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Resumo 

Estrelas análogas e gêmeas solares são objetos fundamentais de calibração em 

astrofísica, oferecendo a possibilidade de representação do espectro de fluxo do Sol 

no céu noturno. Esse fato é de crucial importância na observação de curvas de 

refletância de corpos do Sistema Solar, como cometas e asteroides, uma vez que as 

observações devem ser corrigidas do espectro de fluxo do Sol. Particularmente, na 

observação de asteroides fracos, assim como nos cada vez mais relevantes objetos do 

Cinturão de Kuiper, existe uma demanda para análogas solares igualmente fracas. Não 

existe na literatura uma busca sistemática de análogas solares com essa finalidade. A 

nova geração de telescópios com aberturas superiores a 30 metros necessitará de 

análogas solares suficientemente fracas para permitir a observação de corpos do 

Sistema Solar cada vez mais fracos. Reportamos aqui uma busca de análogas solares 

com V~11 no catálogo Hipparcos. Uma amostra de estrelas foi selecionada a partir da 

semelhança entre suas cores (B-V) e magnitudes absolutas e as solares, nos sistemas 

Johnson e Tycho. Observamos uma parte dessa amostra espectroscopicamente em 

baixa resolução e relação S/R moderadamente alta, no Observatório do Pico dos Dias. 

Calibramos índices espectrais para uma amostra de estrelas com parâmetros 

atmosféricos bem conhecidos, e demonstramos que nossas relações recuperam os 

parâmetros atmosféricos estelares Teff, [Fe/H] e logg, para espectros com S/R~100, 

com precisão de 250 K, 0.15 dex e 0.35 dex, respectivamente. Determinamos 

adicionalmente  velocidades radiais para as candidatas observadas, e temperaturas 

efetivas fotométricas a partir de (B -V) de Johnson. Nossas candidatas a análogas 

possuem distâncias de 110 a 180 parsecs e investigamos a possibilidade de suas 

temperaturas efetivas fotomét ricas e magnitudes absolutas estarem afetadas por 

extinção interestelar. Os erros elevados dos modelos de avermelhamento, porém, 

impedem uma conclusão a respeito, pelo menos para essa faixa de distâncias. A escala 

de temperatura efetiva espectroscópica que  estabelecemos a partir dos índices 

espectrais é consideravelmente mais quente que a escala fotométrica, um resultado 

que é encontrado por outros autores e que ainda permanece sem explicação 

satisfatória. Utilizamos os parâmetros atmosféricos determinados para propor uma 

lista inédita de análogas solares fracas selecionadas a partir de sua semelhança com os 

parâmetros solares, dentro dos erros. Essas estrelas podem ser usadas, dentro das 

incertezas especificadas, como representação do espectro do Sol para diversas 

finalidades. 

Palavras-chave: estrelas: tipo solar ± estrelas: parâmetros fundamentais ± estrelas: 

abundâncias ± estrelas: atmosferas 
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Abstract  

Solar analogs and twins are fundamental calibration objects in astrophysics, 

offering the possibility of r epresenting the solar flux distribution in the night sky. This 

is crucial in the observation of reflectance curves of Solar System bodies, such as 

comets and asteroids, since the solar spectral signature must be corrected off the 

observations. Particularly, in the observation of faint asteroids, as well as the 

increasingly relevant Kuiper Belt objects, there is a demand for equally faint solar 

analogs, No systematic search of solar analogs towards this goal has been reported in 

the literature. The new gener ation of large aperture telescopes, in excess of 30 

meters, will demand sufficiently faint solar analogs to allow the observation of ever 

fainter Solar System bodies. We report a search for solar analogs with V~11 in the 

Hipparcos catalog. A sample of stars was selected from the likeness of their (B-V) 

colors and absolute magnitudes to the solar ones, in the Johnson and Tycho systems. 

We observed spectroscopically a part of this sample, with low resolution and 

moderately high S/N ratio, at the Pico dos Dias Observatory. We calibrated spectral 

indices for a sample of stars with well-known atmospheric parameters, and we show 

that our relations recover the stellar atmospheric parameters Teff, [Fe/H] and log, for 

S/N~100 spectra, with a precision of 250 K, 0.15 dex and 0.35 dex, respectively. We 

additionally determined radial velocities for the candidates, and photometric effective 

temperatures from the (B -V) Johnson color. Our solar analog candidates lie at 

distances between 110 and 180 parsecs, and we investigated possible effects of 

interstellar extinction in their colors and absolute magnitudes. The high uncertainties 

of the reddening models, however, preclude a definite conclusion on this, at least for 

this distance range. The spectroscopic effective temperat ure scale we establish from 

the spectral indices is considerably hotter than the photometric one, a result that has 

been found by other authors and that remains without a satisfactory explanation. We 

employ our determination of atmospheric parameters to pr esent a new list of faint 

solar analogs selected by their similarity to the solar parameters, within the errors of 

the analysis. Such stars can be successfully used, within specified uncertainties, as 

representations of the solar flux spectrum for a variet y of tasks. 

 

Keywords: stars: solar-type ± stars: fundamental parameters ± stars: abundances ± 

stars: atmospheres 
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Capítulo 1 

Introdução  
______________________________________________________________________________ 

O Sol é a estrela mais estudada e a mais bem conhecida. Devido a sua proximidade, 

é a única estrela para a qual praticamente todos os parâmetros físicos fundamentais 

são conhecidos com bom grau de aproximação, por exemplo: massa, composição 

química, idade, temperatura efetiva, raio, luminosidade, etc. Este fato coloca o Sol 

como o principal objeto de referência na astrofísica estelar. No entanto, e também 

devido à sua proximidade, o nível extremo de detalhe disponível para a sua observação 

se opõe diretamente à possibilidade de ser estudado observacionalmente da mesma 

forma em que são as outras estrelas. 

Um dos problemas dessa conexão solar-estelar é a derivação acurada das 

características solares fotométricas nos vários sistemas fotométricos de uso comum. 

Este problema manteve-se durante vários anos nos quais não se chegou a um consenso 

sobre a cor  do Sol, para a qual há uma extensão de estimativas entre 0.619 e 0.686 por 

diferentes autores (ver, por exemplo, Gray 1992). A identificação de estrelas 

semelhantes ao Sol possui um papel importante na solução deste problema, para as 

quais espera se inferir as características observacionais (entre elas as cores 

fotométricas) do Sol como se fosse observado no céu noturno (Cayrel de Strobel et al. 

1981, Cayrel de Strobel 1996). 

As estrelas semelhantes ao Sol foram classificadas em três categorias definidas por 

Cayrel de Strobel (1996) de acordo com seu nível de similaridade, medido pelos seus 

parâmetros observacionais e físicos: estrelas de tipo solar, análogas solares, e gêmeas 



2 

 

solares. Notamos que, na literatura, em muitos casos estas definições têm sido usadas 

inapropriadamente, parcialmente nas primeiras abordagens sobre o tema, quando não 

havia definições bem estabelecidas. Em outros casos houve uso inapropriado das 

definições devido aos diferentes graus de similaridade considerados pelos autores de 

diferentes trabalhos. 

As estrelas de tipo solar pertencem à categoria menos restritiva na qual a seleção é 

unicamente baseada na fotometria.  Cayrel de Strobel (1996) e Neckel (1986c) definem 

um intervalo  entre 0.48 e 0.80 no índice de cor  ὄ ὠ onde os autores encontram 

que é possível restringir, aproximadamente, estrelas semelhantes ao Sol em massa e 

estado evolutivo.  

As gêmeas solares são estrelas cujas propriedades físicas em sua totalidade devem 

ser idênticas às do Sol dentro dos erros observacionais. Formalmente as gêmeas 

solares foram definidas por Cayrel de Strobel & Bentolila (1989) como estrelas (não 

binárias) idênticas ao Sol dentro das incertezas do sistema de medição, em todos os 

parâmetros astrofísicos fundamentais, como massa, composição química, temperatura 

efetiva, gravidade superficial, campos de velocidade fotosférica, atividade magnética, 

idade, luminosidade, e propriedades astrosismológicas. Consequentemente objetos 

com as mesmas características físicas devem mostrar características 

espectrofotométricas  parecidas às do Sol, e isto inclui as cores. No entanto, devido a 

várias degenerescências, distintas combinações de parâmetros atmosféricos não 

necessariamente acarretam as mesmas cores, e estrelas com cores parecidas com as do 

Sol não necessariamente serão análogas solares. 

Formalmente as estrelas análogas solares são estrelas que possuem parâmetros 

atmosféricos: temperatura efetiva, metalicidade  e gravidade superficial, próximos aos 

do Sol. Como esta classificação leva em conta por definição a semelhança desses três 

parâmetros apenas, é esperado encontrar entre elas uma dispersão de grau evolutivo 

em torno do Sol, causada pelas diferenças de parâmetros externos a esta classificação, 

por exemplo, a massa, cujas variações são difíceis de detectar observacionalmente 

(pelo menos para estrelas que não formam parte de sistemas múltiplos). Por outro 

lado esta classificação não precisa ser muito rigorosa uma vez que o grau de 

semelhança da análoga usada em um estudo depende da qualidade das medições 

deste, e, ainda mais importante, do tipo de estudo para o qual a análoga é demandada. 

Como exemplo, temos o caso onde o pesquisador irá estudar o comportamento do Sol 

desde os primeiros estágios em que a estrela é muito ativa até aquele que o Sol irá 

assumir dentro de alguns bilhões de anos. Para este estudo o pesquisador não precisa 

de uma gêmea solar com parâmetros físicos quase indistinguíveis em relação ao Sol; 

em vez disso, é necessário um conjunto de estrelas com massas solares e de 
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composição química similar, mas diferentes idades. Outro exemplo relevante é o caso 

em que o pesquisador precisa remover o espectro solar da observação de um objeto do 

Sistema Solar, a fim de determinar seu espectro específico de refletância e/ou emissão, 

como é o caso de cometas e/ou asteroides. Neste caso, é necessário uma estrela que 

represente o espectro do Sol de forma precisa, pelo menos no intervalo espectral de 

estudo. Uma possibilidade seria a necessidade de uma estrela que possa representar 

bem o espectro solar no infravermelho, mas não necessariamente nos demais domínios 

espectrais. Estes exemplos expõem a necessidade do uso de análogas solares em 

diferentes graus de semelhança, a servirem como substitutos do Sol em diferentes 

estudos com diferentes enfoques. 

A busca por estrelas análogas solares foi estimulada inicialmente por Hardorp 

(1978) na série de artigos The Sun Among the Stars, como tentativa de identificar 

estrelas de tipo G cujos espectros no ultravioleta, em torno da linha CN em Џ3870, 

pudessem coincidir com o do Sol (representado pelos satélites galileanos, a Lua e a luz 

espalhada do céu diurno). A lista de análogas de Hardorp é ainda amplamente citada na 

literatura, e. g. Alvarez-Candal et al. (2006). Grandes contribuições na busca, 

classificação e identificação de estrelas semelhantes ao Sol foram realizadas por Cayrel 

de Strobel (1996) e referências ali indicadas. 

Uma aplicação fundamental de gêmeas e análogas solares está no estudo da 

composição mineralógica de corpos sem atmosfera no Sistema Solar. Tal estudo é feito 

majoritariamente a partir dos espectros de refletância (e. g.  Duffard et al. 2006, 

Alvarez-Candal et al. 2006). Uma etapa importante do processo de obtenção de tais 

espectros de refletância consiste na remoção da assinatura espectral do Sol, o que 

pode ser realizado por meio da divisão do espectro do corpo pelo espectro de uma 

análoga solar. O uso de análogas solares com esse objetivo esbarra em algumas 

considerações de ordem prática, e uma delas é a magnitude aparente das análogas 

solares em comparação com a dos objetos de estudo. 

Objetos do Sistema Solar tais como os asteroides de menor diâmetro e os objetos 

t ransnetunianos são bastante fracos; os primeiros, devido a suas dimensões; os 

últimos , devido a suas grandes distâncias. Além disso, há uma tendência crescente em 

descobertas de objetos transnetunianos cada vez mais distantes, sendo essa a fronteira 

do momento na pesquisa de pequenos corpos do Sistema Solar. Exemplos são os 

objetos do Cinturão de Kuiper, a distâncias de 30 a 50 unidades astronômicas (AU) 

desde o Sol, e ainda mais longe, objetos da hipotética Nuvem de Oort interior. Tal é o 

caso de Sedna e o recentemente descoberto 2012 VP 113 (Trujillo et al. 2014) cujos 

periélios situam-se a 76 e 80 AU do Sol respetivamente. Observações destes objetos 

necessitam de telescópios de classe de 8 a 10 metros ou superior. Breve veremos a 
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chegada da próxima geração de telescópios extremamente grandes e. g. o  European 

Extremely Large Telescope  (E-ETL) e o Thirty Meter Telescope  (TMT) de 39.3 e 30 metros 

de abertura, respectivamente. Tais instrumentos estenderão as fronteiras de 

observabilidade no Sistema Solar exterior a distâncias ainda maiores. 

Um problema recorrente no planejamento de observações de asteroides é a 

dificuldade na localização de estrelas análogas solares suficientemente próximas dos 

objetos de interesse; outro problema é que as análogas solares atualmente listadas 

tendem a ser demasiado brilhantes, o que muitas vezes impossibilita sua observação 

em telescópios da classe de 8 metros ou maiores. Além disso, muitas vezes a seleção de 

análogas solares é feita meramente através de cores UBVRI disponíveis, o que produz 

considerável incerteza quando o interesse está na distribuição de fluxo, além da 

ausência de informação para faixas espectrais mais amplas. Nesses casos, 

principalmente quando a região espectral de interesse está no ultravioleta, o 

conhecimento específico dos parâmetros atmosféricos é essencial para garantir a 

correta compensação da distribuição do fluxo do Sol. 

Diante desses fatos, nosso objetivo é identificar estrelas análogas fracas bem 

distribuídas em ascensão reta e com declinação inferior a +30°, para serem usadas em 

observações espectroscópicas com telescópicos na classe de 8 metros ou superior. 

Para esse objetivo, selecionamos inicialmente uma amostra de estrelas do catálogo de 

Hipparcos, selecionadas pela similaridade de suas cores e magnitudes absolutas com os 

valores solares, nos sistemas fotométricos Johnson e Tycho. Propomos identificar 

análogas solares fracas determinando parâmetros atmosféricos desta amostra de 

estrelas candidatas, mediante uma análise espectroscópica de índices espectrais 

calibrados em estrelas com parâmetros atmosféricos bem conhecidos. 

Esta dissertação está estruturada da seguinte forma. No capítulo 2, descrevemos a 

seleção, a partir da amostra de estrelas candidatas a serem análogas solares fracas, 

assim como as observações, reduções e características dos espectros adquiridos das 

estrelas observadas da seleção de candidatas. Ali também descrevemos as 

características da amostra de estrelas que usamos para a calibração dos índices 

espectrais. No capítulo 3, mostramos a metodologia aplicada para a estimação das 

velocidades radiais heliocêntricas das estrelas candidatas a análogas fracas (todas elas 

previamente sem qualquer determinação de velocidade radial) e a correção do desvio 

Doppler. No capítulo 4, descrevemos o processo de definição e medição dos índices 

espectrais, e a homogeneização destes índices entre as várias missões observacionais. 

