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Resumo

Estrelas andlogas e gémeas solares sdo objetos fundamentais de calibracdo em
astrofisica, oferecendo a possibilidade de representacdo do espectro de fluxo do Sol
no céu noturno. Esse fato é de crucial importancia na observacdo de curvas de
refletdncia de corpos do Sistema Solar, como cometas e asteroides, uma vez que as
observacoes devem ser corrigidas do espectro de fluxo do Sol. Particularmente, na
observacdo de asteroides fracos, assim como nos cada vez mais relevantes objetos do
Cinturdo de Kuiper, existe uma demanda para analogas solares igualmente fracas. Nao
existe na literatura uma busca sistematica de andlogas solares com essa finalidade. A
nova geracao de telescdHpios com aberturas superiores a 30 metros necessitard de
andlogas solares suficientemente fracas para permitir a observacdo de corpos do
Sistema Solar cada vez mais fracos. Reportamos aqui uma busca de andlogas solares
com V~11 no catdlogo Hipparcos. Uma amostra de estrelas foi selecionada a partir da
semelhanca entre suas cores (B-V) e magnitudes absolutas e as solares, nos sistemas
Johnson e Tycho. Observamos uma parte dessa amostra espectroscopicamente em
baixa resolucdo e relacdo S/R moderadamente alta, no Observatério do Pico dos Dias.
Calibramos indices espectrais para uma amostra de estrelas com pardmetros
atmosfFéricos bem conhecidos, e demonstramos que nossas relacdes recuperam os
parametros atmosféricos estelares Teff, [Fe/H] e logg, para espectros com S/R~100,
com precisdao 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 andlogas
possuem distancias de 110 a 180 parsecs e investigamos a possibilidade de suas
temperaturas efetivas fotométricas e magnitudes absolutas estarem afetadas por
extincdo interestelar. Os erros elevados dos modelos de avermelhamento, porém,
impedem uma conclusdo a respeito, pelo menos para essa faixa de distancias. A escala
de temperatura efetiva espectroscdpica que estabelecemos a partir dos indices
espectrais é consideravelmente mais quente que a escala fotométrica, um resultado
que é encontrado por outros autores e que ainda permanece sem explicacdo
satisfatéria. Utilizamos os parametros atmosféricos determinados para propor uma
lista inédita de andlogas solares fracas selecionadas a partir de sua semelhanca com os
parametros solares, dentro dos erros. Essas estrelas podem ser usadas, dentro das
incertezas especificadas, como representacdo do espectro do Sol para diversas

finalidades.

Palavras-chave: estrelas: tipo solar — estrelas: parametros fundamentais — estrelas:

abundancias — estrelas: atmosferas



Abstract

Solar analogs and twins are fundamental calibration objects in astrophysics,
offering the possibility of representing 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 Ffaint 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 generation 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 temperature 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 present 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 variety of tasks.

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

stars: atmospheres
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Capitulo 1

Introducao

O Sol é a estrela mais estudada e a mais bem conhecida. Devido a sua proximidade,
¢ a Unica estrela para a qual praticamente todos os parametros fisicos fundamentais
sao conhecidos com bom grau de aproximacdo, por exemplo: massa, COMpPOsicao
quimica, idade, temperatura efetiva, raio, luminosidade, etc. Este fato coloca o Sol
como o principal objeto de referéncia na astrofisica estelar. No entanto, e também
devido a sua proximidade, o nivel extremo de detalhe disponivel para a sua observacao
se opoOe diretamente a possibilidade de ser estudado observacionalmente da mesma

forma em que sao as outras estrelas.

Um dos problemas dessa conexdo solar-estelar é a derivacdo acurada das
caracteristicas solares fotométricas nos varios sistemas fotométricos de uso comum.
Este problema manteve-se durante varios anos nos quais nao se chegou a um consenso
sobre a cor do Sol, para a qual hd uma extensao de estimativas entre 0.619 e 0.686 por
diferentes autores (ver, por exemplo, Gray 1992). A identificacdo de estrelas
semelhantes ao Sol possui um papel importante na solucdo deste problema, para as
quais espera se inferir as caracteristicas 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 trés categorias definidas por
Cayrel de Strobel (1996) de acordo com seu nivel de similaridade, medido pelos seus

parametros observacionais e fisicos: estrelas de tipo solar, andlogas solares, e gémeas



solares. Notamos que, na literatura, em muitos casos estas definicoes tém sido usadas
inapropriadamente, parcialmente nas primeiras abordagens sobre o tema, quando nado
havia definicoes bem estabelecidas. Em outros casos houve uso inapropriado das
definicdes devido aos diferentes graus de similaridade considerados pelos autores de

diferentes trabalhos.

As estrelas de tipo solar pertencem a categoria menos restritiva na qual a selecdo é
unicamente baseada na fotometria. Cayrel de Strobel (1996) e Neckel (1986c) definem
um intervalo entre 0.48 e 0.80 no indice de cor (B — V) onde os autores encontram
que é possivel restringir, aproximadamente, estrelas semelhantes ao Sol em massa e

estado evolutivo.

As gémeas solares sao estrelas cujas propriedades fisicas em sua totalidade devem
ser idénticas as do Sol dentro dos erros observacionais. Formalmente as gémeas
solares foram definidas por Cayrel de Strobel & Bentolila (1989) como estrelas (ndo
bindrias) idénticas ao Sol dentro das incertezas do sistema de medicdo, em todos os
parametros astrofisicos fundamentais, como massa, composicdo quimica, temperatura
efetiva, gravidade superficial, campos de velocidade fotosférica, atividade magnética,
idade, luminosidade, e propriedades astrosismoldgicas. Consequentemente objetos
com as mesmas caracteristicas  fisicas devem  mostrar  caracteristicas
espectrofotométricas parecidas as do Sol, e isto inclui as cores. No entanto, devido a
varias degenerescéncias, distintas combinacdes de parametros atmosféricos nao
necessariamente acarretam as mesmas cores, e estrelas com cores parecidas com as do

Sol ndo necessariamente serdo andlogas solares.

Formalmente as estrelas andlogas solares sdo estrelas que possuem parametros
atmosfFéricos: temperatura efetiva, metalicidade e gravidade superficial, proximos aos
do Sol. Como esta classificacdo leva em conta por definicdo a semelhanca desses trés
parametros apenas, é esperado encontrar entre elas uma dispersdao de grau evolutivo
em torno do Sol, causada pelas diferencas de parametros externos a esta classificacao,
por exemplo, a massa, cujas variacoes sdo dificeis de detectar observacionalmente
(pelo menos para estrelas que ndo formam parte de sistemas multiplos). Por outro
lado esta classificacdo ndo precisa ser muito rigorosa uma vez que o grau de
semelhanca da andloga usada em um estudo depende da qualidade das medicdes
deste, e, ainda mais importante, do tipo de estudo para o qual a andloga é demandada.
Como exemplo, temos o caso onde o pesquisador ird estudar o comportamento do Sol
desde os primeiros estdgios em que a estrela é muito ativa até aquele que o Sol ird
assumir dentro de alguns bilhdes de anos. Para este estudo o pesquisador ndo precisa
de uma gémea solar com parametros fisicos quase indistinguiveis em relacdo ao Sol;

em vez disso, é necessario um conjunto de estrelas com massas solares e de
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composicao quimica similar, mas diferentes idades. Outro exemplo relevante é o caso
em que o pesquisador precisa remover o espectro solar da observacdo de um objeto do
Sistema Solar, a fim de determinar seu espectro especifico de refletancia e/ou emissao,
como é o caso de cometas e/ou asteroides. Neste caso, é necessario 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 ndo necessariamente nos demais dominios
espectrais. Estes exemplos expoem a necessidade do uso de andlogas solares em
diferentes graus de semelhanca, a servirem como substitutos do Sol em diferentes

estudos com diferentes enfoques.

A busca por estrelas andlogas 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 A3870,
pudessem coincidir com o do Sol (representado pelos satélites galileanos, a Lua e a luz
espalhada do céu diurno). A lista de andlogas de Hardorp é ainda amplamente citada na
literatura, e. g.Alvarez-Candal et al. (2006). Grandes contribuicbesna busca,
classificacdo e identificacao de estrelas semelhantes ao Sol foram realizadas por Cayrel

de Strobel (1996) e referéncias ali indicadas.

Uma aplicacdo fundamental de gémeas e andlogas solares estd no estudo da
composicao mineraldégica de corpos sem atmosfera no Sistema Solar. Tal estudo é feito
majoritariamente a partir dos espectros de refletancia (e. g. Duffard et al. 2006,
Alvarez-Candal et al. 2006). Uma etapa importante do processo de obtencdo de tais
espectros de refletdncia consiste na remocdo da assinatura espectral do Sol, o que
pode ser realizado por meio da divisdo do espectro do corpo pelo espectro de uma
andloga solar. O uso de andlogas solares com esse objetivo esbarra em algumas
consideracoes de ordem prética, e uma delas é a magnitude aparente das anélogas

solares em comparacao com a dos objetos de estudo.

Objetos do Sistema Solar tais como os asteroides de menor didmetro e os objetos
transnetunianos sdo bastante fracos; os primeiros, devido a suas dimensdes; 0s
altimos, devido a suas grandes distancias. Além disso, hd uma tendéncia 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 sdo os
objetos do Cinturdo de Kuiper, a distancias de 30 a 50 unidades astrondmicas (AU)
desde o Sol, e ainda mais longe, objetos da hipotética Nuvem de Qort interior. Tal é o
caso de Sedna e o recentemente descoberto 2012 VP43 (Trujillo et al. 2014) cujos
periélios situam-se a 76 e 80 AU do Sol respetivamente. Observacoes destes objetos

necessitam de telescopios de classe de 8 a 10 metros ou superior. Breve veremos a
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chegada da préxima geracdo de telescOpios 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 estenderdo as fronteiras de

observabilidade no Sistema Solar exterior a distdncias ainda maiores.

Um problema recorrente no planejamento de observacdoes de asteroides é a
dificuldade na localizacdo de estrelas andlogas solares suficientemente préximas dos
objetos de interesse; outro problema é que as andlogas solares atualmente listadas
tendem a ser demasiado brilhantes, o que muitas vezes impossibilita sua observacdo
em telescopios da classe de 8 metros ou maiores. Além disso, muitas vezes a selecao de
andlogas solares é feita meramente através de cores UBVRI disponiveis, o que produz
consideravel incerteza quando o interesse estd na distribuicdo de fluxo, além da
auséncia de informacdo para faixas espectrais mais amplas. Nesses casos,
principalmente quando a regido espectral de interesse estd no ultravioleta, o
conhecimento especifico dos parametros atmosféricos é essencial para garantir a

correta compensacao da distribuicdo do fluxo do Sol.

Diante desses fatos, nosso objetivo é identificar estrelas andlogas fracas bem
distribuidas em ascensao reta e com declinacdo inferior a +30° para serem usadas em
observacoes espectroscdpicas com telescdpicos na classe de 8 metros ou superior.
Para esse objetivo, selecionamos inicialmente uma amostra de estrelas do catdlogo de
Hipparcos, selecionadas pela similaridade de suas cores e magnitudes absolutas com os
valores solares, nos sistemas fotométricos Johnson e Tycho. Propomos identificar
andlogas solares fracas determinando parametros atmosféricos desta amostra de
estrelas candidatas, mediante uma andlise espectroscépica de indices espectrais

calibrados em estrelas com parametros atmosféricos bem conhecidos.

