este teste € meramente uma consequéncia natural do tesiera@omo FWHM2 € apro-
ximadamente constante para linhas com diferentes valardssd, espera-se um comporta-
mento linear entre este parametro e a profundidade da IMaaerdade, como Lk FWHM
x profundidade, e FWHM 4, isto implica que a profundidade é proporcional a larguna-eq
valente reduzida, LE. Novamente, eliminamos do gréafico profundidade versya tdflas as
linhas que se encontravam fora do intervalo de dispersao-a 2juste linear. Um exemplo
deste teste é ilustrado na Figura 2.4, novamente para otespelar do FEROS. Este procedi-
mento foi repetido até que a convergéncia fosse atingida.

A informacado necessaria para todos os testes acima deséritonecida pelo arquivo de
saida da tarefaplot Desenvolvemos um cédigo em linguagem IDhtéractive Data Lan-
guagd, parcialmente interativo, que elimina as linhas com LEsiones que 5.0 mA deste
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Figura 2.4: Teste estatistico da profundidade da linhafPso a largura equivalente reduzida
para o espectro solar obtido com o satélite de Jupiter GaleisnéA linha vermelha representa
0 ajuste linear e as linhas azuis representam os limie2oado ajuste.

arquivo e aplica os testes acima descritos permitindo adérigsa visualizacdo de cada grafico
antes de uma nova iteracao. Este programa também utilizaitémacde tolerancia para garan-
tir a convergéncia para um nimero razoavel de linhas. Ismueo caso a disperséo das linhas
em torno da média seja muito baixa, o programa sempre eacgtrima linha fora do critério
de corte 2 para ser eliminada, e reinicia um novo ajuste. Desta forngafério de tolerancia
impede que o programa elimine mais linhas que o necessari@sado final obtido com
estes testes € uma lista de linhas de Fel e Fell que seraddila seguir para a determinacao
dos parametros atmosféricos. No anexo A, apresentamobelagaom as linhas espectrais
utilizadas no célculo dos parametros atmosféricos, assmosuas respectivas constantes ato-
micas adotadas e os valores das larguras equivalentea®ptga cada um dos trés espectros
solares utilizados pelpipeline

Todo o processo de verificacdo dos espectros, selecdo ds kspectrais e determinacao
das larguras equivalentes para os espectros de calibrdedenvolvimento e aplicacdo dos
testes estatisticos que fornecem as melhores linhas a gélieadas na caracterizacdo estelar
foi realizado como parte de minha contribuicdo na colatdmap MARVELS. A determinacéo
dos parametros atmosféricos e suas respectivas estindéwverro foi realizada pelo Dr. Luan
Ghezzi utilizando a metodologia apresentada nas se¢@:4)(2.(2.3.5).
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2.3.4 Calculo dos parametros atmosféricos

Para a determinac@o dos parametros espectroscopicos destnela é necessario adotar,
primeiramente, um modelo de atmosferas estelares. Emeagtes modelos reproduzem uma
descrigéo fisica das camadas externas de uma estrela e deos@rus parametros termodi-
namicos variam com a profundidade éptica. Como esta é umia @eenasiadamente com-
plexa, algumas simplificacdes sao adotadas para minimizao ale recursos computacionais.
Estas simplificagbes em geral sdo a hipdtese de equilibrretBnamico local, simetria esfé-
rica, aproximacao plano-paralela e negligéncia de efeitosampo magnético, rotacdo, entre
outros. Utilizamos a rede de modelos atmosféricos ODFNEVWATIOASY (Castelli & Ku-
rucz 2004). Esta rede de modelos cobre uma ampla faixa denpaos atmosféricos sendo,
3.500< T < 50.000 K, 0.0< logg < 5.0 e -2.5< [Fe/H] < +0.5. Primeiramente, os valores
das forcas de osciladorf@) sdo calculados utilizando um modelo solar cogy = 5777 K,
logg = 4.44, [F¢H] = 0.00 e¢ = 1.00 km st. O valor da abundancia solar adotado foi de
7.50 dex (Asplund et al. 2009). De posse dos modelos de atnasst da lista de linhas de Fe |
e Fe Il de um determinado objeto, derivamos os parametrossédnicos de todas as estrelas
com o auxilio do codigo MOOG (versdo 2002, Sneden 1973). &sdego calcula a tempe-
ratura efetiva da estrela fazendo com que a inclinacédo dicgma abundéancia das linhas de
Fe I, doravante A(Fe 1), versus o potencial de excitag&eja nula. De maneira similar, a ve-
locidade de microturbuléncia é obtida forcando a inclivadd grafico A(Fe ) versus largura
equivalente reduzida ser nula, e completando assim o leqoitie excitacdo. As gravidades
superficiais foram obtidas através do equilibrio de iorfipaguando as linhas de Fe | e Fe |l
fornecem a mesma abundéancia em média. Este processo @ itdéaa convergéncia de todos
0S parametros para uma unica solucéo e a metalicidade é ypmoduln desta analise.

Apos a determinacdo dos parametros atmosféricos, realizam Ultimo teste estatistico
gue verifica se existem linhas acima de uma dispersao-d@Ptorno do valor médio da abun-
dancia final derivada pelo programa. Sendo este o casonalinais as linhas fora do intervalo
de 2r e prosseguimos com uma nova determinacao dos parametsf@ticos utilizando esta
nova lista de linhas na entrada do codigo. Os parametros fil@agéstrela sdo obtidos quando
ocorre uma convergéncia em todos os processos anteri@mestritos. A Figura 2.5 apre-
senta um exemplo grafico das determinagdes dos parametrosféticos da estrela candidata
a possuir companheira de baixa massa Marvels-2b.

2.3.5 Estimativas de incertezas nos parametros atmosféricos

Para a estimativa dos erros relativos a nossa analise ésadoesalcular as incertezas as-
sociadas as inclina¢des dos ajuste lineares de cada umalm®gutilizados na determinacgéo
dos parametros atmosféricos. De posse do desvio médioiads@o coeficiente angular de
cada grafico, efetuamos o célculo do erros de cada pararmtiamos pela microturbuléncia.
Variamos o valor da velocidade de microturbuléncia até quevo valor do coeficiente angular
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Figura 2.5: Analise espectroscopica da candidata MaBkel€e cima para baixo os gréaficos
ilustram os ajustes lineares para a determinacao da tetuggeedetiva, da velocidade de mi-
croturbuléncia e da gravidade superficial. A metalicidadpresentada no eixo das ordenadas
pelolog eps é obtida como um subproduto desta analise.
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do grafico A(Fe I) versus log (EX¥) fosse numericamente igual ao erro da sua determinacéao.
Quando essa condicao é atingida, calculamos a diferengaesté valor d& e o valor de fato
atribuido a estrela. O resultado obtido fornece o erroivelatvelocidade de microturbuléncia.

Um procedimento similar € realizado para a temperaturvafdeste parametro é modifi-
cado até que o coeficiente angular do gréafico A(Fe |) verseja equivalente ao erro anterior-
mente derivado para este parametro. Quando esta condif@meéada, calculamos a diferenca
entre o novo valor dé¢; e 0 anteriormente atribuido a estrela. Consideramos taméfiexo
da incerteza da microturbuléncia na temperatura. Para, tanimentamos emvlo valor def
e contabilizamos as mudancas na inclinacao do gréfico Aferdlsy, ja que as abundancias
serdo modificadas pelo novo valor §leEm seguida, estimamos o valor de temperatura neces-
sario para produzir a nova inclinacdo do grafico. A incerferd em temperatura € dada pela
soma em quadratura dos dois erros acima descritos.

O erro da gravidade superficial € obtido a partir de trés imnigdes. A primeira é dada pela
dispersdo nas abundancias de Fe Il. A gravidade entéo é canfdifaté que a diferenca entre
as abundancias de Fe | e Fe Il seja igual a esta dispersaoutatiabias de Fe II. A segunda
contribuicdo vem da influéncia dag. ApO0s aumentar emolo valor daTe;, 0s valores das
A(Fe I) serdao modificados, e entdo, estimamos a mudanca egnnlecessaria para produzir
esta diferenca. O mesmo raciocinio se aplica a microtunbidé Aumentamos emoio valor
deé e contabilizamos as modificagOes sofridas pelas A(Fe I).&guida, modificamos o valor
de logg de forma a compensar esta diferenca. A incerteza final dédgude superficial € dada
pela soma em quadratura dos erros provenientes das tréoipdies.

Finalmente, o erro na metalicidade € estimado pela coigéibule trés fontes de incerteza.
A primeira é dada pela dispersédo das abundancias de Fe lLuAdagrovém da influéncia da
&. Adicionamos &r do valor de¢ e calculamos a diferenca entre o novo valor da A(Fe |) e o
valor anterior. O mesmo é aplicado pardg, aumentando emolo valor desta grandeza e,
novamente, calculando a diferenga entre o novo valor da B@e valor anterior. A incerteza
final na metalicidade é dada pela soma em quadratura detdentes de erro.

2.4 Resultados

O pipelineanteriormente apresentado foi submetido a uma série @s @stvalidacdo com
o intuito de avaliar se nossa metodologia produz parametrossféricos consistentes com
outros trabalhos da literatura. Para tanto, selecionasiced&s amplamente estudadas e, prefe-
rencialmente, com determinacdes de parametros atmasfdimilares a nossa andlise, ou seja,
gue utilizem o equilibrio de ionizacéo e excitacao das krdeaFe | e Fe Il.

A maioria dos espectros dellow-up do MARVELS foi obtida com o espectrografo AR-
CES, localizado no APO, que € um dos telescopios de facilacesSDSS. Assim, obtivemos
espectros de quatro estrelas bem estudadas na literadadg estas HD 20630, HD 22484,
HD 153458 e HD 172051, para realizar os testes de validacgupadine com este espec-
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trografo. Além destas quatro estrelas, utilizamos espe@EROS das estrelas HD 20807 e
HD 115383, aléem da estrela HD 22484, para avaliar o deseromimpipelinecom este outro
instrumento também utilizado pela colaboracdo do MARVEBWSte que a estrela HD 22484
foi observada com os dois espectrografos e foi duplametiésada propositalmente para ve-
rificar a resposta dpipelinecom ambos instrumentos. A Tabela 2.1 apresenta os par&metro
atmosféricos obtidos em diferentes trabalhos na litesadiais seis estrelas selecionadas para
os testes de validacdo e a média aritmética de cada paranetputada a partir destes traba-
lhos. Todas as referéncias selecionadas utilizam de netpds similares as dpipeling com
excecao de Valenti & Fischer (2005), cuja metodologia segugrincipios da técnica de sin-
tese espectral. Estes ultimos autores também adotam unfixalde microturbuléncia igual a

£ =0.85 km s, uma vez que estes encontram uma forte correlagdo entreatunizléncia e a
metalicidade, que inviabilizou a determinacéo direta damp&tros. Por esta razdo, ndo foram
considerados no célculo das médias apresentadas na Tabek\&lores de microturbuléncia
de Valenti & Fischer (2005).

Os espectros das quatro estrelas observadas com o ARCES édlasttelas observadas
com o FEROS foram reduzidos de acordo com procedimentog@a&gdrem seguida, proces-
sados pelgipelinedo BPG-MARVELS. Os parametros finais encontrados para estasdas
séo apresentados na Tabela 2.2. Existe um bom acordo enesutsmidos encontrados pelo
pipelineBPG-MARVELS e os valores médios obtidos com parametroselatiira para ambos
espectros ARCES e FEROS. O bom acordo entre os parametrogaioussderivados com o
pipelineBPG-MARVELS e os parametros meédios obtidos da literaturae zed melhor apre-
ciado na Figura 2.6. Nesta, sdo apresentadas as diferamcasos parametros atmosféricos
obtidos entre @ipelineBPG-MARVELS e os parametros médios da Tabela 2.1 em funcéo dos
parametros da literatura. Na Figura 2.6 as barras de erociadas a cada estrela)(corres-
pondem ao erro propagado obtido pela raiz da soma quaddagacertezas da analise do
BPG-MARVELS e da literatura. Nota-se que os valoreddmresentados nos diagramas nao
ultrapassam os erros tipicos obtidos com as andlisesadasta literatura, ou seja, em torno de
100 K paraT, 0.10 dex para [Fe&l], 0.20 dex para log e 0.20 km s* paraé.

Na Tabela 2.2 também nota-se que o nimero de linhas utiizzlanalise € maior para as
estrelas observadas com o FEROS do que com 0 ARCES. Tal efeite devido a modificacéao
feita no cursotbplot originalmente projetado para o espectrografo FEROS e qualéptado
para o espectrografo ARCES. Como a resolucéo espectral do ARCESYR00) é um pouco
menor que a do FEROS (R 48.000) algumas linhas podem néo estar bem representadas no
cursor dabplot, e sdo portanto naturalmente eliminadas.

A analise da estrela HD 22484 apresentou um excelente aeatd®os espectros FEROS
e ARCES, indicando que pipelineproduz resultados consistentes com ambos espectrografos.
De fato, para este objeto, 0 nimero de linhas utilizado nigsaméio representou uma apreciavel
fonte de erro (diferenca de aproximadamente 35 linhas estd®is espectros).

Os testes estatisticos mencionados na se¢ao (2.3.3) dagsmpum papel mais expressivo
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Tabela 2.1: Parametros atmosféricos de seis estrelas lbedaéas na literatura para os testes

de validacéo dpipelineBPG-MARVELS.

HD 20630
Referéncia Te logg [Fe/H] £
Gonzalez et al. (2010) 5749 451 0.08 1.10
Ribas et al. (2010) 5780 4.48 0.07 -
Takeda et al. (2005) 5769 454 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
Referéncia Ter logg [Fe/H] £
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
Referéncia Ter logg [Fe/H] £
Gonzalez et al. (2010) 5841 451 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
Referéncia Te logg [Fe/H] £
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
Referéncia Te logg [Fe/H] £
Sousa et al. (2008) 5866 452 -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
Referéncia Ter logg [Fe/H] £
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 microturbuléncia marcados com (*) nao foram consimeras médias por se tratarem de
valores fixos adotados na analise de Valenti & Fischer (2005).
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Figura 2.6: Diferencas entre os parametros obtidos cpipalineBPG-MARVELS e os para-
metros da literatura em funcéo dos parametros da literatura

na eliminacao de linhas espectrais do que o critério de @naoms da andlise dos parametros
atmosféricos (se¢do 2.3.4). Notamos que pouquissim®& [inhas, e em muitos casos ne-

nhuma, foram eliminadas pelo critério de abundancia pasgiasestrelas desta amostra teste.
Este resultado mostra que os testes estatisticos sao urfaamaenta de selecédo das melhores
linhas a serem utilizadas na determinagéo dos paramemosfdricos. Os resultados obtidos

com os espectros ARCES e FEROS confirmam gp@eline produz resultados consistentes

com estudos semelhantes de abundancias na literatura.

Aplicamos um segundo teste para avaliar a performangamdine com um instrumento
com maior poder resolutor do que os mencionados anteridgenétara tanto, utilizamos es-
pectros obtidos da base de dados do UVES localizado no dpies€ueyen de 8.2 m do VLT
(Dekker et al. 2000). Selecionamos espectros das estrel&0807, HD 22484 e HD 115383,
todos com alta raz&o/B ~ 600 e com poder resolutor de-R100.000. Novamente, obtive-
mos 0s parametros atmosféricos e a metalicidade para estala utilizando @ipelinedo
BPG-MARVELS. Os resultados desta analise podem ser vist@alela 2.3. Uma vez mais
encontramos um bom acordo, dentro dedh dispersdo da média, entre os parametros da lite-
ratura e os parametros gerados gafeling exceto para a metalicidade da estrela HD 115383.
De fato, as metalicidades obtidas com os espectros UVE®@arligeiramente mais baixas
do que as metalicidades obtidas com os espectros FEROSra&aalores estejam dentro da
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Tabela 2.2: Parametros atmosféricos derivadosgipllineBPG-MARVELS para 0s espectros

ARCES e FEROS.

Espectros ARCES
HD Ter (K) logg [Fe/H] £kms?t  N(FelFell)
20630 5803:43 4.60+0.08 0.09+0.06 1.07+0.08 735
22484 6023+ 63 4.14+0.14 -0.09+0.05 1.41+0.08 516
153458 591850 4.60+0.12 0.11+0.05 1.03+0.08 636
172051 567450 4.60+0.22 -0.24+0.05 0.85+0.08 668
Espectros FEROS
HD Ter (K) log g [Fe/H] £kms?t  N(FelFell)
20807 584147 4.34+0.10 -0.29+£0.05 1.08+0.06 818
22484 6034+ 56 4.10+0.10 -0.14+0.06 1.50+0.08 8538
115383 619k 43 4.44+0.14 0.20£0.05 1.45+0.06 6610

Tabela 2.3: ParAmetros atmosféricos derivadosgipldineBPG-MARVELS para 0s espectros
UVES.

HD Ter (K) log g [Fe/H] & (km s‘l) N(FelFell)
20807 587650 4.55+0.12 -0.35+0.05 1.08+0.08 598
22484 6091+ 64 4.30+0.20 -0.16+0.06 1.46+0.08 626
115383 614A 51 4.47+0.14 0.05+0.05 1.47+0.08 578

incerteza associada a medida para duas estrelas dos wésestados. Existem duas possibili-
dades que podem provocar tal efeito: os testes estatiptciasn estar eliminando um nimero
demasiadamente alto de linhas ou o0s ajustes gaussiandstpréiinados nos espectros FEROS
podem né&o estar representando corretamente os perfislias fios espectros UVES, que pos-
suem maior poder resolutor. Neste ultimo caso, o perfil ebsgerdas linhas pode estar mais
proximo de um perfil de Voigt. Ambos os casos apresentadogfestam sua influéncia nas
medidas das LEs dos espectros UVES.

Para verificar se tais hipdteses sdo responsaveis peltgsedeicontrados na Tabela 2.3
realizamos dois testes. Primeiramente repetimos a aradis&ndo um critério mais gene-
roso nos testes estatisticos, ou seja, aplicando apenaisewatéio nos testes de FWHMvs.

LE e de Profundidade vs. IZEem vez de repetir o procedimento até a convergéncia. Para
esta nova analise encontramos o0s seguintes parametrasféticus para a estrela HD 115383:
Ter = 6150£57 K, logg = 4.49+0.16 dex¢ = 1.49+0.08 km st e [FgH] = +0.05+0.06 dex.

Esta nova determinacdo utilizou 69 linhas de Fe | e 10 lineaBelll, totalizando 14 linhas a
mais que a analise anterior. Os resultados obtidos comesstesio muito similares aos encon-
trados na Tabela 2.3. Logo, concluimos que os cortes apBgaelos testes estatisticos ndo sédo
responsaveis pelas discrepancias reportadas anteri@men
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Tabela 2.4: Parametros do ajuste linear entre as medidaSslelitidas com espectros FEROS
e as medidas de LEs obtidas com espectros UVES.

HD (@ oo (8 op NGm.delinhas (ALE)(FEROS-UVES)

(mA)
20807 1.026 0.016 1.972 0.650 55 2.9Q1457
22484 1.021 0.018 2.007 0.807 57 2.826884
115383 1.005 0.017 5.512 0.980 47 5.Z32%10

O segundo teste consistiu na comparacao das LEs medidas <espectros FEROS e
UVES. A Figura 2.7 apresenta esta comparacao para as trélagsm comum na analise
dos espectros FEROS e UVES. Nos graficos apresentados avéninalha representa uma
regressao linear do tipo LE_FERGSaxLE_UVES + B, ondea é o coeficiente angular e
B € o coeficiente linear do ajuste, e a linha pontilhada cooredp a fungéo identidade. Os
parametros do ajuste linear e as médias das diferencasasntigés dos espectros FEROS e
UVES séo mostrados na Tabela 2.4. A estrela HD 115383 ajioeserpior acordo entre as
LEs do FEROS e do UVES, o que pode ser notado tanto no ultinfiegida Figura 2.7 quanto
na ultima coluna da tabela 2.4.

De posse dos resultados de tal comparacédo, corrigimos add.ER/ES com relacéo as
LEs do FEROS e recomputamos 0s parametros atmosféricosstemao conjunto de LEs
corrigidas. A Tabela 2.5 mostra os resultados desta andliserevela resultados mais consis-
tentes com os derivados previamente com os espectros FERSI&dos na Tabela 2.2. Mais
uma vez as maiores diferencas foram encontradas para k& éfird 15383, entretanto, dessa
vez tais diferencas encontram-se dentro@elé dispersdo da média. N&o obstante, esta estrela
HD 115383 € o objeto com maior velocidade de rotacédo na aadstieste (6-7 knts, valores
calculados pelo Dr. Luan Ghezzi), e este fator torna os peaidinhas espectrais mais largos,
0 que pode ser a causa das maiores discrepancias encopiedmiasssgipeline

Com base nos testes apresentados concluimos gipeline BPG-MARVELS pode tam-
bém ser aplicado para instrumentos com-F0.000, sob a aplicacdo de uma correcdo nas
medidas das LEs para a escala de LEs do FEROS. A homogenedagd Es é importante
para contextualizar a andlise diferencial e minimizar aeritezas sistematicas sobreipe-
line. Nossos resultados também indicam que o usgideline em estrelas de alta rotacao
requer especial atencéo, ja que nossa metodologia de melidd. Es ndo leva em conta per-
fis severamente afetados por efeitos de alargamento. Nestes, os parametros atmosféricos
produzidos pelpipelineestao sujeitos a maiores incertezas.

Uma vez satisfeitos com os testes de validacagigeline prosseguimos para a analise
dos estrelas candidatas a possuir ands marrons ou companéstelares de baixa massa do
MARVELS. A medida que a andlise das velocidades radiaisefmindicios de uma candidata
interessante descoberta pelo MARVELS, isto é, uma potecer@idata a and marrom, planeta
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Figura 2.7: Comparacao das LEs medidas cobplot para os espectros FEROS e UVES de
trés estrelas. De cima para baixo: Graficos das estrelas I80726HD 22484 e HD 115383.
Em cada gréfico, a linha vermelha continua representa edjosar e a linha preta pontilhada
representa a funcéo identidade.
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Tabela 2.5: Parametros atmosféricos derivados pigleline BPG-MARVELS dos espectros
UVES com as LEs corrigidas para a escala do FEROS.

HD Ter (K) log g [Fe/H] & (km s‘l) N(FelFell)
20807 581957 4.40+0.16 -0.30+0.05 1.01+0.08 598
22484 6035t 67 4.18+0.16 -0.12+0.06 1.42+0.08 616
115383 6118 50 4.29+0.24 0.17+0.05 1.38+0.06 578

ou companheira estelar de baixa massa, esta € encaminhiades emais etapas de analise e
recebe um naimero de identificagdo MARVELS do tipo “Marveélsemde n se refere a ordem
de indicag&o da estrela. Em caso de companheiras candidates marrons, a identificagao
€ seguida de uma letra minuscula, e para companheiras moeregitelar de baixa massa, a
identificacdo € seguida de letras maiusculas, iniciandeesgre em ordem alfabética para
sistemas multiplos. Estrelas que séo identificadas condmibfespectroscopicas néo recebem
um numero de identificacdo MARVELS.

De posse dos espectros fidlow-up reduzidos, corrigidos para o comprimento de onda
de repouso e normalizados, é possivel aplicaipeline do BPG-MARVELS para a andlise
dos parametros atmosféricos. Para algumas estrelas despds de mais de um espectro, em
alguns casos, observados com diferentes espectrografosxgmplo, ARCES e FEROS). A
analise das estrelas com multiplos espectros foi realigegiando os seguintes critérios: a) em
caso de mais de um espectro de um dado espectrégrafo, foufed média dos espectros, e
este foi utilizado na derivacéo dos parametros atmostpetpipeline b) No caso de espec-
tros multiplos adquiridos com diferentes instrumentosiveenos os parametros atmosféricos
separadamente para cada espectro e, em seguida, realaangmia dos valores obtidos dos
parametros atmosféricos correspondentes a cada espébtra.das vantagens deste proce-
dimento € verificar a consisténcia dos parametros atmosgedbtidos com o nosgapeline
para diferentes instrumentos. Além disso, o agrupamenéslectros obtidos com um mesmo
espectrografo em geral aumenta a raz&d® espectro médio a ser analisado.

Seguindo os procedimentos descritos na secéo (2.3), ohersvas parametros atmosféricos
e a metalicidade para nove estrelas, entre candidatasdedsgsede anas marrons, estrelas de
baixa massa ou sistemas binarios do MARVELS. A Tabela 2.@uairsmostra os parametros
atmosféricos derivados pefipelinedo BPG-MARVELS para cada espectro associado a uma
candidata do MARVELS. Estrelas com mais de uma determindgg@arametros atmosféricos
séo discriminadas pelo instrumento utilizado para a obiede seus espectros. As candidatas
com numero de identificacdo parcial do catalogo Tycho (Haty 8000) correspondem a estre-
las binarias ou candidatas ainda em fase de analise quena&o fpoiblicadas. Uma abordagem
detalhada da andlise da maior parte das estrelas da Tabélaf@esentada mais adiante (exceto
dos objetos em ainda em analise).

Além do pipelinedo BPG-MARVELS, um outro grupo dentro da colaboracdo do MAR-
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Tabela 2.6: Parametros atmosféricos das candidatas adamspeands marrons ou companhei-
ras estelares de baixa massa do MARVELS. As estrelas egt@seatadas pelo seu nome de
identificacdo no MARVELS ou identificagéo parcial do catéldgcho.

ID Ter logg [Fe/H] 3 Niinhas Inst.  (S/R)
(K) (dex) (dex) (kmsl)  (Fel)-(Fell)
Marvels_1 628467 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 641576 4.44+0.16 -0.03:0.06 1.34+0.12 67-9 ARCES 220
Marvels_2 6406t 110 4.47+0.18 -0.13+0.08 1.44+0.20 60-8 SARG 400
Marvels_3 587849 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 5 603& 71 4.55+0.12 0.04+0.05 1.09+0.08 61-10 ARCES 290
Marvels 6 565275 4.46+0.12 0.44+0.09 0.36+0.20 61-6 ARCES 110
TYC 1275 612785 4.15+0.18 -0.48+0.07 1.22+0.18 55-6 ARCES 210
TYC3010 5216:£49 4.32+£0.26 -0.06+0.05 1.03+0.10 60-6 ARCES 170
TYC3091 5576:£46 4.52+0.11 -0.06+0.07 1.15+0.08 68-9 ARCES 150

VELS é também responsavel pela caracterizacdo das estedpsedeiras: o grupo do IAC
(Instituto de Astrofisica das Canérias). O grupo do IAC sague metodologia semelhante
a utilizada pelmipelinedo BPG, ou seja, a determinacédo dos parametros atmosférieita é
de acordo com o equilibrio de ionizacao e excitacdo dasdideaFe | e Fe Il. As principais
diferengas entre os dois métodos referem-se as listas@sslitilizadas, ao método de medidas
das LEs e a escolha do modelo de atmosferas e constantesagatiiizadas na analise. Mais
detalhes da metodologia do IAC sé&o fornecidos na secao @elWisniewski et al. (2012).
Apenas para a candidata Marvels_1 uma estimativa adicitmsgbarametros atmosféricos das
estrelas do MARVELS foi também determinada utilizando oigodle sintese espectral SME
(Valenti & Piskunov 2012).