No capítulo 5, descrevemos a calibração dos índices espectrais mediante uma análise 

multivariacional em função dos parâmet ros atmosféricos de uma amostra de estrelas 

bem estudadas, e a discriminação dos índices espectrais úteis a serem usados na 
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derivação dos parâmetros atmosféricos das estrelas candidatas a análogas solares 

fracas. No capítulo 6, descrevemos a avaliação da possível influência da extinção sobre 

a fotometria das candidatas a análogas. No capítulo 7, mostramos os parâmetros 

atmosféricos derivados a partir dos índices espectrais e da fotometria, considerando a 

possibilidade destas serem afetadas pela extinção. Comparamos as nossas escalas de 

temperatura efetiva fotométrica e espectroscópica e fornecemos um  ranking das 

nossas melhores análogas identificadas, em função das incertezas dos parâmetros 

atmosféricos e das magnitudes absolutas. Finalmente, no capítulo 8, resumimos as 

nossas conclusões e as possibilidades futuras desta pesquisa. 
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Capítulo 2  

Amostra, Observações e Reduções 
______________________________________________________________________________ 

2.1. Seleção da Amostra de Estrelas Candidatas a 
Análogas Fracas 

O objetivo principal deste  projeto é identificar estrelas que possuem distribuição 

de fluxo semelhante à do Sol, tal como revelada por cores fotométricas, e que tenham 

magnitudes aparentes suficientemente fracas para serem usadas como análogas 

solares em observações espectroscópicas feitas com telescópicos na classe de 8 m ou 

superior. Idealmente a identidade fotométrica das candidatas deveria ser verificada 

com a determinação espectroscópica de seus parâmetros atmosféricos.  

Visamos identificar uma amostra adequada de estrelas candidatas a análogas 

solares suficientemente fracas para serem de interesse como análogas solares para 

grandes telescópios e, ao mesmo tempo, que possuam cores fotométricas de boa 

qualidade e sejam suficientemente brilhantes para serem submetidas a análises 

espectroscópicas. Esses interesses são, obviamente, conflitantes, na medida em que os 

dados pioram tanto em qualidade como em disponibilidade , à medida que 

consideramos objetos cada vez mais fracos. 

A busca inicial de candidatas deve necessariamente considerar cores e magnitudes 

absolutas, por serem esses os observáveis que permitem uma seleção grosseira de 

estrelas candidatas a apresentar semelhança com o Sol (Porto de Mello et al. 2014). As 

cores suficientemente difundidas para serem de interesse a este projeto são o ὄ ὠ 

de Johnson e o ὄ ὠ  do catálogo Tycho (Hoeg et al. 1997), sendo esta última cor 
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associada aos catálogos de onde magnitudes absolutas confiáveis e sistemáticas 

podem ser retiradas: os catálogos Tycho e Hipparcos (Perryman et al. 1997). Essa 

seleção inicial produzirá uma lista de estrelas a serem investigadas 

espectroscopicamente. 

O procedimento inicial seguido é semelhante ao usado por Porto de Mello et al. 

(2014). Ao redor dos valores de cores e magnitude absoluta do Sol que são obtidos de 

acordo com o procedimento em Porto de Mello et al. (2014): 

ὄ ὠἄ  0.654 

ὄ ὠἄ  0.733  

ὓ ἄ  4.82  

ὓ ἄ= 4.88 

foram pesquisadas ®caixas¯ no catúlogo Hipparcos. Esse catálogo é completo apenas 

até a magnitude ὠ ͯ 9, mas lista estrelas até um pouco mais fracas que ὠ  11. Após 

ὠ  9, o catálogo vai se tornando cada vez mais incompleto. A grande vantagem do 

catálogo Hipparcos sobre o catálogo Tycho que suas paralaxes são muito mais precisas, 

permitindo uma seleção inicial baseada em magnitudes absolutas de modo muito mais 

confiável. Suas cores e magnitudes também são mais precisas, embora por outro lado o 

catálogo Tycho seja muito mais profundo, sendo completo até ὠ  10 e possuindo 

completeza de 90% para ὠ ͯ 10.5 (Hoeg et al. 1997), magnitude na qual o catálogo 

Hipparcos já é bastante incompleto. A faixa de magnitudes de interesse para o projeto 

seria de estrelas mais fracas do que ὠ  11, mas infelizmente não existe na literatura 

um catálogo suficientemente completo em cores e paralaxes para estrelas de tipo solar 

nessa faixa. A consideração de todos esses fatos nos levou à escolha de usar o catálogo 

Hipparcos na seleção de nossa amostra, principalmente pela superioridade de seus 

dados, mas também pelo mesmo oferecer uma possibilidade de explorar magnitudes 

próximas do nosso objetivo de ὠ ͯ 11, embora esse limite represente o limite extremo 

de profundidade do Hipparcos, e sofre de séria incompleteza. 

Outra consideração importante é que a lista final de candidatas a serem 

investigadas espectroscopicamente deveria ter um tamanho compatível  com a 

realização do projeto no Observatório do Pico dos Dias em um prazo de alguns anos. 

Essas considerações de ordem prática limitam a lista final a, no máximo, algumas 

dezenas de objetos. 
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2.1.1. Testes de Seleção 

O procedimento de seleção começou com alguns testes grosseiros para avaliar o 

tamanho da amostra que seria selecionada a partir do catálogo Hipparcos em função 

das dimensĎes adotadas das ®caixas¯ de seleĀüo. Estes testes comeĀaram com limites 

de magnitude entre 10.5 < ὠ < 11.2, uma vez que efetivamente o Hipparcos lista 

pouquíssimos objetos mais fracos que ὠ  11.2. Consideramos arbitrariamente erros 

representativos (valores correspondentes a um desvio padrão „ da média das estrelas 

selecionadas na caixa) de estrelas de tipo solar no Hipparcos com magnitudes 10 < ὠ < 

11, sendo esses valores de: 

„ὄ ὠ  0.07 

„ὄ ὠ   0.12 

„ὓ  0.80 

„ὓ  0.80 

As caixas correspondentes a uma seleção de ς„ têm larguras de duas vezes esses 

valores, por definição, e selecionam objetos cujos erros médios nesses mesmos 

parâmetros têm valores muito semelhantes aos usados para definir as caixas 

inicialmente, ou seja, existe uma consistência desejável entre os erros médios usados 

na definição inicial das caixas e os valores médios desses mesmos erros nas estrelas 

efetivamente selecionadas com esses critérios iniciais (ver Porto de Mello et al. 2014  

para uma discussão mais completa do método). 

Uma série de experimentos com valores dessa ordem produziu amostras com 200 

a 300 membros, números que são inviáveis observacionalmente dentro de nossa 

proposta. A segunda etapa da seleção visou reduzir essa amostra a um menor 

tamanho, e usou o expediente de considerar, dentro da seleção inicial de objetos 

compatíveis com os valores solares a um nível de ς„ médios, independentemente de 

seus erros individuais, uma subamostra de objetos cujos erros individuais fossem iguais 

ou menores que os desvios médios dos quatro parâmetros de seleção. 

A amostra final foi obtida a partir de uma amostra correspondente a uma 

convergência entre os valores adotados de desvio padrão iniciais da seleção e os erros 

médios padrão, efetivamente verificados na amostra selecionada. Essa amostra 

corresponde a um nível de dois desvios padrão de concordância entre os parâmetros 

das estrelas selecionadas e os parâmetros solares dos centros da caixa, e contém 203 

estrelas. Os erros médios dessa amostra de 203 estrelas são: 
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„ὄ ὠ  0.067 

„ὄ ὠ   0.112 

„ὓ  0.609 

„ὓ  0.682 

 

 

 

 

 

Sobre essa amostra foram aplicados cortes em função dos erros médios, mas 

levando em conta os erros individuais dos objetos selecionados. Aplicamos os cortes 

inicialmente nas duas magnitudes absolutas, Johnson e Tycho, eliminando os objetos 

cujos erros individuais fossem superiores aos erros médios: esse corte deixou uma 

subamostra de 106 estrelas. O corte seguinte seguiu o mesmo procedimento na cor 

ὄ ὠ , resultando em uma sub-amostra de 77 estrelas. O corte final foi feito na cor 

ὄ ὠ e nos forneceu  a amostra final apresentada na Tabela 2.1, contendo 

exatamente 41 estrelas. Essa amostra final, portanto, corresponde às estrelas 

inicialmente selecionadas na caixa de dois desvios-padrão, mas com erros individuais 

iguais ou menores que os erros médios desta caixa. Na Figura 2.1 é mostrada a 

distribuição de magnitude absoluta ὓ  vs. cor ὄ ὠ  da seleção de 41 estrelas 

candidatas. 

Figura 2.1. Esquerda. Distribuição de magnitude absoluta ὓ  vs. cor ὄ ὠ  da amostra de 
estrelas candidatas a análogas fracas. As 22 candidatas observadas são os círculos preenchidos 
de cor azul, as não observadas são os círculos não preenchidos de cor azul. O Sol é mostrado 

em cor amarela com ὓ ἄ = 4.88 e ὄ ὠἄ= 0.737. Direita. O mesmo que na esquerda, 

incluídas as barras de erro individuais. 
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Tabela 2.1. Seleção de Candidatas a Análogas Solares Fracas 

Dados fotométricos e astrométricos da amostra de candidatas. Na primeira coluna número das candidatas no catálogo Hipparcos.  A segunda e 
terceira colunas fornecem as coordenadas ascensão reta e declinação, respectivamente , para a época 2000.0. A quarta coluna é a magnitude visual 
no sistema Johnson. A quinta coluna é a magnitude absoluta visual no sistema Johnson e a incerteza associada. A sexta coluna é a cor (B ± V) no 
sistema Johnson e a incerteza associada. As colunas 7 e 8 fornecem informação análoga às colunas 5 e 6 respectivamente  para o sistema Tycho. As 
colunas 9 e 10 mostram a paralaxe e a sua incert eza, respectivamente , em milissegundos de arco.  

HIP AR DEC VJohnson
 Mv

Jh 
± Л (B - V)

Jh
± Л Mv

Ty 
± Л (B - V)

Ty
± Л  ̄ З(̄) 

991 0:12:18 -40:38:44 10.58 5.623 ± 0.496 0.600 ± 0.061 5.320 ± 0.487 0.647 ± 0.007 8.64 1.94 

5811 1:14:33 -49:54:12 10.62 5.318 ± 0.451 0.700 ± 0.004 5.410 ± 0.459  0.767 ± 0.090 8.70 1.78 

6089 1:18:11 -27:36:16 10.55 5.355 ± 0.488 0.661 ± 0.015 5.430 ± 0.495 0.647 ± 0.094 9.14 2.02 

8853 1:53:51 -23:29:52 10.63 4.721 ± 0.689 0.530 ± 0.020 4.750 ± 0.640 0.563 ± 0.083 6.64 2.04 

10663 2:17:13 -24:23:55 10.62 4.783 ± 0.616 0.570 ± 0.020 4.920 ± 0.602 0.522 ± 0.100 6.80 1.88 

13052 2:47:45 +80:15:54 10.53 5.384 ± 0.378 0.784 ± 0.062 5.290 ± 0.392 0.899 ± 0.080 9.35 1.61 

13964 2:59:49 -11:20:38 10.53 5.220 ± 0.497 0.556 ± 0.015 5.420 ± 0.506 0.548 ± 0.093 8.67 1.95 

16294 3:30:03 +51:30:43 10.56 4.825 ± 0.564 0.520 ± 0.020 4.760 ± 0.545 0.729 ± 0.086 7.13 1.81 

17514 3:45:00 -38:51:33 10.64 5.343 ± 0.403 0.598 ± 0.015 5.320 ± 0.429 0.782 ± 0.010 8.72 1.60 

18941 4:03:36 -36:10:40 10.52 4.561 ± 0.527 0.590 ± 0.020 4.640 ± 0.519 0.564 ± 0.078 6.43 1.53 

24742 5:18:19 -48:52:10 10.67 4.698 ± 0.476 0.529 ± 0.032 4.670 ± 0.488 0.518 ± 0.091 6.39 1.38 

29100 6:08:17 -30:40:3 10.56 5.305 ± 0.347 0.611 ± 0.003 5.350 ± 0.373 0.657 ± 0.081 8.89 1.41 

31845 6:39:30 -31:25:50 10.51 5.017 ± 0.394 0.626 ± 0.015 5.090 ± 0.410 0.777 ± 0.086 7.97 1.43 

46072 9:23:41 +65:48:31 10.53 4.925 ± 0.551 0.675 ± 0.044 4.980 ± 0.517 0.737 ± 0.055 7.57 1.88 

48272 9:50:29 -04:57:37 10.51 4.885 ± 0.622 0.536 ± 0.003 4.950 ± 0.606 0.595 ± 0.107 7.50 2.09 

53442 10:55:58 +29:19:13 10.51 4.688 ± 0.564 0.552 ± 0.067 4.680 ± 0.543 0.592 ± 0.076 6.85 1.74 

53990 11:02:39 -32:44:17 10.67 4.886 ± 0.703 0.550 ± 0.020 4.795 ± 0.648 0.732 ± 0.090 6.97 2.18 

55229 11:18:36 +50:44:55 10.76 4.654 ± 0.719 0.688 ± 0.062 4.623 ± 0.650 0.753 ± 0.078 6.01 1.92 

55619 11:23:43 -25:06:30 10.55 4.834 ± 0.501 0.667 ± 0.004 4.902 ± 0.502 0.733 ± 0.092 7.19 1.63 
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55809 11:26:11 +53:32:39 10.50 5.114 ± 0.485 0.654 ± 0.049 5.205 ± 0.474 0.729 ± 0.065 8.37 1.84 

56870 11:39:34 -14:04:34 10.53 4.771 ± 0.650 0.645 ± 0.003 4.727  ± 0.609 0.872 ± 0.095 7.05 2.05 

59223 12:08:47 +30:56:33 10.51 4.970 ± 0.504 0.542 ± 0.065 5.015 ± 0.497 0.580 ± 0.074 7.80 1.78 

59369 12:10:49 +32:44:54 10.58 4.678 ± 0.523 0.573 ± 0.067 4.691 ± 0.512 0.615 ± 0.076 6.60 1.56 

60523 12:24:25 +53:26:54 10.77 4.904 ± 0.587 0.680 ± 0.055 4.823 ± 0.551 0.743 ± 0.069 6.71 1.77 

61835 12:40:17 +27:46:34 10.80 4.684 ± 0.727 0.588 ± 0.015 4.735 ± 0.680 0.527 ± 0.103 5.98 1.93 

61957 12:41:51 +26:49:47 10.54 4.250 ± 0.670 0.585 ± 0.015 4.251 ± 0.620 0.511 ± 0.075 5.52 1.65 

63588 13:01:51 +27:20:15 10.70 5.415 ± 0.452 0.594 ± 0.015 5.420 ± 0.474 0.802 ± 0.112 8.77 1.80 

67215 13:46:26 +82:31:46 10.52 4.429 ± 0.470 0.695 ± 0.065 4.466 ± 0.474 0.783 ± 0.086 6.05 1.29 

67692 13:51:59 +26:38:11 10.94 4.919 ± 0.678 0.750 ± 0.015 4.926 ± 0.634 0.906 ± 0.102 6.25 1.89 

69232 14:10:27 -13:56:00 10.67 4.833 ± 0.644 0.605 ± 0.025 4.825 ± 0.621 0.647 ± 0.107 6.80 1.96 

69477 14:13:25 +23:54:03 10.53 4.746 ± 0.511 0.562 ± 0.066 4.774 ± 0.503 0.603 ± 0.075 6.97 1.61 

69554 14:14:14 +38:19:58 10.79 4.738 ± 0.724 0.723 ± 0.066 4.783 ± 0.658 0.819 ± 0.087 6.16 1.98 

73234 14:58:03 +09:24:02 10.59 6.681 ± 0.707 0.680 ± 0.061 4.668  ± 0.644 0.743 ± 0.077 6.58 2.07 

73854 15:05:37 +45:23:49 10.53 4.945 ± 0.385 0.724 ± 0.064 4.947 ± 0.403 0.800 ± 0.083 7.64 1.34 

74061 15:08:09 +39:58:12 10.58 4.730 ± 0.487 0.633 ± 0.064 4.814 ± 0.488 0.700 ± 0.085 6.76 1.49 

75685 15:27:42 -02:45:18 10.51 5.262 ± 0.424 0.730 ± 0.015 5.294  ± 0.443 0.872 ± 0.099 8.92 1.72 

76272 15:34:45 +62:16:44 10.52 4.499 ± 0.383 0.592 ± 0.065 4.539  ± 0.400 0.637 ± 0.075 6.25 1.09 

102416 20:45:13 +60:19:35 10.52 4.591 ± 0.370 0.642 ± 0.064 5.294 ± 0.394 0.712 ± 0.085 6.52 1.10 

107605 21:47:41 -41:51:17 10.60 4.990 ± 0.602 0.640 ± 0.020 5.086 ± 0.579 0.664 ± 0.090 7.55 2.04 

110560 22:23:49 +24:23:34 10.64 4.389 ± 0.678 0.573 ± 0.016 4.263 ± 0.633 0.773 ± 0.097 5.62 1.70 

111826 22:39:01 +32:18:04 10.53 5.262 ± 0.454 0.762 ± 0.065 5.340  ± 0.460 0.850 ± 0.086 8.84 1.82 
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2.2. Observações 

As observações dos espectros que chamaremos ®espectros OPD ̄foram realizadas 

com o espectrógrafo coudé com rede de difração de 600 linhas/mm e detector CCD 

WI105 com tamanho de imagem 2048 x 2048 pixels e tamanho do pixel 13.5 x 13.5 

micra, configuração acoplada ao telescópio de 1.60m do Observatório Pico dos Dias 

(OPD, Brasópolis, Brasil), operado pelo Laboratório Nacional de Astrofísica 

(LNA/CNPq), numa série de 8 missões entre os anos 2008 e 2013 (ver Tabela 2.2). Os 

espectros cobrem uma faixa de 500 Å, centrados aproximadamente em Џ6563 (H)h.  