Esta dissertacdo estd estruturada da seguinte forma. No capitulo 2, descrevemos a
selecdo, a partir da amostra de estrelas candidatas a serem andlogas solares fracas,
assim como as observacoes, reducdes e caracteristicas dos espectros adquiridos das
estrelas observadas da selecdo de candidatas. Ali também descrevemos as
caracteristicas da amostra de estrelas que usamos para a calibracdo dos indices
espectrais. No capitulo 3, mostramos a metodologia aplicada para a estimacdo das
velocidades radiais heliocéntricas das estrelas candidatas a andlogas fracas (todas elas
previamente sem qualquer determinacdo de velocidade radial) e a correcdo do desvio
Doppler. No capitulo 4, descrevemos o processo de definicdo e medicao dos indices
espectrais, e a homogeneizacdo destes indices entre as varias missdes observacionais.
No capitulo 5, descrevemos a calibracao dos indices espectrais mediante uma anélise
multivariacional em funcao dos parametros atmosféricos de uma amostra de estrelas

bem estudadas, e a discriminacdo dos indices espectrais Uteis a serem usados na
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derivacdo dos parametros atmosféricos das estrelas candidatas a andlogas solares
fracas. No capitulo 6, descrevemos a avaliacdo da possivel influéncia da extincdo sobre
a fotometria das candidatas a andlogas. No capitulo 7, mostramos os parametros
atmosfFéricos derivados a partir dos indices espectrais e da fotometria, considerando a
possibilidade destas serem afetadas pela extincdo. Comparamos as nossas escalas de
temperatura efetiva fotométrica e espectroscopica e fornecemos um ranking das
nossas melhores andlogas identificadas, em funcdo das incertezas dos parametros
atmosfFéricos e das magnitudes absolutas. Finalmente, no capitulo 8, resumimos as

nossas conclusoes e as possibilidades futuras desta pesquisa.



Capitulo 2

Amostra, Observacdes e Reducoes

2.1. Selecdo da Amostra de Estrelas Candidatas a
Andalogas Fracas

O objetivo principal deste projeto é identificar estrelas que possuem distribuicao
de fluxo semelhante a do Sol, tal como revelada por cores fotométricas, e que tenham
magnitudes aparentes suficientemente fracas para serem usadas como andlogas
solares em observacbes espectroscépicas feitas com telescépicos na classe de 8 m ou
superior. Idealmente a identidade fotométrica das candidatas deveria ser verificada

com a determinacdo espectroscépica de seus parametros atmosféricos.

Visamos identificar uma amostra adequada de estrelas candidatas a andlogas
solares suficientemente fracas para serem de interesse como andlogas solares para
grandes telescépios e, ao mesmo tempo, que possuam cores fotométricas de boa
qualidade e sejam suficientemente brilhantes para serem submetidas a andlises
espectroscépicas. Esses interesses sdo, obviamente, conflitantes, na medida em que os
dados pioram tanto em qualidade como em disponibilidade, a medida que

consideramos objetos cada vez mais fracos.

A busca inicial de candidatas deve necessariamente considerar cores e magnitudes
absolutas, por serem esses 0s observdveis que permitem uma selecdo grosseira de
estrelas candidatas a apresentar semelhanca com o Sol (Porto de Mello et al. 2014). As
cores suficientemente difundidas para serem de interesse a este projeto sdo o (B —V)

de Johnson e o (B — V)T do catélogo Tycho (Hoeg et al. 1997), sendo esta Ultima cor



associada aos catdlogos de onde magnitudes absolutas confidveis e sistematicas
podem ser retiradas: os catdlogos Tycho e Hipparcos (Perryman et al. 1997). Essa
selecdo inicial produzird uma lista de estrelas a serem investigadas

espectroscopicamente.

O procedimento inicial sequido é semelhante ao usado por Porto de Mello et al.
(2014). Ao redor dos valores de cores e magnitude absoluta do Sol que sdo obtidos de

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

(B —V)g = 0.654
(B-V)L =0.733

M7= 4.88

foram pesquisadas “caixas” no catdlogo Hipparcos. Esse catdlogo é completo apenas
até a magnitude V ~ 9, mas lista estrelas até um pouco mais fracas que V = 11. Apds
V =9, o catdlogo vai se tornando cada vez mais incompleto. A grande vantagem do
catdlogo Hipparcos sobre o catdlogo Tycho que suas paralaxes sao muito mais precisas,
permitindo uma selecdo inicial baseada em magnitudes absolutas de modo muito mais
confidvel. Suas cores e magnitudes também sdo mais precisas, embora por outro lado o
catdlogo Tycho seja muito mais profundo, sendo completo até VT = 10 e possuindo
completeza de 90% para VT ~ 10.5 (Hoeg et al. 1997), magnitude na qual o catdlogo
Hipparcos ja é bastante incompleto. A faixa de magnitudes de interesse para o projeto
seria de estrelas mais fracas do que V = 11, mas infelizmente ndo existe na literatura
um catdlogo suficientemente completo em cores e paralaxes para estrelas de tipo solar
nessa faixa. A consideracdo de todos esses fatos nos levou a escolha de usar o catdlogo
Hipparcos na selecdo de nossa amostra, principalmente pela superioridade de seus
dados, mas também pelo mesmo oferecer uma possibilidade de explorar magnitudes
préoximas do nosso objetivo de V ~ 11, embora esse limite represente o limite extremo

de profundidade do Hipparcos, e sofre de séria incompleteza.

Outra consideracdo importante é que a lista final de candidatas a serem
investigadas espectroscopicamente deveria ter um tamanho compativel com a
realizacdo do projeto no Observatério do Pico dos Dias em um prazo de alguns anos.
Essas consideracoes de ordem pratica limitam a lista final a, no maximo, algumas

dezenas de objetos.



2.1.1. Testes de Selecao

O procedimento de selecdo comecou com alguns testes grosseiros para avaliar o
tamanho da amostra que seria selecionada a partir do catdlogo Hipparcos em funcao
das dimensdes adotadas das “caixas” de selecdo. Estes testes comecaram com limites
de magnitude entre 10.5 < V < 11.2, uma vez que efetivamente o Hipparcos lista
pouquissimos objetos mais fracos que V = 11.2. Consideramos arbitrariamente erros
representativos (valores correspondentes a um desvio padrdo ¢ da média das estrelas
selecionadas na caixa) de estrelas de tipo solar no Hipparcos com magnitudes 10 <V <

11, sendo esses valores de:

o(B —V) =0.07
a(B—V)T = 0.12
a(My) = 0.80

a(M,)T = 0.80

As caixas correspondentes a uma selecdo de 20 tém larguras de duas vezes esses
valores, por definicdo, e selecionam objetos cujos erros médios nesses mesmos
parametros tém valores muito semelhantes aos usados para definir as caixas
inicialmente, ou seja, existe uma consisténcia desejdvel entre os erros médios usados
na definicdo 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 discussdo mais completa do método).

Uma série de experimentos com valores dessa ordem produziu amostras com 200
a 300 membros, nimeros que sdo invidveis observacionalmente dentro de nossa
proposta. A segunda etapa da selecdo visou reduzir essa amostra a um menor
tamanho, e usou o expediente de considerar, dentro da selecdo inicial de objetos
compativeis com os valores solares a um nivel de 20 médios, independentemente de
seus erros individuais, uma subamostra de objetos cujos erros individuais fossem iguais

ou menores que os desvios médios dos quatro parametros de selecao.

A amostra final foi obtida a partir de uma amostra correspondente a uma
convergéncia entre os valores adotados de desvio padrao iniciais da selecdo e os erros
médios padrdo, efetivamente verificados na amostra selecionada. Essa amostra
corresponde a um nivel de dois desvios padrdo de concordancia entre os parametros
das estrelas selecionadas e os parametros solares dos centros da caixa, e contém 203

estrelas. Os erros médios dessa amostra de 203 estrelas sdo:



o(B—-V)=0.067
a(B—V)T=0.112
a(My) = 0.609

a(M,)" = 0.682
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Figura 2.1. Esquerda. Distribuicdo de magnitude absoluta M7 vs. cor (B — V)T da amostra de
estrelas candidatas a andlogas fracas. As 22 candidatas observadas sdo os circulos preenchidos
de cor azul, as ndo observadas sdo os circulos ndo preenchidos de cor azul. O Sol é mostrado

em cor amarela com Mtyc’w 4.88 e (B —V)§4= 0.737. Direita. O mesmo que na esquerda,
incluidas as barras de erro |nd|V|dua|s

Sobre essa amostra foram aplicados cortes em funcdo 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
(B — V)T, resultando em uma sub-amostra de 77 estrelas. O corte final foi feito na cor
(B—V) e nos forneceu a amostra final apresentada na Tabela 2.1, contendo
exatamente 41 estrelas. Essa amostra final, portanto, corresponde as estrelas
inicialmente selecionadas na caixa de dois desvios-padrdo, mas com erros individuais
iguais ou menores que os erros médios desta caixa. Na Figura 2.1 é mostrada a
distribuicdo de magnitude absoluta M7T vs. cor (B — V)T da selecdo de 41 estrelas

candidatas.



Tabela 2.1. Selecdo de Candidatas a Andlogas Solares Fracas

Dados fotométricos e astrométricos da amostra de candidatas. Na primeira coluna nimero das candidatas no catdlogo Hipparcos. A segunda e
terceira colunas fornecem as coordenadas ascensdo reta e declinacdo, 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 informacdo andloga as colunas 5 e 6 respectivamente para o sistema Tycho. As

colunas 9 e 10 mostram a paralaxe e a sua incerteza, respectivamente, em milissegundos de arco.

HIP AR DEC \ohnson M+ o (B-v)'+ o MVt o (B-V)"+ g n o(n)
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 4795 +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
56870
59223
59369
60523
61835
61957
63588
67215
67692
69232
69477
69554
73234
73854
74061

75685
76272
102416
107605

110560
111826

11:26:11
11:39:34
12:08:47
12:10:49
12:24:25
12:40:17
12:41:51
13:01:51
13:46:26
13:51:59
14:10:27
14:13:25
14:14:14
14:58:03
15:05:37
15:08:09
15:27:42
15:34:45
20:45:13
21:47:41

22:23:49
22:39:01

+53:32:39
-14:04:34
+30:56:33
+32:44:54
+53:26:54
+27:46:34
+26:49:47
+27:20:15
+82:31:46
+26:38:11
-13:56:00
+23:54:03
+38:19:58
+09:24:02
+45:23:49
+39:58:12
-02:45:18
+62:16:44
+60:19:35
-41:51:17
+24:23:34
+32:18:04

10.50
10.53
10.51
10.58
10.77
10.80
10.54
10.70
10.52
10.94
10.67
10.53
10.79
10.59
10.53
10.58

10.51
10.52
10.52
10.60

10.64
10.53

5.114+£0.485
4.771+0.650
4.970 £ 0.504
4.678 £0.523
4.904 +0.587
4.684 +0.727
4.250+£0.670
5.415+0.452
4.429 +0.470
4.919+0.678
4.833£0.644
4.746 £ 0.511
4.738+0.724
6.681 +0.707
4.945 +0.385
4.730 £ 0.487
5.262+0.424
4.499 +0.383
4.591+0.370
4.990 £ 0.602

4.389+0.678
5.262+0.454

0.654 +£0.049
0.645 +0.003
0.542 £0.065
0.573 £0.067
0.680 £ 0.055
0.588 £0.015
0.585+0.015
0.594 £0.015
0.695 £ 0.065
0.750 £0.015
0.605 +£0.025
0.562 +0.066
0.723 £0.066
0.680 +0.061
0.724 +0.064
0.633+0.064

0.730£0.015
0.592 £ 0.065
0.642 £0.064
0.640 +0.020

0.573£0.016
0.762 £ 0.065

5.205+0.474
4.727 +0.609
5.015+£0.497
4.691£0.512
4.823 £0.551
4.735+0.680
4.251+0.620
5.420+0.474
4.466 £0.474
4.926 £0.634
4.825+0.621
4.774 £0.503
4.783 £0.658
4.668 +0.644
4.947 £ 0.403
4.814+0.488

5.294 +0.443
4.539 +0.400
5.294+£0.394
5.086+0.579

4.263 £0.633
5.340 +0.460

0.729 £ 0.065
0.872 +0.095
0.580+0.074
0.615+0.076
0.743 £ 0.069
0.527 +£0.103
0.511+£0.075
0.802 £0.112
0.783 +£0.086
0.906 +£0.102
0.647 £0.107
0.603 £0.075
0.819 £ 0.087
0.743 £0.077
0.800 +0.083
0.700 £ 0.085

0.872 £0.099
0.637 +£0.075
0.712 £ 0.085
0.664 £ 0.090

0.773 £0.097
0.850+0.086

8.37
7.05
7.80
6.60
6.71
5.98
5.52
8.77
6.05
6.25
6.80
6.97
6.16
6.58
7.64
6.76

8.92
6.25
6.52
7.55

5.62
8.84

1.84
2.05
1.78
1.56
1.77
1.93
1.65
1.80
1.29
1.89
1.96
1.61
1.98
2.07
1.34
1.49

1.72
1.09
1.10
2.04

1.70
1.82
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2.2. Observacoes

As observacdes dos espectros que chamaremos “espectros OPD ” foram realizadas
com o espectrégrafo coudé com rede de difracdo 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, configuracdo acoplada ao telescédpio de 1.60m do Observatério Pico dos Dias
(OPD, Brasopolis, Brasil), operado pelo Laboratério Nacional de Astrofisica
(LNA/CNPq), numa série de 8 missdes entre os anos 2008 e 2013 (ver Tabela 2.2). Os

espectros cobrem uma faixa de 500 A, centrados aproximadamente em A6563 (Ha).