O conjunto final de parametros atmosféricos espectrosa®picomendados ao MARVELS
foi determinado através da média ponderada pelo inversae&®sos internos do valores de
Ter, l0gg, € € [FEH] das andlises do BPG, do IAC e do SME, este ultimo quando digpb
Em outras palavras, para um dado parametro X, a média dagwvalbtidos pelopipelines
utilizados na andlise é dado pela expresséao

YiX/o?
i 1/0'i2 ’
ondei corresponde ao numero de determinacdes de um dado parametsférico fornecido
pelospipelinesutilizados na andlise €; € o erro interno da determinacdo deste mesmo para-
metro. As incertezas finais foram calculadas através dotsoimaos inversos quadraticos dos
erros internos de cagapelineutilizado na caracterizagéo estelar.

Grande parte das estrelas do MARVELS possuem apenas asxearfdrnecidas pelo cata-

X = (2.4)
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logo Tycho, cujos erros associados impossibilitam umarchétacado mais precisa das massas
e raios atraves de trajetorias evolutivas tedricas. Assiagsas e raios das estrelas hospedei-
ras foram determinados utilizando as relagfes empiricdsues et al. (2010). Tais relacdes
correlacionam os valores dos parametros atmosféricos diedas, sendo eleky, logg e
[Fe/H], com medidas acuradas de massas e raios obtidos a pauma@mostra de binarias
eclipsantes. As incertezas nas massas e raios foram cilsyar propagacao das incertezas
dos parametros atmosféricos utilizando as matrizes deiéoe#éa das relacdes de Torres et al.
(2010), gentilmente fornecidas por estes autores. Por farpodse de todos os parametros
fisicos da estrela e dos parametros orbitais, é possiirinfma massa minima para a com-
panheira subestelar através da Equacéao (2.2), como meadoiora secdo (2.2). A Tabela 2.7
apresenta os parametros atmosféricos finais determinattopipelinedo BPG e os parame-
tros atmosféricos recomendados ao MARVELS (BPAL), assim como as massas e raios das
estrelas hospedeiras e a massa minima da companheira,patasen i=1, obtidas a partir
destes ultimos parametros. As candidatas referidas ndalalsecomo TYC 1275 e TYC 3091,
referentes as estrelas TYC 1275-00027-1 e TYC 3091-007 &6xda estdo em fase de analise
e, portanto, ndo possuem estimativas da massa da com@anaéinbela 2.7. A estrela refe-
rida como TYC 3010 na mesma tabela, de identificacdo TYC 804®4-1, ndo € mostrada na
Tabela 2.7 por se tratar de uma binaria espectroscopicaalisameste sistema utilizandgo
pelinedo BPG-MARVELS como apresentado ndo produz resultados seidi@mais detalhes
sobre as limitacfes dupelinesdo apresentados na secéo 2.4.4).

Os resultados apresentados na Tabela 2.7 mostram um bodo atmrtro de & entre os
parametros atmosféricos determinados gbelinedo BPG-MARVELS e os parametros re-
comendados ao MARVELS, o que basicamente reflete que osmliéspipelinesutilizados na
analise das candidatas do MARVELS produzem resultadoariastonsistentes. Duas exce-
¢Oes sdao relativas as estrelas Marvels_1 e Marvels_4, oaderdo para a microturbuléncia e
a temperatura efetiva é satisfeito dentro de um interval@dodda dispersdo da média. Estas
duas candidatas merecem um destaque especial no que ditaespnalise dos parametros
atmosféricos.

A estrela Marvels_1, de numeracdo TYC 1240-945-1, foi a @rancandidata reportada
no trabalho de Lee et al. (2011) com os dados do primeiro ambskervacdes do MARVELS.
Por se tratar da primeira deteccdo do MARVELS, a analiseepteseste trabalho nao utili-
zou opipelinedo BPG-MARVELS, que, na ocasido, ainda ndo estava concluide. et al.
(2011) utilizam as metodologias de Ghezzi et al. (2010a) ez&ez & Vanture (1998), que
também se baseiam no equilibrio de excitacéo e ionizacabntias de Fe | e Fe I, mas di-
ferem dopipelinedo BPG-MARVELS nos critérios de sele¢do da lista de linhasnstemtes
atdbmicas, no método de medidas das LEs e nos modelos de atasosfmpregados. Através
da analise de dois espectros, obtidos com os espectrodgiBROS e ARCES, estes autores
atribuiram os seguintes parametros atmosféricos parasdedsvspedeiral sy = 6186+ 92 K,
logg = 3.89+ 0.07 dex e [FAH] = -0.15+ 0.04 dex.
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Posteriormente, novos dados de velocidades radiais nadicam alto residuo nas medi-
das das velocidades radiais e levantaram a hipotese de waavglacompanheira planetaria
(Wright et al. 2013). Motivados pela natureza deste sist@maspectros FEROS e ARCES
foram reanalisados pel@ipelinesdo BPG-MARVELS e do IAC. A nova analise também in-
cluiu o célculo dos parametros atmosféricos determinaelosgddigo de sintese espectral SME
(Valenti & Piskunov 2012). Neste novo trabalho, os parédoseitmosféricos resultantes da es-
trela hospedeira foram determinados pela média das deggées obtidas com g#pelinesdo
BPG, do IAC e do SME. Os resultados obtidos através destaligaoanstam na Tabela 2.7
e sao bastante consistentes com os de Lee et al. (2011) cegéexda gravidade superficial.
Lyra & Porto de Mello (2005) analisaram as trajetérias etieds para diversas estrelas de tipo
solar e adotaram o valor de gravidade de 4.20 como 0 maissesfiegivo para uma estrela de
massa solar que atinge o ramo das subgigantes, ou seja,gnieles hidrogénio em seu nu-
cleo. Porém, quando consideramos estrelas de maior massa (e 1.2V, como € o caso da
Marvels_1) esta aproximacdo deixa de ser razoavel, poslasnesta faixa de massa podem
apresentar gravidades ainda mais baixas que to@.20 e permanecerem como anas (Dutra
Ferreira 2010). Desta forma, os novos valores de gravidade ¢ 4.20) sugerem que esta
estrela seja uma ana, e ndo uma subgigante como sugeriddalhtr de Lee et al. (2011).

Por sua vez, a estrela Marvels_4, de numeragéo TYC 208700 afestacou-se pela maior
discrepancia encontrada para a temperatura efetiva enpgpainesdo BPG-MARVELS e
do IAC. Esta diferenca é provavelmente atribuida as distimatodologias utilizadas para as
medidas das LEs em cagéeline O grupo do IAC utiliza um cddigo que realiza medidas
autométicas da LEs ajustando um continuo local ao redoiimfzesl (o codigo ARES - Sousa
et al. 2007, ver mais detalhes no capitulo 4) enquamtipelinedo BPG-MARVELS utiliza o
bplot, que necessita de instrucdes para localizar o continuaddei@nsicéo espectral, continuo
este que é geralmente dado pela resposta da normaliza¢é@b giticada a estrela.

Além disso, dentre os objetos analisados até o momentoé estpue apresentou a maior
velocidade de rotacdogeni= 10.1+ 0.9 km s?), e, talvez, nesse regime, as diferencas entre as
duas técnicas de medidas de LEs sejam mais evidentes. Mouavelmente, estas diferencas
estdo relacionadas com a dificuldade de relacionar o cantéual ao continuo global para
estrelas de alta rotacdo. Além disso, nossa analise comj@e®be teste revelou que, para
estrelas com maior velocidade de rotag&®e(i> 6-7 km s'), a determinacio dos parametros
do pipelineBPG-MARVELS pode estar sujeita a maiores incertezas. Contasgldiferencas
encontradas nao foram consideravelmente significativast@ gle comprometer o bom acordo
de ambogpipelines
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Tabela 2.7: Parametros atmosféricos obtidos cqipelinedo BPG-MARVELS e parametros atmosféricos finais recomersladdMARVELS,
com as respectivas determinacfes de mddsaé raio R,) da estrela hospedeira e massa miniMg fpara a companheira.

Parametros BPG Parametros MARVELS
ID Terr logg & [Fe/H] Tesr logg & [Fe/H] Mi(Mo)  Ru(Ro)  Mc(Mayp)*
Marvels_1 6308:52  4.12:0.12  1.350.07 -0.150.06 | 629728 4.22:0.09 1.5@0.03 -0.120.04 | 1.25:0.06 1.48522 1.04:0.05**
Marvels_2 6412662 4.470.18 1.320.10 -0.020.05 | 6427:33 4.520.14 1.4@0.05 -0.04:0.05| 1.21+0.08 1.09212  68.1+3.0
Marvels_3 5878:49  4.43:0.12  1.06:0.08  0.08:0.06 | 587929 4.48:0.15 0.940.04 -0.0%0.05| 1.07+0.08 0.9951% >97.7:5.8
Marvels_4 5805:71  4.02:0.18  1.740.10  -0.24:0.10 | 5903t42 4.0%0.16 1.76¢:0.06 -0.230.07 | 1.16:0.11 1.64337  40.0:2.5
Marvels_5 603771  4.55:0.12 1.090.08  0.040.05 | 600434 4.55:0.17 1.020.04 0.040.06 | 1.10:0.09 0.92%13  65.0:2.9
Marvels_6 565275  4.46:0.12 0.36:0.20  0.440.10 | 5598:63 4.44:0.17 0.380.17 0.46:0.09 | 1.11+0.11 1.06%33  31.742.0
TYC1275-0027-1| 6127485  4.15:0.18 1.220.18 -0.480.07 | 6214t38 4.380.15 1.320.07 -0.450.06 | 1.06:0.10 1.1133} -
TYC3091-00716-1) 5576+ 46 4.52+0.11 1.15+0.08 -0.06+0.07 | 561429 4.61:0.09 1.120.05 -0.020.06 | 0.96:0.07 0.92%13 -

(*) M. corresponde a massa minima da companhsire=1), emM;,,.
(**) Valores de massa para binarias em unidadedde



Até o presente momento, as estrelas publicadas pelo MAR\WBhEreendem trés princi-
pais nichos: candidatas a anas marrons, candidatas ncerdgitransicao entre anas marrons e
companheiras estelares de baixa massa e sistemas bid&mgiximas secdes apresentam al-
guns aspectos do contexto fisico no qual se encaixam eStggtipos de candidatas estudadas,
além de uma avaliacdo dos indicadores de atividade cronuzsfgara as estrelas do MAR-
VELS, realizada por mim como uma contribuicdo adicionabparanalise da caracterizacao
estelar.

2.4.1 Candidatas a Anas Marrons

As estrelas Marvels_4 e Marvels_6 foram apresentadas canthdatas fidedignas a hos-
pedarem anas marrons. Como visto na introducdo, ands ma#formbjetos que ndo possuem
massa suficiente para sustentar a queima de hidrogénio enm@el@os, mas possuem massa
suficiente para a queima de deutério (Chabrier et al. 200Qgt@bdesta natureza devem pos-
suir massas entrel3 a 70M,,, e existe um especial interesse na busca de ands marrons de
curto periodo £ 3-5 anos) companheiras de estrelas de tipo solar. O tradall@®rether &
Lineweaver (2006) definiu o valor de 3% M;,, como representativo dos limites de massa de
objetos localizados no centro da distribuicdo que ocupssertiedas ands marrons, ou seja, a
regido na qual o numero de companheiras de estrelas de @ soinimo. Ambas as candida-
tas discutidas nesta sec¢éo estao localizadas nesta regi@selto, e em particular, a candidata
Marvels_6 possui uma estimativa de massa exatamente nmonda@sta distribuicao.

A estrela GSC 03546-01452, candidata Marvels_6, foi regarino trabalho de De Lee
et al. (2013a), do qual sou coautora, como hospedeira de n@@arrom com massa minima
(seni=1) de 31.7+ 2.0 My, € um periodo orbital de 47 dias. A massa minima deste objeto é
compativel com o minimo da distribuicdo de massas de anasmsatompanheiras de estrelas
de tipo solar, o que torna este sistema bastante raro mesra@smnas marrons conhecidas na
literatura.

A estrela Marvels_4, de identificacdo TYC 2087-00255-1, @& wubgigante de tipo es-
pectral GOIV que foi reportada no trabalho de Ma et al. (20d8)qual sou coautora, como a
hospedeira de uma and marrom com massa minima em torno klig,4#8 um periodo orbi-
tal de aproximadamente nove dias. Além de ser uma candidalaserto das ands marrons,
este sistema é particularmente interessante devido aldeiatividade e o estado evolutivo da
companheira. Para esta estrela, realizamos um estudoidiadé estelar da hospedeira e suas
consequéncias na caracterizacado das propriedades doaid®ara tanto, utilizamos as linhas
HK do Ca Il e Hr como indicadores de atividade cromosférica.

Por se tratar de uma subgigante, ndo sao esperados graneiesdei atividade cromosfé-
rica, jA que os dinamos estelares que alimentam a atividageética em estrelas frias (FGK)
perdem boa parte de sua eficiéncia durante a sequéncigptiflgira & Porto de Mello 2005).
Isto porque nestes objetos a atividade cromosférica é gataavés do efeito dinamo. Na su-
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perficie destas estrelas, o plasma magnetizado € forcaaua as linhas de campo magnético,
carregando consigo momento angular para longe da estrefarera de vento. Como resul-
tado temos a transmissdo de um torque a estrela, gerandoamagém na sua taxa de rotacao.
Assim, a medida que a estrela perde rotacdo, seu dinamesemais ineficiente, injetando
assim menos energia magnética na cromosfera da estrelte ¢éesirio, 0 grau de atividade
magnética tém correlacdo direta com a idade estelar, umgueeastrelas jovens possuem alta
rotacéo e esta decresce com a idade (Skumanich & Eddy 198an%it al. 1985).

O primeiro indicio do alto nivel de atividade cromosfériaastrela TYC 2087-00255-
1 foi confirmado através da comparacdo do espectro FEROSyi# rea linha K do Ca Il
desta estrela com outras trés estrelas com parametrosfaticas similares (valores obtidos
de Ghezzi et al. 2010a,b), porém cromosfericamente irmati®aresultado desta comparacao €
mostrado na Figura 2.8. O excesso no centro da linha K do Cads#ite expressivo para a
Marvels_4, indicando que esta estrela é de fato muito miae qiie suas analogas mostradas
na figura.
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Figura 2.8: Comparagéo na regido da linha K do Ca Il entre al@dft@rvels_4 e as estrelas
semelhantes HD 38283, HD 168871 e HD 193193. A regido apa$®ieorresponde ao uma
ampliacdo a uma ampliacdo ao redor do centro da linha K do Ca éisgectro FEROS nor-
malizado da estrela TYC 2087 (Marvels_4). A evidente emisgAnucleo da linha da estrela
TYC 2087 indica um maior nivel de atividade cromosférica de gs estrelas com parametros
similares e relativamente inativas ilustradas para finoodgparacao.

Adicionalmente avaliamos a atividade cromosférica @tiido a linha k. Para tal analise
utilizamos espectros de ordem Unica obtidos com o espeafodgoudé acoplado ao telesco-
pio de 1,60 m, do Observatoério do Pico dos Dias (OPD) operatiolmaboratério Nacional de
Astronomia (LNAMCT). Diferentemente dos espectrograéahelle os espectros do OPD néo
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apresentam o perfil das asas da linha dedistorcidos devido as correcfes da funtiere
empregadas na remogé&o de ondulagdes nas oedbieie A Figura 2.9 mostra o espectro so-
breposto do perfil de &l da estrela TYC 2087-00255-1 com o espectro do Sol, repeasent
por Ganimedes e obtido sob as mesmas condi¢des obsenacibiferentemente de HK do

Ca ll, o fluxo cromosférico em &1€ um pouco menos evidente, porém, por ser uma transicao
espectral localizada na regido do visivel do espectro dpiércias, € menos sensivel a fend-
menos transientes caracteristicos do UV e dos raios—X, edalagdes dos ciclos de atividade.
Todavia, percebe-se na Figura 2.9 que o centro da linhaxdgatestrela TYC 2087-00255-1 é
mais raso, indicando preenchimento cromosférico maiasatgue no Sol.

E possivel quantificar a emissdo cromosférica no centrodetiizando os parametros
atmosféricos da estrela e as relagdes de Lyra & Porto de &E@b). Derivamos o fluxo cro-
mosférico total no centro dedHgual a 13,4x 10° ergcnt?s™. De acordo com Lyra & Porto de
Mello (2005), o erro estimado na medida do fluxo cromosfégitoHy é de aproximadamente
0,5x 10° ergcnt?s™. Este valor é quatro vezes o valor de fluxo esperado paragarigs
tipicas nessa faixa deg (ver fig. 3 de Lyra & Porto de Mello 2005) e é ainda compativehco
um nivel de fluxo cromosférico entre as Pléiades (com umaidad-0,1 Ganos) e 0 grupo
cinematico Ursa Maior (com um idade aproximada de 0,4 GarR&tanto, dois indicadores
cromosféricos independentes confirmam que a estrela Mad/@lossui um nivel de atividade
atipico para uma subgigante.

Fluxo Normalizado

6555 6558 6561 6564 6567 6570
A (A)

Figura 2.9: Comparacao na regido de entre a estrela TYC 2087 (Marvels_4) e o Sol. O
centro mais raso da asa de Hara a estrela TYC 2087 sugere um preenchimento cromasféric
mais intenso que no Sol. Além disso, o mesmo efeito no pedibdas desta linha sugere uma
temperatura efetiva inferior a do Sol.
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Paralelamente, as asas do perfil ded8io bastante sensiveis a temperatura efetiva estelar,
e praticamente insensiveis aos demais parametros dadggwérmann et al. 1993), podendo
assim ser utilizadas como uma medida independente da tetufzeefetiva da estrela. Assim,

a Ter (Ha) foi derivada através do ajuste de modelos tedricos ao pasiérvado de bl do
espectro da TYC 2087-00255-1, de acordo com o procedimesicrito em Lyra & Porto de
Mello (2005) e Porto de Mello et al. (2008). As incerteza®easglas ao ajuste, considerando
0s erros nos modelos atmosféricos teoricos, as incerteza®mmalizacdo do continuo e o
ruido foténico sédo da orderb0 K para um espectro com uma razdR S 200. O espectro da
TYC 2087-00255-1 obtido com 0 OPD tenR5= 80 e, assim, a incerteza na temperatura efetiva
para esta estrela é da ordem de 100 K. O resultado encontiealag(Ha) = 5454+ 134 K,
sendo a maior fonte de erro oriunda do ruido fotonico.

A baixaTer encontrada a partir dedHpode ser interpretada como uma evidéncia da conta-
minacao do fluxo da componente secundaria no espectro dargaimhs asas do perfil dedH
podem estar aparecendo mais rasas devido ao velamenta@adovpelo fluxo da secundaria,
produzindo assim um ajuste para uma temperatura mais frteet&nto, a qualidade dos dados
ndo permite uma andlise mais quantitativa desta supostamsimacao.

Os resultados da andlise da atividade estelar foram reés/para a determinacao dos para-
metros orbitais, uma vez que o tratamento de estrelas atigasr a inclusédo do termo (ter
no ajuste das Orbitas keplerianas, que foi considerado &lssama Marvels_4. Mais ainda,
um possivel cendrio que explique este sistema deve enunteeacdes gravitacionais entre a
primaria e a secundaria. Interacfes de maré entre a esa@agd&emarrom podem ter mantido o
sistema girando rapidamente por mais tempo, mantendo asgiiveis de atividade da estrela
hospedeira.

2.4.2 Regime de Transicao entre Anas Marrons e Companheiras Estela-
res de Baixa Massa

As estrelas apresentadas nesta secdo preenchem a regidoasga se encontra entre 0s
objetos formados pela fragmentagéo de nuvens moleculareselapso gravitacional. Nao
menos importantes, objetos nesta regido fornecem vinobkervacionais para a distingédo da
formacéo e evolucdo de anas marrons e companheiras estiddraixa massa.

A estrela Marvels_2, de numero TYC 2930-00872-1, foi iderada no trabalho de Fleming
et al. (2012), do qual sou coautora, por possuir uma comjprandecundaria com uma massa
minima no regime de massa de uma ané marrom- (68 M,,,) e de curto periodo (R 2.43
dias). Entretanto, a analise dinamica e fotométrica dersiatsugere que este é possivelmente
um sistema triplo, onde a companheira secundéaria € umdaedtrdaixa massa em torno de
0.3-0.4M,, considerando a hip6tese do momento angular da compariséiraalinhado com o
eixo de rotacdo da hospedeira. N&o foi encontrado nenhuitigicede contaminacéo de fluxo
pelas companheiras no espectro da primaria, o que reforstingativa da massa total das com-
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panheiras de aproximadament®y , considerando que estas ndo sdo remanescentes estelares.
A companheira terciaria, neste caso, que possuiria umaaneasgorno de 0.5-0.81, , deve
apresentar uma orbita bastante inclinada com relacdo ad#&ta, sugerindo que o mecanismo

de Kozai-Lidov pode ter sido o responsavel pela configurdg@mica atual deste sistema.

A estrela HIP 67526, foi associada a candidata Marvels_3ipog et al. (2013), do qual sou
coautora, como sendo a hospedeira de uma possivel canalaadiamarrom ou estrela de baixa
massa. A massa minima atribuida para a secundaria-€%6 M;,, com um periodo orbital
em torno de 90 dias. Este objeto também ocupa a regido ligene escassa das companheiras
de baixa massa ao redor de estrelas de tipo solar.

A estrela Marvels_3, de numeragao TYC 4110-01037-1, fantepla por Wisniewski et al.
(2012), do qual sou coautora, como a hospedeira de umasedtrbhixa massdseni1 =~ 97.7
M,y € de curto periodo~(79 dias). Este objeto € bastante interessante pois a razéasia
g entre a primaria e a secundaria esta em torno de 008§% 0.149, que é atipica entre
companheiras de baixa massa ao redor de estrelas de tipgesolgeral > 0.2). Em estrelas
de tipo solar, as companheiras de baixa massa e de periamoséior mais frequentemente
encontradas ao redor de estrelas ligeiramente mais masdad#po espectral F do que em
estrelas de tipo espectral G, como € o caso da Marvels_3 ¢Paht2006; Beatty et al. 2007,
Bouchy et al. 2011, entre outros). Logo, o sistema da Mar8elgsor suas caracteristicas de
periodo curto e baixa razado de massa, pode ser entendidaucoioalogo da regido do deserto
das anés marrons com respeito a objetos de baixa massa. Bstuahy2011) propde que
companheiras de baixa massa podem se formar ao redor de pizafaixa de massas, porém,
para as estrelas jovens de tipo G, o mecanismo de frenagemétitagé mais forte e, desta
maneira, as interacdes de maré do sistema podem induzirragiiggda companheira para
oOrbitas mais internas, podendo até mesmo ser “engolida’qstela primaria.

2.4.3 Sistemas bhinarios

A presenca de sistemas binarios ha amostra do MARVELS ésiveljiuma vez que este
levantamento tem como alvos estrelas de magnitudes measfeautilizou regides do céu bas-
tante povoadas. As medidas de velocidade radiais, que sawgal ferramenta utilizada para
a deteccdo de uma possivel companheira, podem gerar desuttabneos caso a contaminacao
do espectro da secundaria nao seja identificada. Por eéta tama avaliacdo da fotometria do
sistema envolvendo a variabilidade das curvas de luz e ociamagnto em alta resolu¢cdo com
a Optica adaptativa, entre outras técnicas, sao esseparaivalidar ou eliminar companheiras
planetarias ou ands marrons em uma serie de situacdes (\&trgh2013).

A estrela Marvels_1 foi inicialmente identificada como urabggante de tipo espectral F
com uma possivel companheira candidata a ana marrom port lade(2011). Este trabalho
também investigou a hipotese de contaminacgéo provocadgpmtenca de uma companheira
secundéria de baixa massa, como uma ana M por exemplo. Nesidos foi feita uma com-
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paracao do espectro sintético de uma estrela binaria caamp#ios muitos similares aos en-
contrados para Marvels_1, na regi&o entre 8570-8630 A, esplera-se que o contraste entre a
razao de fluxo entre uma and M e uma subgigante F seja relatitaralta. Isto porque nesta
faixa de comprimento de onda, a razg® $os espectros é bastante alta, a normalizacédo do
continuo possui alta confiabilidade e existe um bom nimetcadsi¢cdes atomicas, principal-
mente do Fe |. Todavia, a hiptese de uma companheira derbhassa foi descartada devido a
auséncia de uma contaminacéo significativa oriunda de uetcothg baixa massa, dando assim
énfase a interpretacdo de uma possivel companheira andnmarr

Mais tarde, Wright et al. (2013), trabalho do qual eu particigilizando imagens de 6p-
tica adaptativa, concluiram que a estrela faz parte de uamnsastriplo com uma companheira
gravitacionalmente ligada de tipo M ou K e uma terceira camepte, que aparece como uma
estrela de fundo, possivelmente uma and M. Complementatalardlise, este trabalho tam-
bém realizou uma investigagdo mais rigorosa com respeibmi@iminacdo espectral por meio
da analise das variacdes dos bissetores de linhas inteBstesanalise mais detalhada iden-
tificou a contaminacéo do espectro da secundaria, rectasgifh a companheira Marvels_1b
como a companheira binaria com o plano da 6rbita visto de face

As implicagdes sobre a classificacdo espectral deste dbjatgrande impacto na avaliagao
sobre o nivel de contaminac&o da secundaria no espectrowaipr Uma avaliagdo visual dos
espectros FEROS e ARCES néo revelou nenhuma evidéncia de tlopkas ou mescladas que
pudessem indicar a presenca de contaminacédo de uma compastelar de tipo M anterior
ou K tardio. Todavia, os resultados obtidos para esta asteslem ser observados com cautela,
ja que nossa analise considerou um espectro sem a cordotincfluxo da secundaria.

A seguir apresentamos a distribuicdo das candidatas dé&scpelo MARVELS com res-
peito a suas respectivas companheiras estelares e sateEs{@lig. 2.10). Neste diagrama, a
disposicéo das candidatas é mostrada em escalas relaivagpdalém disso, a temperatura
efetiva de cada estrela varia da mais quente para a maisdndp as estrelas quentes represen-
tadas pelos tons mais claros e as estrelas frias repreasm@lds tons mais escuros de azul. As
anas marrons sdo mostradas em uma escala de raio arbifigsia/s companheiras anas mar-
rons estao dispostas de acordo com a distancia do semiei@n msuas respectivas estimativas
da massa minima também estéo indicadas. As excecdes aparaeeas estrelas Marvels_1 e
para a estrela TYC 3010, que constituem sistemas binarios.