A resolução nominal está em torno de R = 8000 por elemento de resolução. No 

entanto a resolução de todos os espectros não é completamente homogê nea. Na 

seção 4.3 é mostrado o processo de estimativa da resolução das missões e o 

procedimento de compatibilizaçã o entre elas. A razão sinal-ruído S/R dos espectros 

adquiridos varia entre 67 e 800; essa estimativa é mostrada em detalhe na Seção 2.4. O 

total de dados adquiridos é composto por duas amostras de estrelas. A primeira 

amostra contém as estrelas candidatas a análogas solares fracas observadas entre as 

selecionadas mediante o método descrito na Seção 2.1. A segunda amostra, designada 

como estrelas de calibração, é formada por estrelas de parâmetros atmosféricos bem 

conhecidos determinados a partir de análises com espectros de alta resolução, e foi 

usada para construir as calibrações de índices espectrais usadas para obtermos os 

parâmetros atmosféricos espectroscópicos Ὕ , &ÅȾ( e ÌÏÇ Ὣ das candidatas a 

análogas.  

2.2.1. Estrelas Candidatas Observadas 

Das 41 estrelas selecionadas na Seção 2.1 apresentadas na Tabela 2.1, 22 foram 

observadas. Das 22 estrelas observadas, 3 foram observadas nas últimas duas missões 

e ainda não contam com espectros reduzidos. Portanto, este trabalho se refere à s 19 

estrelas com espectros reduzidos, e a estas estrelas chamaremos daqui em diante 

®candidatas .̄ Das 19 candidatas, 4 possuem dois espectros adquiridos em diferentes 

noite s: HIP 53990 e HIP 75685 (missões 1 e 2); HIP 110560 (missões 1 e 6); HIP 10663 

(duas vezes na missão 5). Os espectros das candidatas cobrem uma faixa de razão sinal 

ruído S/R entre 67 e 210, com uma média de 118 (o processo de estimativa de S/R é 

mostrado  na Seção 2.4). Na Tabela 2.3, apresentamos a lista de candidatas observadas. 
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Tabela 2.2. Data das missões e espectros adquiridos 

Na primeira coluna é fornecida a identificação da missão em que os dados foram 
adquiridos. A segunda fornece a data de aquisição. A terceira coluna fornece a largura à 
meia-altura (FWHM) dos espectros correspondentes à missão, este valor foi estimado 
com a média das medições nos espectros de cada dia dentro da missão (ver seção 4.3). A 
quarta e quinta colunas fornecem o número de espectros de candidatas e estrelas de 
calibração, respectivamente , adquiridos na missão (as missões podem conter estrelas 
cujos espectros também foram adquiridos em outras missões). 

Missão Data FWHM (Å) 
Espectros de 
Candidatas 

Espectros de 
Estrelas de 
Calibração 

1 
19 - 22 de junho  

de 2008 
0.8076 5 42 

2 
21 de julho  

de 2008 
0.8115 9 ² 

3 
1 - 2 de abril  

de 2009 
0.8314 0 3 

4 
28 ± 31 de março  

de 2011 
0.8319 3 13 

5 
3 ± 7 de outubro  

de 2011 
1.0418 5 7 

6 
30 de outubro a 2 de 
novembro de 2014 

0.9823 1 14 

7 
5 a 7 de dezembro  

de 2014 
Não estimado 2 ² 

8 
26 de fevereiro  

de 2015 
Não estimado 2 3 
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Tabela 2.3. Candidatas Observadas 

Na primeira coluna listamos o número no catalogo Hipparcos.  A segunda 
coluna fornece a magnitude visual no sistema Johnson. A terceira coluna 
fornece a sinal-ruído dos espectros adquiridos; em caso da estrela ter 
sido observada duas vezes, a sinal-ruído do segundo também é colocado, 
Na quarta coluna fornece a missão de aquisição dos espectros que estão 
detalhadas na Tabela 2.2.  

HIP VJohnson S/R Missão 

991 10.58 108 2 

5811 10.62 112 2 

6089 10.55 126 2 

8853 10.63 89 2 

10663 10.62 120,88 5, 5 

13964 10.53 210 5 

17514 10.64 Não estimado 7 

18941 10.52 114 5 

24742 10.67 Não estimado 7,8 

29100 10.56 Não estimado 8 

48272 10.51 92 1 

53990 10.67 102,101 1, 2 

55619 10.55 121 4 

56870 10.53 122 4 

67692 10.94 92 4 

69232 10.67 81 2 

69477 10.53 114 2 

73234 10.59 87 1 

75685 10.51 72, 131 1, 2 

107605 10.60 170 2 

110560 10.64 68, 69 1, 6 

111826 10.53 125 6 
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2.2.2. Estrelas de Calibração 

Ghezzi et al. (2014) demostraram que, para estrelas de tipo solar, determinados 

intervalos do fluxo espectral que reúnem varias linhas espectrais em uma boa 

característica espectral (índices espectrais, maior detalhe no Capítulo 4) respondem 

bem a uma interdependência de ordem quadrática entre os parâmetros atmosféricos 

(Ὕ , &ÅȾ(, e ÌÏÇ Ὣ) da estrela. Iremos calibrar estas interdependências com espectros 

de boa qualidade em sinal-ruído de estrelas com parâmetros atmosféricos bem 

conhecidos e determinados por técnicas espectrais de alta precisão, com o objetivo de 

usar essa calibração para determinar os parâmetros atmosféricos das candidatas.  

Com este objetivo , selecionamos um conjunto de estrelas de tipo solar com boa 

dispersão de parâmetros atmosféricos  em torno dos do Sol, de tal forma que os 

espaços dos parâmetros ficassem cobertos o mais homogeneamente possível. Desse 

conjunto, conseguimos observar uma amostra composta por  69 estrelas as quais 

chamaremos doravante ®estrelas de calibraĀüo¯, apresentadas na Tabela 2.4 pelo 

número no catálogo Henry Draper (HD), com a única exceção de BD +15 3364. Das 69 

estrelas de calibração, 10 possuem dois espectros adquiridos em diferentes noites (as 

noites de aquisição podem ser na mesma ou em diferentes missões), estas são:           

HD 146233 e HD 150248 (missões 1 e 3); HD 112164 e HD 131117 (duas vezes na 

missão 4); HD 34721 (missões 4 e 6); HD 20029, HD 206395, HD 212330, HD 205420 e 

HD 215648 (missões 5 e 6). Os espectros cobrem uma faixa de razão sinal-ruído S/R 

entre ~ 70 e ~ 800, com média de 264, há 11 espectros com S/R < 150 e só 1 com S/R < 

100. O método de estimações S/R é mostrado na Seção 2.4. 

Na Figura 2.2 é mostrada a extensão da cobertura do espaço de parâmetros 

atmosféricos das estrelas de calibração que é razoavelmente boa nos seguintes 

intervalos: 5500  Җ Ὕ  ǥ 6300 K, - 0.40 Җ &ÅȾ( Җ + 0.40 dex  e 3.90 Җ ÌÏÇ Ὣ  Җ 4.60 dex. A 

metalicidade é o logaritmo da razão entre a abundância numérica do ferro  na estrela e 

a abundância solar &Å(ϳ ÌÏÇ
ᶻ
ÌÏÇ

ἄ
. 

Não é necessário para nosso estudo estender demasiadamente o espaço de 

parâmetros coberto,  considerando que nosso objetivo é determinar parâmetros 

atmosféricos de uma amostra de estrelas candidatas a serem análogas solares, que 

naturalmente esperamos encontrar  com parâmetros agrupados próximos aos do Sol. 

Contudo , é importante manter uma cobertura  razoavelmente extensa para garantir 

calibrações consistentes. Os parâmetros solares adotados que serão o ponto de 

referê ncia deste trabalho são Ὕ  = 5777 K (Neckel 1986b), &Å( ϳ  = 0 dex e ÌÏÇ Ὣ = 

4,44 dex.  
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Os parâmetros atmosféricos Ὕ , &ÅȾ( e ÌÏÇ Ὣ de ~ 90% da amostra listados na 

Tabela 2.4 foram tomados  de três fontes  da literatura , estas são: 39 estrelas de Ghezzi 

et al. (2010a,b) onde os autores descrevem a derivação homogênea dos parâmetros 

atmosféricos mediante análise espectroscópica baseada em equilíbrio de excitação e 

ionização de linhas de Fe I e Fe II usando as grades do modelo  de atmosferas ATLAS9 

(Castelli & Kurucz 2004); 16 estrelas de Porto de Mello et al . (2014), onde a derivação 

dos parâmetros atmosféricos foi obtida a partir de ajustes de perfis da linha Hh  

construídas pelo modelo de atmosferas MARCS (Edvardsson et al. 1993) e calibrações 

fotométricas de temperaturas efetivas determinadas por IRFM ( Infrared Flux Method); 7 

estrelas de da Silva & Porto de Mello (2000) mediante análise espectroscópica baseada 

em equilíbrio de excitação e ionização de linhas de Fe I e Fe II.  

Os parâmetros atmosféricos das estrelas restantes, derivados mediante análise 

espectroscópica baseada em equilíbrio de excitação e ionização são extraídos das 

seguintes fontes : 2 estrelas de da Silva et al. (2011), usando a grade derivada por 

Kurucz (1993); 2 estrelas de Bensby et al. (2003), usando o código MARCS (Gustafsson 

et  al. 1975, Edvarson 1993); 1 estrela de da Silva et al. (2012), usando o código MARCS; 

1 estrela de Luck & Heither (2006), usando o código MARCS, e 1 estrela com 

parâmetros ainda não publicados. 
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Figura 2.2. Distribuição de parâmetros atmosféricos  Ὕ , &ÅȾ(, e ÌÏÇ Ὣ das estrelas de 
calibração. As estrelas estão identificadas por código de cor em função da missão de 
aquisição dos espectros, segundo o código mostrado no gráfico superior. Os parâmetros 
solares estão representados pelo símbolo ἄ com Ὕ  = 5777 K; &ÅȾ( = 0 dex; e ÌÏÇ Ὣ = 

4,44 dex. 
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Tabela 2.4.  Estrelas de Calibração 

Parâmetros atmosféricos  da amostra de estrelas de calibração utilizados na calibração dos índices 
espectroscópicos, e sinal-ruído de seus espectros. A primeira coluna fornece o número de 
Catalogo Henry Draper (HD). A segunda coluna fornece a temperatura efetiva  em Kelvin, a 
terceira coluna, a metalicidade, a quarta coluna, a gravidade superficial. A coluna 5 fornece a 
font e dos parâmetros atmosféricos codificada por número: 1 Ghezzi et al. (2010a,b) , 2 Porto de 
Mello et al. (2014), 3 da Silva et al. (2012), 4 da Silva et al. (2011), 5 da Silva & Porto de Mello 
(2000), 6 Besnby et al. (2003), 7 Luck & Heither (2006), 8 Não publicado. A coluna 6 fornece a 
estimativa da razão sinal-ruído dos espectros adquiridos (ver seção 2.4). A última coluna fornece a 
missão de aquisição do espectro.  

     HD Teff  [Fe/H] log g Autor es S/R Missão 

1461 5717 0.17 4.33 1 155 1 

1581 5908 ±0.20 4.26 1 166 1 

2151 5866 ±0.11 4.00 1 324 1 

4391 5820 ±0.08 4.45 8 201 1 

7570 6196 0.24 4.41 1 297 1 

8291 5835 0.03 4.30 2 141 1 

9562 5794 0.16 3.95 1 217 1 

9986 5820 0.09 4.48 2 297 1 

10647 6155 ±0.06 4.44 1 223 1 

10700 5321 ±0.56 4.46 1 471 1 

12264 5810 0.06 4.54 2 194 1 

16417 5788 0.14 4.05 1 272 6 

17051 6239 0.16 4.55 1 269 6 

19994 6081 0.08 4.07 1 192 6 

20010 6280 ±0.24 4.26 7 368 4 

20029 6184 0.07 4.31 1 224, 170 5, 6 

20630 5723 0.09 4.36 1 274 6 

30495 5740 0.09 4.36 5 237 6 

30562 5986 0.27 4.30 5 424 6 

34721 5957 ±0.10 4.21 5 177, 252 4, 6 

36553 6022 0.27 3.73 5 498 6 

39091 6037 0.08 4.42 1 207 4 

39587 6029 ±0.01 4.62 1 426 6 

43587 5950 0.01 4.36 5 109 4 

43947 5889 ±0.27 4.32 1 117 4 

52298 6253 ±0.31 4.41 1 204 4 

65907 6027 ±0.31 4.57 1 320 4 

98649 5775 ±0.02 4.44 2 151 1 

105901 5845 ±0.01 4.54 2 117 1 

112164 6014 0.32 4.05 3 131, 228 4, 4 

115382 5775 ±0.08 4.40 2 106 1 

117939 5608 ±0.26 4.19 1 230 1 

118598 5755 0.02 4.44 2 169 3 

131117 5904 0.10 3.96 1 135, 184 4, 4 
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134060 5904 0.10 4.25 1 149 4 

138573 5750 0.00 4.41 2 294 1 

146233 5795 ±0.03 4.42 2 313, 310 1,3 

147584 6090 ±0.06 4.45 6 332 4 

150248 5687 ±0.11 4.30 1 486, 134 1,3 

156274 5242 ±0.37 4.40 1 163 1 

157089 5785 ±0.47 4.09 1 182 1 

159656 5845 0.09 4.32 2 357 1 

160691 5695 0.23 4.02 1 263 1 

162396 6026 ±0.37 4.08 1 391 1 

164595 5790 ±0.04 4.44 2 147 1 

172051 5502 ±0.16 4.43 5 496 1 

182572 5569 0.40 4.10 4 449 1 

187237 5850 0.16 4.48 2 284 1 

189567 5656 ±0.26 4.20 1 431 1 

190248 5691 0.39 4.26 1 273 1 

193307 6018 ±0.34 4.18 1 341 1 

196378 5996 ±0.44 3.92 1 409 1 

196755 5639 0.04 3.70 1 243 1 

199288 5724 ±0.60 4.55 1 227 1 

199960 5940 0.27 4.26 7 326 1 

203608 6022 ±0.67 4.31 1 214 1 

205420 6255 0.00 3.89 1 450, 171 5, 6 

206395 6305 0.23 4.38 1 256, 269 5, 6 

206860 6106 ±0.04 4.68 4 247 1 

207043 5775 0.07 4.55 2 276 1 

210918 5721 ±0.09 4.27 1 161 1 

211415 5753 ±0.25 4.27 5 202 1 

212330 5670 ±0.02 3.91 1 279. 232  5, 6 

215648 6178 ±0.27 3.97 1 451, 301 5, 6 

216436 5755 0.04 3.94 2 70 1 

221287 6241 ±0.02 4.37 1 236 5 

221343 5755 0.04 4.05 2 177 1 

222368 6200 ±0.20 4.13 1 810 5 

BD +15 3364 5785 0.07 4.44 2 175 1 
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2.3. Redução dos Espectros 

2.3.1. Extração dos Espectros Unidimensionais (1D) 

Os espectros são uma representação do fluxo de energia proveniente de um alvo 

com luz própria ou refletida. O f luxo é medido por uma série de configurações 

instrumentais em um sistema de aquisição e, em consequência, a qualidade desta 

medição será limitada pela capacidade dos instrumentos. Os erros de medição 

introduzidos pelos sistemas de aquisição de imagens astronômicas são conhecidos 

como assinatura instrumental e se manifestam de forma sistemática;  assim os erros de 

medição mais relevantes são bem conhecidos e podem ser minimizados mediante 

técnicas de correção. 