A resolucdo nominal estd em torno de R = 8000 por elemento de resolucdo. No
entanto a resolucdo de todos os espectros ndao é completamente homogénea. Na
secdo 4.3 é mostrado o processo de estimativa da resolucdo das missdes e o
procedimento de compatibilizacdo entre elas. A razdo sinal-ruido S/R dos espectros
adquiridos varia entre 67 e 800; essa estimativa é mostrada em detalhe na Se¢do 2.4. O
total de dados adquiridos é composto por duas amostras de estrelas. A primeira
amostra contém as estrelas candidatas a andlogas solares fracas observadas entre as
selecionadas mediante o método descrito na Secao 2.1. A sequnda amostra, designada
como estrelas de calibracdo, é formada por estrelas de parametros atmosféricos bem
conhecidos determinados a partir de andlises com espectros de alta resolucdo, e foi
usada para construir as calibracdes de indices espectrais usadas para obtermos os

spec

pardmetros atmosféricos espectroscépicos Te°P°¢, [Fe/H] e logg das candidatas a

andlogas.

2.2.1. Estrelas Candidatas Observadas

Das 41 estrelas selecionadas na Secdo 2.1 apresentadas na Tabela 2.1, 22 foram
observadas. Das 22 estrelas observadas, 3 foram observadas nas Ultimas duas missdes
e ainda ndo contam com espectros reduzidos. Portanto, este trabalho se refere as 19
estrelas com espectros reduzidos, e a estas estrelas chamaremos daqui em diante
“candidatas”. Das 19 candidatas, 4 possuem dois espectros adquiridos em diferentes
noites: HIP 53990 e HIP 75685 (missdes 1 e 2); HIP 110560 (missdes 1 e 6); HIP 10663
(duas vezes na missdo 5). Os espectros das candidatas cobrem uma faixa de razao sinal
ruido S/R entre 67 e 210, com uma média de 118 (o processo de estimativa de S/R é

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

Na primeira coluna é fornecida a identificacdo da missdo em que os dados foram
adquiridos. A segunda fornece a data de aquisicdo. A terceira coluna fornece a largura a
meia-altura (FWHM) dos espectros correspondentes 8 missao, este valor foi estimado
com a média das medicoes nos espectros de cada dia dentro da missdo (ver secdo 4.3). A
quarta e quinta colunas fornecem o nimero de espectros de candidatas e estrelas de
calibracdo, respectivamente, adquiridos na missao (as missdes podem conter estrelas
cujos espectros também foram adquiridos em outras missoes).

Espectros de Espectros de

Missao Data FWHM (A) Candidatas Estr_elas Eje
Calibracao

1 1902 gggg“ho 0.8076 5 42

2 2L Sohho 0.8115 9 —

3 1 'dzedzzggr” 0.8314 0 3

4 28‘3; ggmar@o 0.8319 3 13

5 3-7 d‘gezglﬁum 1.0418 5 7

o mgemteste gy g

7 >3l 32 (Ztlgiimbro N&o estimado 2 —

8 26 cijreefzeg/%eiro Ndo estimado 2 3
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Tabela 2.3. Candidatas Observadas

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

HIP \yJohnson S/R Missdo
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 55
13964 10.53 210 5
17514 10.64 Nao estimado 7
18941 10.52 114

24742 10.67 Nao estimado 7,8
29100 10.56 Nao 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 Calibracao

Ghezzi et al. (2014) demostraram que, para estrelas de tipo solar, determinados
intervalos do fluxo espectral que relGnem varias linhas espectrais em uma boa
caracteristica espectral (indices espectrais, maior detalhe no Capitulo 4) respondem
bem a uma interdependéncia de ordem quadrética entre os parametros atmosféricos
(Tets, [Fe/H], e log g) da estrela. Iremos calibrar estas interdependéncias com espectros
de boa qualidade em sinal-ruido de estrelas com parametros atmosféricos bem
conhecidos e determinados por técnicas espectrais de alta precisdo, com o objetivo de

usar essa calibracdo para determinar os parametros atmosféricos das candidatas.

Com este objetivo, selecionamos um conjunto de estrelas de tipo solar com boa
dispersao de parametros atmosféricos em torno dos do Sol, de tal forma que os
espacos dos parametros ficassem cobertos o mais homogeneamente possivel. Desse
conjunto, conseguimos observar uma amostra composta por 69 estrelas as quais
chamaremos doravante “estrelas de calibracdo”, apresentadas na Tabela 2.4 pelo
numero no catdlogo Henry Draper (HD), com a Unica excecao de BD +15 3364. Das 69
estrelas de calibracdo, 10 possuem dois espectros adquiridos em diferentes noites (as
noites de aquisicdo podem ser na mesma ou em diferentes missoes), estas sdo:
HD 146233 e HD 150248 (missdes 1 e 3); HD 112164 e HD 131117 (duas vezes na
missdo 4); HD 34721 (missodes 4 e 6); HD 20029, HD 206395, HD 212330, HD 205420 e
HD 215648 (missdes 5 e 6). Os espectros cobrem uma faixa de razdo sinal-ruido S/R
entre ~ 70 e ~ 800, com média de 264, hd 11 espectros com S/R <150 e s6 1 com S/R <

100. O método de estimacdes S/R é mostrado na Secdo 2.4.

Na Figura 2.2 é mostrada a extensdao da cobertura do espaco de parametros
atmosféricos das estrelas de calibracdo que é razoavelmente boa nos seguintes
intervalos: 5500 < Ter < 6300K,-0.40 <[Fe/H] <+0.40 dex e 3.90<logg <4.60 dex. A

metalicidade é o logaritmo da razado entre a abundancia numérica do ferro na estrela e
a abundancia solar [Fe/H] = log (=) — log (X2) .
[Fe/H] = log (57) ~log(57)

N3o é necessdrio para nosso estudo estender demasiadamente o espaco de
parametros coberto, considerando que nosso objetivo é determinar parametros
atmosféricos de uma amostra de estrelas candidatas a serem andlogas solares, que
naturalmente esperamos encontrar com parametros agrupados préximos aos do Sol.
Contudo, é importante manter uma cobertura razoavelmente extensa para garantir
calibracoes consistentes. Os parametros solares adotados que serdao o ponto de
referéncia deste trabalho sdo Tes = 5777 K (Neckel 1986b), [Fe/H] = 0 dex e logg =
4,44 dex.
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Os parametros atmosféricos T, [Fe/H] e log g de ~ 90% da amostra listados na
Tabela 2.4 foram tomados de trés fontes da literatura, estas sdo: 39 estrelas de Ghezzi
et al. (2010a,b) onde os autores descrevem a derivacdo homogénea dos parametros
atmosféricos mediante anélise espectroscépica baseada em equilibrio de excitacdo e
ionizacdo de linhas de Fe | e Fe Il usando as grades do modelo de atmosferas ATLAS9
(Castelli & Kurucz 2004); 16 estrelas de Porto de Mello et al. (2014), onde a derivacao
dos pardmetros atmosféricos foi obtida a partir de ajustes de perfis da linha Ha
construidas pelo modelo de atmosferas MARCS (Edvardsson et al. 1993) e calibracdes
fotométricas de temperaturas efetivas determinadas por IRFM (Infrared Flux Method); 7
estrelas de da Silva & Porto de Mello (2000) mediante anélise espectroscdpica baseada

em equilibrio de excitacdo e ionizacdo de linhas de Fe l e Fe Il.

Os parametros atmosféricos das estrelas restantes, derivados mediante andlise
espectroscdpica baseada em equilibrio de excitacdo e ionizacdo sao extraidos 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 cédigo MARCS (Gustafsson
et al. 1975, Edvarson 1993); 1 estrela de da Silva et al. (2012), usando o cédigo MARCS;
1 estrela de Luck & Heither (2006), usando o cédigo MARCS, e 1 estrela com

parametros ainda nao publicados.
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Figura 2.2. Distribuicdo de pardmetros atmosféricos T, [Fe/H], e logg das estrelas de
calibracdo. As estrelas estdo identificadas por cédigo de cor em funcdo da missdo de
aquisicdo dos espectros, segundo o cédigo mostrado no grafico superior. Os parametros
solares estdo representados pelo simbolo ® com Ty = 5777 K; [Fe/H] = 0 dex; elogg =
4,44 dex.
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Tabela 2.4. Estrelas de Calibracdo

Pardmetros atmosféricos da amostra de estrelas de calibracdo utilizados na calibracdo dos indices
espectroscopicos, e sinal-ruido de seus espectros. A primeira coluna fornece o nimero 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
fonte dos pardmetros atmosféricos codificada por nimero: 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 Ndo publicado. A coluna 6 fornece a
estimativa da razdo sinal-ruido dos espectros adquiridos (ver secdo 2.4). A Ultima coluna fornece a
missdo de aquisicdo do espectro.

HD Tk [Fe/H] logg  Autores S/R Missdo
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
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
138573
146233
147584
150248
156274
157089
159656
160691
162396
164595
172051
182572
187237
189567
190248
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196378
196755
199288
199960
203608
205420
206395
206860
207043
210918
211415
212330
215648
216436
221287
221343
222368
BD +15 3364

5904
5750
5795
6090
5687
5242
5785
5845
5695
6026
5790
5502
5569
5850
5656
5691
6018
5996
5639
5724
5940
6022
6255
6305
6106
5775
5721
5753
5670
6178
5755
6241
5755
6200
5785

0.10
0.00
—-0.03
—-0.06
-0.11
—-0.37
—-0.47
0.09
0.23
—-0.37
—-0.04
—-0.16
0.40
0.16
—-0.26
0.39
-0.34
-0.44
0.04
—-0.60
0.27
—-0.67
0.00
0.23
—-0.04
0.07
—-0.09
—-0.25
—-0.02
-0.27
0.04
—-0.02
0.04
-0.20
0.07

4.25
4.41
4.42
4.45
4.30
4.40
4.09
4.32
4.02
4.08
4.44
4.43
4.10
4.48
4.20
4.26
418
3.92
3.70
4.55
4.26
4.31
3.89
4.38
4.68
4.55
4.27
4.27
3.91
3.97
3.94
4.37
4.05
4.13
4.44

149
294
313,310
332
486, 134
163
182
357
263
391
147
496
449
284
431
273
341
409
243
227
326
214
450, 171
256, 269
247
276
161
202
279.232
451, 301
70
236
177
810
175

4
1
1,3
4
1,3
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2.3. Reducao dos Espectros

2.3.1. Extracdo dos Espectros Unidimensionais (1D)

Os espectros sdo uma representacdo do fluxo de energia proveniente de um alvo
com luz prépria ou refletida. O fluxo é medido por uma série de configuracdes
instrumentais em um sistema de aquisicdo e, em consequéncia, a qualidade desta
medicdo serd limitada pela capacidade dos instrumentos. Os erros de medicdo
introduzidos pelos sistemas de aquisicdo de imagens astrondmicas sdo conhecidos
como assinatura instrumental e se manifestam de forma sistemdtica; assim os erros de
medicdo mais relevantes sao bem conhecidos e podem ser minimizados mediante

técnicas de correcao.