Apesar do numero relativamente pequeno de candidatasaatedi até 0 momento e apre-
sentadas na Figura 2.10, a expectativa € que este numega sigsificativamente com a futura
versao d@ipelinede velocidades radiais. Uma vez que estas candidatas sejantatias pelo
levantamento, o nosgaipelinefornece uma ferramenta répida e confiavel para a caracteriza
¢cao destes sistemas. Assim, juntamente cormipalinesdo IAC e SME, fornecer o melhor
conjunto de parametros atmosféricos para as candidatad\&RYELS.
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Figura 2.10: Distribuicdo das estrelas com companheitassselares do MARVELS. As estre-
las sdo mostradas pela abreviacdo do nimero de identifitdg@els=MV e sdo amostradas
em escala de raio. A temperatura efetiva de cada estrela sam a escala de cor da hos-
pedeira, ha qual as mais quentes séo representadas pedosdnclaros e as mais frias sao
representadas pelos tons mais escuros de azul. O Sol éamfads para fins de comparacao.
As companheiras subestelares estdo dispostas de acordpsmammieixo maior de sua Orbita.
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2.4.4 LimitacOes doPipeline

O pipelinedesenvolvido apresenta boa performance para os sistermasta® mas ndo é
otimizado para o tratamento de estrelas binarias, salvasmssem que a contaminacao do es-
pectro da secundaria no espectro da primaria é realmerntepa¢em torno de 10% ou menos).
Portanto, quando a contaminagdo n&o € muito intensa, évpbi&sihecer uma boa estimativa
dos parametros da estrela, que foi o caso do sistema birdipsante da estrela TYC 0270-
00458-1 (Fleming et al. 2011, do qual sou coautora). Jaesei que a secundaria deste sis-
tema introduzia uma contaminacao no fluxo da primaria neeligm torno de 8%, aplicamos
uma correcdo nas LEs da primaria e derivamos 0s parametnosféricos espectroscopicos de
acordo com @ipelinedo BPG-MARVELS. Os resultados encontrados sdo compativeisac
andlise da SED de uma and G de aproximadamente 5750 K com unpacbeira K.

Para este sistema também encontramosTypnespectroscopica maior qud g obtida pelo
ajuste dos perfis ded1(derivada segundo o0 mesmo método utilizado para a estralzelad)

e temperatura obtidas pelo método de fluxo no infravermelR&M (Casagrande et al. 2010).
Apesar da razédo de fluxo ser baixa no visivel, a contaminag@simportante em regides de
maior comprimento de onda do espectro, onde a distribuied&ndrgia da secundaria € mais
relevante diante da primaria. Logo, no infravermelho prixia contribuigdo do fluxo da se-
cundaria pode afetar as determinac6e3 gélRFM). O mesmo efeito pode ocorrer para H
porém vale ressaltar que é bastante comu.agle Hr serem menores do que as determi-
nacdes df o espectroscopicas (como encontrado em alguns trabalhosx@mplo, Porto de
Mello et al. 2008). Para esta estrela também, um efeito ga@o mencionado para a candidata
Marvels_4 pode ser o responsavel pelas baixaem Hy. O fluxo da secundaria pode estar
preenchendo o perfil dadda priméaria, simulando assim, asas mais rasas e, consemesre
umaTer(Ha) mais baixa.

Uma outra candidata em que foi necessario introduzir alguedaptaces npipelinedo
BPG-MARVELS foi a TYC 3010-1494-1. Esta estrela foi repoaa trabalho de Mack et al.
(2013), no qual sou coautora, como uma binaria espectriscé@m periodo longo(238 dias)

e alta excentricidadee(~ 0.8). Para a determinagdo dos parametros atmosféricas etstla
utilizamos um espectro da primaria obtido préximo ao p&oada 6rbita. As medidas das LEs
foram determinadas manualmente a fim de evitar a contantrdagilinhas da estrela secun-
daria no espectro da estrela primaria, principalmente gaulanhas mais fracas. Além disso,
adotamos uma correcdo nas LEs da estrela primaria que lecamm o velamento do fluxo
do continuo produzido pelo espectro da secundaria sinolateacrito em Gonzalez Hernan-
dez et al. (2008). Seguindo a recomendac¢ao destes autodesse relacionar a LE verdadeira
(LEye) de uma linha com a LE observada (J§ através da seguinte relacao:

LEtue A = fA(LEObSA)a (2-5)
ondef, € o fator de velamento para a primaria A. Através do uso despégs apresentadas em
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Gonzalez Hernandez et al. (2008) e da razéo de fluxo entrargsoc@ntes obtida com a tarefa
TODCOR, estimamos um fator de velamento em torno de 1.34 nincenda primaria.

Apos a correcdo das LEs por este fator, derivamos o seguwnjanto de parametros at-
mosféricos: T = 5589 + 148 K, logg = 4.68 + 0.44 dex, [FgH] = 0.09 + 0.20 dex e
& =1.14+ 0.24 km s!. Este novo conjunto de parametros é consideravelmenteitedos
parametros iniciais derivados para esta estrela e apaglwsnta Tabela 2.6, 0 que mais uma vez
indica que gpipelineapresentado possui limitagcdes no tratamento de sistemasds. Além
disso, mesmo adotando as correcdes nas LES, as incertepasradas para o novo conjunto de
parametros sdo substancialmente maiores que os errastgricontrados pelo nospipeline
para as outras estrelas.
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Capitulo 3

Parametros Atmosféricos em Moderada
Resolucao de Estrelas de Campo

No capitulo anterior apresentamos uma metodologia desanddira espectros de alta re-
solucao referentes as estrelas candidatas a possuir chengensubestelares ou estelares de
baixa massa. O MARVELS, porém, conta com uma amostra de ajgurcos milhares de es-
trelas, dentre as quais, nem todas sdo hospedeiras deaglaar@is marrons ou estrelas de baixa
massa. Desta forma, apenas uma pequena parcela dos dad®EMABode ser contemplada
com o método desenvolvido no Capitulo 2. Como parte da ciénoidgica do MARVELS,
apresentamos neste capitulo um método de analise autorgggédem por objetivo derivar os
parametros atmosféricosd;, logg, [Fe/H]) para os espectros em baixa resolucéo deste levanta-
mento. Desta maneira poderemos investigar o padrao deaftiad quimicas das estrelas anas
da vizinhanca solar, e também entender a influéncia dos p&@sratmosféricos das estrelas
nas propriedades dos planetas e companheiros subestelares

As estrelas sem companheiras identificadas dispd6em apesaspectros MARVELS que
abrangem a faixa entre5000-5700 A , possuem uma boa raz&o sinal-ruigl £5200, ja que
cada objeto é revisitado em torno de 20 vezes) e resoluc@&etesipde R~ 12.000. Espec-
tros com esta resolucdo apresentam as transicoes espentisiladas com as transicoes vizi-
nhas mais proximas, o que torna inviavel a medida individaal larguras equivalentes como
comumente aplicado na espectroscopia classica. Sendn, a&sgireciso utilizar um método
alternativo para a caracterizacéo destes espectros emrkad{ucao.

A determinacdo dos parametros atmosféricos de espectrbaigaresolucao é geralmente
realizada através de duas técnicas: a de sintese espexitalsendices espectrais. A técnica
de sintese espectral realiza uma comparacao entre osrespstdervados e espectros sintéti-
cos oriundos de extensas bibliotecas espectrais. A detecdd dos parametros é normalmente
feita utilizando um critério de maxima verossimilhancaewns dados, comoy’, por exemplo.
Alguns exemplos da aplicacédo da técnica de sintese edpotespectros de baixa ou mode-
rada resolucao séo encontrados no SSPP do SEGUE (Lee e08), 80pipelinedo RAVE
(Boeche et al. 2011; Siebert et al. 2011), no ULySS do LAMOSdl€ka et al. 2009; Wu et al.
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2011), entre outros.

Por outro lado, a técnica dos indices espectrais (por exgriNEsen 1981; Worthey et al.
1994) baseia-se na medida da intensidade de um conjuntthde ke absorcéo que ndo podem
ser resolvidas individualmente. Um determinado indiceetspl corresponde a um grupo de
linhas mescladas formadas por transi¢cdes similares. é&staca tem sido aplicada com sucesso
em estudos de abundéancia na literatura (ex. Robinson etGf, 2007) e também em estudos
de populacdes estelares em galaxias (Trager et al. 200@dOgd al. 2008; Franchini et al.
2014).

Ambas técnicas, apesar de apresentarem resultados exooes nos exemplos supracita-
dos, possuem algumas limitacdes. A técnica de sintesetedppende de uma extensa lista
de linhas espectrais, o que em muitos casos inclui linhaggrandes incertezas nas constantes
atdbmicas; pode também sofrer de autocorrelacdes entredeg@os atmosféricos (Torres et al.
2012) e a acuracia na determinacao dos parametros atnsosfédgpende do faixa de compri-
mento de onda utilizada. Por sua vez, a técnica dos indipestesis possui desvantagens em
geral associadas a compilacao do conjunto de indices senans parametros atmosfeéricos e
da dependéncia dos indices com as especificidades do prmeto resolugdo espectral, faixa
de comprimento de onda e tipo espectral da amostra analiPad@erando estas limitaces e
considerando a cobertura espectral limitada dos espeddé®d/ELS, optamos por utilizar a
técnica dos indices espectrais para a determinacdo dongiend atmosféricos dos espectros
em moderada resolucéo deste levantamento.

Dada a quantidade de estrelas que o MARVELS observ8WB00, totalizande- 60.000
espectros), uma metodologia automatizada faz-se neizeadém de reduzir o tempo de ana-
lise e evitar a introducao de erros provenientes da escelkétérios subjetivos caracteristicos
da analise manual, que podem surgir, por exemplo, na n@agalh dos espectros ou nas me-
didas dos indices espectrais. Desta forma, foram desatoslurés codigos que compde o
chamadaipelinedos indices Espectrais do MARVELS. Estes cédigos sio regpeis pela
normalizacdo dos espectros MARVELS, pelas medidas doses@ispectrais e pela aplicacao
das calibragdes entre os indices e os parametros atmostévlais detalhes sobre cada codigo
e as etapas de andlise serdo descritos nas proximas sec¢oes.

O presente projeto € de autoria do BPG-MARVELS, cujo artigosfoentemente aceito para
publicacéo (ver Ghezzi et al. 2014, do qual sou coautora&mAlo grupo do BPG, este trabalho
também contou com a participacdo do estudante de doutoriado Dorenzo de Oliveira, que
contribuiu significativamente na etapa de construcao ddsagdes dos indices espectrais. A
presente tese de doutoramento ficou responsavel pelagadida codigo de normalizacéo e sua
aplicacdo nas amostras de calibracédo e teste, além debcimird construcdo das calibrac6es
dos indices e na determinacdo dos parametros atmosféricos.

A primeira etapa deste projeto consiste na definicdo dosdadispectrais a serem utilizados
nos espectros MARVELS. Em seguida, estes indices precisatestados em uma amostra
de controle, para a construcéo das calibra¢gBes entre ag$nelios pardmetros atmosféricos.
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Por fim, de posse das calibracbes, determinaremos os parsaraghosféricos da amostra de
calibragdo e de uma amostra de teste composta de estrelgsacdmetros bem conhecidos
e que também possuem espectros MARVELS. As etapas de meftiddadices espectrais,
normalizacdo dos espectros, aplicacdo das calibracOemdioss espectrais e determinacao
dos parametros atmosféricos fazem partpigelinedos indices espectrais, cujos detalhes serao
apresentados nas proximas secoes.

3.1 Descricao dos Dados

Para a definicdo dos indices espectrais foram utilizadastgmis de dados. O primeiro
refere-se a uma amostra de calibracdo com parametros atinosfbem conhecidos a ser uti-
lizada na construcdo das calibracdes dos indices espgediiraa outra amostra € composta de
espectros do MARVELS de estrelas com parametros atmas$éolatidos através de espectros
em alta resolucao, que sera utilizada para testar a acul@siparametros atmosféricos deter-
minados pel@ipelinedos indices espectrais. Os detalhes da selecao e catasrie cada
amostra sdo apresentados a seguir.

3.1.1 Amostra de Calibragao

A amostra de calibragdo é composta de 309 estrelas, sendel2@lonadas de Ghezzi et al.
(2010a,b) e 17 de del Peloso et al. (2005a,b). De cada baselds fibram obtidos os espectros
e 0s parametros atmosféricdg, logg, [Fe/H]) utilizados em nossa analise.

A fracdo da amostra selecionada de Ghezzi et al. (2010ani¢r0o262 anas e 29 subgi-
gantes. Nenhuma gigante foi selecionada uma vez que estalagpossuem caracteristicas
espectrais consideravelmente distintas das anés e sot&gga que exigiria a definicdo de um
novo grupo de indices otimizados para a analise deste®sbfes espectros desta base de da-
dos foram obtidos com o espectrografo FEROS em abril de 2@@6sto de 2008, e possuem
alta resolucéo espectral (R48.000) e uma alta razado sinal-ruidgRS: 200). Os parametros
atmosféricos destas estrelas foram determinados de mdmeitogénea segundo uma analise
espectroscopica classica, isto €, através do equilibiimnileacao e excitacdo das linhas do Fe |
e Fe Il (mais detalhes em Ghezzi et al. 2010a,b).

O restante dos espectros foi selecionado de del Peloso @08ba,b) com o intuito de
melhor povoar a regido de [ < -0.50 dex do espaco de parametros. Estas estrelas também
possuem espectros FEROS em alta resolug&e 4R8.000) e com uma razagRs~ 300. Tais
espectros foram observados entre margo e agosto de 2001.

Os parametros atmosféricos das 17 estrelas foram detelosingilizando um método ite-
rativo descrito em detalhes em del Peloso et al. (2005b). eBrente, a temperatura efetiva
€ estimada através da média entre a temperatura deternpioadalibracdes fotométricas e a
temperatura de &l A gravidade superficial € determinada a partir da tempexatietiva, aléem
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das massas e luminosidades das estrelas. Finalmente, liolede € obtida através de uma
analise diferencial entre as linhas de Fe | e Fe Il da estratad® Sol. Os trés parametros séo
iterados até que a convergéncia final seja atingida.

Embora a determinacdo dos parametros atmosféricos sejeetroente diferente entre as
duas bases de dados, a comparacao dos parametros atmesfi@scestrelas em comum su-
gere que estas diferencas ndo comprometem a homogenealadedtra de calibragdo. Exis-
tem nove estrelas em comum entre os trabalhos de del Pelakg2005a,b) e Ghezzi et al.
(2010a,b). As diferencas médias absolutas nos paramétnosféricos entre estes dois traba-
Ihos para estas nove estrelas séatig =4 + 41 K,Alogg = 0.00+ 0.12 dex eA[Fe/H] = 0.04+
0.04 dex, o que configura um excelente acordo.

Por razbes de consisténcia, os espectros FEROS de catitfoaigén degradados e reamos-
trados para a resolugéo espectral e amostragem do MARVELtSpEocedimento foi realizado
utilizando a tarefgausqadotando-se- = 8) e a tarefalispcor(adotando-sdw = 0.11), ambas
do IRAF. Por fim, foi realizado um corte em comprimento de oraleegido entre 5100-5590 A,
para garantir que a regido espectral utilizada concordeasmsulugdes de comprimento de onda
obtidas para a maioria dos espectros MARVELS.

3.1.2 Amostra de Validacéo

A amostra de validacdo compreende um total de 30 estrelasvalosis com o0 MARVELS,
gue também possuem espectros obtidos em alta resolucate. tbiag, 16 estrelas sédo objetos
com companheiras detectadas ou objetos atualmente erseapéla colaboragéo do levanta-
mento. Os parametros atmosféricos destas estrelas for@o®hbtilizando-se opipelinesdo
BPG-MARVELS e do IAC apresentados no Capitulo 2.

As demais 14 estrelas constituem um conjunto de objetosapnente conhecidos por hos-
pedar sistemas planetarios, e que foram utilizados com@esdlie referéncia nos testes das
medidas de velocidades radiais do MARVELS. Os parametrossiéricos desta fracdo da
amostra foram obtidos de andlises de espectros em altaigésotle multiplas fontes da li-
teratura, que em sua maioria, adotam a espectroscopiacalass Tabela 3.1 apresenta os
parametros atmosféricos das 30 estrelas utilizadas naraesvalidacédo, bem como as fontes
de determinacéo destes parametros.

Os espectros da amostra de validacao foram obtidos com eraagustrumental do MAR-
VELS, isto é, possuem R 12.000, $R > 200 e cobertura entre 5000-5700 A. Desta forma, foi
necessario reduzir estes dados para espectros em 1Djdmsrgara o comprimento de onda
de repouso. Esta etapa do processo foi feita pela colalmdacilARVELS.

A Figura 3.1 mostra a distribuicdo das amostras de calibrage validagcdo no espaco de
parametros atmosféricos. A amostra de calibracdo apeesaemd boa cobertura no espaco de
parametros dentro dos seguintes intervalos: 48Q0TK; < 6500 K, 3.60< logg < 4.70, -0.90
< [Fe/H] < +0.50. Tal intervalo abrange a maior parcela do dominio do&npetros atmosféri-
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Tabela 3.1: Parametros atmosféricos da amostra de vadidaca

Estrela Tes [Fe/H] logg Referéncia
Marvels_1 62974 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 etal. (2013b)

MC5 6214+ 38 -0.45+0.06 4.38+0.15 Este trabalho
Marvels_2 6424 33 -0.04+0.05 4.52+0.14  Fleming et al. (2012)
Marvels_3 587% 29 -0.01+0.05 4.48+0.15 Wisniewskietal. (2012)
Marvels_5 600429 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 554Q: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
MCKGS1-61 575%43 -0.22+0.07 4.29+0.22 Este trabalho
MCKGS1-70 513539 -0.01+0.08 3.42+0.18 Este trabalho
MCKGS1-94 4903t 47 -0.49+0.08 4.48+0.28 Este trabalho
MCKGS1-112 578242 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 551525 0.27+0.02 4.27+0.06 18,14,5,7,19
HD 43691 6200t 39 0.29+0.02 4.23:£0.12 14,18,7,20
HD 49674 563231 0.33+0.01 4.48+0.12 18,7,8,9

X0O-2 5356+ 19 0.41+0.05 4.36+0.19 1,16,21
HD 68988 5968t 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 576A70 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 584Q: 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 referéweiam os seus parame-
tros atmosféricos determinados segundo a metodologia apresentadaituboCapAs demais estrelas
tiveram os parametros atmosféricos determinados através da média aritmg&asaeferéncias apre-
sentadas a seguir. Para estes objetos, os erros apresentadosaneorabspondem a propagacédo dos
erros provenientes dos trabalhos utilizadoReferéncias: (1) Torres et al. (2012); (2) Albrecht et al.
(2011); (3) Stempels et al. (2007); (4)fBa(2011); (5) Ghezzi et al. (2010b); (6) Gonzéalez Hernandez
et al. (2010); (7) Gonzalez et al. (2010); (8) Mishenina et al. (£003) Mashonkina & Gehren (2000);
(14) Kang et al. (2011); (15) Barbieri et al. (2009); (16) Ammlenvsiff et al. (2009); (17) Fischer
et al. (2007); (18) Brugamyer et al. (2011); (19) Wright et al. @0@20) da Silva et al. (2007); (21)
Burke et al. (2007); (22) Luck & Heiter (2006); (23) Heiter & LuckO@3); (24) Naef et al. (2001); (25)
Zielinski et al. (2012); (26) Torres et al. (2007); (27) Sozzetti etZdl07); (28) Bakos et al. (2007).
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cos das anas e subgigantes observadas pelo MARVELS (veaRd), tornando a amostra de
calibracao representativa das estrelas observadas paRVHIAS. Alternativamente, a amostra
de validagao nos permite avaliar nossa metodologia comsda&aas do MARVELS, incluindo
efeitos instrumentais, ruido, etc. Ainda que a amostra tidag@io apresente um namero pe-
gueno de estrelas, estas encontram-se bem distribuidapagoede parametros da amostra de
calibragao.
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Figura 3.1: Distribuicdo no espaco de parametros atmostdas 309 estrelas de calibracéo
e das 30 estrelas da amostra de validacdo. A amostra deg@aidarepresentada pelos qua-
drados vermelhos — cobre adequadamente o espaco de pasadeeamostra de calibracao —
representada pelos circulos pretos.
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3.2 Selecdo dos Indices Espectrais

A selecdo do conjunto de indices espectrais utilizadas tredtalho obedeceu a duas etapas.
A primeira consistiu na determinacédo dos elementos quwjue compde os indices espectrais
e em uma estimativa inicial dos limites em comprimento deactektes indices. A segunda
etapa foi realizada com intuito de definir mais rigorosamer limites em comprimento de
onda dos indices que melhor representam as estrelas asepalo MARVELS.

A primeira etapa foi feita utilizando-se um espectro FER@%dnimedes com alto poder
resolutor (R~ 48.000) e altissima razéo sinal-ruidgS- 1.000) obtido de Ribas et al. (2010).
Além deste, um segunda versdo deste espectro foi obtideéatta degradacdo deste para
a resolucéao espectral do MARVELS R12.000). Estes espectros em alta e baixa resolucao
foram ent&o sobrepostos para facilitar a identificacaaVas linhas que compde os potenciais
candidatos a indices espectrais, como mostra a Figura &€ pEcesso foi feito com o auxilio
do Atlas de Fluxo Solar (Kurucz et al. 1984) e com o catalogaddatificacdo de linhas no
Sol (Moore et al. 1966). Os valores dos potenciais de examtale cada linha foram também
obtidos de Moore et al. (1966).

1.1 B B L A LI B LI B L B I e B
Indice 71 Indice 72 Indice 73

Fluxo Normalizado

Ganimedes (FEROS) ]
0.4 —— R ~48.000 h
— R ~12.000 ]

3 ....I....I....I....I....I....I....I....I....I....I....:

5461 5462 5463 5464 5465 5466 5467 5468 5469 5470 5471 5472
»(A)

Figura 3.2: Selecéo dos indices espectrais utilizandodraées do espectro FEROS de Gani-
medes como gabarito. O espectro de Ganimedes em alta r@s@ugostrado pela linha preta

fina, enquanto a linha preta espessa mostra 0 mesmo espagitadaldo para a resolucao espec-
tral do MARVELS. As transi¢des espectrais séo identificaaaseus elementos quimicos. Os
limites em comprimento de onda de trés indices espect@imsstrados no topo dos espectros.

A segunda etapa foi realizada utilizando os espectros FEROSanimedes e das estre-
las HD 32147 e HD 52298, todos degradados para a resolucaotespo MARVELS. A
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HD 32147 é uma estrela fria e rica em metdig (= 4850 K e [F¢H] = 0.25 dex, De Silva et al.
2007) e corresponde a um bom objeto de referéncia na idegéificde indices muito intensos,
gue possam estar contaminados por transi¢des espectiatsag. Por outro lado, a HD 52298
€ uma estrela quente e pobiigy( = 6253 K e [F¢H] = -0.31, del Peloso et al. 2005b) e pode
fornecer bons limites de indices muito fracos que prejuhaa afericdo da intensidade dos
mesmos. A Figura 3.3 mostra a sobreposi¢cédo dos espectnoslimados de Ganimedes, da
HD 32147 e da HD 52298, além dos intervalos dos comprimemasnda dos mesmos indices
espectrais apresentados na Figura 3.2. As duas estretdisi@as aqui sdo bastante represen-
tativas dos extremos das intensidades dos indices do MABWEHa localizacdo de regides
de continuo em comum para diferentes estrelas. Nota-se gaeda fria e rica em metais
(HD 32147) define os limites de comprimento de onda dos isdéspectrais. Por sua vez, a
estrela quente e pobre em metais (HD 52298) delimita o graenkbilidade dos indices com
respeito aos niveis de ruido e posicionamento do contitim,de estabelecer limites minimos
para a medida da intensidade dos indices quando eles setiratms.

1 e e e e e
indice 71 indice 72 indice 73
_—

Fluxo Normalizado

os | :

05 F 3
| e HD 52298 (quente - pobre) ]

Ganimedes

04 [ E
[ - HD 32147 (fria - rica) R ~12.000 | 1

i} FIFIFIFE I I T T T S S P P e
5461 5462 5463 5464 5465 5466 5467 5468 5469 5470 5471 5472

2 (A)

Figura 3.3: Regido dos espectros FEROS degradados de Gasimeds estrelas HD 32147 e
HD 52298. As estrelas HD 32147 e HD 52298 auxiliaram na detexgdo dos limites de com-
primento de onda e da intensidade dos indices, respectitam®s limites em comprimento
de onda de trés indices espectrais sdo mostrados no topspaires.

Os indices selecionados foram entédo classificados segréslditerentes grupos: indices
dominados por elementos do pico do ferro (como V, Cr, Mn, Fe, 89,endices dominados
por espécies ionizadas (como Ti ll, Cr Il e Fe Il) e indices d@mdos por elementas (como
Mg, Si, Ca e Ti). Um dado indice € classificado como pertencanien determinado grupo
guando ao menos 90% da absorcéo total da linha é proveniertementos deste grupo. Os
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indices foram selecionados dentro do intervalo de compiinde onda de 5100-5590 A ,
gue corresponde a solucdo de comprimento de onda que mélteorge todos 0s espectros
MARVELS.

No total foram identificados 108 potenciais candidatos e@sespectrais, sendo 80 indices
correspondentes ao grupo do ferro, 16 indices de espénieadas e 14 indices dominados por
elementosy, com dois destes presentes também ao grupo anterior. Bdtess sdo classifica-
dos como potenciais porque a sua sensibilidade aos pacdagtnosféricos sera avaliada mais
adiante. Apesar de selecionados, os indices dos elemen#asforam testados neste trabalho,
uma vez que desejamos primeiramente validar a metodolegie@rminacdo dos parametros
atmosféricos. Os 108 indices selecionados podem ser agioscina Tabela B.1 do anexo B.
Esta etapa do projeto foi realizada pelo Dr. Luan Ghezzi.

3.3 O Método Automatico de Normalizacéo

O primeiro cédigo dpipelinedos indices espectrais @arvels_norm. Este codigo foi de-
senvolvido com o finalidade de efetuar a normalizagéo dcescéss reduzidos do MARVELS,
isto é, que foram processados pelas etapas basicas dedocodedgas, flat-field remocéo do
franjamento, subtracdo do céu, linearizacéo do espeeiibracdo em comprimento de onda e
correcao Doppler.

O marvels_norm foi escrito em linguagem C e+ pelo Dr. Eduardo F. del Peloso e
€ inspirado na tarefeontinuumdo IRAF. A principal diferenca entre estes cddigos reside no
fato que omarvels_norm permite o célculo de todas as possiveis solu¢cdes de noatadiz
compreendidas no dominio dos parametros de entrada, aw guass tarefzontinuumexige
um nivel maior de interacdo com o usuario na escolha da mettagdo de normalizacao.

O programa requer como dados de entrada espectros FITSdeslezzm comprimento de
onda de repouso, além de uma série de parametros de enteadifipem o ajuste do polindbmio
e sao detalhados a sequir:

1. Intervalo de comprimento de onda

Corresponde a regido util em comprimento de onda do espditer@do que sera utili-
zada na normalizacdo, isto €, os limites minimo e maximol el espectro observado.
Como a cobertura do espectros MARVELS é razoavelmente tastogitamos por uti-

lizar toda a faixa de comprimento de onda destes especttomgralo o intervalo entre
5100-5590 A.

2. NUumero de espectros (AVG_NUM)

Em caso da existéncia de mais de um espectro para uma dada, &sprossivel combinar
estes em um Unico ou mais espectros medios. O AVG_NUM detareiniimero de es-
pectros a serem utilizados no célculo do espectro médiexXeonplo, se para uma estrela
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dispomos de 18 espectros, e este parametro € igual a 5, apr@g” produzir quatro
espectros medios obtidos dos arquivos de 1-5, 6-10, 11-6518 Irespectivamente.

3. Ordem do polinémio (O)

O marvels_norm determina a curvatura do continuo através do ajuste de ungadu

polinomial de Legendre nos pontos mais altos do espectte.d@sametro determina os
valores minimo e maximo da ordem dos polinbmios que seréivagtds no ajuste do

continuo.