Para nossa configuração observacional, as principais fontes erro instrumental são o 

ruído de leitura do CCD e a não homogeneidade da resposta dos pixels do CCD à luz. 

Por este motivo , antes e após as observações de cada noite, é feita uma série de 

exposições bias e flat -field , que devem minimizar respectivamente as fontes de erro 

previamente mencionadas. A aquisição e redução das imagens até obtermos espectros 

1D foram feitas usando o pacote de ferramentas IRAF1, nas seguintes linhas é descrito 

o procedimento.  

Combinam-se todas as imagens com o espectro do alvo, bias e flat -field  usando a 

tarefa imcombine, sendo estas médias também conhecidas como masterbias e 

masterflat . O masterbias é subtraído da média das imagens dos espectros dos alvos e 

do masterflat . Por fim, efetua -se a divisão das últimas duas imagens produzidas: 

ὉίὴὩὧὸὶέ ὧέὶὶὭὫὭὨέ
ὉίὴὩὧὸὶέ έὦίὩὶὺὥὨέ άὥίὸὩὶὦὭὥί

άὥίὸὩὶὪὰὥὸάὥίὸὩὶὦὭὥί
 

É necessário considerar que o espectro é produzido pela rede de difração a partir 

da imagem projetada da estrela, e que esta imagem chega distorcida devido à refração 

produzida nas camadas atmosféricas e no caminho ótico do espectrógrafo. A distorção 

apresenta-se como um disco de luz fraca espalhada em torno da fonte quase 

puntiforme  e é conhecida como disco de seeing. A correção é efetuada com a tarefa 

apscatter, que permite ajustar uma função polinomial à luz espalhada em direção do 

 

1 Image Reduction and Analysis Facility  (IRAF), distributed by National Optical Astronomical 

Observatories (NOAO), operated by Association of Universities for Research in Astronomy 

(AURA), incorporated under contract for National Science Foundation (NSF). 
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eixo espacial (perpendicular ao eixo de dispersão), pixel por pixel , e, assim, subtrair a 

contribuição da luz espalhada e do fundo do céu no espectro. Não se espera que a luz 

espalhada tenha um comportamento complexo, então foram necessários apenas 

polinômios de Legendre de grau 3 a 4 e, em raras ocasiões de grau 5 para obtermos 

bons ajustes. Após estes procedimentos, os espectros ficam livres das fontes de ruído 

instrumental  mais importantes. O último passo é a eliminação do eixo espacial, e para 

isto foi usada a tarefa apsum que integra as intensidades apenas dos pixels que 

contribuem ao espectro, desconsiderando regiões externas. Depois de sua aplicação, 

temos finalmente o espectro de fluxo vs. dispersão conhecido como espectro 

unidimensional ou 1D. 

2.3.2. Calibração de Comprimento d e Onda 

Os espectros reduzidos 1D não contam com parâmetro de medida no eixo de 

dispersão e devem ser calibrados a unidades de comprimento de onda, uma vez que 

todas as medições posteriores dependem de uma boa calibração dos espectros. Por 

este motivo o procedimento a seguir deve ser otimizado. Para a calibração foram 

adquiridos espectros de Tório-Argônio (Th-Ar) em cada noite de observação com a 

mesma configuração instrumental usada para os alvos e estes também foram 

reduzidos a 1D.  A calibração pixel ± comprimento  de onda é desenvolvida mediante a 

tarefa  IRAF Identify que determina uma equação de transformação da escala de pixels 

para comprimento de onda utilizando como padrão uma lista de linhas espectrais bem 

conhecidas. Este procedimento compreende duas partes importantes: uma lista 

padrão com uma boa quantidade de linhas identificadas, e uma seleção de algumas 

linhas evidentes para identificar -se manualmente. Uma linha evidente significa que a 

linha deve ser observada de forma nítida e suficientemente isolada para evitar 

superposições com outras linhas a fim de evitar subjetividades na identificação. Além 

disso, é importante uma boa distribuição  de linhas padrão ao longo do espectro a fim 

de permitir uma calibração homogênea. 

A seleção de linhas para identificação manual pode ser uma combinação entre 

todas as linhas contidas no intervalo espectral, que para nossos espectros é de 6300 a 

6800 Å. Algumas reproduções de espectros Th-Ar disponíveis na internet podem ser de 

ajuda na identificação visual das linhas, mas também podem ser confusos, posto que o 

espectro Th-Ar produzido pela lâmpada do sitio de observação dificilmente apresenta 

características similares com espectros produzidos em outros locais, isto é, algumas 

linhas podem apresentar-se menos ou mais intensas ou inibidas, ou o espectro pode 
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não ser suficientemente detalhado por causa de diferenças em resolução. 

Afortunadam ente o Manual do Espectrógrafo Coudé do OPD2 fornece algumas linhas 

bem identificadas que podem  servir como ponto de partida, e verificamos que essas 

linhas também se encontram na lista thar.dat de IRAF. Após várias avaliações com 

várias combinações de identificações manuais, a combinação que produz melhores 

resultados é a lista thar.dat  e a identificação manual de 14 linhas que é mostrada na 

tabela 2.5. Os parâmetros de ajuste polinomial a selecionar na aplicação da tarefa 

identify são: polinômios de Legendre de grau 7, extensão de erro de ajuste para 

eliminação de outliers de 2З, e 10 iterações. Com esses parâmetros são obtidos, em 

todo domínio espectral do ajuste, erros quadráticos médios entre 0.004 e 0.007 Å para 

todos nossos espectros, os quais são considerados razoavelmente baixos. 

O ajuste encontrado é a função de conversão pixel - comprimento de onda. Para 

aplicar a conversão aos espectros dos alvos associamos todos os espectros de uma 

noite de observação ao espectro calibrado de Th-Ar usando a tarefa dispcor. O 

procedimento é repetido usando as mesmas linhas com os mesmos parâmetros de 

ajuste a cada conjunto  de espectros de cada noite de observação. 

Tabela 2.5. Identificação manual de linhas 
para calibração pixel ± comprimento de onda  

Џ central Fonte 

6307.6570 IRAF 

6369.5748 IRAF, OPD 

6416.3071 IRAF, OPD 

6483.0825 IRAF, OPD 

6538.1120 IRAF, OPD 

6583.9060 IRAF, OPD 

6604.8534 IRAF, OPD 

6660.6761 IRAF 

6664.0510 IRAF 

6666.3588 IRAF, OPD 

6722.8899 IRAF 

6752.8335 IRAF 

6778.3123 IRAF 

6787.7364 IRAF 

 

 

2 http://www.lna.br/opd/instrum/manual/Manual_160mOPD_Cap3.pdf  
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2.3.3. Normalização 

As regiões de contínuo espectral são, em princípio, carentes de qualquer tipo de 

estrutura espectral. Em estrelas de tipo solar, a localização de regiões de contínuo não 

é um procedimento  simples de diret a observação, devido à combinação entre as 

moderadas metalicidades e temperaturas efetivas relativamente baixas, que produzem 

grande número de características espectrais em curtas extensões de comprimento de 

onda. A procura de regiões de contínuo aumenta ainda mais em grau de complexidade 

à medida que piora a resolução dos espectros onde as características espectrais 

cobrem cada vez maiores extensões de comprimento de onda , produzindo 

superposição. 

Neste estudo, como foi mencionado anteriormente, iremos inferir o modo pelo 

qual as características espectrais são modeladas a partir das inter -relações entre os 

parâmetros atmosf éricos estelares, sendo então de grande importância tomar 

medições dessas características espectrais com um bom nível de precisão. Na prática, 

iremos medir as larguras equivalentes das características espectrais, e, portanto , 

defeitos de normalização do contínuo irão manifestar -se diretamente nas medições 

das larguras equivalentes. Os resultados dos defeitos na normalização podem causar 

desde derivações de parâmetros atmosféricos errados em algumas estrelas até 

derivações erradas da amostra completa de candidatas; este último  efeito , se boa 

parte dos espectros das estrelas de calibração fosse defeituosa .  

Decidimos pelo uso da tarefa continuum do IRAF que permite selecionar regiões de 

contínuo a partir de critérios estatísticos de forma interativa.  A tarefa permite ajustar  

um polinômio a escolher pelo usuário aos pontos discretos do espectro e rejeitar os 

pontos  outliers por fora de alguma extensão a definir pelo usuário. Aqui as extensões 

de rejeição de pontos são essenciais. Como nossos espectros são de absorção as 

características espectrais se encontram abaixo da linha de contínuo, e para cima há 

apenas o ruído e também poderia haver manifestações de raios cósmicos (ver Figura 

2.4). Então, rejeitamos a maior parte de pontos que se encontram por baixo do ajuste 

polinomial  selecionando uma extensão inferior  à linha de ajuste de 1З, e por acima 

selecionamos uma extensüo de 4З para todos os espectros. Como o intervalo espectral 

com que trabalhamos é relativamente curto (6300 ± 6800 Å), o polinômio a ajustar não 

deve ser de ordem grande; então, selecionamos o polinômio de Legendre de grau 4 

para todos os espectros. Finalmente o algoritmo  irá dividir o espectro entre o  

polinômio ajustado, produzindo o espectro normalizado.  
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Realizamos as normalizações com as especificações anteriormente mencionadas 

homogeneamente para todos os espectro s. Além disso tivemos cuidado de aplicar os 

ajustes ignorando a linha Hʰ que fica no centro dos nossos espectros. Os intervalos 

selecionados para o ajuste então são: 6300 ± 6515 Å e 6600 ± 6800 Å (ver Figura 2.3). 

 

 

 

 

Figura 2.3. Exemplo de um espectro normalizado de uma das estrelas da 
amostra de calibração. O espectro pertence à estrela HD 146233, com sinal-
ruído de 313. Mostram-se os limites dos intervalos para o ajuste polinomial que 

permitem ignorar a região em torno da linha H -alfa.  

Figura 2.4. Exemplo de um espectro normalizado de uma das estrelas 
candidatas. O espectro pertence à estrela HIP 991, com sinal-ruído de 108. Na 

caixa azul assinalamos uma manifestação de contaminação por raios cósmicos.  
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2.4. Relação Sinal-Ruído dos Espectros 

A razão sinal-ruído S/R foi estimada por meio de medições do fluxo  normalizado 

em janelas cuidadosamente selecionadas onde se espera ausência de linhas espectrais 

nas estrelas de tipo solar. A seleção de janelas de fluxo contínuo foi  feita mediante 

inspeção visual com ajuda do programa descrito na Seção 4.2 idealizado para a seleção 

dos índices espectrais. O programa utiliza o espectro Kurucz (2005)3 do Sol,  e os 

espectros OPD de Ganimedes e a estrela HD 182572, esta última com linhas espectrais 

intensas. Procuramos por regiões com fluxo  normalizado  1: as janelas devem estar 

suficientemente afastadas das alterações provocadas pelas linhas de absorção e 

preferivelmente apresentar uma boa amostragem (sampling). Como as nossas estrelas 

não são muito quentes e pobres em metais (ver discussão na Seção 4.2) não se espera 

encontrar reg iões de fluxo contínuo extensas, uma vez que a presença de linhas 

espectrais é frequente . As janelas selecionadas são mostradas na Tabela 2.6 e na Figura 

2.5a,b,c. 

Janela Inicio (Å) Fim (Å) 

1 6389.2 6390.0 

2 6422.8 6424.0 

3 6447.0 6447.7 

4 6614.6 6615.8 

5 6620.2 6622.6 

6 6648.9 6650.3 

7 6689.5 6690.2 

8 6691.4 6692.1 

9 6693.4 6694.4 

10 6706.0 6706.6 

11 6723.5 6724.2 

Tabela 2.6. Janelas de continuo  selecionadas 
para a estimativa da razão S/R. 

 

O cálculo da S/R de cada janela para cada espectro efetua -se com a tarefa bplot de 

IRAF, que aplica a Equação 2.1 ao fluxo observado dentro dos intervalos selecionados e 

produz um arquivo de nome splot.log com os resultados correspondentes para cada 

janela em cada espectro. 

 

3
 Solar Flux Atlas from 296 to 1300 nm by Kurucz, Furenlid, Brault, and Testerman 1984 

rereduced by Kurucz 2005 for 300 to 1000 nm. Material online dispon ivel em: 
http://kurucz.harvard.edu/sun.html  
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ὛὙϳ  
άïὨὭὥ Ὠέ Ὢὰόὼέ

ὨὩίὺὭέ ὴὥὨὶὥέ Ὠὥ άïὨὭὥ
                                            ςȢρ 

A estimativa da S/R para um espectro é obtida mediante um processo iterativo 

robusto  que calcula a média da S/R de todas as janelas dentro do alcance de erro 2З. 

Entenda-se por robusto  ao processo iterativo que calcula uma média de um conjunto 

de valores e o desvio padrão, e seguidamente remove os out liers (valores atípicos) fora 

de uma determinada dispersão que pode ser, por exemplo, o desvio padrão 1З ou 2З, a 

ser estabelecido. Depois da remoção, uma nova iteração é realizada calculando novos 

valores de média e desvio padrão. Esse ciclo é repetido  até a média não variar ou, em 

outras palavras, não existirem outliers depois do ultimo c álculo da média e o desvio 

padrão. Nessa dissertação iremos mencionar repetidamente essa definição . 

O procedimento é aplicado automaticamente a todos os espectros mediante um 

programa desenvolvido em linguagem de programação IDL4 que lê o arquivo splot.log  

do IRAF e produz uma tabela com a S/R de cada espectro e sua dispersão 1З. Além, a 

fim de permitir a verificação do procedimento  de estimação autoconsitente,  o 

programa produz gráficos para cada espectro da S/R calculada para cada janela. Nos 

gráficos mostramos a média calculada, a dispersão 2З, e o número de janelas 

eliminadas como outliers. Na Figura 2.6 são mostrados, como exemplo, os gráficos 

correspondentes aos espectros das estrelas HD 150248 da missão 1, e HD 20029 da 

missão 5. 

As estimativas S/R são listadas na Tabela 2.3 para as candidatas e na Tabela 2.4 

para as estrelas de calibração. Graficamos a S/R em função da magnitude ὠ do sistema 

Johnson na Figura 2.7. Pode-se notar a natural tendência de decrescimento para 

objetos mais fracos devido à necessidade de um maior tempo de exposição nas 

observações. A média para as estrelas de calibração é ὛὙϳ  = 264 e para as 

candidatas observadas é ὛὙϳ  = 118.  