Para nossa configuracdo observacional, as principais fontes erro instrumental sdo o
ruido de leitura do CCD e a ndo homogeneidade da resposta dos pixels do CCD a luz.
Por este motivo, antes e apds as observacbes de cada noite, é feita uma série de
exposicoes bias e flat-field, que devem minimizar respectivamente as fontes de erro
previamente mencionadas. A aquisicao e reducdo das imagens até obtermos espectros
1D foram feitas usando o pacote de ferramentas IRAF', 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 subtraido da média das imagens dos espectros dos alvos e

do masterflat. Por fim, efetua-se a divisdo das Gltimas duas imagens produzidas:

Espectro observado — masterbias

Espectro corrigido = -
p g masterflat — masterbias

E necessario considerar que o espectro é produzido pela rede de difracdo a partir
da imagem projetada da estrela, e que esta imagem chega distorcida devido a refracao
produzida nas camadas atmosféricas e no caminho oético do espectrégrafo. A distorcao
apresenta-se como um disco de luz fraca espalhada em torno da fonte quase
puntiforme e é conhecida como disco de seeing. A correcao é efetuada com a tarefa

apscatter, que permite ajustar uma funcdo polinomial a luz espalhada em direcdo do

! Image Reduction and Analysis Facility (IRAF), distributed by National Optical Astronomical
Observatories (NOAQ), 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 dispersao), pixel por pixel, e, assim, subtrair a
contribuicdo da luz espalhada e do fundo do céu no espectro. Nao se espera que a luz
espalhada tenha um comportamento complexo, entdo foram necessdrios apenas
polindmios de Legendre de grau 3 a 4 e, em raras ocasioes de grau 5 para obtermos
bons ajustes. Apds estes procedimentos, os espectros ficam livres das fontes de ruido
instrumental mais importantes. O Ultimo passo € a eliminacdo do eixo espacial, e para
isto foi usada a tarefa apsum que integra as intensidades apenas dos pixels que
contribuem ao espectro, desconsiderando regides externas. Depois de sua aplicacao,
temos finalmente o espectro de fluxo vs. dispersao conhecido como espectro

unidimensional ou 1D.

2.3.2. Calibracdo de Comprimento de Onda

Os espectros reduzidos 1D ndo contam com parametro de medida no eixo de
dispersao e devem ser calibrados a unidades de comprimento de onda, uma vez que
todas as medicoes posteriores dependem de uma boa calibracdo dos espectros. Por
este motivo o procedimento a seguir deve ser otimizado. Para a calibracdo foram
adquiridos espectros de Tério-Argénio (Th-Ar) em cada noite de observacdo com a
mesma configuracdo instrumental usada para os alvos e estes também foram
reduzidos a 1D. A calibracao pixel — comprimento de onda é desenvolvida mediante a
tarefa IRAF /dentify que determina uma equacdo de transformacao da escala de pixels
para comprimento de onda utilizando como padrao uma lista de linhas espectrais bem
conhecidas. Este procedimento compreende duas partes importantes: uma lista
padrdao com uma boa quantidade de linhas identificadas, e uma selecao de algumas
linhas evidentes para identificar-se manualmente. Uma linha evidente significa que a
linha deve ser observada de forma nitida e suficientemente isolada para evitar
superposicoes com outras linhas a fim de evitar subjetividades na identificacdao. Além
disso, é importante uma boa distribuicdo de linhas padrao ao longo do espectro a fim

de permitir uma calibracdo homogénea.

A selecdo de linhas para identificacdo manual pode ser uma combinacdo entre
todas as linhas contidas no intervalo espectral, que para nossos espectros é de 6300 a
6800 A. Algumas reproducdes de espectros Th-Ar disponiveis na internet podem ser de
ajuda na identificacdo visual das linhas, mas também podem ser confusos, posto que o
espectro Th-Ar produzido pela ldmpada do sitio de observacao dificilmente apresenta
caracteristicas 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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nao ser suficientemente detalhado por causa de diferencas em resolucdo.
Afortunadamente o Manual do Espectrégrafo Coudé do OPD? 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. Apds vérias avaliacdes com
vdrias combinacoes de identificacdes manuais, a combinacdo que produz melhores
resultados é a lista thar.dat e a identificacdo manual de 14 linhas que é mostrada na
tabela 2.5. Os parametros de ajuste polinomial a selecionar na aplicacdo da tarefa
identify sao: polindbmios de Legendre de grau 7, extensdo de erro de ajuste para
eliminacdo de outliers de 20, e 10 iteracoes. Com esses parametros sdo obtidos, em
todo dominio espectral do ajuste, erros quadraticos médios entre 0.004 e 0.007 A para

todos nossos espectros, os quais sdo considerados razoavelmente baixos.

O ajuste encontrado é a funcdo de conversao pixel - comprimento de onda. Para
aplicar a conversao aos espectros dos alvos associamos todos os espectros de uma
noite de observacdo ao espectro calibrado de Th-Ar usando a tarefa dispcor. O
procedimento é repetido usando as mesmas linhas com os mesmos parametros de

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

Tabela 2.5. Identificacdo manual de linhas
para calibracao pixel — comprimento de onda

A 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

22



2.3.3. Normalizacdo

As regides de continuo espectral sdo, em principio, carentes de qualqguer tipo de
estrutura espectral. Em estrelas de tipo solar, a localizacdo de regides de continuo ndo
é um procedimento simples de direta observacdo, devido a combinacdo entre as
moderadas metalicidades e temperaturas efetivas relativamente baixas, que produzem
grande ndmero de caracteristicas espectrais em curtas extensdes de comprimento de
onda. A procura de regides de continuo aumenta ainda mais em grau de complexidade
a medida que piora a resolucdo dos espectros onde as caracteristicas espectrais
cobrem cada vez maiores extensdes de comprimento de onda, produzindo

superposicao.

Neste estudo, como foi mencionado anteriormente, iremos inferir o modo pelo
qual as caracteristicas espectrais sdo modeladas a partir das inter-relacoes entre os
parametros atmosféricos estelares, sendo entdo de grande importdncia tomar
medicoes dessas caracteristicas espectrais com um bom nivel de precisao. Na pratica,
iremos medir as larguras equivalentes das caracteristicas espectrais, e, portanto,
defeitos de normalizacdo do continuo irdo manifestar-se diretamente nas medicdes
das larguras equivalentes. Os resultados dos defeitos na normalizacdo podem causar
desde derivacbes de parametros atmosféricos errados em algumas estrelas até
derivacoes erradas da amostra completa de candidatas; este Ultimo efeito, se boa

parte dos espectros das estrelas de calibracdo fosse defeituosa.

Decidimos pelo uso da tarefa continuum do IRAF que permite selecionar regides de
continuo a partir de critérios estatisticos de forma interativa. A tarefa permite ajustar
um polindémio a escolher pelo usudrio aos pontos discretos do espectro e rejeitar os
pontos outliers por fora de alguma extensdo a definir pelo usudrio. Aqui as extensoes
de rejeicdo de pontos sao essenciais. Como nossos espectros sao de absorcao as
caracteristicas espectrais se encontram abaixo da linha de continuo, e para cima ha
apenas o ruido e também poderia haver manifestacdes de raios césmicos (ver Figura
2.4). Entao, rejeitamos a maior parte de pontos que se encontram por baixo do ajuste
polinomial selecionando uma extensao inferior a linha de ajuste de 10, e por acima
selecionamos uma extensao de 40 para todos os espectros. Como o intervalo espectral
com que trabalhamos é relativamente curto (6300 — 6800 A), o polindémio a ajustar ndo
deve ser de ordem grande; entdo, selecionamos o polindmio de Legendre de grau 4
para todos os espectros. Finalmente o algoritmo ird dividir o espectro entre o

polindmio ajustado, produzindo o espectro normalizado.
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Realizamos as normalizacdes com as especificacdes anteriormente mencionadas
homogeneamente para todos os espectros. Além disso tivemos cuidado de aplicar os
ajustes ignorando a linha Ha que fica no centro dos nossos espectros. Os intervalos
selecionados para o ajuste entdo sdo: 6300 - 6515 A e 6600 - 6800 A (ver Figura 2.3).
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Figura 2.3. Exemplo de um espectro normalizado de uma das estrelas da
amostra de calibracdo. O espectro pertence a estrela HD 146233, com sinal-
ruido de 313. Mostram-se os limites dos intervalos para o ajuste polinomial que
permitem ignorar a regido em torno da linha H-alfa.
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Figura 2.4. Exemplo de um espectro normalizado de uma das estrelas
candidatas. O espectro pertence a estrela HIP 991, com sinal-ruido de 108. Na
caixa azul assinalamos uma manifestacdo de contaminacdo por raios cdsmicos.
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2.4. Relacdo Sinal-Ruido dos Espectros

A razdo sinal-ruido S/R foi estimada por meio de medicdes do fluxo normalizado
em janelas cuidadosamente selecionadas onde se espera auséncia de linhas espectrais
nas estrelas de tipo solar. A selecdo de janelas de fluxo continuo foi feita mediante
inspecao visual com ajuda do programa descrito na Secao 4.2 idealizado para a selecdo
dos indices espectrais. O programa utiliza o espectro Kurucz (2005)® do Sol, e os
espectros OPD de Ganimedes e a estrela HD 182572, esta Gltima com linhas espectrais
intensas. Procuramos por regidoes com fluxo normalizado = 1: as janelas devem estar
suficientemente afastadas das alteracdes provocadas pelas linhas de absorcdo e
preferivelmente apresentar uma boa amostragem (sampling). Como as nossas estrelas
ndo sado muito quentes e pobres em metais (ver discussao na Secdo 4.2) ndo se espera
encontrar regides de fluxo continuo extensas, uma vez que a presenca de linhas
espectrais é frequente. As janelas selecionadas sdo mostradas na Tabela 2.6 e na Figura
2.53,b,c.

Janela Inicio (A) Fim (A)
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 razdo S/R.

O célculo da S/R de cada janela para cada espectro efetua-se com a tarefa bplot de
IRAF, que aplica a Equacdo 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.

*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 disponivel em:
http://kurucz.harvard.edu/sun.html
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média do fluxo

S/R = (2.1)

desvio padrao da média

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 20.
Entenda-se por robusto ao processo iterativo que calcula uma média de um conjunto
de valores e o desvio padrdo, e seguidamente remove os outliers (valores atipicos) fora
de uma determinada dispersdo que pode ser, por exemplo, o desvio padrdo 10 ou 20, a
ser estabelecido. Depois da remocdo, uma nova iteracdo é realizada calculando novos
valores de média e desvio padrdo. Esse ciclo é repetido até a média ndo variar ou, em
outras palavras, ndo existirem outliers depois do ultimo calculo da média e o desvio

padrdo. Nessa dissertacdo iremos mencionar repetidamente essa definicdo.

O procedimento é aplicado automaticamente a todos os espectros mediante um
programa desenvolvido em linguagem de programacdo IDL? que |é o arquivo splot.log
do IRAF e produz uma tabela com a S/R de cada espectro e sua dispersao 1o. Além, a
fim de permitir a verificacdo do procedimento de estimacdo autoconsitente, o
programa produz graficos para cada espectro da S/R calculada para cada janela. Nos
graficos mostramos a média calculada, a dispersdo 20, e o numero de janelas
eliminadas como outliers. Na Figura 2.6 sdo mostrados, como exemplo, os graficos
correspondentes aos espectros das estrelas HD 150248 da missao 1, e HD 20029 da

missao 5.

As estimativas S/R sdo listadas na Tabela 2.3 para as candidatas e na Tabela 2.4
para as estrelas de calibracdo. Graficamos a S/R em funcdo da magnitude V do sistema
Johnson na Figura 2.7. Pode-se notar a natural tendéncia de decrescimento para
objetos mais fracos devido a necessidade de um maior tempo de exposicdo nas

observacdes. A média para as estrelas de calibracdo é S/R = 264 e para as

calib

candidatas observadas é S/R . =118.

cand

*IDL (Interactive Data Language) ® Exelis Visual Information Solutions.
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Figura 2.5a. Janelas de continuo selecionadas para a medida da razdo S/R. As janelas de
continuo 1, 2, e 3 de cima para baixo, respectivamente sdo limitadas por linhas sélidas
verticais nos graficos. Os espectros do Sol Kurucz e OPD sdo plotados em cinza e em preto
respectivamente. O espectro OPD do Sol é mostrado com pontos de amostragem marcados
por circulos. 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 descontinuas pretas, elas representam os limites de algum indice
espectral préximo (a serem definidos na secdo 4.2); as linhas pontilhadas em verde indicam
presenca de linhas teldricas.
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Capitulo 3

Velocidades Radiais e Correcao 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 laboratério.