4. Pontos de rejeicao Kigh Rej. e Low Rej)

Estes pontos correspondem aos limites superior e infeziogjdicdo de pontos em unida-
des de residuo do ajuste.l@v rejectiondefine a parcela de pontos que serao rejeitados
abaixo do ajustef(t — Low Re | xo) e ohigh rejectiondefine a parcela de pontos que se-
réo excluidos acima do ajustéit{ + High Rejxo). Omarvels_norm permite escolher

os limites minimo e maximo destes parametros, assim comgsoa variacao destes
parametros em cada iteragao.

5. O parametro Grow (G)

Este parametro define o nUmero de pontos rejeitados na &ixpalde um ponto excluido.
O usuério pode escolher o nUmero minimo e maximo de pontosifetades de pixel) a
serem excluidos em torno de um ponto previamente rejeitado.

6. Numero de iteraces ;)

Este parametro corresponde ao numero de iteracdes reaipatb algoritmo com a fi-
nalidade de obter uma regressao robusta. O programa peregeolha de um numero
minimo e um numero maximo de iteracdes.

7. Janelas de Continuo Local

Este parametro consiste de um arquivo texto que contémessaihds em comprimento de
onda de janelas de continuo previamente conhecidas. Bstlag podem ser utilizadas
para garantir que a funcao ajustada atravesse regides @cirespom pontos confiaveis
de continuo.

Dados o espectro observado e o conjunto de parametrossniciaarvels_norm ajusta
uma funcado polinomial de uma dimenséo que suaviza a cuavdtuespectro. Esta funcao po-
linomial é ajustada em uma faixa de pontos automaticamdatsificada pelo programa como
pontos pertencentes a regides de continuo, que sédo defttedsrdo com os parametros de
entrada estabelecidos pelo usuario. Em outras palavrasgoama realiza um ajuste robusto,
primeiramente aplicando o ajuste aos provaveis pontosmécm, e em seguida, rejeitando os
pontos que nao respeitam as condicdes estabelecidas pedmsgiros de entrada, repetindo o
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ajuste até a convergéncia. Como ultima etapa, o programagioda fazer uso de janelas de
continuo pré-definidas pelo usuério. Esta opcao permitafuecéo polinomial seja deslocada
verticalmente até uma posi¢éo de continuo confiavel detedmipelas janelas de continuo lo-
cal. A funcéo polinomial resultante é entdo dividida pelpeetro observado, produzindo o
espectro normalizado.

Como mencionado anteriormentapaxvels_norm foi desenvolvido para calcular todas as
solucBes de normalizacdo dadas pelas possiveis combindgd@arametros de entrada. Para
cada uma destas combinacdes, trés arquivos de saida sdosgyéyam arquivo texto que con-
tém o espectro normalizado em formato lambda—fluxo, ii) uguigo .gif que contém a curva
de normalizacéo e o espectro ndo normalizado e iii) um asqgiv contendo o espectro nor-
malizado. Qnarvels_norm também fornece os parametros estatisticos do ajuste ampob
gue representa a curva do continuo. Estes parametros saefasentes do ajuste, o coefici-
ente de correlacadif) e o desvio padrdas() do ajuste. A Figura 3.4 mostra o exemplo da
saida do programaarvels_norm para o espectro FEROS degradado da estrela de calibracéo
HD 14802 antes e depois da normalizacdo. Os testes apmsemas proximas secoes fa-
zem parte da contribuicdo da presente tese de doutoradeseamm a validacao do programa
marvels_norm, bem como a normalizacao de todos o0s espectros com fins danaso projeto
dos indices espectrais.

3.3.1 Dominio de Parametros de Entrada dmarvels_norm

O marvels_norm como descrito acima, ndo apresenta uma opc¢ao que escoitiee de
solucdes de normalizacdo computadas, a curva que melhodrepo continuo de um dado
espectro. Desta forma, € necessario estabelecer umaptéd a escolha automatica do melhor
ajuste. Antes de determinar este critério, realizamos @me de testes para avaliar o uso das
janelas de continuo e determinar um intervalo de dominia paiparametros de entrada, com
a finalidade de evitar que o programa calcule infinitas s@sig) assim, de reduzir o tempo de
processamento computacional.

Para esta etapa de testes utilizamos uma amostra de 7 estrlaespectros FEROS de-
gradados e 20 estrelas com espectros MARVELS. No total, t?&l&s foram selecionadas de
maneira a possuir uma distribuicdo razoavelmente repasendos limites esperados de inten-
sidade dos indices espectrais do MARVELS. Além disso, estst@ia possui algumas estrelas
frias e ricas em metais, que sao fundamentais para testpaaidade do cédigo de encontrar
regides de continuo aparente em objetos com linhas esgentemnsas e com baixa razaiNS
(e.g., em relacdo aos demais objetos). A Figura 3.5 apeessmiarametros atmosféricos das
27 estrelas selecionadas para os testes de normalizag@peatametros atmosféricos das es-
trelas FEROS foram obtidos da secao (3.1.1). As 20 estreld4ARVELS selecionadas para
estes testes foram observadas durante o primeiro ano derfantento do MARVELS e seus
parametros atmosféricos foram obtidos da pré-selecdo ®&P® (ver Capitulo 2, secdo 2.1).

60



0.69
T i
il
A Tli”
© 0.5621 T W HH”WI T'm I” Vfﬂ
‘=
‘S w
=
o
[ ==
©
L)
©
O 0.357
]
w
=}
x
=
w
0.171 0=6
Low Rej. =1
HighRej. =3
g=1
Nit=11
2 Ploo 5223 5345 5468 5590
A (A)
1.10
1.00 m
° 0.754
o
©
N
©
E
|
[=}
< 0.504
o
»
=2
w
0.254
R"2 =0.99526
o =000116
N(Duntus} = ?2
Q.00 T T T
2100 5223 0345 54608 o580
A (A

Figura 3.4: Exemplo da normalizag&o do espectro degradadsttkela de calibragdo HD 14802
aplicada pelmarvels_norm. Em cima Espectro degradado antes da normalizacéo. A linha
em preto ilustra a curva do polinbmio que melhor ajusta oinantpara este objeto. Os valo-
res dos parametros de entrada utilizados para este ajogtértasdo mostrado&mbaixo O
mesmo espectro apds a normalizagdo do continuo. A linha eto @gora representa o conti-
nuo normalizado arbitrariamente localizado no niumero 1p&&metros estatisticos do ajuste
também sdo mostrados.
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Figura 3.5: Amostra de 27 estrelas com espectros MARVELS RS degradados para os
testes de normalizag&o. Na figura, as estrelas repressip@da triangulos em vermelho foram
obtidas da amostra de calibracdo, que aparece represeetadairculos em cinza, e a amostra
MARVELS é representada pelos quadrados em azul. A amostestde(MARVELS-FEROS)
esta razoavelmente bem distribuida nos limites de intadsiegsperados para os indices do
MARVELS.

3.3.2 O Uso das Janelas de Continuo Local

As janelas de continuo local s&o um recurso extra para gagaeta curva de normalizacao
atravesse regides de continuo confidveis. Entretanto;ntete regides de continuo comum
para 0 espaco de parametros das estrelas do MARVELS nao éawefa simples. Estrelas
com diferentes parametros atmosféricos exibem caraitag€spectrais distintas, e como re-
sultado, as regifes de continuo confidveis variam de ep@edeestrela. Além disso, pequenos
defeitos na reducéo espectral ou a presenca de raios cégmoidem afetar uma regido de con-
tinuo pré-determinada. Entretanto, se adotarmos a mesrogirapcao feita para a escolha
dos limites dos indices espectrais, podemos escolheried® continuo aparente comuns aos
espectros de Ganimedes e das estrelas HD 32147 e HD 52298. @simoa sec¢ao (3.2),
estas duas estrelas juntamente com o espectro solar defamermsbextremos de intensidade e
comprimento de onda dos indices do MARVELS. Desse modo,igeffium conjunto de seis
janelas de continuo aparente presentes nos espectros tiéstastrelas. O exemplo de uma
destas janelas de continuo é mostrado na Figura 3.6.

As janelas de continuo selecionadas foram introduzidapa@snetros de entrada do pro-
grama e testadas juntamente com um amplo conjunto de copdes@ara os parametros do
ajuste do polinbmio. Estas janelas seriam possivelmeptezea de refinar o ajuste de continuo
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Figura 3.6: Espectros sobrepostos das estrelas HD 32ld7a (pontilhada vermelha) e
HD 52298 (linha azul continua), além do espectro de Ganiméela preto). Estas trés es-
trelas foram selecionadas para a localiza¢do das janetamtiauo aparente. Um exemplo de
uma janela de continuo local é mostrado em 5309 A.

caso a curva do polinbmio ajustada esteja localizada em agi@aor muito mais alta ou mais
baixa do espectro.

Os espectros normalizados das 27 estrelas da amostraelétesh inspecionados visual-
mente. Em 14% dos casos testados, 0 uso da janela de corgifiesertou resultados de acordo
com as expectativas acerca da introducao deste recursooftans 33% 0 uso das janelas de
continuo foi indiferente, ja que a curva do continuo coincbm a posi¢cao das janelas. To-
davia, para uma parcela significativa dos espectros (53%glaséio das janelas de continuo
piorou a solucao de normalizacao.

NoOs poucos casos em que 0 uso das janelas de continuo apudsems resultados foi possi-
vel encontrar solucdes alternativas e igualmente sdirsdiatvariando-se apenas 0s parametros
do ajuste da funcéo polinomial, tais como Ckiigh e Low rej, o N;, entre outros. Por outro
lado, para a parcela de estrelas com solugdes ruins, o oatagganelas de continuo impossibi-
litou a obtencéo de solugdes aceitaveis pois 0 polindmavessava o0 espectro em uma regiao
com linhas espectrais, rebaixando a curva do continuo. ploda Figura 3.7 apresentamos
dois exemplos no qual o uso das janelas de continuo rebaixowva de normalizacdo. Na
parte inferior da mesma figura sdo mostradas soluc¢des dealiwagéio sem o uso das janelas
de continuo local.

O resultado deste teste indicou que o ajuste polinomialdpaz de identificar a posicao
da curva de normalizagdo do continuo sem o auxilio do usoatedas de continuo local.
Desta forma, optamos por nédo utilizar este recurso na naagab dos espectros de analise
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Figura 3.7: Comparacdo dos espectros normalizados dadassi¥C 3463-00185-1 e
TYC 3216-01744-1. Os gréaficos da parte superior da figuraramst resultado da norma-
lizacdo com o uso das janelas de continuo, representadespgmeitos vermelhos. Os gréficos
da parte inferior mostram a normaliza¢éo obtida sem o us@adaks de continuo. Nota-se que,
nos graficos da parte superior, a normalizacdo adotadaregtéurco rebaixada, atravessando
assim regides com a presenca de linhas espectrais.

do pipelinedos indices espectrais do MARVELS. Contudo esta op¢ao podessiderada no
programa para o uso em outras aplicagdes cientificas, fuéuntz.

3.3.3 Intervalo dos Parametros de Entrada do Ajuste Polinomial

O conjunto de parametros de entrada apresentado no inisegd (3.3) pode admitir
diferentes valores, porém testar infinitas combinacOetesigmrametros requer uma grande
soma de tempo e recursos computacionais. Além disso, es f@&liminares aplicados para a
avaliacdo do uso das janelas de continuo mostraram que agé®ftonsideravel de parametros
iniciais ndo produziu solug¢des visualmente aceitaveis. eBta razdo, decidimos restringir o
dominio dos parametros de entrada relativos ao ajuste @a dorpolindmio que descreve o
continuo.

O intervalo inicial de parametros de entrada a ser testadestmlhido baseado em nossa
experiéncia na reducdo de dados e normalizacdo de espeetessrelas de tipo solar. Inspe-
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cionamos visualmente todas as solucdes e avaliamos asratibs de parametros de entrada
gue produziram os melhores resultados de normalizacao.

O primeiro parametro testado foi a ordem do polinbmio. Diewd$ investigar todas as
solucBes possiveis para este parametro entre as orden€4te ttervalo foi escolhido consi-
derando as caracteristicas dos espectros MARVELS e oahbazin comprimento de onda a ser
utilizado na normalizacdo. Notamos que polinémios de ordler@do apresentaram graus de li-
berdade suficiente para descrever a curva do continuo em cmissrtura espectral. Do mesmo
modo, polinbmios com ordem 7 apresentaram graus de liberelatkssivos para descrever o
ajuste do continuo para a maior parte de nossos espectiesleNdbrar que o parametro “or-
dem” equivale ao niumero de termos do polinébmio, e ndo ao gréercho mais elevado. Assim,
adotamos como valor da ordem do polinbmios os valores 5 o 86ufvas de continuo obtidas
com estas ordens, em geral, produzem curvaturas suavesmeaseras regides de inflexao.

Em seguida, testamos o dominio do paramétw reject Este parametro é responsavel
por eliminar pontos baixos indesejaveis do ajuste, que 8smoaso correspondem as linhas
fotosféricas. Em principio, variamos este parametro de t@8passos de 0.5. As melhores
respostas visuais de normalizagdo foram encontradas alaray dd_ow Rej=1 ou 1.5. Neste
dominio, as linhas fotosféricas séo eliminadas sem comgtaarpontos confidveis de continuo
no ajuste do polinémio.

Similarmente, avaliamos o comportamento do paramdigh reject A principal funcao
deste parametro é eliminar pontos espurios localizadoggi®es acima do ajuste, como raios
césmicos ou defeitos na reducéo espectral. Inicialmear®gmos este parametro entre 2 e 4
com passo de 0.5. As melhores respostas de normalizac&o émeontradas para valores de
High Rej.entre 3 e 4.

Investigamos também o comportamento do paranggbw. Para este parametro adotamos
o intervalo de teste entre os valores de 0 a 2. Nao foram testedores acima de 2 para evitar
a exclusdo de um numero excessivo de pontos ao redor de um peitado. Nao foram
encontrados bons ajustes de continuo para valorgege= 0 e, em alguns casos, ajustes com
grow = 2 divergiram e nado foram considerados satisfatorios. Diesitaa, decidimos adotar
apenas valores dgow = 1.

Por fim, avaliamos os valores d¢ utilizados no ajuste. Para a normalizacdo do espec-
tro solar na cobertura do MARVELS, notou-se dée= 11 produziu um ajuste de continuo
satisfatorio. Baseado neste valor, decidimos variar estammro entre 10 e 12. Optamos
por este intervalo estreito para garantir um namero minimdeatacées que produzissem um
ajuste robusto, sem eliminar excessivamente bons pontosrduo. Dado um conjunto de
solugdes visualmente satisfatorias, ndo foram encorgnadaancas significativas na variacao
deste parametro. De fat, apenas determina o ponto de convergéncia do ajuste e, desat f
variacdes suaves neste parametro nao devem produzir gnamdiancas no ajuste do continuo.

Os testes mencionados anteriormente baseiam-se primeiped no critério de inspecao vi-
sual, o que naturalmente introduz um critério pessoal reisgemas constitui uma maneira
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rapida de identificar e descartar os intervalos de parametre produzem solucdes notoria-
mente ruins. Encontramos diferengas visuais significeta@variar os valores da ordem do
polinbmio, doHigh Rej. e Low Rej e dogrow, porém, a mesma avaliacado ndo foi possivel ao
analisar o parametrbl;. Para minimizar o fator pessoal na escolha do dominio détateot
parametro, computamos numericamente a diferenca entrgarfarmalizado obtido com di-
ferentes valores di;, para solu¢des de normalizagdo visualmente satisfatdfsie teste foi
realizado para 21 das 27 estrelas de amostra de teste, nadajysossivel encontrar boas
solucbes de normalizacao distintas apenas pelo critérig;.dé maxima diferenca de fluxo
(AFmay encontrada foi de 1% para a estrela fria e rica em metais HABZom grande parte
das estrelas com variagdes maximas da ordem de 0.5%. E anfmressaltar que estas sio
diferencas maximas em um dado comprimento de onda, e n&segpam um deslocamento
global do continuo. Dadas as pequenas variacdes na deagfoinlo continuo apresentadas
nos testes relativos ao parameatpdecidimos adotar como dominio para este os valores de 10
ou 11, uma vez que os ultimos correspondem a maior incidéedi@as solucdes para 0s casos
testados.

Os testes descritos nesta subsecado restringiram o dormgnp@rdmetros de entrada do
marvels_norm, reduzindo assim o namero total de possiveis combinacdessgestas para
a curva de normalizacdo para 24 possibilidades (dois \aloaea a ordem do polinémio; 2
e 3 possibilidades para os limites dew e High Rej, respectivamente; 1 valor para o para-
metrogrow e 2 valores para o numero de iteracdes). A restricdo do dordos parametros
de entrada reduz o tempo computacional e 0 espaco fisicomdzanamento das respostas de
normalizacdo. Contudo, é importante ressaltar que difesentervalos para os parametros de
entrada podem ser definidos de acordo com as necessidadasaiouo que permite uma boa
flexibilidade de aplicacéo deste codigo para estudos esgedpicos futuros.

3.3.4 Critério de Escolha da Solucédo de Normalizagao

Na secédo anterior determinamos os intervalos dos parésragrentrada que devem conter
as melhores soluc¢des de normalizacdo. Porém, é necesséacestabelecer um critério para
a escolha da melhor solucéo de normalizacdo. Para defiaicistrio realizamos alguns testes
utilizando os parametros estatisticos do polindémio quedeficurva do continuo.

Avaliamos as respostas de normalizagéo obtidas camreels_norm utilizando os se-
guintes parametros como critério de escolha da melhor fizagdo: o0 maximo coeficiente de
correlagdo R2,.,) e o minimo desvio padréerf,,). Estes parametros fornecem informacées
sobre a qualidade do ajuste e correspondem a uma abordagemimgles da determinacao
da melhor solugdo de normalizagdo. Novamente, inspecionigisualmente todas as respostas
de normalizacao escolhidas de acordo com os dois critépies@ntados. Em 88% dos casos
testados, a melhor solugéo de normalizagéo foi encontdmtarzdo-se o polinémio coR?2, ..

O critério omin, apresentou bons resultados para 52% das solu¢des e nenbarsallcéo foi
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encontrada para trés das estrelas testadas.

A Tabela 3.2 apresenta os parametros de entrada e os paréestttisticoR? e o das so-
lugdes de normalizagéo obtidas para as 27 estrelas de ammdos critérios de escolli®,,,

OU omin- A Ultima coluna da mesma tabela mostra os critérios quesaptaram boas solucdes
de normalizacao verificadas visualmente. Da tabela, reotaxs em aproximadamente 62% das
estrelas testadas os critériosRIg,, € omin produzem solucdes idénticas. Tal comportamento
era esperado ja que ajustes com maior coeficiente de cé@oalayem também apresentar me-
nor desvio em torno da média dos residuos. Além disso, osegaties do ajuste obtidos
com ambos os critérios sdo muito semelhantes. Entretgpgeandas semelhancas nos valores
de o, as melhores solugdes parecem se comportar em funcédo dogieo®?. A Figura 3.8
apresenta as solucdes de normalizacdo obtidas com os dérosrtestados para a estrela
TYC 276200177-1. Para esta estrela, a diferenca entrdas dois ajustes € de 0.0016; ainda
assim o melhor ajuste é obtido adotando-se o critéri®Rglg, (ver topo da Figura 3.8), que
ajusta melhor as bordas do espectro que o ajuste obtido caidrmocdo o, (parte inferior da
mesma figura). Provavelmente, a resposta escolhida pgaaideo i, rejeitou pontos exces-
sivos na regido esquerda do espectro e, portanto, prodozajuste baseado em um nimero
menor de pontos de continuo, e consequentemente, aprasemtdor menor de-.

Investigamos também como um critério de escolha da melhronalzacdo a combinacao
gue maximizasse BR? e minimizasse o do ajuste simultaneamente. Os resultados deste teste
foram idénticos aos resultados obtidos adotandof&.gcomo critério de escolha. Com base
nestes testes, decidimos adotar como critério de escolmelkti@r solucdo de normalizacao do

marvels_norm O ajuste conR2 ..
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Tabela 3.2: Ajustes obtidos para as estrelas da amostratds tie normalizagdo segundo os critéRds, € 0omin. A colunaparamapresenta os
valores dos parametros de entrada adotados ordenadoggeta ©,Low Rej. L, High Rej. H, grow G e numero de iteracdes N, segundo cada
critério. A Ultima coluna da tabela apresenta os critérigs groduziram boas determinacgdes visuais da curva de ripagab.

89

Estrela CritéricR?2 Critério omin Melhor Critério
Param R? o Param R? o
Sol O6L1IH3GIN11 0.9875 0.0042 O6L1H3G1N11 0.9875 0.0042R2 . €0 min
HD10700 O6L1IH3GIN11 0.9947 0.0004 O6L1H3GIN11l 0.9947 @00 RZ_..eomin
HD12661 O5L1H3G1IN11 0.9976 0.0009 O5L1H3G1N11 0.9976 @00 R2_. €omin
HD22879 O6L1IH3GIN11 0.9999 0.0021 O6L1H3G1N11 0.9999 200 R2Z_. €omin
HD32147 O5L1H3GIN11 0.9509 0.0084 O6L1H3GIN11 0.9403 &B0O0 R2. ..
HD52298 O6L1IH3GIN11 0.9988 0.0027 O6L1H3G1N11 0.9988 2100 RZ_. eomin
HD112164 O6L1H3.5G1N11 0.9917 0.0210 OG6L1IH3G1N11 0.991002@6 RZ ..
HIP57265 O6L1H3GIN11 0.9411 0.0036 O5L1H3GIN11 0.9281 0320 R2,..
TYC0173-00892-1 O6L1H3GIN11 0.9080 0.0022 O6L1H3GIN11 9080 0.0022 R2_ eomin
TYC0173-02410-1 O6L1H3G1N11 0.9560 0.0019 O5L1H3GIN11 9408 0.0018 R2_ eomin
TYC1275-01062-1 O5L1H3GIN11 0.9190 0.0030 O5L1H3G1N11 9180 0.0030 -
TYC1275-01402-1 O6L1H3G1N1l1 0.8845 0.0022 O6L1H3G1N11 8885 0.0022 R2_ €omin
TYC1715-00760-1 O6L1H3GIN11 0.9637 0.0022 O5L1H3GIN11 9272 0.0021 R2_.eomin
TYC1716-00325-1 O6L1H3GIN11 0.8999 0.0286 O5L1H3GIN11 8884 0.0285 R2_ eomin
TYC2606-00051-1 O5L1H3G1N11 0.8736 0.0048 O5L1H3G1N11 8786 0.0048 R2Z_ eomin
TYC2606-01633-1 O5L1H4GIN11 0.9612 0.0069 O6L1H3.5G1N1L8893 0.0060 RZ .
TYC2762-00177-1  O5L1H3G1N11 0.9197 0.0052 O6L1H3G1N11 9186 0.0036 R2,..
TYC3004-00198-1 O6L1H3GIN11 0.9662 0.0038 O6L1H3GIN11 9662 0.0038 R2_, €omin
TYC3144-00151-1 O6L1H3GIN11 0.9190 0.0021 O6L1H3GIN11 9180 0.0021 R2_ eomin
TYC3216-00576-1 O6L1H3GIN11 0.9488 0.0029 O6L1H3G1N11 9488 0.0029 -
TYC3216-01744-1 O5L1H3G1N11 0.8546 0.0028 O5L1H3G1N11 8586 0.0028 RZ_ eomin
TYC3219-03361-1 O6L1H3GIN11 0.9223 0.0027 O5L1H3GIN11 9149 0.0026 R2,..
TYC3301-01732-1 O5L1H3GIN11 0.7536 0.0025 O6L1H3GIN11 6995 0.0023 R2_.eomin
TYC3305-00806-1 O5L1H3GIN11 0.9330 0.0023 O5L1H3G1N11 9380 0.0023 -
TYC3308-00060-1 O6L1H3.5GIN11 0.9128 0.0030 O5L1H3GIN10.8009 0.0029 R2. ..
TYC3463-00185-1 O6L1H3G1N1l1 0.9194 0.0032 O6L1H3GIN11 9184 0.0032 RZ_ eomin
TYC4126-01542-1 O6L1H3.5GIN11 0.8895 0.0039 OG6L1H3.5GIN 0.8895 0.0039 R2_, €0min
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Figura 3.8: Duas curvas de normalizagéo obtidas para dae$tr€ 276200177-1. O grafico

superior mostra o ajuste de normalizagéo do continuo obtidoo critério doR2 .. O gréafico

inferior mostra o melhor ajuste obtido com o critério @g,,. Nota-se que o grafico na parte
inferior ndo ajusta bem o continuo na borda esquerda dotespec

Para trés estrelas da amostra testada nenhuma boa solugdiorddizacdo foi encontrada
independente do critério adotado. Este foi 0 caso da e3tv&lal27501062-1 (ver Figura 3.9),
na qual ndo foi possivel encontrar, dentro do intervalo darpatros testados e de acordo com
o critério de escolha definido, um bom ajuste que descreegespiadamente o continuo deste
espectro. Curiosamente, o continuo dessa estrela parecajlisado, com excecdo da regiao
em torno da borda esquerda do espectro. O principal probteEmtficado nestes trés espectros
€ a incapacidade do programa de ajustar adequadamenteimucomas bordas dos espectros.
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Figura 3.9: Exemplo de uma solucdo ruim de normalizacdo rdraxda para a estrela
TYC 127501062-1. Nenhuma boa solucéo foi obtida para estal@adotando-se a restricao
dos parametros de entrada e os critérios de escolha da melmoalizacéo testados.

Tal problema péde ser contornado ampliando-se um poucoariatervalo de parametros de
entrada. Uma solucéo adequada para esta estrela foi eatamnitilizando-se o critério de es-
colha doR?Z,,,, além dos seguintes parametros de entrada:80Low Rej.= 1, High Rej.= 3,

G =1, N=12. Boas solucdes de normalizacdo foram também encontrada®$ dois ou-
tros objetos aplicando-se 0 mesmo procedimento de amgpl@g@ominio de parametros de
entrada.

Os espectros das 309 estrelas da amostra de calibracdo rioramlizados utilizando o
marvels_norm seguindo as restricbes nos limites de parametros e o oriiériescolha da
normalizagdo estabelecidos anteriormente. Uma vez gag estrelas serdo utilizadas na cons-
trucdo das calibracdes dos indices espectrais, o resultadormalizacdo de toda a amostra
de calibracéo foi inspecionado visualmente com a finalidiedeentificar possiveis problemas
na normalizacdo que pudessem afetar as medidas dos in@sespectros das 30 estrelas da
amostra de validacdo também foram normalizados segundsmongrocedimento.

O resultado das normalizacdes obtidas canaovels_norm foi bastante satisfatorio. Em
apenas 9% dos casos da amostra de calibracdo, substituisohgséao automatica fornecida
pelo programa por melhores solucdes identificadas visudémeEstes casos estdo principal-
mente associados a presenca de defeitos nas aedbalieno caso dos espectros FEROS de-
gradados. Nenhuma substituicdo da solucdo de normalifeig@ita na amostra de validacao.
A préxima subsec¢édo apresenta mais detalhes das limitagdesodio codigmarvels_norm.
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3.3.5 LimitacOes damarvels_norm

O marvels_norm produziu bons resultados para a maioria das estrelas asstads exis-
tem algumas limitacdes em funcdo das quais o uso do codigwdbrs critérios estabelecidos
anteriormente nao produziu solucdes satisfatérias. TastGes estdo principalmente rela-
cionadas com a presenca de defeitos de redugédo, como cas/atentuadas nas bordas ou
problemas nas colagens das ordeciselledos espectros, e presenca de raios cosmicos.