 

 

 

 

 

 

 

4
 IDL (Interactive Data Language) ® Exelis Visual Information Solutions. 
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Figura 2.5a. Janelas de contínuo selecionadas para a medida da razão S/R. As janelas de 
contínuo 1, 2, e 3 de cima para baixo, respectivamente são limitadas por linhas sólidas 
verticais nos gráficos. Os espectros do Sol Kurucz e OPD são plotado s em cinza e em preto 
respectivamente. O espectro OPD do Sol é mostrado com pontos de amostragem  marcados 
por círculos. A linha vermelha é o espectro OPD da estrela quente e pobre em metais 
HD196378, e a linha azul é o espectro OPD da estrela fria e rica em metais HD182572. No 
caso de haver linhas descontínuas pretas, elas representam os limites de algum índice 
espectral próximo (a serem definidos na seção 4.2); as linhas pontilhadas em verde indicam 
presença de linhas telúricas. 
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Figura 2.5b. O mesmo da figura 2.5 para as janelas de contínuo 4, 5, 6, 7, e 8. 
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Figura 2.5c. O mesmo da figura 2.5 para as janelas de contínuo 9, 10 e 11. 
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Figura 2.6. Estimativa de sinal-ruído para os espectros das estrelas HD20029 (acima) e 
HD150248 (abaixo). Os círculos azuis são o cálculo de cada janela, a linha sólida é a média 
simples das medições de cada janela e as linhas pontilhadas são as dispersões 2З em 
torno da média. Nos gráficos é assinalado o número de janelas excluídas nas iterações. 

Figura 2.7. Acima. Sinal-ruído das estrelas de calibração com barras de incerteza. Abaixo. 

Sinal-ruído das candidatas observadas com barras de incerteza. 
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Capítulo 3  

Velocidades Radiais e Correção dos 
Desvios Doppler 
______________________________________________________________________________ 

 
A velocidade radial é a componente de velocidade do centro de massa de um 

objeto  em movimento  ao longo da linha de visada entre o objeto e um observador, isto 

é, a componente da velocidade com que um objeto se aproxima (deslocamento para o 

azul) ou se afasta (deslocamento para o vermelho) do observador. Os espectros 

estelares encontram -se afetados pela velocidade radial dos objetos. Esse efeito é 

conhecido como desvio Doppler. Assim, a velocidade radial de um objeto  pode ser 

medida a partir do seu espectro comparando as medidas do comprimento de onda de 

linhas espectrais conhecidas com aquelas medidas em laboratório. 

Antes da aplicação dos procedimentos de medição e correção, esclarecemos 

alguns conceitos. A velocidade ®topocêntrica¯ é a velocidade radial do objeto em 

relação ao telescópico na Terra, às vezes também é chamada velocidade ®observada¯ 

ὠ . Neste trabalho iremos utilizar a última designação por facilidade posto que nos 

algoritmos de IRAF é utilizada essa designação. A velocidade ®heliocăntrica¯ ὠ  em 

estrito sentido literal é a velocidade radial do objeto em relação ao  Sol. Contudo a 

designação é incorreta quando a velocidade medida é a velocidade do objeto em 

relação ao baricentro ou centro de massa do Sistema Solar (a velocidade do Sol em 

relação ao baricentro é ~13 ms-1) e nesse caso deveria ser designada como velocidade 

radial ®baricêntrica¯ como exposto em Nidever et al. (2002) ou também designada 

como velocidade radial ®absoluta¯. A precisão das medições permitidas pela resolução 
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espectral dos nossos espectros é da ordem de 1 Kms-1 o que fica longe da precisão 

necessária para levar-se em conta a velocidade do Sol em relação ao baricentro do 

sistema solar. Por isso, decidimos designá-las como velocidades heliocêntricas. 

3.1. Escolha da Estrela Padrão  

Planejamos corrigir os desvios Doppler dos espectros e medir as velocidades 

heliocêntricas das nossas estrelas de forma homogênea. Assim, o procedimento a 

seguir é baseado na medição ὠ  de um espectro a ser utilizado como padrão. A ὠ  

do objeto padrão deve ser precisa para transferir o menor erro  possível ao resto das 

medições. Portanto , decidimos medir o desvio Doppler de um grupo de espectros de 

boa S/R de forma ®manual¯, que será detalhada nos parágrafos seguintes,  obter as 

suas ὠ , e, em seguida, comparar os resultados das nossas medições com medições 

de alta precisão da literatura , selecionando como estrela padrão aquela que apresentar 

uma congruência entre  menor diferença e menor incerteza 1З. As medições a seguir 

são feitas sobre uma subamostra composta pelos espectros das seguintes estrelas de 

calibração não binárias HD 150248, HD 190248, HD 2151, HD 10700, HD 146233,       

HD 160691, HD 189567, HD 193307, HD 196378, HD 199960, HD 9562, HD 10647.  

A medição manual do desvio Doppler compreende a seleção de linhas espectrais 

de perfis claros de acordo com os seguintes critérios: as linhas espectrais devem estar 

afastadas de linhas telúricas e ser preferencialmente isoladas; em caso de uma linha 

não estar completamente isolada, a contribuição do elemento co ntaminante deve ser 

desprezível; e devem também estar bem espalhadas ao longo do intervalo espectral .  

Foram pré-selecionadas 18 linhas espectrais com ajuda do espectro solar representado 

pelo espectro OPD de Ganimedes, o Atlas do Sol (Kurucz 2005), um catálogo do 

espectro solar (Moore et al. 1966) e com verificação adicional da base de dados online 

Atomic Spectral Line Database5. A identificação das linhas em cada espectro é feita em 

IRAF usando a tarefa interativa  splot, com a qual se ajusta um perfil gaussiano às linhas 

de absorção, e, a partir do ajuste calcula-se o centro da linha.  

Essas 18 linhas foram testadas mediante as regressões lineares: prof undidade da 

linha vs. Ὁὡ‗ϳ  e ὊὡὌὓ vs. Ὁὡ, onde EW e a largura equivalente  em mÅ, Г é o 

comprimento de onda em Å e FWHM é a largura à meia-altura em Å do perfil gaussiano 

 

5
 1995 Atomic Line Data (R.L. Kurucz and B. Bell) Kurucz CD-ROM No. 23. Cambridge, Mass.: 

Smithsonian Astrophysical Observatory.  
http://ww w.pmp.uni -hannover.de/cgi-bin/ssi/test/kurucz/sekur.html  
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da linha. As regressões foram efetuadas nos espectros das estrelas anteriormente 

mencionadas mediante o processo de autoconsistencia. As linhas que apresentaram 

sistematicidade foram descartadas, permanecendo as 12 linhas da Tabela 3.1, que 

mostramos junto com a identificação da espécie química e a sua intensidade no 

espectro do Sol fornecido por Moore et al. (1966). A importância das intensidades das 

linhas no espectro do Sol encontra-se na identificação das linhas nos espectros das 

demais estrelas. Como as estrelas neste estudo são estrelas de tipo solar esperamos 

semelhança nas contribuições dos elementos químicos nas linhas de absorção entre os 

espectros. 

Tabela 3.1. Linhas usadas para o calculo "manual" 
da velocidade radial observada na seleção da 
estrela padrão 

Џ central Espécie EW (mÅ) 

6322.694 Fe I 75 

6355.035 Fe I 62 

6358.687 Fe I 82 

6393.612 Fe I 117 

6411.658 Fe I 129 

6430.856 Fe I 106 

6439.083 Ca I 156 

6643.638 Ni I 83 

6677.997 Fe I 122 

6721.844 Si I 55 

6750.164 Fe I 75 

6767.784 Ni I 87 

A identificação de espécies e Intensidade 
pertencem a Moore et al. (1966). 

  

 

Determinamos ὠ  a partir da Equação (3.1). A média é calculada mediante um 

processo iterativo robusto  onde são excluídos outliers fora da dispersão 2З conhecido 

como média truncada: 

ὠ
‗ ‗

‗
ὅ Ƞ     Ὥ πȟρȟȢȢȟὲ                        σȢρ 

onde ὲ é o número de linhas, ὅ é a velocidade da luz, ‗  é comprimento de onda 

observado do centro da i-ésima linha, e ‗  é o centro da i-ésima linha em repouso 
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listado na tabela 3.1. Obtemos o erro mediante a raiz da soma das diferenças 

quadráticas.  

 

 

 

 

Aplicamos a tarefa rvcorrect de IRAF a cada um dos espectros das estrelas 

mencionadas introduzindo os cálculos de ὠ . Esta rotina toma em conta as 

coordenadas e data de observação para determinar a velocidade da Terra em relação 

ao Sol, e as coordenadas do objeto para determinar os ve tores direcionais da 

velocidade do objeto  em relação à Terra. Mediante a subtração vetorial dessas duas 

velocidades é obtida a velocidade do objeto em relação ao Sol: ὠ .  

As velocidades heliocêntricas obtidas mediante este método são apresentadas na 

Figura 3.1 e na Tabela 3.2 junto com as velocidades observadas, os erros associados, as 

correções de velocidade, as medições da literatura  e seus erros associados.  

A maioria das estrelas da subamostra conta com velocidades medidas por Valenti & 

Fischer (2005) (V & F daqui em diante) com precisão em torno de 1 km s-1; três estrelas 

outras contam com medições realizadas por Nidever et al. (2002) (Nidever daqui em 

diante) com erros de ~ 0.1 km s-1, e foi também incluída a estrela HD 160691, que conta 

com velocidades heliocêntricas (Pepe et al. 2007) medidas pelo espectrógrafo HARPS 

Figura 3.1. Comparação de medições de velocidades heliocêntricas com as 
medições da literatura  na seleção da estrela padrão. Apresentamos em círculos 
azuis as diferenças entre as velocidades heliocêntricas da literatura e as nossas 
medições. As nossas estimações estão sobre a linha horizontal onde se indicam as 
barras de erro obtidas com o erro padrão da Equação 3.1. 
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(High Accuracy Radial velocity Planet Searcher) especializado na busca de planetas por 

desvio Doppler com altíssima precisão da ordem de ~ 1 m s-1. 

No inicio, a melhor candidata à estrela padrão era HD 160691 devido à precisão das 

medições da literatura . No entanto a nossa medição não é suficientemente próxima 

para ser considerada confiável (ver Figura 3.1). Das três estrelas em comum com 

Nidever, a nossa medição para HD 146233 (18 Sco) é a menos próxima em comparação, 

e apresenta o maior erro; a medição para HD 10700 é muito próxima e apresenta o 

menor erro da subamostra enquanto HD 9562 é a mais próxima e apresenta um erro 

um pouco maior do que HD 10700. Optamos por selecionar HD 9562 como estrela 

padrão por causa da precisão atingida. Contudo, é importante mencionar que o 

método aplicado é considerado confiável devido a que todas nossas medições de 

velocidades heliocêntricas apresentam bom acordo de pelo menos 2З com as 

medições da literatura.  
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Tabela 3.2. Velocidades radiais das estrelas padrão adotadas obtidas mediante o 
método manual . 

A primeira coluna fornece o objeto. A segunda coluna fornece a velocidade observada 
calculada a partir do desvio Doppler das linhas da Tabela 3.1. A terceira coluna fornece as 
incertezas obtidas mediante o calculo ®manual¯ das velocidades observadas, A quarta 
coluna fornece a correção de velocidade calculada pela tarefa rvcorrect de IRAF. A quinta 
coluna fornece a velocidade heliocêntrica, calculada ao somar-se a correção de velocidade. 
A sexta coluna fornece as velocidades heliocêntricas da literatura. A sétima coluna indica o 
erro associado à medição da sexta coluna. A última coluna indica o autor das medições das 
colunas 6 e 7: 1 Valenti & Fischer et al. (2005), 2 Nidever et al. (2002), 3 Pepe et al. (2007). 

Objeto  
 

ὠ   
(kms

-1
) 

„ὠέὦί 
(kms

-1
) 
ὠ   

(kms
-1
) 

ὠ   
(kms

-1
) 

ὠ  

(kms
-1

) 
„ὠὬὩὰὭέ

ὰὭὸ
 

(kms
-1
) 

Autor  
 

HD 150248 73.6 1.3 6.7 67.0 66.1 0.9 1 

HD 190248 28.4 1.7 6.4 22.0 19.3 1.3 1 

HD 2151 13.6 1.7 6.5 20.0 22.1 1.0 1 

HD 10700 42.0 1.1 25.6 16.4 16.6 0.1 2 

HD 146233 10.7 3.6 22.8 12.1 11.7 0.1 2 

HD 160691 3.9 2.6 1.2 5.2 9.4 0.0 3 

HD 189567 16.4 1.6 6.0 10.5 9.9 1.2 1 

HD 193307 9.0 1.6 11.0 20.1 16.9 1.2 1 

HD 196378 41.5 2.0 9.4 32.1 29.5 1.1 1 

HD 199960 35.0 1.7 20.9 14.1 17.6 0.1 1 

HD 9562 41.9 2.0 27.0 14.9 15.0 0.1 2 

HD 10647 10.7 1.8 15.8 26.5 28.4 0.9 1 
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3.2. Velocidades Heliocêntricas e Correções 

Doppler  

Boa parte das estrelas de calibração possuem medições de velocidades 

heliocêntricas de boa qualidade na literatura. Mais ainda, como é mostrado na seção 

anterior, algumas delas são foco de busca de planetas extra Solares e por esse motivo 

as medições são de ótima qualidade. Para este trabalho as medições das velocidades 

heliocêntricas das nossas estrelas de calibração são importantes no sentido de  serem 

uma fonte de comparação entre o método  aqui aplicado e os métodos  de alta precisão 

da literatura , com o objetivo de avaliar a confiabilidade das medições feitas sobre as 

estrelas candidatas. 

As velocidades heliocêntricas da totalidade das estrelas de nosso estudo foram 

estimadas pela correlação cruzada em função da estrela padrão HD 9562 utilizando a 

tarefa interativa fxcor de IRAF. Para calcular a velocidade do alvo em relação ao objeto 

padrão, a rotina determina o centro do pico da correlação ajustando uma função a 

escolher pelo usuário (gaussiana ou parábola) e fornece os parâmetros estatísticos 

relacionados ao ajuste. Entre esses parâmetros é mostrada a altura do pico de 

correlação em unidades normalizadas, e usamos este parâmetro como medição de 

confiança das nossas estimações. Em geral tod as as estimações foram  aceitas sempre 

que superassem a altura de 0.8. Este valor foi estabelecido arbitrariamente apó s vários 

testes com espectros com pior S/R ~ 100; no entanto para alguns espectros com S/R < 

100 não foi possível superar esse valor, tal é o caso dos espectros das estrelas             

HIP 48272, HIP 69232, HIP 73234, HIP 10663, HIP 75685 (as últimas duas estrelas 

mencionadas contam com dois espectros cada uma). Esse fato é refletido nas 

incertezas alcançadas nas medições das velocidades. Por exemplo, para as três 

primeiras estrelas mencionadas anteriormente (que contam com um só espectro) as 

incertezas das velocidades heliocêntricas estimadas são 4.5, 4.9 e 4.5 kms-1, 

respectivamente.  Por esta razão, para as estrelas com dois espectros, decidimos levar 

em conta só as medições de velocidade realizadas a partir do espectro com melhor S/R. 

Para os espectros de S/R > 150, o valor de 0.8 no pico de correlação é facilmente 

superado.  

Como resultados o programa fornece as velocidades observadas ὠ  e a 

velocidade heliocêntrica ὠ  do objeto e a estimação de erro. De acordo com a 

expansão de erros, a incerteza total das velocidades heliocêntricas é dada pela 

somatória dos erros das estimações obtidas com a correlação e o erro da estrela 

padrão HD 9562. Para a correção do deslocamento Doppler do espectro usamos a 
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tarefa dopcor de IRAF, onde ὠ  é introd uzida como parâmetro de entrada. Esta rotina 

permite salvar um novo arquivo .fits com o espectro corrigido e cabeçalhos atualizados 

da correção aplicada.  

Realizamos a comparação dos resultados das velocidades heliocêntricas das 

estrelas de calibração em comum com V&F e Nidever. Os valores são apresentados na 

Tabela 3.3 onde há 21 estrelas em comum com V&F e 17 com Nidever; no caso de uma 

estrela encontrar -se nos dois catálogos, demos preferência  ao catálogo de Nidever, 

considerando que este catálogo possui estimativas de incerteza substancialmente 

melhores. A partir de nossas estimações obtemos incertezas entre 2.7 e 3.6 km s-1 com 

média de 3 km s-1: na Figura 3.2 são ilustradas as comparações em torno do eixo  

simétrico  Y = X, e comparações com os resíduos.  