Antes da aplicacdo dos procedimentos de medicdo e correcdo, esclarecemos
alguns conceitos. A velocidade “topocéntrica” é a velocidade radial do objeto em
relacdo ao telescopico na Terra, as vezes também é chamada velocidade “observada”
V,ps. Neste trabalho iremos utilizar a Gltima designacdo por facilidade posto que nos
algoritmos de IRAF é utilizada essa designacdo. A velocidade “heliocéntrica” Vieio €M
estrito sentido literal é a velocidade radial do objeto em relacdo ao Sol. Contudo a
designacdo é incorreta quando a velocidade medida é a velocidade do objeto em
relacdo ao baricentro ou centro de massa do Sistema Solar (a velocidade do Sol em
relacdo ao baricentro é ~13 ms™) e nesse caso deveria ser designada como velocidade
radial “baricéntrica” como exposto em Nidever et al. (2002) ou também designada

como velocidade radial “absoluta”. A precisdo das medicdes permitidas pela resolucdo
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espectral dos nossos espectros é da ordem de 1 Kms™ o que fica longe da precisdo
necessaria para levar-se em conta a velocidade do Sol em relacdo ao baricentro do

sistema solar. Por isso, decidimos designa-las como velocidades heliocéntricas.

3.1. Escolha da Estrela Padrao

Planejamos corrigir os desvios Doppler dos espectros e medir as velocidades
heliocéntricas das nossas estrelas de forma homogénea. Assim, o procedimento a
seguir é baseado na medicdo V,,s de um espectro a ser utilizado como padrdo. A V,
do objeto padrdo deve ser precisa para transferir o menor erro possivel ao resto das
medicoes. Portanto, decidimos medir o desvio Doppler de um grupo de espectros de
boa S/R de forma “manual”, que serd detalhada nos pardgrafos seguintes, obter as
SUas Vyeiio, €, €M seguida, comparar os resultados das nossas medi¢oes com medicdes
de alta precisdo da literatura, selecionando como estrela padrdo aquela que apresentar
uma congruéncia entre menor diferenca e menor incerteza 10. As medicoes a seguir
sdo feitas sobre uma subamostra composta pelos espectros das seguintes estrelas de
calibracdo ndo bindrias 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 medicao manual do desvio Doppler compreende a selecao de linhas espectrais
de perfis claros de acordo com os seguintes critérios: as linhas espectrais devem estar
afastadas de linhas teldricas e ser preferencialmente isoladas; em caso de uma linha
ndo estar completamente isolada, a contribuicdo do elemento contaminante deve ser
desprezivel; 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 catdlogo do
espectro solar (Moore et al. 1966) e com verificacdo adicional da base de dados online
Atomic Spectral Line Database’. A identificacdo das linhas em cada espectro é feita em
IRAF usando a tarefa interativa splot, com a qual se ajusta um perfil gaussiano as linhas

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

Essas 18 linhas foram testadas mediante as regressoes lineares: profundidade da
linha vs. EW /A e FWHM vs. EW, onde EW e a largura equivalente em mA, A é o

comprimento de onda em A e FWHM ¢ a largura & meia-altura em A do perfil gaussiano

> 1995 Atomic Line Data (R.L. Kurucz and B. Bell) Kurucz CD-ROM No. 23. Cambridge, Mass.:
Smithsonian Astrophysical Observatory.
http://www.pmp.uni-hannover.de/cgi-bin/ssi/test/kurucz/sekur.html
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da linha. As regressdes 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 identificacdo da espécie quimica e a sua intensidade no
espectro do Sol fornecido por Moore et al. (1966). A importancia das intensidades das
linhas no espectro do Sol encontra-se na identificacdo das linhas nos espectros das
demais estrelas. Como as estrelas neste estudo sdo estrelas de tipo solar esperamos
semelhanca nas contribuicoes dos elementos quimicos nas linhas de absorcdo entre os

espectros.

Tabela 3.1. Linhas usadas para o calculo "manual”
da velocidade radial observada na selecdo da
estrela padrdo

A central Espécie EW (mA)
6322.694 Fe | 75
6355.035 Fe |l 62
6358.687 Fe | 82
6393.612 Fel 117
6411.658 Fe | 129
6430.856 Fe |l 106
6439.083 Cal 156
6643.638 Ni | 83
6677.997 Fel 122
6721.844 Sil 55
6750.164 Fel 75
6767.784 Ni | 87

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

Determinamos V,,, a partir da Equacdo (3.1). A média é calculada mediante um
processo iterativo robusto onde sao excluidos outliers fora da dispersao 2o conhecido

como média truncada:

rep
’11

Aobs _ lrep
Vops = <‘—l) C; i=01,..,n (3.1

onde n é o ndmero de linhas, C é a velocidade da luz, 2925 é comprimento de onda

observado do centro da i-ésima linha, e 2; 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 diferencas

quadraticas.
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Figura 3.1. Comparacdo de medicoes de velocidades heliocéntricas com as
medicdes da literatura na selecdo da estrela padrdo. Apresentamos em circulos
azuis as diferencas entre as velocidades heliocéntricas da literatura e as nossas
medicdes. As nossas estimacoes estdo sobre a linha horizontal onde se indicam as
barras de erro obtidas com o erro padrdo da Equacdo 3.1.

Aplicamos a tarefa rvcorrect de IRAF a cada um dos espectros das estrelas
mencionadas introduzindo os cdlculos de V,,,. Esta rotina toma em conta as
coordenadas e data de observacdo para determinar a velocidade da Terra em relacao
ao Sol, e as coordenadas do objeto para determinar os vetores direcionais da
velocidade do objeto em relacdo 3 Terra. Mediante a subtracdo vetorial dessas duas

velocidades é obtida a velocidade do objeto em relagdo ao Sol: Vy,.i40-

As velocidades heliocéntricas obtidas mediante este método sdao apresentadas na
Figura 3.1 e na Tabela 3.2 junto com as velocidades observadas, os erros associados, as
correcoes de velocidade, as medicOes 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 precisdo em torno de 1 km s™'; trés estrelas
outras contam com medicOes realizadas por Nidever et al. (2002) (Nidever daqui em
diante) com erros de ~ 0.1 km s, e foi também incluida a estrela HD 160691, que conta

com velocidades heliocéntricas (Pepe et al. 2007) medidas pelo espectrégrafo HARPS
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(High Accuracy Radial velocity Planet Searcher) especializado na busca de planetas por

desvio Doppler com altissima precisdo da ordemde ~1ms™.

No inicio, a melhor candidata a estrela padrao era HD 160691 devido a precisao das
medicoes da literatura. No entanto a nossa medicdo nao € suficientemente préxima
para ser considerada confidvel (ver Figura 3.1). Das trés estrelas em comum com
Nidever, a nossa medicdo para HD 146233 (18 Sco) é a menos préxima em comparacao,
e apresenta o maior erro; a medicdo para HD 10700 é muito préxima e apresenta o
menor erro da subamostra enquanto HD 9562 é a mais préxima e apresenta um erro
um pouco maior do que HD 10700. Optamos por selecionar HD 9562 como estrela
padrdo por causa da precisdo atingida. Contudo, é importante mencionar que o
método aplicado é considerado confidvel devido a que todas nossas medicdes de
velocidades heliocéntricas apresentam bom acordo de pelo menos 20 com as

medicoes da literatura.

35



Tabela 3.2. Velocidades radiais das estrelas padrdo 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 correcdo de velocidade calculada pela tarefa rvcorrect de IRAF. A quinta
coluna fornece a velocidade heliocéntrica, calculada ao somar-se a correcdo de velocidade.
A sexta coluna fornece as velocidades heliocéntricas da literatura. A sétima coluna indica o
erro associado a medicdo da sexta coluna. A Gltima coluna indica o autor das medicbes das
colunas 6 e 7: 1 Valenti & Fischer et al. (2005), 2 Nidever et al. (2002), 3 Pepe et al. (2007).

Objeto Vos  0Wobs)  Veorrege  Vneug  Vneg  9(Vieyp)  Autor
(kms™) (kms™) (kms™) (kms™) (kms™) (kms™)
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 20.0 221 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 1.7 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 Heliocéntricas e Correcoes
Doppler

Boa parte das estrelas de calibracdo possuem medicbes de velocidades
heliocéntricas de boa qualidade na literatura. Mais ainda, como é mostrado na secao
anterior, algumas delas sdo foco de busca de planetas extra Solares e por esse motivo
as medicoes sdo de otima qualidade. Para este trabalho as medicdes das velocidades
heliocéntricas das nossas estrelas de calibracdo sao importantes no sentido de serem
uma fonte de comparacdo entre o método aqui aplicado e os métodos de alta precisdo
da literatura, com o objetivo de avaliar a confiabilidade das medicdes feitas sobre as

estrelas candidatas.

As velocidades heliocéntricas da totalidade das estrelas de nosso estudo foram
estimadas pela correlacdo cruzada em funcdo da estrela padrdo HD 9562 utilizando a
tarefa interativa fxcor de IRAF. Para calcular a velocidade do alvo em relacdo ao objeto
padrdo, a rotina determina o centro do pico da correlacdo ajustando uma funcdo a
escolher pelo usudrio (gaussiana ou pardbola) e fornece os parametros estatisticos
relacionados ao ajuste. Entre esses parametros é mostrada a altura do pico de
correlacdo em unidades normalizadas, e usamos este parametro como medicdo de
confianca das nossas estimacdes. Em geral todas as estimacoes foram aceitas sempre
que superassem a altura de 0.8. Este valor foi estabelecido arbitrariamente apds varios
testes com espectros com pior S/R ~ 100; no entanto para alguns espectros com S/R <
100 ndo foi possivel superar esse valor, tal é o caso dos espectros das estrelas
HIP 48272, HIP 69232, HIP 73234, HIP 10663, HIP 75685 (as ultimas duas estrelas
mencionadas contam com dois espectros cada uma). Esse fato é refletido nas
incertezas alcancadas nas medicbes das velocidades. Por exemplo, para as trés
primeiras estrelas mencionadas anteriormente (que contam com um sé espectro) as
incertezas das velocidades heliocéntricas estimadas sdo 4.5, 49 e 4.5 kms’,
respectivamente. Por esta razdo, para as estrelas com dois espectros, decidimos levar
em conta sé as medicoes 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 correlacdo é facilmente

superado.

Como resultados o programa fornece as velocidades observadas V,,s e a
velocidade heliocéntrica Vye, do objeto e a estimacdo de erro. De acordo com a
expansao de erros, a incerteza total das velocidades heliocéntricas é dada pela
somatoéria dos erros das estimacdes obtidas com a correlacdo e o erro da estrela

padrdo HD 9562. Para a correcdo do deslocamento Doppler do espectro usamos a

37



tarefa dopcor de IRAF, onde V,,, é introduzida como parametro de entrada. Esta rotina
permite salvar um novo arquivo .fits com o espectro corrigido e cabecalhos atualizados

da correcdo aplicada.

Realizamos a comparacdo dos resultados das velocidades heliocéntricas das
estrelas de calibracdo em comum com V&F e Nidever. Os valores sdo apresentados na
Tabela 3.3 onde ha 21 estrelas em comum com V&F e 17 com Nidever, no caso de uma
estrela encontrar-se nos dois catdlogos, demos preferéncia ao catdlogo de Nidever,
considerando que este catdlogo possui estimativas de incerteza substancialmente
melhores. A partir de nossas estimacdes obtemos incertezas entre 2.7 e 3.6 km s com
média de 3 km s': na Figura 3.2 sdo ilustradas as comparacdes em torno do eixo

simétrico Y = X, e comparacdes com os residuos.