Algumas das estrelas da amostra de calibracdo obtidasatmdhos de del Peloso et al.
(2005a,b) possuem espectros FEROS datados do ano de 20@tadiao da reducéo destes
espectros, pipelinede reducdo automatica do FEROS apresentava problemas;aa jas or-
densechellg introduzindo assim regides mais elevadas no espectnos ibastra a Figura 3.10.
Com efeito, a curva de normalizacdo para estas estrelacap@@ramente mais elevada em
algumas regides do espectro. Mesmo apdés o0 processo de algipabpectral para a resolucéo
do MARVELS, é possivel notar no exemplo da Figura 3.10 a pigsde “degraus” em algumas
regides do espectro. Uma maneira elegante de contornaitmadstas estruturas no continuo é
dividir os espectros nestas regides e normaliza-los sggarente. Todavia, devido a cobertura
limitada dos nossos espectros descartamos este tipo diagbar. As estrelas com problemas
de colagem das ordershelleforam apenas marcadas como possiveis fontesutlieers na
construcéo das calibragdes. E importante enfatizar aguesies problemas estéo presentes em
uma parcela minima das estrelas de calibracéo, totalizh@dmstrelas, que estdo listadas na
Tabela 3.3. Estes objetos, porém, possuem notéria immaatan preenchimento do espaco de
parametros do MARVELS.

A presenca de defeitos nos espectros também foi observagdgems espectros MAR-
VELS. Neste objetos, a presenca de curvaturas acentuaglbenaas impossibilitou a obtencéo
de uma solugéo de normaliza¢do adequada, dentro dos levitégrios estabelecidos anterior-
mente (como exemplificado na Figura 3.9). Estes casos fatantiicados visualmente e uma
nova solucao de normalizacdo foi obtida ampliando os iatesvdos parametros de entrada do
programa, em especial a ordem do polindmio. Futuramerd@gejEmos incluir umélag no
cbdigo que automaticamente identifique casos deste tipo.

Notamos ainda que, para alguns espectros MARVELS utilzads testes de normalizacao,
pontos altos no espectro provenientes de raios cosmico®ran completamente eliminados
do ajuste pelo parametidigh Rej. Na ocasido destes testes, 0o MARVELS se encontrava no
primeiro ano de observacado, e a maioria das estrelas tegpadauia apenas um ou poucos
espectros< 6). Entretanto, a presenca de raios cosmicos ndo deve aamfiguna problema
para a normalizagc&o dos espectros da amostra MARVEBS(0 estrelas), uma vez que cada
estrela devera possuir um nimero de espectros igual ou maeedzO.
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Tabela 3.3: Lista de espectros com problemas na juncado dass®chelleda amostra de
calibragao.

HD Observagbes
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 possivel descontinuidade no meio do intervalo espectral
43947 descontinuidade no meio do intervalo espectral
52298 possivel descontinuidade no meio do intervalo espectral

12264 possivel descontinuidateresenca 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 multiplas descontinuidades
209458 descontinuidade no meio do intervalo espectral
216436 espectro com multiplas descontinuidades
221287 possivel descontinuidade no meio do intervalo espectral
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Figura 3.10: Exemplo de uma solucao de normalizacdo parpezts da estrela HD 104690
gue apresenta descontinuidades devido a colagem das exdeie Nota-se que a normaliza-
cao aparece ligeiramente elevada em algumas regides.

3.4 Medidas dos indices Espectrais

O segundo codigo dpipelinedos indices espectrais é chamadandevels_index e é
responsavel pela determinacdo das LEs dos indices espeEste programa realiza a medida
das LEs através da integracdo direta dos perfis dos indigjes, lanites de comprimento de
onda inicial e final foram definidos na sec¢éo (3.2). O métodintégracdo numérica foi esco-
Ihido porque os indices sdo formados por multiplas traesigspectrais, cada uma delas com
diferentes perfis de linha. Como resultado, o conjunto das$ique definem um indice nao
apresenta um perfil Gaussiano ou Lorentziano, assim, arag@&g numérica dos limites dos
indices até o valor 1.0 adotado para o fluxo do continuo narathd constitui um método mais
apropriado.

Este codigo foi também escrito pelo Dr. Eduardo F. del PetoSdnspirado na tarefplot
do IRAF. Como parametros de entradaarvels_index utiliza o espectro normalizado (em
formato ASCII) obtido com anarvels_norm e um arquivo em formato ASCII que contém
os indices espectrais juntamente com 0s seus respectiitssliem comprimento de ondg (

e 1¢). Estas caracteristicas tornam este cédigo aplicavel @#ras estudos com diferentes
resolucéo espectral e cobertura em comprimento de ondaeA&las dos indices espectrais e
os testes referentes a este codigo foram realizadas pelm@&r.Ghezzi.

O programamarvels_index foi utilizado na determinacdo das medidas dos 96 indices
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(do grupo do Fe e do grupo de indices ionizados) para asassttab amostras de calibracéo
e validacdo. As LEs dos indices medidos para a amostra deagg@p serdo utilizadas na
construcdo das calibra¢gBes destes mesmos indices na pregg@o.

Optamos por ndo adotar quaisquer mecanismos de avaliag@aaa qualidade das medi-
das dos indices espectrais, exceto indices que apresmtas=didas de LEs negativas. Con-
tudo, problemas nas medidas dos indices serdo automatitaidentificados no estudo da
tendéncia geral dos indices contra os parametros atneétambém discutidos na proxima
secao.

3.5 Calibracdes Multiparamétricas dos indices Espectrais

Esta secao é dedicada a descri¢cdo da construcao das @@bopge serdo utilizadas na de-
terminacdo dos parametros atmosféricopigelinedos indices espectrais. A presente tese de
doutoramento também contribuiu na escolha do melhor madglessivo para as calibracdes
do projeto dos indices. Inicialmente examinamos o computao das LEs de cada indice
em funcédo dos parametros atmosféricdg;(logg, [Fe/H]), como mostrado no exemplo da
Figura 3.11. Na figura, apresentamos a distribuicéo das irHsiecao dos parametros atmos-
féricos para o indice 38. Nota-se uma clara dependéncia astLEs e os parametrdg; e
[Fe/H], enquanto existe um largo espalhamento paraylo@ptamos por ilustrar o indice 38
pois este apresenta um comportamento tipico da maioriand®s.

A analise qualitativa de graficos como os da Figura 3.11 ébgsseficiente para a avaliacéo
e classificacdo de indices promissores, além de fornecerdamageral do modelo regressivo
gue melhor descreve os dados apresentados. A Figura 3.d4resbgseado no comportamento
daTer e do logg, que um modelo regressivo de segunda ordem deve ser siipeatexplicar
os dados apresentados. Por outro lado, é preciso anabsaradesdos com cautela. A verdadeira
origem do espalhamento para a gravidade superficial podieisedo efeito mascarado de uma
problema mais complexo, em trés dimensodes, que estamas@aém apenas uma dimensao.
Em outras palavras, pode haver uma interdependéncia enfrarametros em questao e, por
esta razdo, a relevancia do parametrojlegn uma possivel relacao direta com as LEs dos in-
dices pode aparecer diluida. Adicionalmente, problemasnealidas dos indices espectrais, ou
indices contaminados por outros elementos em quantidaaiesa® do que as previamente esti-
madas, sédo dificeis de avaliar em tal abordagem. Por totiesragdes, decidimos ndo eliminar
nenhum indice baseados na andlise qualitativa dos diagramaéogos aos da Figura 3.11.

Utilizamos uma andlise regressiva multivariacional pacarsstrucdo das relacdes de cali-
bracdo. Em principio, testamos expressar 0s parametrosfrcosT¢; e logg em funcéo dos
indices espectrais através de polindbmios de segunda oraepygdinte forma:
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Figura 3.11: Distribuicdo das LEs do indice 38 em funcdo @wémpetros atmosféricos para as
estrelas da amostra de calibracdo. Da esquerda para a,dietirculos aparecem em codigos
de cores em funcdo da temperatura efetiva, da metalicidddegeavidade superficial. Existe
uma clara dependéncia entre as LEs dos indices e os paramgte[FgH], enquanto apenas
um espalhamento é observado entre as LEs dos indices e dagiaguperficial.
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[Fe/H] = a + &LE + aTer + 85109 g + auLE Ter
+asLE logg+asTer 109 g + &7 LE? + ag T2+ & log g° (3.1)

Ter = 8 + &LE + a[Fe/H] + aglogg + ayLE[Fe/H] + asLE logg
+ag[Fe/H]log g + a,LE? + ag[Fe/H]? + a log g°. (3.2)

Para a gravidade utilizamos uma expressao similar, porgtentativa de minimizar o efeito
provocado pelos outros parametros na relacdo, optamosaorardes de indices. Inspirados
na determinacdo da gravidade na espectroscopia classizanuos a razao entre um indice
dominado por uma espécie neutra e um indice dominado porgpéaie ionizada (ex. F&lell,
Crl/Crll, Til/Till), desde que os indices em questéo apresentassems/alécios de potenciais
de excitacdo similares. Tal aproximacédo tem base na detacén da pressao eletronica, e
consequentemente, da gravidade superficial via equacaahde Seste caso, a gravidade pode
ser estimada quando, para uma dada temperatura, obsavvegsédibrio de ionizacdo de um
elemento quimico com linhas em dois estagios de ioniza¢éedies. Assim, para o parametro
log g utilizamos uma funcao polinomial do tipo:

logg= ag + & LE, + a&[Fe/H] + agTer + asLE;[Fe/H] + aLE, Ter
+ ag[Fe/H] Te + &LE? + ag[Fe/H]? + ag T2, (3.3)

onde LE é a razao entre dois indices da mesma espécie. Este moddlatip@mcorresponde
ao nosso ponto de partida na busca pelo melhor conjunto itheaczdles. A andlise dos residuos
desta regresséo pode revelar tendéncias com os parametasféricos que podem exigir a
introdugé@o de um modelo mais complexo.

Os testes com os modelos apresentados anteriormenterdgpraseum resultado satisfaté-
rio para um bom numero de indices tanto pafig@como para a [F&l], porém os resultados
para a gravidade superficial ndo foram igualmente bem slmgdmesmo utilizando a razdo
de indices. Os resultados obtidos apresentaram grandasiest nos residuos, o que constitui
um indicativo classico de que o modelo regressivo adotadarg@resenta adequadamente o
conjunto de dados observados. Testamos ainda um modela geagidade sem o uso da razao
de indices e analogo as Equacdes (3.1) e (3.2), e os resuftadm igualmente ruins. Outros
modelos de primeira e terceira ordem também foram testaosgcesso.

Optamos entdo por avaliar um modelo regressivo que conténEsiglos indices como
variavel dependente e os parametros atmosféricos comavehimdependente. Assim, inves-
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tigamos as melhores calibracdes para cada indice espatilic?indo um modelo de segunda
ordem com a seguinte estrutura:

LE (MmA) = ay + ay[Fe/H] + aTes + aslogg +
au[Fe/H]Ter + as[Fe/H]log g + aTer logyg +
ay([Fe/H])? + ag(Ter)* + a0(log g)°. (3.4)

Novamente, modelos lineares e modelos cubicos também festados. Notamos que as
regressdes cubicas e quadraticas apresentam uma inaettdza ligeiramente menor que no
modelo linear, e, com respeito as incertezas, ndo existeedifa significativa entre o modelo
guadratico e o modelo cubico. Por outro lado, analisandongpostamento dos residuos en-
contramos um pequeno aumento de um padréo sisteméaticositsae das regressdes cubicas.
Assim, concluimos que o modelo quadratico € o que melhorelesos nossos dados por apre-
sentar uma consisténcia com ajuste visual, ndo apresemtese@nca de estruturas sistematicas
nos residuos e ainda por ser o modelo mais simples.

Apds uma primeira inspecéo visual no diagrama dos residamsedjressdes obtidas com
a Equacéao (3.4), realizamos ainda uma série de testes pacalaaedo melhor conjunto de
calibragbes. O modelo apresentado na Equacéao (3.4) poasaiplo nimero de termos que
devem ser suficientes para descrever a dependéncia das &Hsdites com os parametros
atmosféricos. Entretanto, alguns termos da Equacéao (Bd®np ser estatisticamente irrelevan-
tes, e para avaliar esta possibilidade, utilizamos uma dérprogramas escritos em linguagem
Pythondesenvolvidos especialmente para este projeto pelo doatorDiego Lorenzo de Oli-
veira. Estes codigos determinam os coeficientes da regrassvés do método de minimos
guadrados ordinarios, do ingl€sdinary Least Square€LS, ou seja, nenhum peso estatistico
€ designado para nenhum dos coeficientes da calibracaa rastielos foram caracterizados
como modelos completos.

Em seguida, prosseguimos a analise com a determinacéao tdelaseslassificadas como
outlierspara cada indice espectral. Este procedimento foi realiaplicando trés iteracdes de
cortes em & no diagrama dos residuos de cada regressao. O limite deetré@gdies foi esco-
lhido a fim de evitar que um nimero excessivo de estrelasrfostiminadas das regressoes.
O numero médio de estrelas classificadas comtiers em todas as regressoes foi 37, com
valores minimo e maximo de 19 e 49, respectivamente. Estasmg correspondem a uma
fracdo razoavel da amostra de calibracdo, em torno de 6-B8%strelas classificadas como
outliersndo correspondem aquelas estrelas que apresentaranmpaslyia normalizacdo e cu-
jas normalizacdes foram substituidas por melhores ajobtétos visualmente (ver Tabela 3.3
na secao 3.3.5).
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Apoés o procedimento descrito acima, o cadigo fornece ainftamacdes estatisticas de
cada modelo regressivo, como o coeficiente de correlacijusie §22), o desvio padrédo dos
residuosd) e o critério de informacao bayesiana (BIC)

O passo seguinte foi procurar por modelos quadraticos nmades que explicassem os da-
dos observados com sucesso igual ou superior aos modelgéetosn Para tanto, removemos
dos modelos completos um termo por vez, excluindo prim&raenos termos de maior ordem
e computamos 0s parametros estatisticos deste novo miztelé,R?, o e BIC. Estes novos
modelos foram caracterizados como modelos reduzidos. @lmoeduzido era entdo compa-
rado com o modelo completo, e, caso os valores do BICe fdssem menores que 0 modelo
completo, e ainda que o coeficiente do termo removido fodstistEcamente insignificante,
0 modelo completo era substituido pelo modelo reduzido. C€astrario, o termo excluido
era readmitido no modelo, um novo termo era entdo excluidpmeesso era iterado até a
convergéncia, ou seja, até todos 0s termos serem testadamgento no minimo um termo de
segunda ordem. O resultado da analise descrita acima uaakizalibracdes finais para cada
indice espectral utilizadas neste trabalho. Todo o prawentio de determinacdo das melhores
calibragbes via modelos regressivos reduzidos foi reddipeelo doutorando Diego Lorenzo de
Oliveira.

A Tabela B.2 do anexo 2 apresenta os coeficieatdas 96 calibracdes construidas para o
nosso conjunto de indices. Vale recordar que os 14 inditesia@ados para 0s elementes
n&o foram testados neste projeto. Além dos coeficientesyrasetros estatisticos do ajusé,

e o, e os limites da faixa de LEs validas para as calibracdeséan#dio mostrados na mesma
tabela. A faixa de validade para os parametros atmosfén&ost mostrada pois esta cobre
aproximadamente a faixa dos parametros estelares da ardestalibracdo (ver Figura 3.1).

Para garantir que apenas as regressées mais acuradasttiizadas na determinacao dos
parametros atmosféricos, decidimos manter em nossa@apksas calibracdes de indices com
coeficiente de correlagcd®? > 0.90. Este corte removeu quatros indices, sendo eles egéndi
1, 41, 64 e 65. Estes indices aparecem marcados nas notabala Bal com o namero 2.
A Figura 3.12 mostra um exemplo da calibracéo final adotada @éndice 38. Na figura, a
calibragéo adotada representa acuradamente o compottadasnestrelas da amostra de cali-
bracdo, que estéo representadas pelos circulos com cagdigases correspondentes as faixas
de metalicidade e temperatura efetiva.

O ultimo teste realizado para garantir que as calibracdesiseadas sdo potencialmente
capazes de produzir parametros atmosféricos acuradosfdilse dos residuos dos modelos
regressivos dos 92 indices restantes. Para isso, compmuganaliferencas entre as LEs calcula-
das pelas calibracdes (dadas pela Equacao 3.4) e as LEsanz®ou seja, aquelas que foram

10 critério de informacdo Bayesiana (BIC) é um critério palagio de um modelo regressivo dentro de um
dado conjunto finito de modelos. Desta maneira, considerdotés modelos igualmente complexos, o modelo
com maior nimero de parametros apresentara também o mésordeaBIC, devendo portanto ser classificado
com inferior ao modelo com menor nimero de variaveis, desdeagnbos possuam habilidades similares em
descrever os dados observados.
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Figura 3.12: Exemplo da funcéo de calibracéo do indice B& cima Variacdo da LE em
funcdo da temperatura efetiva. Os pontos representamrakasste calibracdo em cédigos de
cores correspondentes a metalicidade. As linhas pondithagblida e tracejada representam
a Equacéao 3.4 para lgg= 4.44 e [F¢H] = -0.50, 0.00 e+0.50, respectivamentéEmbaixo
Variagéo da LE em fungédo da metalicidade. Novamente, o®paapresentam as estrelas de
calibragcédo, porém agora em codigos de cores corresposdeteeperatura efetiva. As linhas
pontilhada, sélida e tracejada representam a Equacédo izdogg = 4.44 eTe; = 5000, 5700

e 6500, respectivamente.
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medidas nos espectros de calibracdo. Em seguida, anatisssrgraficos entre as diferencas
nas LEs ALE) e os parametros atmosféricdg, logg e [FgH], aléem das proprias LEs obser-
vadas. Exemplos deste tipo de gréafico sdo mostrados na BdilBatambém para o indice 38.
Quaisquer possiveis tendéncias ou presenca de estrusieatipe de grafico significa que o
modelo regressivo adotado ndo ajusta adequadamente as @xao o intuito de quantificar a
auséncia de tendéncias nos graficos dos residuos, apliceimajsiste linear e analisamos seu
coeficiente angular, assim como o coeficiente de correlR¢adA linha verde pontilhada no
primeiro diagrama da Figura 3.13 ilustra o ajuste linear iagrama dos residuos, que neste
caso, possui um coeficiente de correlaB&o= 0.007 e um desvio padrdo de= 18.36 mA.
Estas duas quantidades sdo também bastante pequenasurdadej regressdes testadas. O
coeficiende de correlagcdo meédio entre as 92 calibracdes ®2400.017, com valores mi-
nimos e maximos de 0.006 e 0.096, respectivamente. Outéongdiro que pode ser utilizado
para quantificar a probabilidade de dois conjuntos de daeidsnrerem a diferentes grupos é
o t-value Quanto menor o talug maior a probabilidade de anti-correlacdo do conjunto de
dados testados. O valor médio dogatues obtidos para as 92 calibragbes esta em torno de
0.150+ 0.555, com minimos e maximos de 0.000 e 1.399, respectitamestes resultados
comprovam matematicamente que os residuos de nossaaeadibrsao livres de quaisquer
tendéncias sistematicas e que néo existe a necessidadedermmhuma correcéo a posteriori
nas LEs calculadas pela Equacéo (3.4).

3.6 Determinacao dos Parametros Atmosféricos

O ultimo codigo dopipelinedos indices espectrais foi desenvolvido pelo Dr. Luan Ghezz
e € responsavel pela determinacdo dos parametros atroosférpartir das LEs dos indices e
das calibracbes desenvolvidas na secéo anterior. A esdolirelhor conjunto de parametros
para uma dada estrela é baseada em um método de minimosdpsadrduzidosy?). Além
da determinacdo d&e, logg e [F&H] o programa também estima as incertezas associadas a
esses parametros.

A determinacéo dos parametros atmosféricos foi realizadecse segue. Primeiramente
montamos um conjunto com 92 LEs tedricas obtidas atravéaldolo de cada ponto de uma
extensa grade de parametros atmosféricos. Esta faixaashnmervalos de 4700 Ty < 6600 K,
-0.90< [Fe/H] < 0.50 e 3.5(< logg < 4.70. Os passos utilizados no calculo desta grade foram
de 10 K pardl ¢, 0.02 dex para [F&l] e 0.05 dex para log. Diferentes conjuntos de passos fo-
ram testados, incluindo grades com um espacamento maipfirim sem nenhuma melhoria
expressiva nos resultados.

Na sequéncia, para cada conjunto de parametros atmosféxistente na grade efetuamos
a comparacao entre as LEs observadas{).E as LEs tedricas (') utilizando um método
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Figura 3.13: Diagramas dos residuasE = LE 4 — LEqns) para o indice 38. De cima para
baixo os graficos correspondem a distribuicdo dos residudsmcdo das LEs observadas, da
Ter, da [F€H] e dalogg. Em todos os graficos, a linha preta continua indica um aquedeito,

ao passo que as linhas tracejadas azuis e vermelhas indispactivamente os limites ake
20, ondeo corresponde ao desvio padrdo do ajuste. A linha verde padal no primeiro
gréfico corresponde ao ajuste linear aplicado no diagrammaeiduos. N&o foi encontrada
nenhuma tendéncia significativa dos residuos em funcao atésnptros atmosféricos ou das
LEs observadas.
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de minimizacg&o dey?) dado pela seguinte expresséao:

1 Ning (LEiObs— LEiteo)2
Xl’ = N 2 .

(3.5)

Na Equacao (3.5)Ni,g corresponde ao numero de indices.€ o erro associado as LEs,
LEi0bs e LE®® séo as LEs do i-ésimo indice medido dos espectros obsereaigdsicos, res-
pectivamente. Os valores de utilizados na Equacéo (3.5) séo distintos para as amosras d
calibracéo e validacdo. No caso da amostra de calibracdac@sezas nas LEs sédo dadas
pelo desvio padréo obtido de cada calibracao, istg &, o, Os valores das incertezas das
LEs para a amostra de calibracdo sao apresentados na Tabela &81exo 2. Para a amostra
de validacéo, o erro total na LE foi estimado pela compostdg@erro nas medidas das LEs
dos espectros estelares*] e doo@®. Como para a amostra de validagéo dispinhamos de
mais de um espectro por estrela, o erro nas medidas das LEstifmiado pelo desvio padrao
da média das medidas de LE (ap6s um corte enp@ra a exclusdo deutliers ver secéo
3.7.2). Assim, as incertezas nas LEs para a amostra degadidaram estimadas pela expres-
sdoc; = \/(afa“b)Z + (0*)2. Por fim, o conjunto final de parametros atmosféricos coomde
aquele com menor valor gé.

Para o célculo das incertezas associadas a cada paramedsiétco T, l0gg, [FeH]),
consideramos todas as solugées contidas eptygi < x? < 2(x?)min- Em seguida, calculamos
as diferencas entre estes parametrBg(x ;) — e 0 melhor conjunto de parametros atmosféricos
—Px(x?.. ) — que é dado poxf)min. Finalmente, as incertezas finais sdo computadas através do

rmin

valor quadratico médio de tais diferencas, como mostra agégqua seguir:

22
1 rmin
or =l 2 P = Pulefmnl 2, (3.6)

i—,2
1=XT min

onde N é o nimero de solugées eni®din < x? < 2(¢?)min.

3.7 Resultados

As sec0Oes anteriores detalharam a metodologia por nédadtiino desenvolvimento @
pelinedos indices espectrais. Diferentes tipos de codigo forasardelvidos para a obtencéo
das LEs dos indices nos espectros estudados, na constag;éalitiracées dos indices e do uso
destas duas quantidades na determinacéo dos parametosséioos e suas incertezas associ-
adas. Assim, 0 proOximo passo consiste em avaliar a acuragmexisdo do nosgopelineem
recuperar os parametros atmosféricos com eficiéncia cdimpeains parametros determinados
em analises com espectros em alta resolucéao.

Para avaliar o desempenho pipelinedos indices espectrais, fizemos uso das amostras de
calibragéo e validacdo apresentadas na secao (3.1). Estdtsdos encontram-se presentes no
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trabalho de Ghezzi et al. (2014) no qual participo como seg@amitora.

3.7.1 Desempenho dpipelinedos indices na Amostra de Calibragéo

Nosso primeiro teste consistiu em avaliar spigeline dos indices espectrais € capaz de
recuperar 0s parametros atmosféricos das 309 estrelasaddrarme calibragdo. Comparamos
os resultados obtidos pelo nogsipeline e os resultados obtidos das analises com espectros
em alta resolucdo. As diferencas médias entre os paranaitnosféricos derivados por estas
duas metodologias sdo# 78 K paraTes, 0.01+ 0.06 dex para [Hel] e 0.00+ 0.15 dex
para logy. A Figura 3.14 apresenta um conjunto de graficos contendorpa@cao entre
0s parametros atmosféricos derivados g@felinedos indices e os parametros atmosféricos
obtidos na analise de espectros com alta resolucdo. Najaeses desvios entre estes dois
conjuntos de parametros atmosféricos sao praticamentecdégeis.

Numericamente, as incertezas médias encontradappatinedos indices sdo da ordem
ou ligeiramente maiores que as incertezas internas tigiclerencontradas em analise com
espectros de alta resolucdo. As incertezas interngspadine dos indices estao tipicamente
na faixa de 50-150 K pardg;, 0.05-0.10 dex para [Ad] e 0.10-0.25 dex para lag Logo,
os residuos apresentados acima também sdo menores ou aadasléncertezas internas do
pipeline

Uma exceg¢do ao comportamento anteriormente citado € daeldibe43947, que aparece
como umoutlier discrepante nos diagramas referentes a metalicidade deaR3dlL4. Este ob-
jeto foi também identificado conautlier em 94 calibragcdes na analise dos modelos regressivos
da secdo (3.5). O oututlier visivel na parte inferior do mesmo gréafico corresponde &lestr
HD 120136 que possui umbg = 6460 K. Este objeto se encaixa dentro do comportamento
sistematico encontrado para altas temperaturas, megc@nseguir.

Os diagramas mostrados na Figura 3.14 nado apresentam ¢eawiSignificativas nos resi-
duos; porém, no segundo diagrama da esquerda para a difaibaraT; nota-se dois compor-
tamentos sistematicos para altas e baixas temperaturdg; 4se aparecem sistematicamente
mais baixas em torno de5400 K podem estar associadas a uma pequena descontinomade
namero de calibracdes com estrelas frias e quentes (vegridbdicdo deT; da Figura 3.1).
Este efeito, no entanto, é de baixa amplitude e possui a pait# dos residuos contidos entre
+ 100 K.

As tendéncias para maiordg; (em torno de+ 6300 K) sédo provavelmente associadas
ao numero reduzido de estrelas de calibracdo utilizadas@preenchimento deste intervalo
(apenas 7). Além disso, a maioria dos indices espectraiartese mais fracos em torno dos
regimes deTg mais altas. Esta proposi¢do € também corroborada pelo ctanpto das
incertezas internas doipeline De fato, estas tendem a apresentar um leve crescimento em
direcéo a maiores valores dg; e menores valores de [fF§.