No gráfico em comparação com o eixo simétrico Y = X, a regressão linear coincide 

com a bissetriz  dentro dos erros 1З. No gráfico de resíduos, a regressão linear é 

representada pela linha descontínua verde cuja tendência é considerada nula dentro 

do erro 1Л, com coeficientes angular e linear ά 0.002 ±  0.012 e ὦ 0.302 ± 

0.380, respectivamente . Há duas medições fora do limite  2З, a mais afastada é 

HD212330, um sistema estelar múltiplo,  a outra é HD172051, também sistema 

múltiplo. A estrela HD134060 em comum com V & F não foi incluída nas comparações 

por ser considerada outlier, mas está listada no final da tabela 3.3, cuja ὠ  estimada 

por nós é 35.3 ± 2.7 km s-1 contra 43.5 ± 0.96 km s-1 estimada por V & F. 

Na tabela 3.4 mostramos os resultados das velocidades heliocêntricas obtidas para 

as candidatas. Na parte inferior da tabela incluímos duas estrelas que não são parte da 

amostra de candidatas: HD8291 é parte da mostra de estrelas de calibração, porém até 

pouco depois da data do começo desta pesquisa não havia dados disponíveis sobre a 

sua velocidade heliocêntrica no CDS6, sendo este também o caso da estrela HD6512. 

 No gráfico das diferenças na Figura 3.2 podemos ver que não há estratificações 

gráficas das diferenças de nossas medições com aquelas dos diferentes autores da 

literatura, ou seja, as diferenças entre nossas medições de velocidades e aquelas 

obtidas pelos dois autores estão bem espalhadas em torno da linha de perfeito acordo. 

A média das diferenças com as medições por V & F é ±0.7 km s-1 com desvio padrão 2.5 

km s-1, enquanto a média das diferenças com as medições por Nidever é 0.18 km s-1 com 

desvio padrão 2.1 km s-1. Podemos ver que ambas médias coincidem estatisticamente 

com a linha horizontal de perfeito acordo . 

 

6  Centre de Données Astronomiques de Strasbourg.  http://cdsweb.u-strasbg.fr/ 
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A média total das diferenças é ±0.3 km s-1 com desvio padrão 2.3 km s-1, enquanto a 

média das incertezas das medições de velocidade heliocêntrica para as estrelas 

candidatas apresentadas na Tabela 3.4 é 3.4 km s-1. Podemos ver que as incertezas 

alcançadas são relativamente baixas, apesar da considerável desvantagem 

representada pelas baixas razões S/R das estrelas candidatas em relação às das estrelas 

de calibração. Portanto consideramos nosso método de determinação de velocidades 

radiais razoavelmente preciso.  

 

 

 

 

  

Figura 3.2. Comparação entre as velocidades heliocêntricas obtidas neste trabalho para as 
estrelas de calibração com medições da literatura . Acima. Regressão linear em comparação 
com o eixo simétrico X = Y: as linhas tracejadas süo os limites de erro 2З. Os parûmetros de 
regressüo linear mostram que a regressüo coincide com o eixo simĂtrico dentro dos erros 1З, 
com coeficiente angular ά  0.998 ± 0.012, coeficiente linear ὦ   ±0.301 ± 0.380, coeficiente 
de correlação linear Ὑ  0.997 e desvio padrüo de regressüo З = 2.337 km s

-1
. Abaixo. 

Regressão linear das diferenças. A linha tracejada verde é a regressão linear, as linhas 
tracejadas em torno do eixo horizontal süo os limites de erro 2З e as linhas pontilhadas süo os 
limites 1З. Os parûmetros de regressüo süo: ὣ  άὢ  ὦ; com coeficiente angular                
ά  ±0.002 ± 0.012, coeficiente linear ὦ  ±0.302 ± 0.380, coeficiente de correlação linear  

Ὑ  ±0.028, e desvio padrão  „ = 2.34. 
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Tabela 3.3. Comparação entre as velocidades heliocêntricas das estrelas de calibração com 
medições da literatura  

Na primeira coluna a identificação das estrelas por número HD. As colunas 2 e 3 fornecem a 
velocidade heliocêntrica e incertezas respectivamente medidas pelos autores indicados. As 
colunas 4 e 5 fornecem as velocidades heliocêntricas e as incertezas medidas neste trabalho. 
Contamos com dois espectros para as estrelas HD 146233, HD 131117, HD 150248 colocadas 
na parte inferior de cada seção da tabela, para estas estrelas é colocado o valor médio das 
velocidades obtidas e o mesmo para as incertezas. A estrela HD 134060 apresenta valores 
consideravelmente afastados dos da literatura, e não foi considerada nas comparações gráficas 
nem na regressão linear das diferenças. 

Estrelas em  
comum com 
Nidever  

ὠ  

Nidever 
km s

-1
 

„ὠ  
Nidever 
km s

-1
 

ὠ  

Este trabalho  
km s

-1
 

„ὠ  
Este trabalho  

km s
-1
 

HD 1461 ±10.2 0.1 ±11.1 2.9 

HD 9986 ±21.0 0.1 ±21.9 2.8 

HD 10700 ±16.6 0.1 ±16.8 2.9 

HD 34721 40.4 0.1 40.3 2.8 
HD 43947 40.5 0.1 39.0 4.3 
HD 111398 3.2 0.1 2.9 3.1 

HD 131117 ±28.8 0.1 ±29.6 3.0 

HD 138573 ±35.7 0.1 -35 2.6 

HD 146233 11.3 0.1 11.3 2.9 

HD 164595 2.0 0.1 ±0.3 2.9 

HD 172051 37.1 0.1 41.8 2.8 

HD 182572 ±100.3 0.1 ±98.0 3.4 

HD 187237 ±33.0 0.1 ±33.6 2.7 

HD 199960 ±17.6 0.1 ±14.9 2.9 

HD 206860 ±16.8 0.1 ±14.0 2.7 

HD 215648 ±5.8 0.1 ±4.3 3.2 

HD 131117 5.7 0.1 2.0 3.1 

Estrelas em 
comum com  
V & F 

ὠ  
V & F 
Km s

-1
 

„ὠ  
V & F 
Km s

-1
 

ὠ  

Este trabalho 
Km s

-1
 

„ὠ  
Este trabalho 

Km s
-1
 

HD 1581 8.8 1.00 5.9 3.2 

HD 2151 22.1 0.98 20.7 3.3 
HD 7570 12.7 0.97 10.2 2.8 
HD 10647 28.4 0.87 26.0 3.6 

HD 20029 ±4.3 1.07 ±7.6 3.1 

HD 39091 10.9 1.03 10.3 2.8 
HD 43587 12.7 0.98 10.0 2.9 
HD 65907 15.6 0.85 18.7 3.3 
HD 117939 83.5 0.93 82.9 3 

HD 134060 43.5 0.96 ±12.9 3.0 

HD 150248 66.1 0.86 ±6.6 3.0 

HD 156274 25.7 1.11 25.3 3.4 

HD 160691 ±6.9 0.98 ±6.6 3.0 

HD 189567 ±9.9 1.15 ±12.9 3.0 

HD 190248 ±19.3 1.33 ±22.2 2.8 

HD 193307 16.9 1.16 18.2 3.5 

HD 196378 ±29.5 1.10 ±31.9 2.9 

HD 199288 ±7.6 1.07 -9.1 3.4 

HD 205420 18.2 2.84 ±22.2 2.8 

HD 206395 ±20.5 1.11 82.9 3.0 

HD 210918 ±18.5 0.90 ±19.1 2.7 

HD 212330 7.7 0.91 25.3 3.4 
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Tabela 3.4. Velocidades radiais heliocêntricas das candidatas 

Na primeira coluna as estrelas por número Hipparcos, Na segunda 
coluna a velocidade heliocêntrica estimada. Na terceira coluna a 
incerteza das estimações. As duas estrelas na parte inferior da tabela 
não pertencem à amostra de candidatas, HD 8291 é parte da amostra 
de estrelas de calibração, porém até pouco depois da data do começo 
desta pesquisa não havia dados disponíveis sobre a sua velocidade 
heliocêntrica no CDS. HD 6512 não conta com material disponível no 
CDS. 

HIP Vhelio Л(Vhelio) 

991 0.7 2.8 

5811 20.9 3.0 

6089 21.9 2.8 

8853 23. 3.0 

10663 26.7 2.9 

13964 25.1 3.7 

17514 Não estimada ² 

18941 13.5 3.3 

24742 Não estimada ² 

29100 Não estimada ² 

48272 55.3 4.5 

53990 ±0.1 3.6 

55619 29.0 2.8 

56870 33.8 3.2 

67692 ±21.2 2.9 

69232 124.7 4.9 

69477 ±18.8 3.0 

73234 ±61.5 4.5 

75685 ±16.0 2.9 

107605 36.5 3.5 

110560 ±43.4 3.6 

111826 ±81.4 2.8 

HD 6512 11.6 3.0 

HD 8291 3.8 2.9 
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Capítulo 4  

Definição e Medição dos Índices 
Espectrais 
______________________________________________________________________________ 

 

4.1. Definição e Medição dos Índices 

 Este trabalho apresenta a primeira tentativa sistemática, utilizando cores e 

magnitudes absolutas, de encontrar análogas solares a distancias entre 80 a 200 pc, e 

para isso os únicos dados iniciais com que contamos são a fotometria usada na seleção 

da amostra de estrelas candidatas. O método de seleção mostrado na Seção 2.1 

desenvolvido por Porto de Mello et al. (2014) demostra ser uma ferramenta  efetiva  

como primeira aproximação, ao conseguir reter boa quantidade de estrelas com 

parâmetros atmosféricos próximos aos do Sol para distâncias próximas dentro de 50 

pc.  

 Em nosso estudo selecionamos uma quantidade razoável de candidatas a serem 

análogas solares fracas, cujas magnitudes absolutas visuais estão entre  10.5 < ὠ < 11 

mag, estrelas selecionadas em condições desfavoráveis, onde os dados fotométricos 

estão no limite da completeza, as medições de paralaxe são muito mais imprecisas, e 

não é conhecido o impacto da extinção sobre as medições fotométricas. Para estas 

estrelas determinar emos os parâmetros atmosféricos  para garantir que a sua 

distribuição de fluxo possa representar em boa aproximação a distribuição de f luxo do 

Sol. Para esse proposito contamos com espectros de resolução baixa R ~ 8000 (ver 

Figuras 4.1 e 4.2 para comparar as resoluções dos espectros OPD e o espectro solar 
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Kurucz) cuja aquisição resulta dificultosa para a configuração instrumental unida ao 

telescópio pequeno porte com que contamos, sendo necessários prolongados tempos 

de exposição (1 ± 2 horas) para obter espectros de sinal-ruído baixa (S/R ~ 100). Essa 

combinação entre resolução e S/R resulta em espectros com linhas espectrais 

misturadas em caraterísticas mal definidas, o que certamente impede a determinação 

de parâmetros atmosféricos mediante a análise de equilíbrio de excitação e ionização 

usando as larguras equivalentes de linhas de ferro. 

 Utilizamos como alternativa  o método de índices espectrais que tem mostrado ser 

capaz de derivar parâmetros atmosféricos de maneira competitiva . Define-se como 

índice espectral uma região espectral específica que pode conter de uma a mais linhas 

de absorção combinadas numa só ampla característica espectral . Os índices espectrais 

foram utilizados anteriormente co m sucesso para derivar idades médias e 

metalicidades de populações de galáxias (e. g. Worthey et al. 1994), também foram 

testados para obter parâmetros atmosféricos estelares e selecionar alvos para 

levantamentos de busca de planetas (e. g. Robinson et al. 2006, 2007), e, 

recentemente , Ghezzi et al. (2014) desenvolveram um algoritmo para determinar 

automaticamente parâmetros atmosférico s dos objetos do levantamento MARVELS 7 

por meio dos índices espectrais medidos em espectros de resolução semelhante à de 

nossos espectros para este trabalho. 

 A definição dos índices espectrais foi  realizada mediante inspeção visual com ajuda 

de um programa desenvolvido em IDL, onde são sobrepostos  quatro espectros em 

simultâneo: O Atlas solar de Kurucz 2005, os espectros OPD de Ganimedes como 

substituto do Sol,  e das estrelas HD 196378 e HD 182572. 

 A inspeção é feita ao longo de tod a a faixa espectral 6300 - 6800 Å. Primeiro 

usamos o espectro solar Kurucz de alta resolução e o espectro OPD de Ganimedes de 

baixa resolução para identificar linhas espectrais e suas intensidades dentro das 

características espectrais (vamos chamar características espectrais aos possíveis índices 

espectrais até eles serem definidos como tal). A identificação de linhas é realizada com 

ajuda do catálogo do espectro solar Moore et al. (1966) e da base de dados VALD38. As 

intensidades das linhas no Sol são registradas na Tabela 4.1, e são usadas para 

determinar a contribuição de cada linha espectral a uma característica espectral (ver 

Figura 4.1). Este procedimento é feito para identificar índices dominados por : (1) 

elementos do pico do f erro (Fe I, V I, Cr I, Mn I, Co I, e Ni I), (2) espécies ionizadas do 

 

7 Multi -object APO RadialVelocity Exoplanet Large-area Survey (MARVELS). © Sloan Digital Sky 
Survey 
8 The Viena Atomic Line Database (VALD3) 
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pico do Ferro (Fe II, Ti II, Cr II). As características espectrais dominadas por (3) 

elementos alfa ( O, Mg, Si, S, Ca, Ti) são separadas. Estabelecemos qualitativamente a 

dominância de um grupo de elementos se mais de 90% da absorção de uma dada 

característica espectral é composta por contrib uições de linhas de um determinado 

grupo . 

 

 

 

 

 O fluxo espectral referente à intensidade das linhas de absorção pode ser 

modificado pela relação entre os parâmetros Ὕ  e &Å(ϳ . Para uma maior 

temperatura as intensidades das linhas são menores e do modo contrá rio para uma 

maior metalicidade as intensidades das linhas são maiores, assim uma estrela com alta 

temperatura e alta metalicidade pode apresentar intensidades das linhas próximas a 

uma estrela com baixa temperatura e baixa metalicidade. As combinações entre 

temperatura e metalicidade também podem produzir espectros de linhas muito 

intensas ou muito  fracas, considerando essa possibilidade os espectros das estrelas HD 

182572 e HD 196378 foram usados na seleção dos índices, processo que é ilustrado na 

figura 4.2. A estrela HD 182572 é uma estrela fria e rica em metais (Ὕ  5569 K e 

&Å(ϳ   0.4 dex,  Ghezzi et al. 2010a) e corresponde ao exemplo extremo com índices 

Figura 4.1. Seção do espectro solar. O espectro solar Kurucz é mostrado em cinza com 
resolução R = 500000. O espectro OPD de Ganimedes como substituto do Sol com resolução 
R ~ 8000 é mostrado em negro. As linhas mais intensas são identificadas por suas espécies 
químicas. Os índices 21 e 24 são dominados por espécies do pico de ferro, enquanto o índice 
22 é dominado por elementos alfa e o índice 23 é uma mistura entre espécies ionizadas do 
pico de ferro e elementos alfa. 
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intensos. Considerando que características mais intensas podem invadir regiões mais 

extensas, a utilização deste espectro permite selecionar adequadamente os intervalos 

das definições, e eliminar aquelas características não suficientemente isoladas. A 

estrela HD196378 é uma estrela quente e pobre em metais (Ὕ  5996 K e &Å(ϳ     

±0.44 dex, Ghezzi et al. 2010a) e mostra o caso contrário em que os índices são fracos; 

assim são eliminados os índices que tendem a desaparecer em estrelas com similares 

características. Tivemos cuidado de não selecionar índices demasiado próximos à linha 

H ,h devido a esta linha ter um perfil muito largo, e isso pode di storcer a medida de 

índices vizinhos, em relação ao contínuo. Seguindo o procedimento descrito 

anteriormente , foi  selecionado um total de 64 índices listados na Tabela 4.1 junto com 

as suas propriedades. Desses índices, 41 são dominados por espécies do pico do ferro e 

um é dominado por espécies ionizadas do pico de ferro. O resto dos índices pertencem 

ao grupo de elementos alfa e alguma combinação entre esse grupo  e outros grupos de 

elementos.  