No gréfico em comparacdo com o eixo simétrico Y = X, a regressao linear coincide
com a bissetriz dentro dos erros 10. No grafico de residuos, a regressdo linear é
representada pela linha descontinua verde cuja tendéncia é considerada nula dentro
do erro 10, com coeficientes angular e linear m = —0.002 + 0.012 e b = —0.302 +
0.380, respectivamente. H& duas medicoes fora do limite 20, a mais afastada é
HD212330, um sistema estelar multiplo, a outra é HD172051, também sistema
multiplo. A estrela HD134060 em comum com V & F ndo foi incluida nas comparacoes
por ser considerada outlier, mas estd listada no final da tabela 3.3, cuja Vje0 €Stimada
pornds é 35.3+2.7 kms" contra 43.5 +0.96 km s estimada por V&F.

Na tabela 3.4 mostramos os resultados das velocidades heliocéntricas obtidas para
as candidatas. Na parte inferior da tabela incluimos duas estrelas que nao sdo parte da
amostra de candidatas: HD8291 é parte da mostra de estrelas de calibracdo, porém até
pouco depois da data do comeco desta pesquisa nao havia dados disponiveis sobre a

sua velocidade heliocéntrica no CDS?, sendo este também o caso da estrela HD6512.

No grafico das diferencas na Figura 3.2 podemos ver que ndo hd estratificacoes
graficas das diferencas de nossas medicdes com aquelas dos diferentes autores da
literatura, ou seja, as diferencas entre nossas medicoes de velocidades e aquelas
obtidas pelos dois autores estdo bem espalhadas em torno da linha de perfeito acordo.
A média das diferencas com as medicdes por V& Fé-0.7 km s com desvio padrdo 2.5
km s, enquanto a média das diferencas com as medicdes por Nidever é 0.18 km's” com
desvio padrdo 2.1 km s”. 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 diferencas é 0.3 km s com desvio padrdo 2.3 kms”, enquanto a
média das incertezas das medicoes de velocidade heliocéntrica para as estrelas
candidatas apresentadas na Tabela 3.4 é 3.4 km s'. Podemos ver que as incertezas
alcancadas sdo relativamente baixas, apesar da considerdvel desvantagem
representada pelas baixas razoes S/R das estrelas candidatas em relacdo as das estrelas
de calibracdo. Portanto consideramos nosso método de determinacdo de velocidades

radiais razoavelmente preciso.
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Figura 3.2. Comparacao entre as velocidades heliocéntricas obtidas neste trabalho para as
estrelas de calibracdo com medicbes da literatura. Acima. Regressdo linear em comparacao
com o eixo simétrico X = Y: as linhas tracejadas sdo os limites de erro 2o0. Os parametros de
regressao linear mostram que a regressdo coincide com o eixo simétrico dentro dos erros 1g,
com coeficiente angular m = 0.998 + 0.012, coeficiente linear b = —0.301 £ 0.380, coeficiente
de correlacdo linear R = 0.997 e desvio padrdo de regressdo o = 2.337 km s”'. Abaixo.
Regressdo linear das diferencas. A linha tracejada verde é a regressdo linear, as linhas
tracejadas em torno do eixo horizontal sdo os limites de erro 20 e as linhas pontilhadas sdo os
limites 1o. Os parametros de regressdo sdo: Y = mX + b; com coeficiente angular
m = -0.002 + 0.012, coeficiente linear b = -0.302 + 0.380, coeficiente de correlacdo linear
R =-0.028, e desvio padrdo o = 2.34.
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Tabela 3.3. Comparacdo entre as velocidades heliocéntricas das estrelas de calibragdo com

medicoes da literatura

Na primeira coluna a identificacdo das estrelas por nimero HD. As colunas 2 e 3 fornecem a
velocidade heliocéntrica e incertezas respectivamente medidas pelos autores indicados. As
colunas 4 e 5 fornecem as velocidades heliocéntricas 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 secdo 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 ndo foi considerada nas comparacdes graficas

nem na regressao linear das diferencas.

EStrelaS em Vhelio O-(Vhelio) Vhelio O-(Vhelio)
comum com Nidever Nidever Este trabalho Este trabalho
Nidever km s km s km s kms™
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 Vhetio 0 (Vhetio) Vhetio 0 (Vhetio)
comum com V&F V&F Este trabalho Este trabalho
V&F Km s Km s Km s Kms'
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 435 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 heliocéntricas das candidatas

Na primeira coluna as estrelas por nimero Hipparcos, Na segunda
coluna a velocidade heliocéntrica estimada. Na terceira coluna a
incerteza das estimacdes. As duas estrelas na parte inferior da tabela
ndo pertencem a amostra de candidatas, HD 8291 é parte da amostra
de estrelas de calibracdo, porém até pouco depois da data do comeco
desta pesquisa ndo havia dados disponiveis sobre a sua velocidade
heliocéntrica no CDS. HD 6512 ndo conta com material disponivel no
CDS.

HIP Vhelio (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 Nao estimada —
18941 13.5 3.3
24742 N3o estimada —
29100 N3o estimada —
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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Capitulo 4

Definicdo e Medicdo dos Indices
Espectrais

4.1. Definicdo e Medicdo dos Indices

Este trabalho apresenta a primeira tentativa sistemadtica, utilizando cores e
magnitudes absolutas, de encontrar analogas solares a distancias entre 80 a 200 pc, e
para isso os Unicos dados iniciais com que contamos sdo a fotometria usada na selecao
da amostra de estrelas candidatas. O método de selecao mostrado na Secao 2.1
desenvolvido por Porto de Mello et al. (2014) demostra ser uma ferramenta efetiva
como primeira aproximacao, ao conseguir reter boa quantidade de estrelas com

parametros atmosféricos préximos aos do Sol para distancias préximas dentro de 50
pC.

Em nosso estudo selecionamos uma quantidade razodvel de candidatas a serem
andlogas solares fracas, cujas magnitudes absolutas visuais estdao entre 10.5 <V < 11
mag, estrelas selecionadas em condicoes desfavoraveis, onde os dados fotométricos
estdo no limite da completeza, as medicdes de paralaxe sdo muito mais imprecisas, e
nao é conhecido o impacto da extincdo sobre as medicoes Fotométricas. Para estas
estrelas determinaremos os parametros atmosféricos para garantir que a sua
distribuicdo de fluxo possa representar em boa aproximacao a distribuicdo de fluxo do
Sol. Para esse proposito contamos com espectros de resolucdo baixa R ~ 8000 (ver

Figuras 4.1 e 4.2 para comparar as resolucdes dos espectros OPD e o espectro solar
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Kurucz) cuja aquisicao resulta dificultosa para a configuracdo instrumental unida ao
telescédpio pequeno porte com que contamos, sendo necessarios prolongados tempos
de exposicao (1 — 2 horas) para obter espectros de sinal-ruido baixa (S/R ~ 100). Essa
combinacdo entre resolucdo e S/R resulta em espectros com linhas espectrais
misturadas em carateristicas mal definidas, o que certamente impede a determinacao
de parametros atmosféricos mediante a andlise de equilibrio de excitacdo e ionizacdo

usando as larguras equivalentes de linhas de ferro.

Utilizamos como alternativa o método de indices espectrais que tem mostrado ser
capaz de derivar parametros atmosféricos de maneira competitiva. Define-se como
indice espectral uma regido espectral especifica que pode conter de uma a mais linhas
de absorcdo combinadas numa sé ampla caracteristica espectral. Os indices espectrais
foram utilizados anteriormente com sucesso para derivar idades médias e
metalicidades de populacdes de galaxias (e. g. Worthey et al. 1994), também foram
testados para obter pardmetros 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 pardmetros atmosféricos dos objetos do levantamento MARVELS '
por meio dos indices espectrais medidos em espectros de resolucdo semelhante a de

Nossos espectros para este trabalho.

A definicdo dos indices espectrais foi realizada mediante inspecao visual com ajuda
de um programa desenvolvido em IDL, onde sdo sobrepostos quatro espectros em
simultdneo: O Atlas solar de Kurucz 2005, os espectros OPD de Ganimedes como
substituto do Sol, e das estrelas HD 196378 e HD 182572.

A inspecdo é feita ao longo de toda a faixa espectral 6300 - 6800 A. Primeiro
usamos o espectro solar Kurucz de alta resolucdo e o espectro OPD de Ganimedes de
baixa resolucdo para identificar linhas espectrais e suas intensidades dentro das
caracteristicas espectrais (vamos chamar caracteristicas espectrais aos possiveis indices
espectrais até eles serem definidos como tal). A identificacdo de linhas é realizada com
ajuda do catdlogo do espectro solar Moore et al. (1966) e da base de dados VALD3®. As
intensidades das linhas no Sol sdo registradas na Tabela 4.1, e sdo usadas para
determinar a contribuicdo de cada linha espectral a uma caracteristica espectral (ver
Figura 4.1). Este procedimento é feito para identificar indices dominados por: (1)

elementos do pico do ferro (Fe I, VI, Cr I, Mn |, Co |, e Ni 1), (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 ll, Cr Il). As caracteristicas espectrais dominadas por (3)
elementos alfa (O, Mg, Si, S, Ca, Ti) sdo separadas. Estabelecemos qualitativamente a
dominancia de um grupo de elementos se mais de 90% da absorcdo de uma dada

caracteristica espectral é composta por contribuicoes de linhas de um determinado

grupo.
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- Espectro Solar Kurucz .
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Figura 4.1. Secdo do espectro solar. O espectro solar Kurucz é mostrado em cinza com
resolucdo R = 500000. O espectro OPD de Ganimedes como substituto do Sol com resolucdo
R ~ 8000 é mostrado em negro. As linhas mais intensas sdo identificadas por suas espécies
quimicas. Os indices 21 e 24 sdo dominados por espécies do pico de ferro, enquanto o indice
22 é dominado por elementos alfa e o indice 23 é uma mistura entre espécies ionizadas do
pico de ferro e elementos alfa.

O fluxo espectral referente a intensidade das linhas de absorcdo pode ser
modificado pela relacdo entre os parametros T.s e [Fe/H]. Para uma maior
temperatura as intensidades das linhas sdao menores e do modo contrdrio para uma
maior metalicidade as intensidades das linhas sdo maiores, assim uma estrela com alta
temperatura e alta metalicidade pode apresentar intensidades das linhas préximas a
uma estrela com baixa temperatura e baixa metalicidade. As combinacbes 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 selecdo dos indices, processo que é ilustrado na
figura 4.2. A estrela HD 182572 é uma estrela fria e rica em metais (T = 5569 K e

[Fe/H] = 0.4 dex, Ghezzietal. 2010a) e corresponde ao exemplo extremo com indices
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intensos. Considerando que caracteristicas mais intensas podem invadir regides mais
extensas, a utilizacdo deste espectro permite selecionar adequadamente os intervalos
das definicdes, e eliminar aquelas caracteristicas ndo suficientemente isoladas. A
estrela HD196378 é uma estrela quente e pobre em metais (Ter = 5996 K e [Fe/H] =
—0.44 dex, Ghezzi et al. 2010a) e mostra o caso contrdrio em que os indices sao fracos;
assim sdo eliminados os indices que tendem a desaparecer em estrelas com similares
caracteristicas. Tivemos cuidado de ndo selecionar indices demasiado préximos a linha
Ha, devido a esta linha ter um perfil muito largo, e isso pode distorcer a medida de
indices vizinhos, em relacdo ao continuo. Seguindo o procedimento descrito
anteriormente, foi selecionado um total de 64 indices listados na Tabela 4.1 junto com
as suas propriedades. Desses indices, 41 sdo dominados por espécies do pico do ferro e
um € dominado por espécies ionizadas do pico de ferro. O resto dos indices pertencem
ao grupo de elementos alfa e alguma combinacdo entre esse grupo e outros grupos de

elementos.