Como um teste complementar também analisamos o espectr@btitlo com o0 espectro-
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Figura 3.14: Comparacédo entre os parametros atmosféricoadies viapipelinedos indices
espectrais e os determinados com espectros de alta resqard a amostra de calibragéo.
De cima para baixo, a primeira coluna mostra a comparac@&tadentre os parametrdgy,
[Fe/H] e logg, respectivamente. As diferencas entre os parametroswesetos via indices e
0s parametros determinados através de espectros em altegéessdo mostradas nos diagramas
seguintes. A segunda, a terceira e a quarta colunas a@esestdiagramas que contém estas
diferencas contra &y, [Fe/H] e logg determinados pelos espectros em alta resolugdo. Em
todos os diagramas, a linha preta continua correspondeoedoguerfeito. As linhas tracejadas
azuis e vermelhas representam, respectivamente, os aesotos de-100 e+200 K paral e,

de +0.10 e+0.20 dex para a [7El] e de+0.20 e+ 0.40 dex para log. Os diagramas acima
apresentam um bom acordo entre os parametros atmosféioggrandes desvios e tendéncias
sistematicas nos residuos.
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grafo FEROS e analisado no trabalho de Ghezzi et al. (20EXig espectro foi degradado e
reamostrado conforme a necessidadpigelinedos indices espectrais. Em seguida, derivamos
0s parametros atmosféricos para o Sol de acordo com a me¢i@apresentada neste capitulo.
Os parametros atmosféricos derivados p@feeline dos indices espectrais para o Sol foram:
Ter = 5720+ 95 K, [FEH] =-0.02+ 0.06 dex e log = 4.30+ 0.16 dex. Este resultados estao
em bom acordo com os pardmetros atmosféricos canénicos [@i(57770.004.44) dentro

de 1o dos erros associados as medidas. Contudo, tal acordo eraaéocma esperado uma
vez que a selecdo dos indices espectrais foi realizada tendgspectro solar como gabarito.
Ainda assim, o conjunto de testes apresentados nesta &olbs@girmam que pipelinedos
indices espectrais produz resultados internamente temi&Es e sem componentes sistematicas
apreciaveis.

3.7.2 Desempenho dpipelinedos indices na Amostra de Validac&o

Um segundo teste foi realizado com o intuito de verificar diabilidade dgipelinedos in-
dices em reproduzir os parametros atmosféricos obtidosesperctros de alta resolucdo. Desta
vez, utilizamos a amostra de validacao que contém estretaparametros atmosféricos deter-
minados majoritariamente pelo equilibrio de excitacadonézecao, seja de diferentes fontes da
literatura ou adotando a metodologia apresentada no Gait@ds parametros que desejamos
recuperar estao apresentados na Tabela 3.1.

Os dados da amostra de validacéo precisaram ser prepaesaosrdo com as exigéncias do
pipelinedos indices. Isto porque atualmentegipelinede velocidades radiais do MARVELS
nao produz os espectros em 1D, defranjados, corrigidoszdesipalhada e em comprimento
de onda de repouso. Entretanto, para a aplicacgmpadinedos indices em toda a amostra do
MARVELS, estes dados devem ser fornecidos para o BPG-MARMitL faituro.

Além disto, os espectros MARVELS possuem algumas peatdiddas se comparados aos
espectros FEROS da amostra de calibracdo. Como visto no (0apita luz proveniente da
estrela é dividida em dois feixes que séo coletados por urdgfibras oOpticas vizinhas. Por-
tanto, como o0 MARVELS consegue observar um total de 60 ahjgtor vez sdo produzidos
120 espectros, sendo dois para cada estrela. Estes esgectio analisados separadamente
com o intuito de obter multiplas medidas de LEs dos indicesm®ver aquelas classificadas
comooutliers, além de fornecer uma estimativa das incertezas nas LEsxdimes. Assim,
nao utilizamos para estes dados a funcao de combinacao psres AVG_NUM durante o
processo de normalizacao.

Como dispunhamos agora de mais de uma medida de LE para umndick £ uma vez
gue as estrelas foram observadas mais de uma vez e que cadaagls gera dois espectros,
determinamos as LEs médidsE) aplicando um corte emo2até a convergéncia deste pro-
cesso. Todas as LEs removidas neste processo foram ckedasficomamutliers O desvio
padrao final obtido apds este procedimento correspondée apresentado na sec¢do (3.6). Em
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seguida as estrelas foram analisadas separadamenf@gedinedos indices e seus parametros
atmosféricos foram combinados através de uma média aicarsdinples. As incertezas relati-
vas a estes parametros foram determinadas via propagaeémsleou seja, a raiz quadrada do
somatoério quadratico dos erros relativos a cada medida.

Os resultados desta primeira analise dos dados de validdg&mram satisfatorios. A di-
ferenca média entre os parametros obtidos pgeline dos indices e os parametros obtidos
pelas analises com espectro de alta resolu¢cédo sdo mostieadegunda linha da Tabela 3.4. Os
valores determinados para a amostra de calibracdo sacachasina primeira linha da mesma
tabela para fins comparativos. As diferencas encontrades @) parametros obtidos com os
indices espectrais e os parametros determinados com respéetalta resolucdo sao bastante
significativas, principalmente paralg; e para logy. Existem duas provaveis fontes das causas
destes resultados: as calibracbes ou as LEs utilizadasin?eipa fonte dos problemas pre-
sentes na analise dos espectros de validacdo pode sert@@éscama vez que as calibracdes
apresentaram bom desempenho na amostra de calibracaonmstrado na se¢ao anterior.

Tabela 3.4: Comparacao dos parametros atmosféricos detetos pelgipelinedos indices
espectrais e pelas analises com espectros em alta resatiigamdo 92 indices.

Amostra ATeg A[Fe/H] Alogg Numero de estrelas
92 indices
Calibracdo 178 0.01+0.06 0.00+0.15 309
Validagdo -97+110 0.00+0.07 -0.30+0.17 30

Para investigar se as LEs dos espectros MARVELS poderiara sausa das grandes di-
ferencas encontradas entre os parametros atmosférideadier pelos indices espectrais e 0s
determinados através de espectros em alta resolucésaanali o comportamento das LEs do
MARVELS contra as LEs do FEROS (obtidas da amostra de cglioa A Figura 3.15 mostra
a comparacao entre estes conjuntos de LEs para o indice S#hefofda posi¢cdo do espectro
nas fibras. Podemos ver que as diferencas entre os dois tmm@leLEs estdo, na média, em
torno de 48 mA, demostrando que estes dois tipos de LEs ndo eatmesma escala. Este
comportamento também foi notado para outros indices. Bgtasncas, no entanto, ndo foram
causadas pelo processo de normalizacdo e nem demostragndis sistematicas quanto aos
parametros atmosféricos corg;, [Fe/H] e logg. Desta forma, decidimos derivar correcdes
individuais para cada indice com o objetivo de transforrsdrtes do MARVELS para a escala
de LEs do FEROS.
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Figura 3.15: Comparacéo entre as LEs dos espectros FEROS ¥ EAARem func¢éo do nu-
mero de fibras para o indice 59. A linha preta continua apt@senédia das diferencas entre as
LEs do FEROS e do MARVELS, isto ALE = LErgros- LEvarveLs. A média e o desvio desta
guantidade sdo mostradas no topo da figura para as 120 filsdisihAs tracejadas vermelhas
apresentam os limites dentro de.1E notério que as LEs do MARVELS n&o estdo na mesma
escala das LEs do FEROS.

3.7.3 Correcao da Escala de LEs da Amostra de Validacéo

Para as corre¢Oes na escala de LEs dos espectros de validaliZamos 120 espectros
solares, sendo um para cada fibra do instrumento, obsersadokaneamente em 17 de no-
vembro de 2009. Estes espectros solares também foranadtiizpara avaliar a solucao das
LEs com respeito as fibras utilizadas no instrumento, umaguezos espectros MARVELS
podem ser observados utilizando quaisquer destas.

Existe uma pequena diferenca na solugéo de comprimentoddedars 120 fibras do MAR-
VELSs, de forma que a cobertura espectral varia um pouco asfibras. Para evitar a utilizagéo
de indices com poucas determinacdes de LEs decidimos atotamssa analise o intervalo es-
pectral comum as 120 fibras, que corresponde a faixebd87-5543 A. Como consequéncia,
18 indices foram removidos nesta etapa da analise. Saoossiiedices de 2 a 7 no lado azul
e de 85 a 96 no lado vermelho dos espectros. Estes indiceértaagarecem indicados com o
namero 3 na Tabela B.1 do anexo B.

Dentro desta nova cobertura espectral, calculamos a médaesvio padrdo com relacao
aos indices presentes em cada um dos 120 espectros. Nerthicefdnremovido desta analise
a fim de manter toda informacao acerca das variacfes das IsHadioes com a niumero da
fibra do instrumento. Na sequéncia, calculamos as difesemigsolutas entre as LEs médias
dos espectros MARVELS e as LEs do espectro FEROS solar,, iRt arverLs) — LEFerod-
Caso essas diferencas fossem maiores que a incerteza nasédiEs mos espectros solares
MARVELS (o ({LEuarveLs)), O indice em questédo era removido. Este foi 0 caso dos geguin
indices: 33, 34, 39, 40, 54, 55, 61, 62, 66 e 67. Estes ultindisds aparacem indicados com
0 numero 4 na Tabela B.1 do anexo B.

Por fim, para os 64 indices restantes, as LEs dos espectawessMARVELS foram cor-
rigidas pela diferencRLEwvarveLs) — LEFerod. Embora esta seja uma correcao derivada para
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0 espectro solar, aplicamos esta correcdo para as demaiagsta amostra de validacao in-
dependentemente de seus parametros atmosfericos. st tqorrecdo é justificavel dada a
grande semelhanca entre as nossas estrelas e o Sol. Alémveigsnos a seguir que estas cor-
recdes apresentaram resultados bastante positivos menetedo dos parametros da amostra
de validacdo. Também removemos da analise todas as LEgidasrgue se encontravam fora
da faixa de LEs definida pela amostra de calibracéo (ver aab& do anexo B). Este corte
foi feito a fim de evitar extrapolacdes fora do espaco de patr@s definido pela amostra de
calibracéao.

Seguindo a metodologia apresentada anteriormente amtiiz este novo conjunto de LEs
para derivar os parametros atmosféricos das 30 estrelasafdra de validacdo. Relembramos
gue, como os espectros eram divididos entre fibras vizinteda estrela dispunha de dois
espectros e dois conjuntos de parametros atmosféricas fdeavados para cada um destes.
Os parametros atmosféricos obtidos pelas fibras adjacamtesentaram um bom acordo entre
si, e suas diferencas médias estdo em tornel@er 91 K paraTles, 0.01+ 0.06 dex para [FHél]
e—-0.09+ 0.16 dex para log. Estes resultados demonstram o que os parametros atrmosféri
obtidos de diferentes fibras s&o consistentes entre si.

Comparamos os parametros atmosféricos derivados pelos$reipectrais e os parametros
atmosféricos determinados por analises com espectrostameablucdo para a amostra de
validacdo com as LEs corrigidas para a escala do FEROS. Asedffas médias entre estes
dois conjuntos de parametros sdo mostradas na segundadinfadela 3.5. O desvio entre 0s
dois conjuntos de parametros com respeito a metalicidactenéa-se em torno de zero. Para
a Ter € para logy, tais diferencas ndo sdo necessariamente proximas denzasosdo ainda
inferiores as incertezas tipicas encontradas para estaa@@os e a dispersao de seus residuos.
Para a gravidade porém, estes desvios podem refletir um ctam@mto inerente da amostra de
calibragdo. Ghezzi et al. (2010b) encontraram um pequesmialaas gravidades superficiais
determinadas por este trabalho e os valores da literateja &tabela 5 destes autores). Como
boa parte dos parametros da amostra de calibracdo séo jgresrdeste trabalho, os pequenos
desvios em relacéo a gravidade podem estar associados swesnéesvios encontrados por
Ghezzi et al. (2010b).

Para fins de comparacao, também sdo mostrados na Tabelaiféfeagh entre os parame-
tros atmosféricos computados para a amostra de calibragiatidjza os mesmos 64 indices
aplicados para a analise da amostra de validacdo, porémsseatracdes das LEs, e 0s pa-
rametros atmosféricos determinados com espectros ermeatiricdo. Nao foram encontradas
diferencas significativas na comparacao das determinalgbparametros atmosféricos para a
amostra de calibracao utilizando os 92 indices (Tabelacdd) as determinacdes feitas utili-
zando os 64 indices (Tabela 3.5).

A Figura 3.16 apresenta a comparacéao entre os parametrosfatinos derivados pelu-
pelinedos indices para a amostra de validacdo com as LEs corrigiogparametros atmosfe-
ricos obtidos com espectros em alta resolucdo. Uma vez n&sxistem grandes tendéncias
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Tabela 3.5: Comparacao dos parametros atmosféricos detetos pelgipelinedos indices
espectrais e pelas andlises com espectros em alta resotiligaéndo 64 indices. Os parametros
da amostra de validacéo foram calculados com as LEs casgdra a escala do FEROS.

Amostra ATeg A[Fe/H] Alogg NuUmero de estrelas
64 indices
Calibracdo -3 80 0.01+0.06 0.00+0.15 309
Validagdo -28+81 0.02+0.05 -0.07+0.15 30

nos residuos, com excecdo de um possivel comportamergmaisto em direcdo a maiores
temperaturasT; ~ 6400 K), que corresponde ao mesmo comportamento encorpgeadaa
amostra de calibragéo.

As dispersdes internas em torno da média sdo menores ou@a dabk erros tipicos en-
contrados em analises de espectros em alta resolucéo. iJpessbes sdo também menores
gue as incertezas internas do método, as quais, recalsypada este novo conjunto de indi-
ces, possuem valores tipicos da ordem de 80-160 K Taatad.05-0.10 dex para [Rd] e
0.15-0.25 dex para lag

Investigamos ainda se os residuos nos parametros atroosférias incertezas associadas
a estes parametros exibiam alguma tendéncia com relac&d@ $& e a magnitudé/ das
estrelas, como mostrado na Figura 3.17./R $ara uma dada estrela da amostra de validacao
foi obtida pela média aritmética dos valores (R Serivados entre todos 0s espectros desta
estrela(S/R)speq) Multiplicado pela raiz quadrada do ndmero de especifiig,e. Esta ¢ uma
aproximacado razoavel para a determinacao /acensiderando que os tempos de exposicao
séo similares para uma dada estrela. As magnitWdeas estrelas MARVELS foram obtidas
do The Guide Star Catalogugasker et al. 2008).

N&o foram encontradas quaisquer tendéncias expressisagsiduos dos parametros at-
mosféricos e de suas incertezas contrgRaeSa magnitude V das estrelas. Ocorre apenas um
ligeiro aumento dos residuos para altas magnitudes e b§iRa que ja era esperado. A
auséncia de tendéncias nos diagramas referentd® & & certa forma pouco esperada, mas
reflete uma particularidade interessante dos nossos dEaltss as estrelas possuefR S 200
e este valor é certamente maior que o limite inferior no qoalegariamos a evidenciar um
decréscimo na qualidade dos resultados em funcagRiads gréficos da Figura 3.17 demons-
tram que, para os dados MARVELSpipelinedos indices espectrais pode ser aplicado em sua
maxima precisdo e acuracia.

Também avaliamos a influéncia da diferen¢a nas LEs provquadiutuagcdes na curva do
continuo. Para isto, estimamos os parametros atmosfétedsis espectros distintos apenas
por um deslocamento do continuo de 1%. O valor de 1% foi eslolbaseado na maxima
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Figura 3.16: Comparacao entre os parametros atmosféricwadies viapipelinedos indices
espectrais com as corregcdes de LE e os determinados contrespie alta resolugcédo para
a amostra de validacdo. De cima para baixo, a primeira cohwrsira a comparacao direta
entre 0s parametroby, [Fe/H] e logg, respectivamente. As diferencas entre os parametros
determinados via indices e os parametros determinade®saia espectros em alta resolucéo
sdo mostradas nos diagramas seguintes. A segunda, aaereefuarta colunas apresentam os
diagramas que contém estas diferencas coriitg fiFe/H] e logg determinados pelos espectros
em altaresolucdo. Emtodos os diagramas a linha preta card@mresponde ao acordo perfeito.
As linhas tracejadas azuis e vermelhas representam, tespeente, os deslocamentos#E0

e +200 K paraTle;, de+0.10 e+0.20 dex para a [FFEl] e £0.20 e+ 0.40 dex para log. Os
diagramas acima apresentam um bom acordo entre os paréragtrosféricos sem desvios
e/ou tendéncias sisteméaticas nos residuos.
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Figura 3.17:Esquerda Residuos dos parametros atmosféricos em funcagRlalCieita:
Incertezas internas gopelinedos indices em funcéo d@RS De cima para baixo os diagramas
mostram 0s casos pafag, [Fe/H] e logg, respectivamente. Estrelas cofrk 9, 9<V <11

eV > 11, sdo mostradas pelos circulos pretos, azuis e verme#spectivamente. Em todos
os diagramas, a linha preta continua representa o acoréwitperAs linhas pontilhadas e
tracejadas representam, respectivamente, os limites08 K e 200 K paraTe;, +£0.10 e
+0.20 dex para [FHeél] e +£0.20 e+0.40 dex para log. As diferencas entre os dois conjuntos
de parametros atmosféricos e suas incertezas internagpreéseatam nenhuma dependéncia
contra a R e a magnitud®/ dos espectros MARVELS. Todavia nota-se um ligeiro aumento
dos residuos para altas magnitudes e bai{as S
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diferenca de fluxo encontrada entre duas solucdes de naatati consideradas visualmente
boas (ver secao 3.3.3). Encontramos as seguintes variagégarametros atmosféricos destes
dois espectrosTe; = -5+ 42 K, logg = +0.07+ 0.07 dex e [FAH] = +0.12+ 0.04 dex, onde
as dispersbes apresentadas foram determinadas pelo epegpdo das duas determinacfes
de parametros atmosféricos. Estes valores estdo tambéno denestimativa de incertezas
do pipelinedos indices. Adicionalmente, as incertezas apresentajasndser consideradas
como valores maximos de erro a serem introduzidos pelo gsoage normalizacdo, uma vez
gue possiveis deslocamentos de continuo devem ocorrerrtrmmado uniforme e em ambas
direcOes ao longo do espectro.

Um ultimo teste de validag¢édo dupelinedos indices espectrais foi utilizar a informacéo
dos 120 espectros solares do MARVELS para a determinacapadasietros atmosféricos do
Sol. Aplicamos a esses espectros 0 mesmo procedimento iquagiiccado para a amostra de
validacdo utilizando as LEs corrigidas; porém, para garamhelhor conjunto de parametros,
aplicamos um corte env2nas LEs solares até a convergéncia, ou seja, até ndo restamme
outlier no calculo das LEs médias do Sol. Os parametros atmosfaa®@®l derivados por
este procedimento forai; = 5760+ 81 K, [F&H] = -0.04+ 0.05, logg = 4.40+ 0.15, e estdo
em excelente acordo com os parametros atmosféricos casatocSol.

Os resultados apresentados nas ultimas se¢fes demonsgampigelinedos indices es-
pectrais € capaz de recuperar os parametros atmosféraxisqy obtidos em analises em alta
resolucéo utilizando apenas as LEs dos indices medidaspaotexss de moderada resolucéo.

3.7.4 LimitagBes dopipelinedos indices Espectrais

O pipelinedos indices espectrais, como apresentado, possui bom gEseomnna analise
das estrelas anas e subgigantes de tipo solar do MARVEL&viEd técnica discutida neste
capitulo ndo esta otimizada para a andlise de espectrogelagsom possiveis contaminacdes
de companheiras. Adicionalmenteppeline ndo deve apresentar bom desempenho na ana-
lise da fracdo de estrelas gigantes que contaminam a anmsirde estrelas observadas pelo
MARVELS. Ambos objetos descritos aqui integram a amostsa~d& 300 estrelas observadas
pelo MARVELS.

De forma a quantificar o desempenhqgujeelinedos indices espectrais frente a analise deste
tipo de estrelas, aplicamos 0 nosso método aos seguint®siba estrela gigante HD 17092
gue possui também uma companheira planetaria (Ghezzi 20 0b) e o sistema binario da
estrela TYC 301001494-1, que possui uma razdo de massayarde 1, o que indica que pode
haver contaminacgéo nas linhas da primaria pelas linhasalmdéria (Mack et al. 2013). A
Tabela 3.6 apresenta uma comparacédo entre os resultadissatiim opipelinedos indices e
0s parametros da literatura para estas estrelas.

Analisando a Tabela 3.6, é possivel notar quupelinedos indices nao foi capaz de recu-
perar acuradamente os valores dos parametros atmosfébitdss com a andlise de espectros
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Tabela 3.6: Comparacédo entre os parametros atmosféricuadites pelgpipelinedos indices
e andlises de alta resolugdo para uma gigante com planeta ema binaria.

indices Alta Resolucéo A

Estrela Tef [Fe/H] logg Ter [FeH] logg ATer A[Fe/H] Alogg

HD 17092 504870 0.450.10 3.5@0.12 4587 0.03 256 453 0.42 0.94
TYC 3010 525@144 0.060.13 4.380.25 5589 0.09 4.68 -339 -0.03 -0.30

Os valores dos parametros atmosféricos da analise de sdtiaigéo foram obtidos de Mack et al. (2013) para a
estrela TYC 301001494-1 e de Ziadiki et al. (2012) para a gigante HD 17092.

em altaresolucao. Para ambas estrelas os valorkg édogg estao claramente fora de acordo,
sendo os piores resultados encontrados para a gigante HI2.170

As grandes incertezas nos parametros associadas a eslésdosssdo um aspecto inte-
ressante deste tipo de andlise. As maiores incertezasteatas para d.; da estrela TYC
301001494-1 podem servir de indicativos para a identifecagdpossiveis candidatas de siste-
mas binarios. E importante ressaltar também que os sisteimasos serdo, em sua maioria,
identificados pela andlise das velocidades radiais. Méis,abs baixos valores de gravidade
obtidos com @ipelinedos indices espectrais devem ser admitidos com cautelaeenp@gre-
sentar um indicativo de estrelas gigantes que estejammoraado a amostra do MARVELS.
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Capitulo 4

A Escala de Metalicidade e Temperatura
Efetiva de Anas e Gigantes Frias

Nos capitulos anteriores foram apresentadas duas désrer@todologias para a andlise de
estrelas anads e subgigantes de tipo FGK, utilizando esgeein alta resolucdo. Ambas as
técnicas abordadas néo estdo otimizadas para o estudoetesofan estados evolutivos mais
avancados, como as estrelas gigantes frias. Estes olgetdado, fazem parte de uma fracéo
da amostra do MARVELS e de outros estudos que tém como istepemicipal a caracterizagcao
de estrelas de tipo espectral FGK.

Estrelas gigantes possuem um relevante papel nos estudagrdriicdo de metalicidades
e de evolugéo quimica. Isto porque, por serem relativanigib@ntes, as gigantes sao objetos
de facil acesso em areas remotas de nossa Galaxia ou deagalézinhas, como a nuvem
de Magalhaes (ver, por exemplo, Dobbie et al. 2014; SmitH.2082). Estrelas gigantes
frias também podem ser utilizadas no entendimento da ahaiad@e elementos afetados pela
evolucédo estelar, como o sédio (Na), o aluminio (Al) e os eleiws do ciclo CNO (Smiljanic
et al. 2009; Smith et al. 2013).

A caracterizacdo estelar de gigantes frias, por sua vemeragaior cautela e ndo deve
ser tratada como uma simples reproducédo da metodologiardet@azacao aplicada as anas.
Independentemente das limitagBes intrinsecas de umadladea, gigantes e ands podem ex-
perimentar diferentes efeitos sistematicos dentro de ussma analise. Alguns estudos re-
produzem a analise espectroscopica classica na caracéisimultanea de anas e gigantes.
Por espectroscopia classica, entendemos todas as mefiadajoe utilizam o equilibrio de ex-
citacdo e ionizacdo das linhas de Fe | e Fe Il. Limitacbesadésnhica porém, podem afetar
diferentemente a determinacdo de abundancias de anasnéegigeomo por exemplo o quao
realistas sdo os modelos de atmosferas utilizados, a rirag@b do continuo aplicada para
estas estrelas, a lista de linhas atbmicas e molecularésdado entre outros. Em particular, o
uso de uma mesma lista de linhas para anés e gigantes emrsigéecaa um desafio, posto que
a intensidade das linhas espectrais nestas duas clasdgetis sdo visivelmente diferentes.

Além disto, estrelas gigantes sdo, em geral, mais afetada&fgitos de ndo-ETL do que es-
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trelas ands dentro de uma mesma metalicidade. Desvios dp&alo Fe | sdo particularmente
importantes em regimes de baixa gravidade e baixas mdtadies (Asplund 2005). Por esta
razdo, as gravidades de estrelas gigantes determinadeguiiébrio de ionizacdo podem néo
ser confiaveis devido ao excesso de ionizacdo do ferro. l&s@aas quente3 & > 6000 K)
podem também sofrer deste mesmo efeito (Mashonkina et®d)28dicionalmente, a analise
de abundancias em estrelas gigantes requer o ugtsd®mstante acurados, uma vez que 0 uso
da analise diferencial em relacédo ao Sol, por exemplo, @&aincelar as incertezas associadas
a estas constantes.

Com relagdo aos estudos de evolugao quimica, € importanta aualiar os contextos nos
guais anas e gigantes compartilham a mesma escala de atis. Este tipo de premissa
tem potencial impacto em uma época na qual dispomos de uegnaimero de levantamentos
espectroscopicos tais como 0 GAIA-ESO (Randich et al. 2@IGALAH (Zucker et al. 2012)

e 0 RAVE (Steinmetz et al. 2006), entre outros. Estes levastisms exploram, ou explorarao
entre outros objetos, estrelas anas e gigantes em diveggases da Galaxia. Os levantamentos
supracitados contam com o seus proppipelines de determinacdo dos parametros atmosféri-
cos e abundancias quimicas, que, em sua maioria, utilizagtagas de sintese espectral ou
a espectroscopia classica. Todavia, 0 uso das abundanoi@nigntes dess@ipelines requer
cautela, principalmente quando se deseja abordar algobkepras astrofisicos que envolvam a
escala de abundancias de ands e gigantes, como, por exargpkstao da frequéncia planeta-
ria em anas e gigantes mencionada na introducao. A utiizéefarametros determinados por
bases de dados ndo homogéneas pode introduzir efeitos&iistes na comparacao da escala
de metalicidades de anas e gigantes.

No Capitulo 3, mencionamos brevemente algumas das limgat@é&écnica de sintese es-
pectral. Neste capitulo iremos investigar com mais degadtselimitacdes da espectroscopia
classica, tal como aplicada pgpelinedesenvolvido no Capitulo 2, na obtencdo de uma escala
comum de metalicidades entre anas e gigantes. A espegirastassica corresponde a uma
das técnicas mais utilizadas na determinacdo das abuadateiestrelas de tipo FGK. Enten-
der como sistematicidades de tal técnica afetam cada umsdalsjetos € fundamental para o
estabelecimento de uma escala de abundancias quimicasrepkraturas efetivas Unica entre
anas e gigantes.