 Com os índices definidos utilizamos a tarefa splot de IRAF para efetuar a integração 

do fluxo (área) correspondente a cada índice. A rotina calcula a largura equivalente do 

índice, ou seja, a área entre o fluxo  espectral e a linha horizontal do continuo ideal em 

F  = 1, dentro dos limites de comprimento de onda defini dos, e salva um arquivo 

chamado splot.log  com os cálculos das áreas de cada índice, em angstroms, para cada 

estrela. Posteriormente os cálculos são ordenados em duas tabelas por separado, uma 

com os índices das estrelas de calibração e outra com os índices das candidatas a 

análogas solares. É importante mencionar  que antes dos índices serem utilizados nas 

calibrações tiveram que ser submetid os a mais um processo, descrito na seguinte 

seção, para corrigir erros instrumentais.   
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Figura 4.2. Igual que na figura 4.1 incluindo os espectros OPD das estrelas HD 196378 e      

HD 182572 para discriminação de índices fracos e correção dos limites dos índices 
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Tabela 4.1. Índices espectrais e as suas propriedades 

Na primeira coluna é mostrada a identificação do índice. As segunda e terceira colunas 
fornecem os comprimentos de onda inicial e final dos índices respectivamente. Desde a 
quarta a sexta colunas é fornecida a identificação das espécies químicas que compõem 
os índices, a largura equivalente no Sol e os potenciais de excitação das linhas 
componentes, em eléctron -volts, respectivamente. As identificações e os potenciais 
foram extraídos de Moore et al. (1966) e revisados com ajuda da base de dados VALD3. 
A sétima coluna fornece o grupo de elementos a que pertence o índice com o seguinte 
código: 1 Pico de ferro, 2 espécies do pico de ferro ionizadas, 3 elementos alfa, 4 outras 
combinações de elementos. 

Índice ‗ (Å) ‗ (Å) 
Espécies 
Químicas 

EW no Sol 

(mÅ) 
˔ (eV) 

Grupo de 
elementos  

1 6310.85 6312.54 Ti I 8 1.44 4 

   
Fe I 23 2.83 

 

   
Ti I 5 1.46 

 
2 6313.80 6316.47 Ni I 67 4.15 1 

   
Fe I 52 4.14 

 

   
Fe I 16 4.14 

 

   
Fe I 33 4.07 

 
3 6317.25 6319.84 Fe I & Ti I 96 2.45, 1.43 4 

   
Ca I 49 4.43 

 

   
Mg I 37 5.11 

 

   
Mg I 18 5.11 

 

   
Mg I 9.5 5.11 

 
4 6321.60 6323.41 Ni I 19 4.15 1 

   
Fe I 75 2.59 

 
5 6326.86 6328.31 V I 2 1.87 1 

   
Ni I 36 1.68 

 
6 6329.14 6331.48 Cr I 25 0.94 1 

   
Fe I 32 4.73 

 
7 6334.00 6336.01 Fe I 103 2.20 1 

8 6336.16 6337.75 Fe I 121 3.69 1 

9 6338.00 6340.13 Fe I 42 4.79 1 

   
Ni I 44 4.15 

 

   
Fe I 1 3.40 

 
10 6343.47 6345.92 Fe I 56 2.43 1 

11 6346.35 6348.54 Si II 54 8.12 3 

   
Co I 4 4.39 

 
12 6354.06 6355.95 Fe I 62 2.84 1 

13 6357.94 6359.41 Fe I 82 0.86 1 

14 6361.81 6363.53 Zn I 23 5.79 1 

   
Cr I  30 0.94 

 
15 6370.87 6372.11 Si II 35 8.12 3 

16 6377.59 6378.96 Ni I 27 4.15 1 
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Tabela 4.1. Índices espectrais e as suas propriedades (continuação) 

Índice ‗ (Å) ‗ (Å) 
Espécies 
Químicas 

EW no Sol 

(mÅ) 
˔ (eV) 

Grupo de 
elementos  

17 6379.89 6381.63 Fe I 40 4.19 1 

   Ni I 2 4.42  

18 6392.95 6394.37 Fe I 117 2.43 1 

19 6398.82 6401.56 Fe I 181 3.60 1 

   Fe I 46 0.91  

20 6407.50 6409.29 Si I & Fe II 26 5.87, 3.89 1 

   Fe I 80 3.69  

   Sr I 3 2.27  

21 6410.10 6412.69 Fe I 6 4.73 1 

   Fe I 129 3.65  

   Fe I 2 2.45  

22 6414.17 6415.71 Ni I 15 4.15 4 

   Si I 45 5.87  

23 6416.20 6418.27 Fe II 47.5 3.89 4 

   Ca I 9 4.44  

24 6418.93 6420.56 Ti I 1.5 2.17 1 

   Fe I & CN 9 3.94  

   Fe I 80 4.73  

25 6420.85 6422.53 Fe I 87 2.28 1 

   Ni I 16 4.16  

26 6429.91 6431.63 Co I 2.5 2.14 1 

   Fe I 106 2.18  

27 6438.21 6440.11 Fe I 7 4.43 3 

   Ca I 156 2.52  

28 6454.35 6457.31 Co I 11 3.63 4 

   Ca I 48 2.52  

   Fe II 57 3.90  

   Fe I & Ca II 17 4.79, 8.44  

29 6468.40 6469.82 Fe I 3 4.79 1 

   Fe I 52 4.83  

30 6470.99 6472.43 Ca I 83 2.52 3 

   Fe I 2.5 4.37  

31 6481.27 6483.26 Fe I 63 2.28 1 

   Fe II ? 7 6.22  

   Ni I 38 1.93  

32 6490.83 6492.46 Fe II 3.5 5.58 2 

   Ti II 45 2.06  
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Tabela 4.1. Índices espectrais e as suas propriedades (continuação) 

Índice ‗ (Å) ‗ (Å) Espécies 
Químicas 

EW no Sol 

(mÅ) 
˔ (eV) 

Grupo de 
elementos  

33 6492.60 6494.40 Fe II 6 5.58 3 

   Ca I 133 2.52  

34 6494.41 6495.94 Fe I 34 4.73 1 

   Fe I 165 2.40  

   Fe I 42 4.83  

35 6495.98 6497.61 Fe I 69 4.79 4 

   Ba II 98 0.60  

   Ti I 5 1.44  

36 6497.83 6500.61 Fe I 43 0.96 4 

   Ca I 81 2.52  

37 6500.92 6502.65 Cr I 9 0.98 4 

   Ti 25 2.49  

   Ni I 7 3.40  

38 6525.61 6527.99 Si I 6 5.87 3 

   Si I 28 5.87  

   La II 2 0.23  

   Si I 53 5.87  

39 6591.85 6593.55 Ni I 23 4.23 4 

   Fe I 123 2.73  

   Ti I 123 1.44  

40 6593.60 6594.75 Fe I 89 2.43 1 

41 6596.74 6598.19 Fe I & Cr I 44 4.79, 4.17 1 

42 6603.88 6605.30 Sc II 36 1.36 3 

43 6608.51 6610.25 Fe I 76 2.56 4 

   Ca I 13 5.83  

   Fe I 5 0.99  

44 6632.73 6634.64 Fe I 30 4.83 1 

   Fe I 70 4.56  

   Fe I 40 4.79  

45 6634.97 6636.11 Ni I 19 4.42 4 

   Si I 7 5.86  

46 6638.85 6640.75 Fe I 17 4.61 1 

   Fe I 11 4.07  

47 6642.59 6644.56 Cr I 2 3.84 1 

   Ni I 83 1.68  

48 6660.25 6661.83 Cr I 10 4.19 1 

   Ni I 6 4.23  
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Tabela 4.1. Índices espectrais e as suas propriedades (continuação) 

Índice ‗ (Å) ‗ (Å) 
Espécies 
Químicas 

EW no Sol 

(mÅ) 
˔ (eV) 

Grupo de 
elementos  

49 6662.12 6664.25 C I 3 8.85 1 

   Fe I 31 4.56  

   Fe I 76 2.42  

50 6677.04 6679.24 Ti I 2 2.49 1 

   Fe I 3 3.21, 5.01  

   Fe I 122 2.69  

   Ti I 2 2.25  

   Co I 5 1.96  

51 6694.93 6696.80 Al I 33 3.14 4 

   Fe I 16 4.83  

52 6702.73 6704.27 Fe I 32 2.76 1 

53 6704.43 6705.86 Fe I 5 4.22 1 

   Fe I 42 4.61  

54 6712.29 6714.35 Fe I 2.5 4.99 1 

   Fe I 24 4.61  

   Fe I 7 4.14  

   Fe I 23 4.79  

55 6716.91 6718.57 Fe I 11 4.61 3 

   Ca I 120 2.71  

56 6721.07 6722.96 Si I 55 5.86 3 

57 6724.28 6725.93 Cr I & Sc I  4 - 1 

   Fe I 17 4.10  

58 6725.97 6727.50 O I 1 9.14 1 

   Fe I 50 4.61  

59 6732.36 6733.81 Fe I 25 4.64 1 

60 6742.45 6744.23 Ti I 19 0.90 3 

   S I 12 7.86  

61 6749.47 6750.89 Fe I 1 3.64 1 

   Fe I 75 2.42  

62 6751.99 6753.99 Fe I 42 4.64 1 

   Fe I 5 4.56  

63 6766.84 6768.51 Ni I 83 1.83 1 

64 6771.72 6773.18 Ni I 51 3.66 1 
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4.2. Homogeneização dos Índices 

A resolução espectral é uma medição da habilidade de um detector em definir 

estreitos  intervalos de comprimento de onda no espectro eletromagnético. Enquanto 

mais fina é a resolução espectral, mais estreita é variação de comprimento de onda que 

pode ser detectada  em um intervalo  espectral. Habitualmente se denota esta variação 

detectável por ‏‗, e está relacionada com o poder de resolução pela Equação 4.1 

Ὑ
‗

‗‏
                                                                      τȢρ 

Formalmente a resolução teórica ‏‗ é a distância, em comprimento de  onda, entre 

duas linhas igualmente intensas. A resolução é governada apenas pelo fenômeno de 

difração, de tal forma que o centro do padrão de difração  de uma linha coincide com o 

primeiro mínimo d e uma linha próxima (Critério de Rayleigh). Na prática, não é sempre 

possível encontrar duas linhas de igual intensidade juntas; então, a resolução prática 

pode ser medida a partir da largura do perfil instrumental  caraterizado pelo FWHM 

(largura à meia altura). 

A forma observada das características espectrais é parcialmente  governada pela 

resolução. Se a resolução é mais fina as características espectrais se mostram mais 

detalhadas e estreitas, no caso contrário se mostram mais extensas e superpostas. Isso 

é essencial na nossa análise, considerando que os índices espectrais estão definidos 

dentro de intervalos de compriment o de onda fixos, e a extensão de uma característica 

espectral pode deixar parte da sua área fora dos limites definidos para os índices. Este 

pequeno defeito na medição de um  índice pode traduzir -se em variações nos 

parâmetros atmosféricos deduzidos de uma estrela, inter -relacionados na Equação 4.2. 

Espera-se que aquisições de dados com uma mesma configuração instrumental 

mostrem resoluções próximas entre si, dentro das incertezas. A configuração 

instrumental que detalhamos na Seção 2.2 devia produzir espectros com poder de 

resolução R ǣ 8000, mas devido a instabilidades na configuração instrumental que não 

pudemos controlar,  os espectros adquiridos em diferentes missões mostram variações 

substanciais no poder de resolução, que precisam ser compatibilizadas. 

Estimamos a resolução prática dos espectros de cada missão até outubro do ano 

2014 (ver Tabela 4.2) utilizando  medições de FWHM de linhas fracas e isoladas dos 

espectros Th-Ar usados para as calibrações de comprimento de onda (Seção 2.3.2). A 

estimação do FWHM de uma missão é feita calculando a média de todos os FWHM de 

cada dia na missão, a sua vez o FWHM de um dia é calculado com a média das medições 
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de 10 linhas em um espectro individual . As 10 linhas usadas foram cuidadosamente 

selecionadas por serem isoladas, de intensidade média-baixa, e bem distribuídas ao 

longo do intervalo espectral.  As estimações obtidas são apresentadas na Tabela 4.2. 

 

 

 

 

 

 

Mostramos na Figura 4.3 os valores médios de FWHM de cada missão, onde as 

barras representam a dispersão 1З. A partir do gráfico da direita, baseando-nos na 

evidência das medições de FWHM serem próximas dentro do erro 1З, estabelecemos a 

compatibilidade direta das missões 1 e 2; analogamente estabelecemos a 

compatibilidade das missões 3 e 4. O  FWHM das missões 2 e 3 estão dentro e perto do 

limite do erro 1З, o que permite estabelecer a compatibilidade direta, contudo 

decidimos avaliar essa compatibilidade com duas estrelas de calibração em comum 

disponíveis para estas missões, mediante o método descrito abaixo, resultando na 

ratificação da compatibilidade direta. Esta última compatibilidade , das missões 2 e 3, 

conduz automaticamente à  compatibilidade direta entre as missões 1 e 4 e, em 

consequência, o grupo de missões 1 ao 4 serão  consideradas todas compatíveis, as que 

chamamos missões do bloco1. 

As missões 5 e 6, às que chamamos missões do bloco 2, mostram discrepâncias de  

FWHM entre elas como também com respeito ao bloco 1. O processo de 

compatibilização destas missões segue a ordem do diagrama na Figura 4.4. Note-se 

que para compatibil izar a missão 5 com o bloco 1 fazemos duas conversões individuais: 

da missão 5  para a missão 6  e  logo  da  missão  6  para  o  missão  4  (bloco 1). Isto é 

Figura 4.3. Esquerda. Medidas de FWHM dos espectros das missões 1 à 6. Direita. Medidas 

de distribuição de FWHM das missões 1 ao 4 ( bloco 1). A linha em traços horizontal azul 

representa o limite superior 1З da missüo 2 nos dois grúficos. 
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Tabela 4.2. Data e Resolução Espectral Medida das Missões 

Na primeira coluna é fornecida a identificação da missão em que os dados foram adquiridos. A segunda fornece a data de aquisição. A terceira 
coluna fornece a largura a meia altura (FWHM) dos espectros correspondentes à missão. Este valor foi estimado com a média das medições 
dos espectros de cada dia dentro da missüo. A quarta coluna fornece a dispersüo 1З das estimaĀĎes na terceira coluna. A quinta e sexta 
colunas fornecem as estimaĀĎes das resoluĀĎes e as suas dispersĎes 1З respectivamente. A sĂtima coluna fornece o bloco que contém as 
missões (ver figura 4.4.) A oitava coluna fornece o número de espectros de candidatas adquiridos na missão (as missões podem conter 
espectros de estrelas também adquiridos em outras missões). A nona coluna fornece o número espectros de estrelas de calibração adquirido s 
na missão (as missões podem conter espectros de estrelas também adquiridos em outras missões). 