Com os indices definidos utilizamos a tarefa splot de IRAF para efetuar a integracao
do fluxo (drea) correspondente a cada indice. A rotina calcula a largura equivalente do
indice, ou seja, a drea entre o fluxo espectral e a linha horizontal do continuo ideal em

_# =1, dentro dos limites de comprimento de onda definidos, e salva um arquivo

chamado splot.log com os calculos das areas de cada indice, em angstroms, para cada
estrela. Posteriormente os célculos sdo ordenados em duas tabelas por separado, uma
com os indices das estrelas de calibracdo e outra com os indices das candidatas a
analogas solares. E importante mencionar que antes dos indices serem utilizados nas
calibracoes tiveram que ser submetidos a mais um processo, descrito na seguinte

Secado, 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 discriminacdo de indices fracos e correcdo dos limites dos indices
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Tabela 4.1. indices espectrais e as suas propriedades

Na primeira coluna é mostrada a identificacdo do indice. As segunda e terceira colunas
fornecem os comprimentos de onda inicial e final dos indices respectivamente. Desde a
quarta a sexta colunas é fornecida a identificacdo das espécies quimicas que compdem
os findices, a largura equivalente no Sol e os potenciais de excitacdo das linhas
componentes, em eléctron-volts, respectivamente. As identificacbes e os potenciais
foram extraidos 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 indice com o seguinte
cddigo: 1 Pico de ferro, 2 espécies do pico de ferro ionizadas, 3 elementos alfa, 4 outras
combinacdes de elementos.

ndice A A a ) Shedes EUDOY v oot
1 6310.85  6312.54 Til 8 1.44 4
Fel 23 2.83
Til 5 1.46
2 6313.80  6316.47 Ni | 67 4.15 1
Fel 52 4.14
Fel 16 4.14
Fe | 33 4.07
3 6317.25  6319.84 Fel&Til 96 2.45,1.43 4
Cal 49 4.43
Mg 37 5.11
Mg 18 5.11
Mg | 9.5 5.11
4 6321.60  6323.41 Ni | 19 4.15 1
Fel 75 2.59
5 6326.86  6328.31 Vi 2 1.87 1
Ni | 36 1.68
6 6329.14  6331.48 cri 25 0.94 1
Fe | 32 4.73
7 6334.00  6336.01 Fe | 103 2.20 1
6336.16  6337.75 Fe | 121 3.69 1
6338.00  6340.13 Fe | 42 4.79 1
Ni | 44 4.15
Fel 1 3.40
10 6343.47  6345.92 Fe | 56 2.43 1
11 6346.35  6348.54 Sil 54 8.12 3
Col 4 4.39
12 6354.06  6355.95 Fel 62 2.84 1
13 6357.94  6359.41 Fel 82 0.86 1
14 6361.81  6363.53 Zn | 23 5.79 1
Crl 30 0.94
15 6370.87  6372.11 Sil 35 8.12 3
16 6377.59  6378.96 Ni | 27 4.15 1
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Tabela 4.1. indices espectrais e as suas propriedades (continuacdo)

ndice B O GEES Tma M) e

17 6379.89 6381.63 Fel 40 4.19 1
Ni | 2 4.42

18 6392.95 6394.37 Fel 117 2.43 1

19 6398.82 6401.56 Fel 181 3.60 1
Fe | 46 0.91

20 6407.50 6409.29 Sil&Fell 26 5.87,3.89 1
Fel 80 3.69
Sr 3 2.27

21 6410.10 6412.69 Fel 6 4.73 1
Fel 129 3.65
Fe | 2 2.45

22 6414.17 6415.71 Ni | 15 4.15 4
Sil 45 5.87

23 6416.20 6418.27 Fell 47.5 3.89 4
Cal 9 4.44

24 6418.93 6420.56 Til 1.5 2.17 1
Fel&CN 9 3.94
Fel 80 4.73

25 6420.85 6422.53 Fel 87 2.28 1
Ni | 16 4.16

26 6429.91 6431.63 Col 2.5 2.14 1
Fel 106 2.18

27 6438.21 6440.11 Fel 7 4.43 3
Cal 156 2.52

28 6454.35 6457.31 Col 11 3.63 4
Cal 48 2.52
Fell 57 3.90

Fel&Call 17 4.79,8.44

29 6468.40 6469.82 Fel 3 4.79 1
Fe | 52 4.83

30 6470.99 6472.43 Cal 83 2.52 3
Fel 2.5 4.37

31 6481.27 6483.26 Fel 63 2.28 1
Fell? 7 6.22
Ni | 38 1.93

32 6490.83 6492.46 Fell 3.5 5.58 2
Till 45 2.06
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Tabela 4.1. Indices espectrais e as suas propriedades (continuacdo)

e A W Gees sl ey el

33 6492.60 6494.40 Fell 6 5.58 3
Cal 133 2.52

34 6494.41 6495.94 Fel 34 473 1
Fe 165 2.40
Fe | 472 4.83

35 6495.98 6497.61 Fe 69 4.79 4
Ba ll 98 0.60
Til 5 1.44

36 6497.83 6500.61 Fe 43 0.96 4
Cal 81 2.52

37 6500.92 6502.65 Crl 9 0.98 4
Ti 25 2.49
Ni | 7 3.40

38 6525.61 6527.99 Sil 6 5.87 3
Sil 28 5.87
Lall 2 0.23
Si | 53 5.87

39 6591.85 6593.55 Ni | 23 423 4
Fel 123 2.73
Til 123 1.44

40 6593.60 6594.75 Fel 89 2.43 1

41 6596.74 6598.19 Fel&Crl 44 479,417 1

42 6603.88 6605.30 Scll 36 1.36 3

43 6608.51 6610.25 Fe 76 2.56 4
Cal 13 5.83
Fel 5 0.99

44 6632.73 6634.64 Fel 30 4.83 1
Fe 70 4.56
Fe | 40 4.79

45 6634.97 6636.11 Ni | 19 4.42 4
Sil 7 5.86

46 6638.85 6640.75 Fel 17 4.61 1
Fe | 11 4.07

47 6642.59 6644.56 Crl 2 3.84 1
Ni | 83 1.68

48 6660.25 6661.83 Crl 10 4.19 1
Ni | 6 4.23
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Tabela 4.1. Indices espectrais e as suas propriedades (continuacdo)

I A N - v S L v ot

49 6662.12 6664.25 Cl 3 8.85 1
Fel 31 4.56
Fel 76 2.42

50 6677.04 6679.24 Til 2.49 1
Fel 3 3.21,5.01
Fel 122 2.69
Til 2 2.25
Coll 5 1.96

51 6694.93 6696.80 All 33 3.14 4
Fe | 16 4.83

52 6702.73 6704.27 Fel 32 2.76 1

53 6704.43 6705.86 Fel 5 4.22 1
Fel 42 4.61

54 6712.29 6714.35 Fel 2.5 4.99 1
Fel 24 4.61
Fel 7 4.14
Fel 23 4.79

55 6716.91 6718.57 Fel 11 4.61 3
Cal 120 2.71

56 6721.07 6722.96 Si| 55 5.86 3

57 6724.28 6725.93 Crl1&sScl 4 - 1
Fel 17 4.10

58 6725.97 6727.50 Ol 1 9.14 1
Fe | 50 4.61

59 6732.36 6733.81 Fe | 25 4.64 1

60 6742.45 6744.23 Til 19 0.90 3
S| 12 7.86

61 6749.47 6750.89 Fel 1 3.64 1
Fe | 75 2.42

62 6751.99 6753.99 Fel 42 4.64 1
Fel 5 4.56

63 6766.84 6768.51 Ni | 83 1.83 1

64 6771.72 6773.18 Ni | 51 3.66 1
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4.2. Homogeneizacdo dos Indices

A resolucao espectral é uma medicdo da habilidade de um detector em definir
estreitos intervalos de comprimento de onda no espectro eletromagnético. Enquanto
mais fina é a resolucdo espectral, mais estreita é variacdo de comprimento de onda que
pode ser detectada em um intervalo espectral. Habitualmente se denota esta variacao

detectdvel por 64, e estd relacionada com o poder de resolucdo pela Equacao 4.1

R=~ (4.1)

Formalmente a resolucdo tedrica 1 é a distancia, em comprimento de onda, entre
duas linhas igualmente intensas. A resolucdo é governada apenas pelo fendmeno de
difracdo, de tal forma que o centro do padrao de difracdo de uma linha coincide com o
primeiro minimo de uma linha préxima (Critério de Rayleigh). Na prética, ndo é sempre
possivel encontrar duas linhas de igual intensidade juntas; entdo, a resolucdo prética
pode ser medida a partir da largura do perfil instrumental caraterizado pelo FWHM

(largura 3 meia altura).

A forma observada das caracteristicas espectrais é parcialmente governada pela
resolucdo. Se a resolucdo é mais fina as caracteristicas espectrais se mostram mais
detalhadas e estreitas, no caso contrdrio se mostram mais extensas e superpostas. I1sso
é essencial na nossa analise, considerando que os indices espectrais estdo definidos
dentro de intervalos de comprimento de onda fixos, e a extensdao de uma caracteristica
espectral pode deixar parte da sua area fora dos limites definidos para os indices. Este
pequeno defeito na medicdo de um indice pode traduzir-se em variacdbes nos

parametros atmosféricos deduzidos de uma estrela, inter-relacionados na Equacao 4.2.

Espera-se que aquisicoes de dados com uma mesma configuracdo instrumental
mostrem resolucoes préximas entre si, dentro das incertezas. A configuracdo
instrumental que detalhamos na Secdo 2.2 devia produzir espectros com poder de
resolucdo R = 8000, mas devido a instabilidades na configuracdo instrumental que ndo
pudemos controlar, os espectros adquiridos em diferentes missdes mostram variacoes

substanciais no poder de resolucdo, que precisam ser compatibilizadas.

Estimamos a resolucdo pratica dos espectros de cada missdo até outubro do ano
2014 (ver Tabela 4.2) utilizando medicbes de FWHM de linhas fracas e isoladas dos
espectros Th-Ar usados para as calibracoes de comprimento de onda (Secdo 2.3.2). A
estimacdo do FWHM de uma missdo é feita calculando a média de todos os FWHM de

cada dia na missdo, a sua vez o FWHM de um dia é calculado com a média das medicdes
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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 distribuidas ao

longo do intervalo espectral. As estimacdes obtidas sdo apresentadas na Tabela 4.2.
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Figura 4.3. Esquerda. Medidas de FWHM dos espectros das missdes 1 a 6. Direita. Medidas
de distribuicdo de FWHM das missdes 1 ao 4 ( bloco 1). Alinha em tracos horizontal azul
representa o limite superior 10 da missao 2 nos dois gréaficos.

Mostramos na Figura 4.3 os valores médios de FWHM de cada missdo, onde as
barras representam a dispersdo 1o. A partir do gréfico da direita, baseando-nos na
evidéncia das medicoes de FWHM serem proximas dentro do erro 10, estabelecemos a
compatibilidade direta das missdbes 1 e 2; analogamente estabelecemos a
compatibilidade das missdes 3 e 4. O FWHM das missdes 2 e 3 estdo dentro e perto do
limite do erro 10, o que permite estabelecer a compatibilidade direta, contudo
decidimos avaliar essa compatibilidade com duas estrelas de calibracdo em comum
disponiveis para estas missdes, mediante o método descrito abaixo, resultando na
ratificacdo da compatibilidade direta. Esta Gltima compatibilidade, das missdes 2 e 3,
conduz automaticamente 3 compatibilidade direta entre as missdbes 1 e 4 e, em
consequéncia, o grupo de missdes 1 ao 4 serdo consideradas todas compativeis, as que

chamamos missdes do bloco.