Os melhores sitios para se investigar as questfes acimsateg®aio os aglomerados aber-
tos. Aglomerados abertos sdo um conjunto de estrelas quedesmuma amostra formada
da mesma nuvem gigante molecular, e que consequentemesseiemn aproximadamente a
mesma idade. Isto também significa, no caso particular diedassde sequéncia principal, que
tais objetos devem apresentar a mesma composicdo quimiosfética. Assim sendo, torna-se
mais facil o estudo da metalicidade de varios espectrolaeste partindo da hipotese de que
tais estrelas devem compartilhar a mesma composicao quilNestes ambientes, também, a
abundancia global de gigantes e ands deve ser a mesma, pacatos elementos quimicos
afetados pelos processos de mistura presentes nas egigelates, como por exemplo, o Na
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e os elementos do ciclo CNO, que sao afetados pelos epis@idsagagem que ocorrem ao
longo da evolugéo estelar. Adicionalmente, por se tratateram conjunto de estrelas com
a mesma idade e composi¢ao quimica, a determinacdo dosgteraravolutivos é mais facil
nestes ambientes do que em estrelas do campo.

Neste capitulo, apresentaremos um estudo homogéneo taadsoaetalicidades e de tem-
peraturas efetivas do aglomerado aberto das Hiades. #ralieg a metodologia da espectros-
copia classica e de um outro método baseado em parametrosfétitos bem determinados
para a obtencédo de uma escala Unica de abundancias erglasemtas e gigantes deste sistema.

4.1 Hiades: o aglomerado aberto

O aglomerado aberto das Hiades € um conjunto de estreltéiganielante jovem, com uma
idade estimada em torno de 6250 Ma (Perryman et al. 1998). E também o conjunto coevo
de estrelas mais proximo do nosso sistema solar, localaanhea distancia de 46.5 parsecs
(van Leeuwen et al. 1997). Por estas caracteristicas, gst@erado € um dos mais estudados
na literatura.

Diversos estudos espectroscopicos encontram-se digi@para as anas do tipo FGK das
Hiades. Grande parte destas analises reportam um bom amortlarno de~0.13 dex para
a metalicidade do aglomerado obtida atraves das anas (@ayakl1985; Boesgaard & Friel
1990; Paulson et al. 2003; Schuler et al. 2006). Andlisesrespeito as estrelas gigantes, en-
tretanto, indicam uma metalicidade para o grupo com um lkeapednto maior, entre0.11 dex
e 0.16 dex (Schuler et al. 2006; Mishenina et al. 2006; Ca&eRancino 2011). Este es-
palhamento, porém, é quase sempre atribuido a estrela HB920ue aparece em algumas
analises com uma metalicidade um pouco elevada em relagipo, da ordem de 0.20 dex
(Schuler et al. 2006; Kang et al. 2011); além é claro, do medanero de estrelas gigantes
comparativamente as estrelas ands. No entanto, mesmo cauliggersao ligeiramente maior,
a metalicidade das gigantes ainda encontram-se em bonoazmrdas anas.

O regime de metalicidade das Hiades é bastante apropriealayadiar as sistematicidades
da andlise espectroscopica classica, ja que para altafiodetes os desvios do ETL néo
sao significativos para o Fe |. Além disso, para valores dalmielade préximos a solar, a
temperatura média da atmosfera esta proxima da temped®wequilibrio radiativo, e, desta
forma, possiveis diferengcas na modelagem de atmosferas3ID devem ser relativamente
pequenas (Asplund 2005).

A principal vantagem de se fazer uso das estrelas do agldmédas Hiades reside no fato de
gue estes objetos podem ter seus parametros atmosfénmakeberminados por outras técnicas
gue ndo a espectroscopia classica. Do ponto de vista dagtegganedidas interferométricas
dos didmetros angulares estéo disponiveis na literatupae permite a determinacao direta da
Ter para estas estrelas, como feito em Boyajian et al. (2009)mAde todas as estrelas pos-
suem medidas precisas de paralaxe através do HIPPARCOS (gawém et al. 1997). Assim,
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€ possivel determinar gravidades superficiais confiavaes,ngo estdo sujeitas ao excesso de
ionizagdo do Fe, como as gravidades espectroscopicas.nRamfi grande nimero de anas e
todas as quatro gigantes deste aglomerado possuem dadiosgpdisponiveis em bases de da-
dos observacionais na literatura. Por todas estas cdsdictes, 0 aglomerado aberto das Hiades
€ bastante apropriado para testar as limitacdes da ansgiseteoscopica classica.

No contexto da busca de companheiras planetarias, o agldmdas Hiades foi também
bem explorado, especialmente utilizando a técnica de ideldes radiais (Cochran et al. 2002;
Paulson et al. 2004). Apesar de um grande esforco na buscap@anheiras planetarias em
estrelas de aglomerados, apenas dois objetos foram rép®rtam possiveis companheiras
planetarias nas Hiades. A primeira foi a estrela gigante20889 que possui um planeta de
periodo longo { 594 dias) e uma massa de Mg, (Sato et al. 2007). Mais recentemente,
Quinn et al. (2014) reportaram a descoberta do primeirdelipiente ao redor de uma estrela
ana no aglomerado das Hiades. A hospedeira em questdo éla Bfr285507, reportada por
abrigar um planeta com um periodo orbital-dé dias e uma massa de 0.8,

Para a nossa analise selecionamos inicialmente um corgenéstrelas dos catalogos de
Perryman et al. (1998). Em seguida, mantivemos apenas@®slgjue respeitavam os critérios
de candidatas confidveis deste aglomerado definido porielet al. (2011). Estes ultimos
autores utilizaram dados do SuperWASP (Pollacco et al.)2086lecionaram todos os objetos
com movimentos proprios e magnitudes aparentes tipicastiatas das Hiades, e, em seguida,
determinaram um conjunto de candidatas com alto grau deabilidade dentro da faixa de cor
entre 0. (J — K;) < 0.82. Candidatas provenientes dos trabalhos mencionadogre deste
limite de cor desenham um diagrama cor-magnitude que dedimeumna curva isGcrona para
as Hiades, como mostrado na Figura 4.1. Nesta figura, a antestrandidatas confidveis de
Perryman et al. (1998) (em escala cinza) também €& mostraddipsade comparacdo. Nota-se
ainda que nossa amostra engloba um numero de estrelas amd@Bsib@buidas com respeito
as temperaturas efetivas (4700KT¢; < 6200 K). Esta grande faixa de temperaturas efetivas
foi propositalmente escolhida com o intuito de investigaupossiveis efeitos sistematicos da
analise classica como funcéo deste parametro.

Diversos estudos na literatura abordam a questdo da kaderidas Hiades (Stefanik &
Latham 1985, 1992). Nossa amostra foi escolhida de maneatar a presenca de siste-
mas binarios. Por este motivo, excluimos da amostra de tgiga@este aglomerado a estrela
HIP 20885, que é uma binaria espectroscopica (SB1). Torrak €997) estimaram que o
fluxo da secundaria contribui para o fluxo da primaria em tat@®%; assim, uma analise
acurada de abundancias deste objeto deve levar em contaieatde desembaracamento de
linhas.

Como ultimo critério de selecao, priorizamos estrelas qranigreviamente estudadas pe-
los trabalhos de Paulson et al. (2003), Schuler et al. (260Barrera & Pancino (2011). A
intencao desta selecéo foi comparar os parametros e almigsl@eterminadas pelo nosso tra-
balho e pelos mencionados autores. Os trabalhos sup@if@m@ém escolhidos por possuirem
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um bom numero de estrelas das Hiades em suas analises. &4abapresenta as 14 anas e 3
gigantes selecionadas para a nossa analise.

Tabela 4.1: Amostra de estrelas selecionadas do aglomdasddiades. As letras nas colunas
possuem os seguintes significados: (a) Identificacdo vareBuy€b) Magnitude V do catalogo
Johnson & Knuckles (Johnson & Knuckles 1955), exceto paestiglas com indices numé-
ricos; (c) Paralaxes do HIPPARCOS e seus respectivos errom{gaegundos de arco); (d)
Velocidades radiais de Perryman et al. (1998) e seus régpeetros em (km3); (e) Massas
adotadas em unidades Mg (ver secao 4.5.2 para detalhes).

Gigantes
HIP  vB  Tipo Esp. v AR.(J2000) Dec.J2000) n{oy)  (Vitoy) M SR
(mas) (km s1) @ 609 nm
(@) (b) (c) (d) (e)
20205 28 KOlll 3.66 04:19:47.6 +15:37:39.5 21.1¥1.17 +39.280.11 2.48 400
20455 41 KOIvV 3.77 04:22:56.1 +17:32:33.0 21.290.93 +39.65:0.08 2.48 380
20889 70 Kol 3.52 04:28:36.9 +19:10:49.5 21.040.82 +39.3%#0.06 2.48 440
Anas
13976 - K2.5vV 7.99) 03:00:02.8 +07:44:59.1 42.661.22 +28.35:0.18 0.83 220
16529 4 G5D 8.89 03:32:50.1 +23:41:31.8 22.781.26 +32.72:0.17 0.87 210
18946 - K5D 10.16) 04:03:39.0 +19:27:18.0 23.0¥2.12 +36.93:0.26 0.75 150
19098 - K2D 9.2% 04:05:39.7 +17:56:15.7 19.841.39 +37.610.05 0.88 160
19148 10 GOV 7.81 04:06:16.1 +15:41:53.2 21.441.47 +38.04:0.17 1.08 310
19781 17 G5V 8.42 04:14:25.6 +14:37:30.1 21.941.27 +39.24:0.06 0.97 290
19793 15 G3V 8.05 04:14:32.3 +23:34:29.8 21.691.14 +38.210.23 1.01 320
19934 21 G5D 9.15 04:16:33.5 +21:54:26.9 19.481.17 +38.46:0.19 0.92 230
20130 26 GovV 8.60 04:18:57.9 +19:54:24.1 23.581.25 +39.58:0.06 0.93 330
20146 27 G8V 8.43 04:19:08.0 +17:31:29.1 21.241.32 +38.80:0.08 0.94 300
20899 73 G2v 7.84 04:28:48.3 +17:17:07.7 21.040.82 +39.3%0.06 1.06 470
21112 88 Fov 7.75 04:31:29.3 +13:54:12.5 19.461.02 +40.98:0.31 1.13 320
22422 118 F8D 7.74 04:49:32.1 +15:53:19.5 19.680.96 +42.04:0.14 1.10 320
22566 143 F8D 7.89 04:51:23.2 +15:26:00.5 17.141.00 +42.920.19 1.17 250

Referéncias adicionais de magnitude V:(1) Koen et al. (2q29Pohnson et al. (1962).

4.2 Descricao e Reducéo dos Dados

Neste trabalho utilizamos dados provenientes de doisetifes espectrégrafos. Todos os
espectros foram obtidos da base de dados publica do ES€emnce archive facility Os es-
pectros das trés gigantes das Hiades foram obtidos com ctegpafo HARPS (R= 110.000)
gue esta situado no telescopio de 3.6 m do observatorio dellaar® Chile (Mayor et al.
2003). Estes dados fazem parte do programa 088.C-0513(Bsagmsima cobertura espec-
tral entre 3800 a 6900 A, com uma pequena lacuna entre 53@3Ba0édevido & estrutura do
mosaico do CCD. Os espectros possuem alta raf&pesn média, aproximadamente 400 em
6109 A. Todos os espectros foram reduzidos utilizando maltiersdo dpipelinedo HARPS
(DRS verséao 3.5), e apenas a correcdo Doppler e a normalidag@mtinuo dos espectros das
gigantes foram realizadas utilizando as rotidapcore continuumdo IRAF.

lDisponivel enhttp://archive.eso.org/eso/eso_archive_adp.html
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Figura 4.1: Diagrama cor—-magnitude do aglomerado abestbltdes. Os triangulos em preto
representam as estrelas selecionadas para a nossa aDélgentos em cinza representam os
outros membros do aglomerado. Todos os objetos selecisrfadem parte da amostra de
Perryman et al. (1998).

Os espectros das anas foram adquiridos com o espectrografivadresolucdo UVES (R
~ 60.000). Estes dados fazem parte dos programas 7004858, possuem uma cobertura
espectral entre 4780 a 6800 A, com uma lacuna entre 5750 el&8RIb & estrutura do mosaico
do CCD. Para manter a consisténcia entre os dados das an@sreateos apenas estrelas
gue foram observadas com a mesma configuracao instrumistaad, com uma fenda de 0.8
segundos de arco e um comprimento de onda central em 5800db @om braco vermelho
do instrumento. As razdegFS estimadas para as ands em 6109 A variam de 150 para os
objetos mais frios até 400 para estrelas mais brilhanteseddigéo dos dados foi realizada
utilizando a verséo 2.3 dpipelinedo UVES, o REFLEX (Freudling et al. 2013), novamente
com excecdo da correcdo doppler que foi realizada utilzantRAF. Os espectros das anas
nao foram normalizados, com excecao da HIP 22566 cuja nizagab foi obtida para fins
comparativos.

Adiante veremos que a normaliza¢do do continuo foi aplidacEmente para as anés e
gigantes durante o processo de medidas das LEs. Todaviesagpectros foram normalizados
com o intuito de comparar as LEs obtidas automaticamenteneiaraente (ver secao 4.4). A
estrela HIP 20205 também foi observada com o espectroghiS para fins de comparacao
entre os espectros UVES e HARPS.

A Figura 4.2 ilustra uma regiéio de aproximadamente 15 A dusotios de uma das gigantes
da amostra, a HIP 20205, da ana fria HIP 13976 e da and queRt22%66. Algumas linhas
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Figura 4.2: Espectro de trés estrelas da amostra das HiBdssaque para as transicoes es-
pectrais mais intensas encontradas no espectro da gigh0R05 em preto em relagéo aos
espectros das anés HIP 18946 em azul e HIP 20566 em vermelho.

fotosféricas também estéo identificadas na figura. Notars@sg espectros possuem excelente
gualidade, sendo portanto, bastante apropriados pardisesa@irada das abundancias de Fe l e
Fe Il. Percebe-se também que as transi¢cdes espectraisadBanecnte mais intensas na estrela
gigante e que a estrela quente HIP 22566 apresenta as liamasrbr intensidade. As estrelas
guentes sdo também mais sujeitas a deformacao dos perfidraispdevido as altas taxas de
rotacao estelar encontradas paga> 6400 K.

Além dos espectros das estrelas das Hiades, utilizamosgjmstros representativos do Sol.
O primeiro € um espectro de Ganimedes obtido com o espeatoddARPS, que foi observado
com a mesma configuracdo das estrelas gigantes. O segund@gpantro refletido do Sol
obtido com a Lua iluminando uma fenda de 0.3 segundos de artilizando o espectrografo
UVES. Ambos espectros possuem uma razao sinal-ryife S00.

4.3 Selecéo das Listas de Linhas

A selecédo das listas de linhas aplicadas ao presente toadedlniu duas abordagens distin-
tas. Como nosso objetivo principal € analisar estrelas cémnesabastante distintos de gravida-
des superficiais, tais como ands e gigantes, uma primeirgai tentar minimizar possiveis
desvios do ETL que afetam diferentemente objetos com uméadripa de gravidades e tam-
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bém com uma ampla faixa de temperaturas efetivas.

Em atmosferas estelares, a hipotese de ETL — equilibricogimamico local — admite que,
para um pequeno volume da camada atmosférica a aproximagggudibrio termodinamico
€ valida, ou seja, a temperatura e a pressao para os profisssws presentes nesta camada
sdo constantes. A aproximacado de ETL é adequada para aeshiemjual a densidade de
particulas € alta e a intensidade do campo de radiacao ®aeiante fraca, como estrelas de
altas gravidades e baixas temperaturas efetivas, comdadras da sequéncia principal. Por
outro lado, em atmosferas mais rarefeitas como as de estrigintes, o livre caminho médio
dos fotons (taxa radiativa) domina a taxa de transi¢cdesionhis. Neste caso, € necesséria
uma descricdo detalhada dos processos atdmicos de emc#doaizacao, tal qual descrito
pelas equacdes de equilibrio estatistico (Nao-ETL).

Em estrelas do tipo solar, os calculos que consideram o ma@Evéem pequenos desvios
nas abundancias para estrelas como o Sol, e efeitos maargesgirelas com maiores tempe-
raturas efetivas e menores gravidades superficiais e pidtales. Algumas linhas, entretanto,
apresentam assinaturas claras dos desvios do ETL em eswata o Sol. Este tipo de compor-
tamento, por exemplo, € previsto para algumas linhas de lpaitencial de excitagdo do Fe |
(Shchukina & Trujillo Bueno 2001).

O principal efeito dos desvios do ETL em estrelas de tiporsla excesso de ionizacao
de algumas espécies. Em geral, os efeitos de ndo-ETL paihas Ho Fe | em estrelas do
tipo solar séo da ordem d€).05 dex enquanto podem alcancar valores da order®d&) dex
ou mais para estrelas de baixa gravidade e metalicidadée blastexto, as linhas de Fe Il sdo
menos sensiveis a possiveis desvios do ETL em estrelaood®tygy (Asplund & Garcia Pérez
2001), sendo adotadas em alguns casos como indicadoresagaiss de metalicidade do que
as linhas de Fe I.

Tendo estas informacdes em mente, nossa primeira listaltieslioi escolhida de forma a
tentar reduzir os possiveis desvios do ETL, ao menos no esdgmmetalicidade e de gravidades
superficiais das anas e gigantes das Hiades.

Mashonkina et al. (2011) avaliaram os desvios do ETL na foamalos dois ions do Fe
em estrelas frias de referéncia, sendo algumas destas ctaticidades comparaveis a das
Hiades. Neste estudo, os autores concluem que os desvidt. dd&virtualmente despreziveis
para as linhas do Fe Il (menores que 0.01 dex) e muito pequmemasas linhas do Fe | para
metalicidades ligeiramente maiores que a metalicidade,sokesmo variando o valor do fator
de aumento de colisdo de H3y() do caso mais forte para o mais fraco de nao-ETL.

Desta maneira, selecionamos da lista de Mashonkina etCdl12im total de 42 linhas
do Fe | e 15 linhas do Fe I, entre transi¢cdes fracas e modekaua intensas, e livres de
contaminacgdao por estruturas vizinhas sempre que posBkalimos 14 linhas da lista original
nas quais as LEs medidas para o Sol superaram o valor de 12@undeja, caracterizam
transicdes que estao localizadas na regido saturada gadriorescimento.

Mashonkina et al. (2011) alegaram que as abundancias derégortadas neste trabalho
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podem ter sua acuracia afetada pela qualidade das fontds déilizados. Os valores dfs
utilizados por estes autores foram obtidos de calculosrempetais de diferentes trabalhos
(ver tabela 5 de Mashonkina et al. 2011). Para a nossa grefisgfeicoamos ogfs da lista
de Mashonkina et al. (2011) com novas determinacfes gemtigfornecidas pela Dra. Maria
Bergemann. No anexo C, apresentamos a Tabela C.1 que contéande lismhas selecionadas,
seus dados atdbmicos, as LEs e as abundancias obtidas pgractr@solar de Ganimedes
(valores determinados de acordo com o Método#1, ver sebd).4Doravante, chamaremos
este conjunto de linhas como lista MASH.

Uma segunda lista de linhas foi escolhida priorizando aismégas estrelas gigantes. Isto
porque € comum que linhas selecionadas no espectro de atids sielar nao sejam represen-
tativas do melhor conjunto de transi¢cdes atdbmicas paralsai@ estrelas gigantes. Como as
gigantes possuem transi¢cdes atbmicas mais pronunciagtasigv 4.2), as linhas fracas e mo-
deradamente intensas selecionadas no Sol apresentaf@spanoderadamente intensas até
saturadas em estrelas gigantes. Além disso, os espectrgigdate frias apresentam maiores
contaminagdes por linhas moleculares como o CN, C2, CH e MgHeNesitido, seleciona-
mos um conjunto de 34 linhas do Fe | e 7 linhas do Fe Il, que fatimizadas para a analise
de estrelas gigantes, gentilmente cedidas pelo Dr. Magpiuhd. Esta lista de linhas compre-
ende um conjunto de transi¢cdes bem isoladas e livres dersmrag@éo por estruturas vizinhas,
em especial, linhas moleculares. De agora em diante mf@winos a este conjunto de linhas
como lista ASPL.

Os valores dgfs desta lista foram obtidos de calculos de laboratério ouesepiricos pre-
sentes na literatura, principalmente dos grupos de OxRlettkwell et al. 1995), de Hannover-
Kiel (Holweger et al. 1995), O’'Brian et al. (1991), Raassen &liklys (1998), entre alguns
outros. As abundancias de Fe obtidas no ajuste de perfistdisloom modelos 3D, e utili-
zando este conjunto df's, apresentam um espalhamento em torne @85 dex. Este valor
€ consideravelmente inferior ao valor encontrado por Malsiha et al. (2011) (da ordem de
~0.10 dex), comprovando assim a melhor qualidade dos dadimscats da lista ASPL em re-
lacéo a lista MASH. A tabela C.2 do anexo C, apresenta os coraptas de onda centrais, 0s
dados atdbmicos, as LEs e as abundéancias obtidas para oresmat de Ganimedes (valores
determinados de acordo com o Método#1, ver secao 4.5.4apiata ASPL.

4.4 Determinacéo das Medidas de LEs

Nesta etapa de analise, novamente, fizemos o uso das LEs gerarminacdo dos para-
metros atmosféricos e da metalicidade. Para isto, foi sddesadotar uma metodologia para
a medida das LEs nas estrelas de nossa amostra. No Capittilz&mnos o cursobplot para
a realizacéo das medidas automaticas das LEs. Esta fetegroentudo, ndo efetua também a
normalizacdo dos espectros. Como nosso principal intuiterifocar as limitacées da andlise
classica, e principalmente quando esta é aplicada panaatgdezenas de estrelas, priorizamos
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a utilizacdo de um método capaz de realizar simultaneanasni@refas de normalizacdo dos
espectros e medidas de LEs.

Existem alguns codigos na literatura que realizam medidesratizadas das LEs e apli-
cam um ajuste de continuo local ao redor da linha que se dafegjg como por exemplo, o
DAOSPEC (Stetson & Pancino 2008) e o ARES (Sousa et al. 200{r§, eutros. A determina-
¢do do continuo de um dado espectro é uma das principaisfdetecerteza das medidas de
LEs. A escolha da melhor curva de continuo pode ser globalp@presentada na secéo 3.3 do
Capitulo 3 e utilizada na anélise do Capitulo 2; pode ser locaseja, a posicdo do continuo
€ ajustada em torno de cada linha que se deseja medir; e puiiesasr uma combinacao de
ambas. Dependendo da escolha do cédigo, uma das possieilidaima € priorizada.

Dentre os cédigos disponiveis para realizar as medidasnatittas de LEs na literatura,
escolhemos o ARES para execucao desta tarefa. O ARES foi ekrplbr ser um codigo
bastante utilizado (por exemplo, Santos et al. 2009; Ghetzal. 2010b; Ruchti et al. 2013)
e por ser um cadigo flexivel no que diz respeito ao posicionéongo continuo ao redor das
linhas espectrais.

Basicamente, o ARES aplica um ajuste gaussiano nos perfisntias lile absorcéo, ajus-
tando simultaneamente um continuo local ao redor de umalitdi@dade acordo com os para-
metros de entrada fornecidos pelo usuario. A posicédo doreené determinada iterativamente
utilizando um polinbmio de segunda ordem e um algoritmo ¢g&0o de corte em unidades
de o, sendo o parametro de rejeicdo determinado pelo usuaricddigatambém permite a
escolha da resolucéo espectral das linhas, a magnitude da likha mais fraca e o intervalo
em A para o célculo de cada linha. Utilizando este codigerdehamos as medidas das LEs
das linhas de Fe | e Fe Il das listas MASH e ASPL para toda a rayesatra de estrelas das
Hiades.

Para 0 nosso conjunto de espectros foram testadas diferembinacdes de valores de
entrada até que os melhores perfis de ajustes de LEs fossemtrados para cada estrela.
Estes testes foram aplicados tanto para os espectros UVdtoqoara os espectros HARPS.
Diferentes valores de parametros de entrada foram utilizpdra as estrelas de nossa amostra,
principalmente para o parametro do critério de rejeicdoattiouo, que variou de 0.997 até
1,001 dependendo da estrela. Como o ARES permite a visuaizicdjuste de cada linha,
variamos 0s parametros de entrada até obter os melhoréssajisiais das LEs para o maior
conjunto de linhas. Apés esta etapa, as linhas que por eenfo apresentaram bons ajus-
tes foram eliminadas da analise. Também eliminamos todhshas com LEs> 120 mA e
LE < 5 A de acordo com as razdes apresentadas no Capitulo 2, owpargaevitar linhas
muito intensas que ndo apresentam perfis gaussianos e imili@sfracas cuja a significancia
estatistica é proxima do erro na determinagéo das LEs.

De acordo com Sousa et al. (2007) a resposta das LEs autamdddRAF € comparavel
com as medidas das LEs obtidas utilizando-se a tapfado IRAF para espectros do HARPS
e do UVES. Repetimos este exercicio comparando as LEs autasmé@pb ARES com a de-
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terminacdo manual das LEs atravésspiot para os espectros da gigante HIP 20205, da ana
guente HIP 20566 e do espectro solar obtido com Ganimedea. aR#eterminacao das LEs
com osplot, os espectros das trés estrelas anteriormente citadas faranalizados utilizando

a tarefacontinuumdo IRAF.

Os objetos acima foram selecionados de acordo com diferénge O espectro de Ganime-
des foi escolhido para repeticdo do mesmo teste apresamtdciialho de Sousa et al. (2007),
porém agora utilizando as nossas listas de linhas. Os dej@tos foram selecionados de
forma a povoar o extremo de temperaturas efetivas e de idéelesdas linhas de nossa amos-
tra. O espectro da HIP 20205 deve representar um caso limiteettrminacdo da curva do
continuo, haja vista que estrelas gigantes apresentaaslmhito mais intensas que as anas, o
gue pode tornar mais raso o posicionamento do continuanhecdé. Por outro lado, o espectro
da HIP 20566 foi escolhido para avaliar a capacidade do odtBgepresentar bem as medidas
das LEs de estrelas quentes, que possuem linhas mais fremaegam a apresentar efeitos de
rotacdo em seus perfis espectrais.

A Figura 4.3 mostra os resultados da comparacédo das LEs ge@eotros de Ganimedes,
para a HIP 20205 e para a HIP 22566. Em geral, existe um bord@eatre as LEs automaticas
obtidas com o0 ARES e as LEs “manuais” obtidas @ptot Notamos ainda da mesma figura
gue o coeficiente angular do ajuste de LEs entre o ARESpbobesta proximo de 1 para todos
0s casos testados. Para o caso de Ganimedes, o coeficieuir @mrms sdo muito préximos
aos valores reportados por Sousa et al. (2007) (slope: &.0h8: 1.141), sendo nossos valores
ligeiramente maiores provavelmente pelo menor nimeranti@di de nossas listas, dado que a
lista de Sousa et al. (2007) possui algumas centenas ds [{pB0).

As diferencas médias entre as LEs automaticas e as LEs cadasupelasplot sdo de (-
1.37+ 1.45) mA para o espectro de Ganimedes. Estas diferencasrsoim pequeno aumento
para o caso das demais estrelas testadas, porém aindadienindimite aceitavel, com valores
médios iguais a (2.1F 2.67) mA e (-2.2% 2.81) mA para as estrelas HIP 22566 e HIP 20205,
respectivamente.