Missão Data FWHM (Å) З(FWHM) (Å) R З(R) Bloco 
Espectros de 
Candidatas 

Espectros de 
Estrelas de 
Calibração 

1 19 ± 22 de junho de 2008 0.8076 0.00812 8127 80 1 5 42 

2 21 de julho de2008 0.8115 0.00861 8087 84 1 9 0 

3 1 ± 2 de abril de 2009 0.8314 0.01168 7893 109 1 0 3 

4 28 ± 31 de março de 2011 0.8319 0.00612 7889 57 1 3 13 

5 3 ± 7 de outubro de 2011 1.0418 0.02816 6299 165 2 5 7 

6 
30 de outubro  a 2 de 
novembro de 2014 

0.9823 0.00838 6681 56 2 1 14 

7 5 ± 7 de dezembro de 2014 Não estimado Não estimado Não estimado Não estimado ² 2 ² 

8 26 de fevereiro de 2015 Não estimado Não estimado Não estimado Não estimado ² 2 3 
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necessário porque infelizmente não contamos com nenhuma estrela em comum entre 

a missão 5 e alguma das missões do bloco 1. A ideia da conversão indireta da missão 5 

para o bloco 1 passar por duas conversões individuais sugere a probabilidade de se 

carregar erros de medição em excesso, o que comprometeria a homogeneidade das 

medições dos índices espectrais da missão 5. Avaliamos a confiabilidade desta 

conversão indireta posteriormente uma vez feitas as calibrações (Seção 5.2).  

 

 

 

 

A compatibilização consiste da comparação gráfica entre as medições dos índices 

espectrais - listados na Tabela 4.1 - de uma estrela em comum entre duas missões, 

ajustados a uma função linear mediante um processo iterativo robusto . Nos seguintes 

parágrafos apresentamos as análises de compatibilidade. Em todos os casos o desvio 

padrão 2З foi considerado como parâmetro de aceitação, contudo nas tabelas se 

apresentam os parâmetros de erro correspondentes a 1З. 

  

Figura 4.4. Diagrama de Compatibilização das missões. A 
compatibilização das missões 5 e 6 para o bloco 1 é feita mediante a 
missão 4 usando a única estrela em comum disponível HD 34721. A 
compatibilização da missão 5 com o bloco 1 deve tomar um caminho 

indireto devido à falta de estrelas em comum com o bloco 1.  
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Tabela 4.4. Conversões Para Compatibilização das Missões  
 Parâmetros de ajuste linear para as compatibilizações entre as missões de observação. A primeira coluna fornece a estrela em comum entre as missões. A 

segunda e terceira colunas fornecem as missões a compatibilizar. A quarta e a quinta colunas fornecem o coeficiente angular ά e seu erro 1З respectivamente.  
As sexta e sétima colunas listam o coeficiente linear ὦ e o erro 1З. A oitava coluna mostra o desvio padrão de regressão. A nona coluna fornece o índice de 
correlação linear R. A décima coluna mostra o número de outliers eliminados no ajuste. A décima primeira  coluna fornece a identificação dos outliers. 

Estrela 
Desde 
missão  

Para 
missão  

□ Ɑ□  ╫ (Å) Ɑ╫ (Å) Ɑ►▄▌ (Å) R outliers  Identificação de outliers  

HD 146233 3 1 0.981111 0.010006 0.004645 0.001119 0.004184 0.997358 12 
6, 7,9,12, 30, 31, 33, 34, 35, 41, 
55, 59 

HD 150248 3 1 0.967670 0.016573 0.001096 0.001920 0.007687 0.991172 2 29, 50 

HD 34721 6 4 1.078415 0.026072 ±0.002466 0.002473 0.009241 0.986541 16 
2,11, 18, 19, 20, 21, 28, 30, 31, 
32, 33, 36, 37, 41, 63, 64 

HD 20029 5 6 1.023910 0.020865 0.000118 0.002005 0.006205 0.992000 24 
1, 2, 3, 4, 6, 7, 11,13, 20, 29, 30, 
31, 32, 33, 34, 35, 37, 38, 39, 
55, 56, 60, 63, 64 

Tabela 4.5. Parâmetros de ajuste linear dos resíduos     Ὁὡί  ɀ Ὁὡί  vs. Ὁὡί  

Ajustes lineares dos resíduos entre as EWs convertidas mediante as equações da Tabela 4.4 e as EWs observadas em função das EWs observadas. A primeira 
coluna fornece a estrela em comum entre as missões assinaladas nas colunas 2 e 3, que foi usada para obter as equações de conversão da Tabela 4.4. A 
segunda coluna mostra a missão com as EWs a converter. A terceira coluna mostra a missão com as EWs que queremos atingir mediante a compatibilização. A 
quarta e quinta colunas são o coeficiente angular  ά da regressão linear e seu erro 1З respectivamente.  A sexta e sétima coluna são o coeficiente linear ὦ e seu 
erro 1З. A oitava coluna mostra o desvio padrão da regressão. A nona coluna mostra o coeficiente de correlação linear da regressão. 

Estrela Desde missão  
Para 

missão  
□ Ɑ□  ╫ (Å) Ɑ╫ (Å) Ɑ►▄▌ (Å) R 

HD 146233 3 1 ±0.005277 0.010145 0.000519 0.001154 0.004173 ±0.072641 

HD 150248 3 1 ±0.017578 0.016826 0.001716 0.001906 0.007619 ±0.132584 

HD 34721 6 4 ±0.026736 0.023530 0.002237 0.002368 0.009116 ±0.163512 

HD 20029 5 6 ±0.015936 0.020053 0.001370 0.001979 0.006156 ±0.126239 
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Compatibilidade das missões 1-2 vs. 3-4 (bloco 1) 

Os espectros das estrelas HD 146233 (18 Sco) e HD150248 foram utilizados, e 

mostramos nas Figuras 4.5 e 4.6 e nas Tabelas 4.4 e 4.5 os resultados obtidos mediante  

ajuste linear e os resíduos do ajuste respectivamente . O ajuste com HD 146233 mostra 

índice de correlação R ǣ 1, dispersão em torno do ajuste 2ʎ  8.36 mÅ e 12 outliers  

eliminados  (de um total de 64 índices). O coeficiente angular ά  0.981 ± 0.020 ǣ 1 

(critério 2З), no entanto o coeficiente linear  ὦ indica que as medições do espectro 

correspondente à missão 1 são 4.64 ± 2.24 mÅ (critério 2З) maiores do que as 

medições do espectro da missão 3. Se a esta figura fosse representativa para todos os 

espectros dessas missões isso indicaria algum erro na normalização ou na redução dos 

espectros a 1D. A fim de garanti r a ausência desses erros foi  revista a homogeneidade 

da redução e a normalização do contínuo de todos os espectros da amostra, e o 

resultado foi invariável.  Isso sugere a ocorrência de diferenças sistemáticas entre as 

EWs das duas missões, sendo descartada a possibilidade de variação do fluxo da fonte 

porque  a estrela não é ativa.  

Avaliamos adicionalmente a compatibilidade entre as missões 1 e 3 usando os 

espectros da estrela HD 150248. O ajuste linear mostra índice de correlação R ǣ 1, 

dispersão em torno do ajuste ςʎ  15.37 mÅ e apenas 2 outliers, sendo o coeficiente 

angular ά  0.967 ± 0.033 ǣ 1 (critério 2ʎ) e o coeficiente linear ὦ  1.09 ± 3.84 mÅ 

(critério 2З), o que nos permite considerar ὦ ǣ 0. A distribuição dos resíduos obtidos na 

subtração dos índices convertidos e os índices observados Ὁύί Ὁὡί  em 

relação aos índices espectrais observados Ὁὡί  possui coeficientes angular e linear 

ά   ±0.018 ± 0.034 (critério 2З) e ὦ  0.0017 ± 0.004 (critério 2З) e não mostra 

correlação. A Figura 4.6 confirma a homogeneidade do processo de redução e 

normalização dos espectros, além de sugerir a simetria nas medições dos índices 

espectrais posto que m ǣ 1. Este fato, mais as a proximidade das medições de FWHM 

entre as missões 1 e 3 quase dentro do erro 1З nos permite estabelecer a 

compatibilidade das missões 1 e 3 mediante a simetria e desconsiderar a possível 

discrepância que sugere o ajuste mediante HD 146233. Essa possível discrepância, além 

disso, se estabelece a um nível de significância estatística apenas um pouco superior a 

2З. 
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Figura 4.5. Compatibilização entre as missões 3 e 1 com espectros da estrela HD 146233. 
Acima. Regressão linear dos índices em torno do eixo simétrico X = Y. Os parâmetros 
estatísticos de conversão da missão 3 (eixo X) para missão 1 (eixo Y) mediante a equação 
Y = άX + ὦ, são apresentados na tabela 4.4., com coeficiente angular ά = 0.9811 ± 0.0100 

e coeficiente linear ὦ = 0.0046 ± 0.0011 Abaixo. Regressão linear dos resíduos entre 

índices convertidos da missão 3 e os índices da missão1 vs. índices da missão 1, os 
parâmetros estatísticos são apresentados na tabela 4.5., sendo o coeficiente angular ά = 

0.0053 ± 0.0102 e o coeficiente linear ὦ = 0.0005 ± 0.0012 
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Figura 4.6. Compatibilização da missão 3 a 1 com espectros da estrela HD 150248. As 

representações são análogas às da figura 4.5. Acima. Coeficiente angular ά = 0.9677 ± 

0.0166 e coeficiente linear ὦ = 0.0011 ± 0.0020. Abaixo. Coeficiente angular ά = ±0.0175 ± 

0.0168 e coeficiente linear ὦ = 0.0017 ± 0.0019. Os parâmetros estatísticos das regressões 

são apresentados nas tabelas 4.4 e 4.5 
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Compatibilidade da missão 5 para a missão 6 (vínculo do bloco 2 com bloco 1) 

 Foram utilizados os espectros da estrela HD 20029, e mostramos na Figura 4.7 e 

nas Tabelas 4.4 e 4.5 os resultados obtidos mediante o ajuste linear  e os resíduos do 

ajuste, respectivamente . O ajuste mostra correlação R ǣ 1, dispersão em torno do 

ajuste 2З = 12.41 mÅ e  24 outliers  eliminados. Os coeficientes angular e linear são 

ά  1.02 ± 0.04 ǣ 1 (critério 2З) e  ὦ  0.01 ± 4.01 ǣ 0 (critério 2З); a distribuição dos 

resíduos Ὁύί Ὁὡί  vs. Ὁὡί  com coeficientes angular e linear  ά   ±0.016 

± 0.04 (critério 2З) e ὦ  0.001 ± 0.004 (critério 2З) não apresenta correlação. 

Considerando o bom comportamento da distribuição dos resíduos, a compatibilização 

mediante a simetria é aceita. 

 

 

 

 

Figura 4.7. Compatibilização da missão 5 a 6 com espectros da estrela HD 20029. As 

representações são análogas as da figura 4.5. Acima. Coeficiente angular ά = 1.0239 ± 

0.0209 e coeficiente linear ὦ = 0.0011 ± 0.0020. Abaixo. Coeficiente angular ά = ±0.0159 ± 

0.0168 e coeficiente linear ὦ = 0.0013 ± 0.0020. Os parâmetros estatísticos das regressões 

são apresentados nas tabelas 4.4 e 4.5. 
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Compatibilidade da missão 6 para missão 4 (bloco2)  

 Foram utilizados os espectros da estrela HD 34721, mostramos na Figura 4.8 e nas 

Tabelas 4.4 e 4.5 os resultados obtidos mediante o ajuste linear e os resíduos do ajuste, 

respectivamente . O ajuste mostra índice de correlação R ǣ 1, dispersão em torno do 

ajuste 2З = 18.48 mÅ e16 outliers  eliminados. Os coeficiente s angular e linear são ά  

1.08 ± 0.05 (critĂrio 2З) e ὦ  2.46 ± 5.46 ǣ 0 (critĂrio 2З), a distribuição dos resíduos 

Ὁύί Ὁὡί  vs. Ὁὡί  com coeficiente s angular e linear  ά   ±0.027 ± 0.05 

(critĂrio 2З) e ὦ  0.001 ± 0.004 (critĂrio 2З) não apresenta correlação. Considerando 

o bom comportamento da distribuição dos resíduos , a compatibilização é estabelecida 

mediante a equação linear Y = 1.08 X. 

 

 

 

Figura 4.8. Compatibilização da missão 6 a 4 com espectros da estrela HD 34721. As 

representações são análogas às da figura 4.5. Acima. Coeficiente angular ά = 1.0784 ± 

0.0261 e coeficiente linear ὦ = ±0.0025 ± 0.0025. Abaixo. Coeficiente angular ά = ±0.0267 ± 

0.0235 e coeficiente linear ὦ = 0.0022 ± 0.0023. Os parâmetros estatísticos das regressões 

são apresentados nas tabelas 4.4 e 4.5. 
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Os índices medidos nas diferentes missões foram colocados em um sistema 

homogêneo do modo que acabamos de descrever. As calibrações para a obtenção dos 

parâmetros atmosféricos foram construídas sobre os índices homogeneizados. 
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Capítulo 5 

Calibração de Índices para Derivação 
dos Parâmetros Atmosféricos 
  

5.1. Construção das Calibrações 

 Neste capitulo  mostramos o método usado para a obtenção dos parâmetros 

atmosféricos das candidatas a partir das calibrações construídas com as medições das 

larguras equivalentes dos índices, descritos na seção anterior, e os parâmetros 

atmosféricos conhecidos das estrelas de calibração.  

 O fluxo estelar observado na região do espectro visível recebe a sua forma devido 

ao complexo inter -relacionamento entre os parâmetros Ὕ , &ÅὌϳ  e ÌÏÇ Ὣ que dão 

conta da descrição macroscópica das atmosferas estelares. Como foi mencionado no 

capitulo anterior, estudos de Ghezzi et al (2014) e Diego Lorenzo (2011) mostram com 

sucesso tal relação ao recuperar parâmetros atmosféricos a partir de medições de 

fluxo de seções particulares do espectro estelar. Nesta seção seguimos uma análise 

multivariável  semelhante a desses autores, usando o mesmo programa com os mesmos 

algoritmos computacionais e as mesmas ferramentas estatísticas, desenvolvidas para 

os estudos supracitados. 

Contamos com os parâmetros atmosféricos das estrelas de calibração mostrados 

na Seção 2.2.2, e com as larguras equivalentes (EWs) dos índices compatibilizados  

mediante as equações de conversão estabelecidas na secção anterior na Tabela 4.4. A 
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Figura 5.1 mostra um exemplo do comportamento das EWs de um dos índices em 

função dos parâmetros atmosféricos das estrelas de calibração. Notam-se claramente 

correlações em função da Ὕ  e &ÅὌϳ . Por outro lado pode -se ver só dispersão em 

função de ÌÏÇ Ὣ. Contudo a ausência de uma correlação evidente não necessariamente 

significa independência do índice em relação ao parâmetro, mas sim que esse 

comportamento  pode ser causado por uma dependência relativamente mais fraca. A 

importância desta análise qualitativa é que, em primeira instância, permite visualizar 

qual é a possível forma polinomial das relações. Os gráficos sugerem um modelo de 

ordem polinomial  quadrático, hipótese que é fortemente respaldada em base aos 

resultados de Ghezzi et al. (2014) quem mostram o bom comportamento d e um 

modelo quadrático após o teste com modelos de grau 1 e 3. Sendo nossos dados de 

resolução espectral semelhante aos de Ghezzi et al. (2014), justifica-se uma tentativa 

inicial com um modelo matemático semelhant e. A aproximação polinomial da função 

desconhecida a ser ajustada é dada pelo polinômio de Taylor expandido até termos de 

segunda ordem é: 

 

 

 

 

Figura 5.1. Larguras equivalentes medidas para o índice 18 em função dos parâmetros 
atmosféricos. As colunas da esquerda à direita mostram as dependências em função de 
Ὕ , &ÅȾ( e ÌÏÇ Ὣ. Nas filas superior, média e inferior os pontos estão codificados por cor 
de acordo com Ὕ , [Fe/H] e ÌÏÇ Ὣ respectivamente. Há claras dependências em função de 
Ὕ  e &ÅȾ(, enquanto a dependência em função de log g não é visível. O índice 18 é de 

classe 1, este parâmetro é explicado na Tabela 5.3. 