Percebe-se que o numero de linhas apresentado em cada dedkura 4.3 também va-
riou de estrela para estrela. Isto ocorreu porque, em altpsts, as LEs medidas automatica-
mente ndo apresentaram ajustes visualmente satisfatbadavia, para manter a consisténcia
entre nossas LEs, decidimos realizar a analise com um nimnamor de linhas para estas es-
trelas em detrimento de substituir estas LEs por medidasiamobtidas com eplot

Realizamos também uma ultima comparacédo para avaliar a tibitigade das LEs obtidas
com o UVES e com 0 HARPS. Uma vez que nosso objetivo é compasaateale abundancias
entre anas e gigantes, e que estes objetos foram obsen@ddsepentes espectrégrafos, é
desejavel estimar a compatibilidade das LEs obtidas coes elstis instrumentos. Com esse
intuito, comparamos as LEs da estrela HIP 20205 que foi shdarcom os dois espectrografos.
A Figura 4.4 mostra a comparacao entre as LEs obtidas com cSlWe/& HARPS para este
objeto.
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Figura 4.3: Comparacao das LEs obtidas com o ARESpaipara os espectros de Ganimedes,
para a HIP 20205 e para a HIP 22566. A linha vermelha contigpu@senta o ajuste linear de
cada grafico. Alguns parametros do ajuste como o coeficiegidar (slope), o ponto zero e 0
rms da relacdo sdo mostrados na parte superior esquerddeddi@grama. A relacdo identidade
€ representada pela linha preta tracejada.
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Figura 4.4: Comparacéao entre as LEs do HARPS e as LEs do UVE& pR120205. Alguns
parametros do ajuste como o coeficiente angular (slope)nt zero e o rms da relacédo sao
mostrados na parte superior esquerda dos graficos. A reldeatidade é representada pela
linha preta tracejada.

Do grafico anterior vemos que as LEs do UVES séao sistematitameiores do que as LEs
do HARPS. Esta constatacdo em principio, ndo comprometeso mposcedimento de analise
mas serve de alerta para identificar possiveis diferencasalse com estes dois instrumentos.
As diferencas médias entre as LEs entre 0 UVES e 0 HARPS sa®@e R.23 mA, com
minimo e maximo em -5.21 e 9.58 mA, respectivamente. Na nexias diferencas ndo s&o
alarmantes mas em alguns casos as LEs para uma mesma éstieatainte distintas. Veremos
adiante na secao de resultados que a comparacao das abasdinEe | e Fe Il obtidas com
estes diferentes instrumentos sdo comparaveis dentracksezas de nosso método.

4.5 Determinacao da Escala de Metalicidade através de Pa-
rametros Atmosféricos Robustos

Nesta secdo apresentamos uma abordagem para a determdaagimundancias estelares
utilizando um conjunto de parametros atmosféricos bentelgeidos através de metodologias
de andlise distintas da espectroscopia classica. O painalijetivo desta andlise é a obtencao
de uma escala de metalicidades robusta entre ands e gigamltgsssa ser utilizada para a
comparacao com a escala de metalicidades obtida atravépel@mscopia classica.

O método descrito nesta secao sera referido adiante conomlt4ét. Este método utiliza
valores previamente estabelecidosidg logg e ¢ para a determinacao da razéo/Hg vari-
ando os parametros de entrada dentro de erros conservatieste contexto, a determinacao
acurada dos parametros atmosféricos € fundamental patarecéb de uma escala confiavel de
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Tabela 4.2: Temperaturas efetivas interferometridag () € suas respectivas incertezas
(oanmy) para as gigantes das Hiades. Os valores das temperatetigsasetie IRFM também
sdo mostrados para fins de comparacgéo. A ultima coluna dia taberca o excelente acordo
entre estas duas escalas de temperaturas efetivas.

HIP  Teganmy oonmy Tergrevy  Oirem ATer(IRFM-INT)

20205 4844 47 4854 58 -10
20455 4826 51 4860 44 -34
20889 4827 44 4801 129 -26

[Fe/H] entre anés e gigantes.

Nas proximas subsecfes, abordaremos o0s processos deidatd@iondos parametrdgy,
logg €&, e em seguida, apresentaremos uma descricdo completa dddviéte da determina-
¢cao da escala de metalicidades entre anas e gigantes.

4.5.1 A Escala de Temperaturas Efetivas

As temperaturas efetivas foram determinadas segundenit=s métodos para anas e gi-
gantes. Para as gigantes, adotamos as determinagdes amtdenalel o obtidas a partir dos
diametros angulareg) e do fluxo bolométricokgo.) das estrelas. Boyajian et al. (2009) me-
diram os diametros angulares das gigantes das Hiadesamditanterferometria Optica de linha
longa de base. Estes autores também determinaram o fluxoético utilizando as corre¢des
bolométricas de Allende Prieto & Lambert (1999), adotaMig, = 4.74. De posse destas
informacdes, as temperaturas efetivas podem ser diretarmaliculadas através da relacao,

1
FgoL = ZQZO'T:H, (4.1)

ondeo é a constante de Stefan-Boltzman. Os valoreSdamterferométricas para as gigantes
podem ser contemplados na Tabela 4.2. Estes valores foitradds como parametros de
entrada dd ¢ para as gigantes no Método#1.

Determinacdes d€e; como descritas anteriormente sado consideradas como ggasnadi-
retas da temperatura atmosférica da estrela (ver maishdstam Bohm-Vitense 1981), pois
nao dependem de modelos e baseiam-se na definicdo fundaoeiitg. As temperaturas
derivadas segundo esta técnica atingem uma acuracia de 1%.

Para as anas, por outro lado, as medidas de diametros asyaiiéio restritas a uma pe-
guena fracédo de estrelas e ndo se encontram disponivetsnatulia para os objetos da nossa
amostra. Assim, para as anas obtivemo§a® partir de calibrag6es fotométricas baseadas no
método de fluxo do infravermelho (IRFM). O IRFM pode ser conside um método semidi-
reto de determinacéo dag, que também faz uso da Equacéao (4.1) (Blackwell et al. 199Q). S
principal ideia consiste na utilizacdo do fluxo monocroo@tio infravermelho, que depende
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Tabela 4.3: indices de cor e temperaturas efetivas fotiraétde uma amostra das anas das

Hiades.
HIP B-V) V-9 (V-H) V-K) Teg(V-J) Teg(V-H) Ter (V-K) Teg(B-V) Teff<med> fo

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 1214 1.229 6234 6147 6262 6196 6221 50

do diametro angular da estrela, e que, em primeira aprofimatepende principalmente da
Ter da estrela, e em menor escala, da gravidade superficial, tdéigitaade e do comprimento
de onda. Por estas razdes este método é tido como quasenddefeede modelos atmosféricos
e possui também como seu principal ingrediente as corednaveénmelho, que sdo menos de-
pendentes da abundancia de metais e da gravidade do queaco@B — V, por exemplo (ver
Bohm-Vitense 1981). Estudos recentes indicam que as tetupesaefetivas derivadas pelo
método do fluxo do infravermelho apresentam uma acuraciarmpadde 1% (Casagrande et al.
2014).

Sendo assim, selecionamos as careKs do catalogo 2MASS (Skrutskie et al. 2006) e
B-—V do catalogo Hipparcos (van Leeuwen et al. 1997) para o cAfladT o através do método
de IRFM. AsT¢; foram obtidas utilizando as calibragdes do IRFM de Casagrainale (2010)
para as cores(-J), (V-H), (V-K;) e (B-V). Atemperatura efetiva fotométrica final adotada
para cada estrela foi calculada pela média das quatro wliésréemperaturas ponderadas pelo
erro de cada calibracdo, como mostra a Equacéao (4.2) a:seguir

P (713 (Testi)

N 1
s

onde N é o numero de calibracfes utilizadas, uma vez que rdam &s estrelas possuiam 0s
guatro indices de cor, como foi o caso da HIP 18946. As inzasteelativas as calibracoes de
(V-J), (V-H), (V-Ky e (B-V) sao, respectivamente, 42, 33, 25 e 73 K. Este procedimento
também foi utilizado para o calculo d&ig; via método do IRFM para as gigantes apresentadas
na tabela 4.2, para fins de comparacao com as temperatwedsriomeétricas. O acordo entre
estas duas escalas de temperatura é excelente.

A Tabela 4.3 mostra as cores obtidas com 0 2MASS, as tempasaietivas derivadas com
as calibragcbes de Casagrande et al. (2010), a temperattiva efédia final e sua respectiva

Teﬂ <med> = s (4.2)
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dispersado para cada ana de nossa amostra das Hiadég; de Gltima coluna da Tabela 4.1
foram utilizadas como parametros de entrada para as anastoold#1.

As T¢r das gigantes reportadas no trabalho de Boyajian et al. (2@838uem uma incerteza
em torno de 50 K. Por sua vez, as incertezas combinadas dascaés fotométricas utilizadas
para a determinacdo da escalaTdg das anas também estdo em torno~&® K. Baseados
nisso, adotamos o valor de 50 K como erro tipico das tempasatfetivas fotométricas de
nossa amostra das Hiades.

4.5.2 As Gravidades Superficiais

As gravidades superficiais foram determinadas de acordac®guinte expressao:

109(g+/g0) = 10g(M/Mo) + 4 10g(Tesr «/ Tetio) — 109 g(L+/LO), (4.3)

onde “x” representa 0s parametros estelares’erépresenta os valores do Sol. As massas das
estrelas anas foram determinadas através de trajetoalasiess e s&o mostradas na Tabela 4.1.
Utilizamos as trajetérias de massa de da Silva et al. (2@Q&),utilizam um método Bayesi-
ano para a determinacdo dos parametros evolutivos estelame massa, idade, entre outros.
Uma interface grafica deste método esta disponivel onlinktem: //stev.oapd.inaf.it/
cgi-bin/param. Para as estrelas gigantes, adotamos um valor de massa ig4aM,, tal

gual adotado em Smiljanic (2012). Este autor utilizou undgrisna de 625 Ma de Girardi

et al. (2002) com uma metalicidade iguat@.13 dex para inferir o valor de massa das estrelas
gigantes nelumpdas Hiades.

As luminosidades foram obtidas do trabalho de de Bruijne.¢R8D1) e as temperaturas
efetivas foram determinadas segundo o exposto na subségdo Binalmente, as gravidades
superficiais obtidas com a Equacéo (4.3) foram utilizadasocparametros de entrada para o
Método#1.

4.5.3 Calibracéo da Microturbuléncia

O unico parametro que ndo pode ser determinado pelo nosseaorento observacional do
aglomerado € a velocidade de microturbuléné)alsto porque este ndo é um parametro fisico
real da estrela. Independente das diferentes técnicasogieenpser adotadas para estimar a
microturbuléncia, € importante relembrar que este par@satge de uma limitagdo da analise
classica (1D) em descrever apropriadamente os camposatedagles presentes nas fotosferas
estelares.

Com consequéncia, para descrever 0s movimentos convegéis@mosferas estelares uti-
lizando modelos em 1D, é necesséria a inclusao de um termio@aino campo de velocidades
gue leve em conta o alargamento extra observado nas lintel&zbadas no regime saturado da
curva de crescimento. Na pratica, o uso deste termo € eabpaca se obter a mesma abun-
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dancia com linhas de diferentes valores de LEs. Neste tipmékse, o padrédo de abundancias
observado contra a largura equivalente de linhas fracagenadamente intensas tem que ser
ajustado com um diagrama teorico dado pelos modelos. Coin,edanelhor corre¢do de mi-
croturbuléncia é obtida impondo a auséncia de correlactie aa abundancias e as larguras
equivalentes de um dado conjunto de linhas. Tal metodqglégéavia, depende de um bom
conjunto de linhas de perfil fraco e moderadamente intensoseja, principalmente, estatisti-
camente significativo. Em geral, tais caracteristicasesagrtam um desafio a analise simultanea
de anas e gigantes.

Uma alternativa para tentar solucionar a probleméticesaptada acima é fazer uso de mo-
delos de atmosfera em 3D como calibradores da velocidadaadetanbuléncia. Os modelos
3D nédo necessitam da inclusdo de termos como a microtuialéra macroturbuléncia para
a descricdo do campo de velocidades hidrodinamico. Entoetse forem considerados como
estimativas mais realistas da descricao da atmosferaesislmodelos 3D podem ser utiliza-
dos para derivar o valores de microturbuléncia associamopexfis de linhas 1D que produzem
perfis similares aos produzidos pelos modelos 3D.

Abordagens desta natureza tém sido exploradas na liteqabuiStéen et al. (2009, 2013),

e sdo baseadas na comparacao de espectros sintéticamdtlimodelos 3D e 1D. A microtur-
buléncia € associada ao valor que melhor representa o agotgioas abundancias destes dois
modelos. Importante ressaltar ainda que, de fato, o melidor deé é na verdade uma média
de diferentes valores, j4 que cada linha fornece uma estardg £ que € valida para aquela
linha especificamente, que por sua vez depende da posicda@dintia € formada na atmosfera
estelar.

Adotamos os modelos hidrodinamicos 3D da grade CIFHIE foi computada utilizando o
codigo COBOLD? (Freytag et al. 2012). Os modelos foram selecionados deafarabranger
a mesma faixa de gravidades e temperaturas efetivas daarosséra de estrelas das Hiades
(ver Tabela 4.4). Estes modelos possuem metalicidade sotarvez que esta grade ndo possui
modelos computados para estrelas mais ricas em metais quie 0 S

E relevante mencionar que as diferencas entre os modelos18Dsdo mais importantes
no regime de baixa metalicidade. A intensidade das linhagpatadas em 3D e em 1D difere
principalmente devido as diferentes estruturas médiassdéricas e sua ndo homogeneidade.
Para a metalicidade solar ou metalicidades ligeiramenteregaque a solar, a abundancia das
linhas espectrais gera um aquecimento radiativo das caoptiaamente finas, e, como resul-
tado, a temperatura média da camada € proxima da tempettatacguilibrio radiativo. Por esta
razdo, as diferencas entre os modelos 3D e 1D para tais cdddies devem ser relativamente
pequenas. O efeito oposto ocorre no regime de baixas mesales, no qual a escassez de
linhas implica um acoplamento muito mais fraco entre o cangeoadiacdo e o gads. Como
consequéncia, o resfriamento da expansdo quasiadiadativaterial em ascensdo domina o

2Grade estendida de modelos com respeito ao trabalho de gaedwal. (2009).
3httpy/www.astro.uu.s#f/co5bold main.html
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Tabela 4.4: Selecdo de modelos 3D e microturbuléncias aséispela comparacao entre 0s
modelos 3D e 1D para as estrelas da amostra Hiades. Os m88efosam calculados para a
metalicidade solar. Ver texto para mais detalhes.

Estrela Modelo3D Teg K loggdex (&)

Gigante  t45g25mmO00n01 4500 2.5 0.89
Gigante t50g25mmO0O0On01 5000 2.5 1.40
Subgigante t46g32mmO00n01 4600 3.2 0.84
Subgigante t50g35mmO00n01 5000 3.5 0.90
Subgigante t55g35mmO0O0n01 5500 3.5 1.13
Subgigante t59g35mmO00n01 5900 3.5 1.27
And t45g45mmO00n01 4500 4.5 0.71
And t50g45mmO0O0n01 5000 4.5 0.85
Ana t55g45mmO0O0n01 5500 4.5 0.87
And t59945mmO0O0n01 5900 4.5 0.95
And t63g45mmO0O0n01 6300 4.5 1.02
Ané t65g45mmO0n01 6500 4.5 1.10

aquecimento radiativo, o que resulta em temperaturas syétl&ixo dos valores estimados de
equilibrio radiativo (Asplund et al. 1999).

Além dos modelos 3D, também foram computados modelos em dibamdigo LHD (ver
detalhes em QBau & Ludwig 2007). Este cédigo assume um modelo hidrodinérdie 1D,
plano-paralelo e possui os mesmos ingredientes basicasdascdes em 3D, como esquema
de opacidades e a equacdo de estado. O transporte de endegieriéo pela teoria de com-
primento de mistura. Os modelos produzidos pelo LHD séoafitgalmente comparaveis aos
modelos 3D do CEBOLD, o que representa uma vantagem deste modelo em relagdima o
modelos de atmosferas em 1D.

A Tabela 4.4 apresenta os modelos atmosféricos 3D e os pmodmestelareslis e logg)
utilizados para o calculo destes modelos para 2 gigantefglgantes e 6 anas representativas
da nossa amostra das Hiades. Embora este aglomerado n&engg@reubgigantes observa-
das, utilizamos isocronas das Hiades para estimar os salefie; e logg representativos das
possiveis subgigantes deste sistema.

De posse dos modelos de atmosferas, espectros sintétrams fierados a partir de uma
lista de linhas contendo 33 transi¢cdes atbmicas de Fe tigeddas por serem adequadas para
a analise em estrelas gigantes. Esta lista foi basicamemteasta pela lista ASPL que também
possui melhores estimativas ges. Assim, LEs em 1D e 3D foram produzidas para esta lista
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de linhas a partir dos modelos de atmosferas computados €MBOLD e o cddigo LHD.

Nossa andlise € baseada no método 3a proposto gierseeal. (2013). A seguir apresenta-

mos uma descri¢cao deste método. Primeiramente, para nhdadomputamos a LE produzida
pelo modelo 3D, daqui em diante referida comad.EEmM seguida, computamos as LEs para
as mesmas linhas através da curva de crescimento utilizamdalelo 1D de referéncia (15).
A LE em 1D é funcado dé& e de uma correcao de abundancislede). Esta correcdo impde que
LEsp, = LE1p, para uma dada linhize para um dado valor de Em outras palavras, esta corre-
¢ao de abundancias corresponde a diferenca da abundamgpateola no modelo 1D ajustando
a LE da linha computada em 3D, sob a hip6tese de que a verdaderindancia € dada pela
sintese espectral em 3D. Assim, temos ques(Aoge, Emic).

Computamos as Lf5 para uma grade de microturbuléncias entre 0-2 kheem intervalos
de 0.1 km s!. A (nica excecdo foi uma das gigantes, com temperatura &gg&6@00 K, onde
a grade foi computada de 0-3 jsrcom passos de 0.15 kmts A grade foi alterada para esta
gigante de forma a ampliar o intervalo de microturbulénpiasa este objeto, uma vez que
alguns autores reportam valores maiores que 2 Rnparaé em estrelas gigantes (Koch &
McWilliam 2014; Morel et al. 2014), e evitar a necessidadexteapola¢fes, se necessario.

Desta forma, para cada valor dadentro da grade, calculamos a diferenca minima entre
a LE;p e a LBp para cada linha e, assim, obtivemos a correcéo de abund@hoge. Estas
correcdes sao entdo representadas em um esquema graficog@m da Ly, como mostra a
parte superior da Figura 4.5. Neste grafico, a linha vermmlpeesenta o ajuste linear sobre
0s pontos. Este grafico € também representativo da defini@dsiaa de microturbuléncia.
Nesta figura, utilizamos apenas LEs menores ou iguais a 12@amAo objetivo de excluir
de nossa analise transi¢cdes espectrais muito intensasag ocalibracdo da microturbuléncia
compativel com nossa analise de abundancias.

O préximo passo foi obter o coeficiente angular de cada repdsear aplicada neste tipo
de diagrama para cada valor de microturbuléncia. Estesmygés foram representados grafi-
camente em funcéo de seus respectivos valores de micri@ncial Um ajuste polinomial foi
feito sobre os pontos da Figura 4.5 e o melhor valor de midsaténcia foi determinado pelo
ponto da curva onde o coeficiente angular é aproximadamaetde @ procedimento descrito
anteriormente foi repetido para todos os modelos listadoBabela 4.4 e para as respectivas
grades de microturbuléncia, e assim, derivamos os val@esicroturbuléncia que sdo apre-
sentados na ultima coluna desta mesma tabela.

Utilizando os dados fornecidos na Tabela 4.4, optamos pagdsypor uma relacdo empi-
rica da microturbuléncia em funcéo da temperatura efetdagravidade superficial de nossas
estrelas. Tal relagdo ir4 nos auxiliar na obtengéo das mesdtaproximacgdes depara os va-
lores deT¢; € logg determinados nas subsecdes 4.5.1 e 4.5.2. Foram testda@srpos de
grau um, dois e trés e escolhemos a relacdo que apresentdha desempenho em termos
estatisticos. Para isto, avaliamos quantidades como ciereé de correlacady], o desvio
padréo da relacaeor] e a probabilidade do termo n&o ser estatisticamente sigtn (Pr> |[t]).
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Figura 4.5:Em cima Correcdo das abundancia®ge em funcdo da Lk, em mA. No gréfico

a linha vermelha representa o ajuste linear que possui ufitieoge angular de -0.0558. Cada
ponto do grafico corresponde a diferenca numérica entre gs & B LEp para cada linha.
Embaixo Coeficiente angular em funcdo de seus respectivos valoresateturbuléncia. A
linha preta continua representa a interpolacao lineacagdi sobre os pontos. O melhor valor
de microturbuléncia é atribuido ao ponto que possui coefei@ngular mais proximo de zero.
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Figura 4.6: Residuos da calibracdo de microturbuléncia erpéfu da microturbuléncia cali-
brada dos modelos 3D. A linha vermelha continua represen¢ésiduo médio, a linha azul
tracejada e a linha preta pontilhada representam os limilese 20 deste residuo, respectiva-
mente. Apesar dos poucos pontos, ndo existem grandesiessratl tendéncias nos residuos.

Em analogia ao processo aplicado no Capitulo 3, também amaigsmodelos reduzidos. Estes
modelos foram calculados a partir dos modelos completasnpoemovendo todos os termos
gque apresentavam altos valores de-Ri. O melhor ajuste foi encontrado para um polinémio
guadratico de termos cruzados do tipo:

E(kms?t) = —347 + 1476x 1073 x Tes

(4.4)
—2.911x 10 x (log g X Ter) + 1.705x 107! x log ¢°.

A relacdo multiparamétrica acima também apresentou os meenesiduos em funcao dos
valores observados. Apesar dos poucos pontos presentalhmagéo, estes residuos também
nao apresentam grandes tendéncias, como mostra a FiguT@dds os termos da relagdo ante-
rior possuem valores de Britl menores que 0.0005, o que indica a alta significancia dstatis
destes termos. A relacédo apresentada possui um coeficiemietlacdo igual a R 0.956
e umo equivalente a 0.048 knts Entretanto, para a incerteza média de nossos valores de
¢ adotamos o valor mais conservativo de 0.10 kindevido ao nimero reduzido de estrelas
utilizado em nossa calibracéo.

Embora outras calibracdes na literatura (por exemplo, fedgan et al. 1993; Feltzing &
Gustafsson 1998; Bruntt et al. 2012) tenham considerado uneraimaior de estrelas no esta-
belecimento de tais relacbes, suas predicdes de micrédadia sdo principalmente baseadas
em analises espectroscopicas que utilizam modelos em XBtiZamos aqui que a calibracao
apresentada foi inteiramente obtida tendo modelos 3D cefepéncia, o que faz desta uma
abordagem inovadora na literatura.

Os resultados obtidos na Tabela 4.4 sdo consistentes coeswtados apresentados por
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Stefen et al. (2013), sendo as diferencas médias encontrad@s0@km s com minimo e
maximo de -0.14 e 0.03 knTs respectivamente. As metodologias aplicadas, contuddj-sa
geiramente diferentes. O método aqui apresentado, quava@lemie ao método 3a de Hien

et al. (2013), no qual a melhor solucédo de microturbulénoraesponde ao valor dé cujo
coeficiente angular que foi obtido do grafico da correcédo de@dncias contra a largura equi-
valente 3D € proximo de zero ou nulo. Por outro lado, o métoais necomendado por $fen

et al. (2013) € o método 3b, que em poucas palavras, é idétioretodo 3a, porém obtém a
microturbuléncia através da na minimizacéo do desvio padiaécorrecdo de abundancias, ou
seja, valor minimo do- de Aloge. Stdfen et al. (2013) argumentam que o método 3a € mais
suscetivel a inomogeneidades da amostra de lista de lifibdavia, decidimos utilizar o mé-
todo 3a pois este melhor se aproxima das analises de miout&acia encontradas na literatura,
permitindo assim uma melhor comparacéo com 0s estudostesEpicos classicos.

Notamos ainda que existe uma tendéncia do aumento dos valefeem direcéo a altas
temperaturas e talvez para baixas gravidades. N&o ohstatiteitado niumero de estrelas
testadas em nossa analise ndo nos permite fornecer maisedontpideia especulativa do
comportamento da microturbuléncia no diagrama HR.

E importante ressaltar ainda que, apesar da abordagemssaeite e inovadora de calibrar
0 parametr@ através da correspondéncia entre modelos 3D e 1D, este on@tsdui depen-
déncia com a resolucao numérica das simula¢des em 3D. O tud@eresolucdo espacial pode
aumentar significativamente o valor e, atualmente, ndo existe um consenso na literatura que
estabeleca um valor para a melhor resolucdo numérica geseaype boa convergéncia para 0s
resultados de microturbuléncia (§&n et al. 2013). Neste sentido, seria interessante ampliar o
tamanho da amostra de estrelas com modelos 3D calculadakss sambém o comportamento
de diferentes calibracdes de microturbuléncia em func@iestducdo numérica das simulagoes.

Os valores de microturbuléncia obtidos com a Equacéo (4rénf adotados como refe-
réncia para os parametros de entrada das estrelas de nasstsaagias Hiades. Estes valores
completam o conjunto de parametros atmosféricos robustpsl0gg, £) necessarios para a
determinacao da escala de metalicidade das estrelas diesHitgaves do Método#1.

4.5.4 O Métodafl

O método apresentado nesta subsecao tem por objetivo deelas abundancias de Fe |
e Fe Il a partir de pardmetros atmosféricos bem estabetecpé-determinados por outras
técnicas (como visto nas subsec¢des 4.5.1, 4.5.2 e 4.5.3).

A metodologia de analise utiliza os modelos atmosféricosLBRETL computados com
0 ATLAS9 (Kurucz 1993) e adotando a distribuicdo de opacda@DFNEW de Castelli &
Kurucz (2004), tal qual apresentadospipelinedo Capitulo 2. Todos os modelos foram cal-
culados para a escala de metalicidades das Hiades (adataradescala de abundancias de
[Fe/H]=+0.13 dex). O parametro de comprimento de mistura adotaddefdi.25 e nenhum
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overshooting foi considerado para ambas ands e gigantes. Isto porqumsaggtudos na li-
teratura (e.g. Schuler et al. 2010) ndo reportam diferesiggsficativas entre as abundancias
computadas com e sem o0 uso da aproximacaoveeshootinghestes modelos. As abundan-
cias de Fe | e Fe Il foram obtidas utilizando o pacote WIDTH (ar 1993), sob algumas
modificagdes na disposi¢cao dos parametros de entradaggdéii@f 0 manuseio dos arquivos.

Para um dado conjunto de parametros de entraga lpogg e £) de uma dada estrela, cal-
culamos todos os modelos atmosféricos obtidos pelas cagis dos parametros de entrada,
dentro de seus respectivos erros conservativos a saber,padal¢;, 0.10 dex para log e
0.10 km s? para¢. Estes erros foram adotados como “conservadores” porteazgzem erros
tipicos da analise espectroscopica classica. Deste maldajamos uma grade extensa de mo-
delos atmosféricos nos quais variamdgadentro de:50 K com passos del0 K, logg dentro
de +0.10 dex com passos de 0.05 dex @éentro de+0.10 km s! com passos de 0.05 km's
Outros passos mais finos foram testados, porém sem grardemndas nos resultados finais
adotados.

De posse destes modelos, cal