As missoes 5 e 6, as que chamamos missdoes do bloco 2, mostram discrepancias de
FWHM entre elas como também com respeito ao bloco 1. O processo de
compatibilizacdo destas missdes seque a ordem do diagrama na Figura 4.4. Note-se
que para compatibilizar a missdo 5 com o bloco 7 fazemos duas conversoes individuais:

da missdao 5 para a missdo 6 e logo da missdao 6 para o missao 4 (bloco 1).Isto é
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Tabela 4.2. Data e Resolucdo Espectral Medida das Missdes

Na primeira coluna é fornecida a identificacdo da missdo em que os dados foram adquiridos. A segunda fornece a data de aquisicdo. A terceira
coluna fornece a largura a meia altura (FWHM) dos espectros correspondentes 3 missdo. Este valor foi estimado com a média das medicoes
dos espectros de cada dia dentro da missdo. A quarta coluna fornece a dispersdo 1o das estimacoes na terceira coluna. A quinta e sexta
colunas fornecem as estimacdes das resolucdes e as suas dispersdes 10 respectivamente. A sétima coluna fornece o bloco que contém as
missdes (ver figura 4.4.) A oitava coluna fornece o nimero de espectros de candidatas adquiridos na missdo (as missdbes podem conter
espectros de estrelas também adquiridos em outras missdes). A nona coluna fornece o nimero espectros de estrelas de calibracdo adquiridos
na missao (as missdes podem conter espectros de estrelas também adquiridos em outras missoes).

Espectros de

Missdo Data FWHM (A) o(FWHM) (A) R o(R) Estrelas de
Calibracao
1 19 —22 de junho de 2008 0.8076 0.00812 8127 80 42
2 21 dejulho de2008 0.8115 0.00861 8087 84 0
3 1—2 de abril de 2009 0.8314 0.01168 7893 109 3
4 28 -31 de marco de 2011 0.8319 0.00612 7889 57 13
5 3 -7 de outubrode 2011 1.0418 0.02816 6299 165 7
30 de outubroa 2 de
6 novembro de 2014 0.9823 0.00838 6681 56 14
7 5—7 de dezembro de 2014 N&o estimado N&o estimado N&o estimado N&o estimado —
8 26 de fevereiro de 2015 Nao estimado Nao estimado Nao estimado Nao estimado 3
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necessario porque infelizmente ndo contamos com nenhuma estrela em comum entre
a missao 5 e alguma das missoes do bloco 1. A ideia da conversao indireta da missao 5
para o bloco 1 passar por duas conversoes individuais sugere a probabilidade de se
carregar erros de medicdo em excesso, 0 que comprometeria a homogeneidade das
medicoes dos indices espectrais da missdao 5. Avaliamos a confiabilidade desta

conversao indireta posteriormente uma vez feitas as calibracdes (Secdo 5.2).

bloco 1

Figura 4.4. Diagrama de Compatibilizacdo das missdes. A
compatibilizacdo das missdes 5 e 6 para o bloco 1 é feita mediante a
missdo 4 usando a Unica estrela em comum disponivel HD 34721. A
compatibilizacdo da missdo 5 com o bloco 7 deve tomar um caminho
indireto devido a falta de estrelas em comum com o bloco 1.

A compatibilizacdo consiste da comparacdo gréfica entre as medicdes dos indices
espectrais - listados na Tabela 4.1 - de uma estrela em comum entre duas missoes,
ajustados a uma funcao linear mediante um processo iterativo robusto. Nos seguintes
paragrafos apresentamos as andlises de compatibilidade. Em todos os casos o desvio
padrdao 2o foi considerado como parametro de aceitacdo, contudo nas tabelas se

apresentam os pardmetros de erro correspondentes a 10.
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Tabela 4.4. Conversdes Para Compatibilizagdo das Missoes

Parametros de ajuste linear para as compatibilizacbes entre as missdes de observacdo. A primeira coluna fornece a estrela em comum entre as missoes. A
segunda e terceira colunas fornecem as missdes a compatibilizar. A quarta e a quinta colunas fornecem o coeficiente angular m e seu erro 10 respectivamente.
As sexta e sétima colunas listam o coeficiente linear b e o0 erro 10. A oitava coluna mostra o desvio padrao de regressdo. A nona coluna fornece o indice de
correlacdo linear R. A décima coluna mostra o nimero de outliers eliminados no ajuste. A décima primeira coluna fornece a identificacdo dos outliers.

Desde Para

Estrela miss3o miss3o o(m) b (A) a(b) (A) Oreg (A) R outliers Identificacdo de outliers
HD 146233 3 1 0981111 0010006  0.004645 0.001119 0.004184 0997358 12 2'57'599'1 2,30,31, 33,34, 35,41,
HD 150248 3 1 0967670 0016573  0.001096 0.001920 0.007687 0991172 2 29 50

HD 34721 6 4 1078415 0026072 -0.002466 0.002473 0.009241 0986541 16 2 1.18,19,20,21, 28,30, 31,

32,33,36,37,41,63, 64

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

Tabela 4.5. Pardmetros de ajuste linear dos residuos EWs™ — EWs°bS ys. EWs©bs

Ajustes lineares dos residuos entre as EWs convertidas mediante as equacdes da Tabela 4.4 e as EWs observadas em funcdo das EWs observadas. A primeira
coluna fornece a estrela em comum entre as missdes assinaladas nas colunas 2 e 3, que foi usada para obter as equacdes de conversdo da Tabela 4.4. A
segunda coluna mostra a missdo com as EWs a converter. A terceira coluna mostra a missdo com as EWs que queremos atingir mediante a compatibilizacdo. A
quarta e quinta colunas sdo o coeficiente angular m da regressao linear e seu erro 10 respectivamente. A sexta e sétima coluna sdo o coeficiente linear b e seu
erro 10. A oitava coluna mostra o desvio padrdo da regressdo. A nona coluna mostra o coeficiente de correlacdo linear da regressao.

Estrela Desde missdo mPi:srgo m o(m) b (A) a(b) (A) Oreg (A) 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 missoes 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 residuos do ajuste respectivamente. O ajuste com HD 146233 mostra
indice de correlacdo R = 1, dispersdao em torno do ajuste 26 = 8.36 mA e 12 outliers
eliminados (de um total de 64 indices). O coeficiente angular m = 0.981 + 0.020 ~ 1
(critério 20), no entanto o coeficiente linear b indica que as medicoes do espectro
correspondente a missdao 1 sdo 4.64 + 2.24 mA (critério 20) maiores do que as
medicoes do espectro da missdo 3. Se a esta figura fosse representativa para todos os
espectros dessas missoes isso indicaria algum erro na normalizacdo ou na reducdo dos
espectros a 1D. A fim de garantir a auséncia desses erros foi revista a homogeneidade
da reducdo e a normalizacdo do continuo de todos os espectros da amostra, e o
resultado foi invaridvel. Isso sugere a ocorréncia de diferencas sistematicas entre as
EWs das duas missoes, sendo descartada a possibilidade de variacdo do fluxo da fonte

porque a estrela ndo é ativa.

Avaliamos adicionalmente a compatibilidade entre as missées 1 e 3 usando os
espectros da estrela HD 150248. O ajuste linear mostra indice de correlacdo R = 1,
dispersao em torno do ajuste 26 = 15.37 mA e apenas 2 outliers, sendo o coeficiente
angular m = 0.967 + 0.033 ~ 1 (critério 20) e o coeficiente linear b = 1.09 + 3.84 mA
(critério 20), o que nos permite considerar b ~ 0. A distribuicdo dos residuos obtidos na
subtracdo dos indices convertidos e os indices observados Ews.,n, — EWS,ps €M
relacdo aos indices espectrais observados EWs,,s possui coeficientes angular e linear
m, = —0.018 + 0.034 (critério 20) e b, = 0.0017 + 0.004 (critério 20) e ndo mostra
correlacdo. A Figura 4.6 confirma a homogeneidade do processo de reducao e
normalizacdo dos espectros, além de sugerir a simetria nas medicoes dos indices
espectrais posto que m = 1. Este fato, mais as a proximidade das medicoes de FWHM
entre as missdes 1 e 3 quase dentro do erro 10 nos permite estabelecer a
compatibilidade das missdoes 1 e 3 mediante a simetria e desconsiderar a possivel
discrepancia que sugere o ajuste mediante HD 146233. Essa possivel discrepancia, além
disso, se estabelece a um nivel de significancia estatistica apenas um pouco superior a
20.
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Figura 4.5. Compatibilizacdo entre as missdes 3 e 1 com espectros da estrela HD 146233.
Acima. Regressdo linear dos indices em torno do eixo simétrico X = Y. Os parametros
estatisticos de conversdo da missdo 3 (eixo X) para missdo 1 (eixo Y) mediante a equacdo
Y =mX + b, sdo apresentados na tabela 4.4., com coeficiente angular m =0.9811 +0.0100
e coeficiente linear b = 0.0046 + 0.0011 Abaixo. Regressio linear dos residuos entre
indices convertidos da missdo 3 e os indices da missdo1 vs. indices da missdo 1, os
parametros estatisticos sdo apresentados na tabela 4.5., sendo o coeficiente angular m =
0.0053 +£0.0102 e o coeficiente linear b =0.0005 +0.0012
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Figura 4.6. Compatibilizacdo da missdo 3 a 1 com espectros da estrela HD 150248. As
representacdes sdo andlogas as da figura 4.5. Acima. Coeficiente angular m = 0.9677 =
0.0166 e coeficiente linear b = 0.0011 + 0.0020. Abaixo. Coeficiente angular m = -0.0175 +
0.0168 e coeficiente linear b = 0.0017 + 0.0019. Os parametros estatisticos das regressoes
sdo apresentados nas tabelas 4.4 e 4.5
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Compatibilidade da missdo 5 para a missdo 6 (vinculo 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 residuos do
ajuste, respectivamente. O ajuste mostra correlacdo R = 1, dispersdo em torno do
ajuste 20 = 12.41 mA e 24 outliers eliminados. Os coeficientes angular e linear sdo
m = 1.02 £ 0.04 ~ 1 (critério 20) e b = 0.01 £ 4.01 = 0 (critério 20); a distribuicdo dos
residuos Ews ony, — EWsgps VS. EWs,,s com coeficientes angular e linear m,, =-0.016
+ 0.04 (critério 20) e b, = 0.001 + 0.004 (critério 20) ndo apresenta correlacdo.
Considerando o bom comportamento da distribuicdo dos residuos, a compatibilizacado

mediante a simetria é aceita.
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Figura 4.7. Compatibilizacdo da missdo 5 a 6 com espectros da estrela HD 20029. As
representacdes sdo andlogas as da figura 4.5. Acima. Coeficiente angular m = 1.0239 +
0.0209 e coeficiente linear b = 0.0011 + 0.0020. Abaixo. Coeficiente angular m =-0.0159 +
0.0168 e coeficiente linear b = 0.0013 + 0.0020. Os parametros estatisticos das regressoes
sdo apresentados nas tabelas 4.4 e 4.5.
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Compatibilidade da missdo 6 para missdo 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 residuos do ajuste,
respectivamente. O ajuste mostra indice de correlacdo R = 1, dispersao em torno do
ajuste 20 = 18.48 mA e16 outliers eliminados. Os coeficientes angular e linear ssom =
1.08 + 0.05 (critério 20) e b = 2.46 + 5.46 ~ 0 (critério 20), a distribuicdo dos residuos
Ews.ony — EWs,ps VS. EWs,,s cOom coeficientes angular e linear m, = -0.027 + 0.05
(critério 20) e b, = 0.001 + 0.004 (critério 20) ndo apresenta correlacdo. Considerando
o bom comportamento da distribuicdo dos residuos, a compatibilizacdo é estabelecida

mediante a equacado linearY = 1.08 X.
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Figura 4.8. Compatibilizacdo da missdo 6 a 4 com espectros da estrela HD 34721. As
representacdes sdo analogas as da figura 4.5. Acima. Coeficiente angular m = 1.0784 +
0.0261 e coeficiente linear b =-0.0025 + 0.0025. Abaixo. Coeficiente angular m =-0.0267 *
0.0235 e coeficiente linear b = 0.0022 + 0.0023. Os parametros estatisticos das regressoes
sdo apresentados nas tabelas 4.4 e 4.5.
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Os indices medidos nas diferentes missdbes foram colocados em um sistema
homogéneo do modo que acabamos de descrever. As calibracoes para a obtencao dos

parametros atmosféricos foram construidas sobre os indices homogeneizados.
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Capitulo 5

Calibracdo de Indices para Derivacio
dos Parametros Atmosféricos

5.1. Construcdo das Calibracoes

Neste capitulo mostramos o método usado para a obtencdo dos parametros
atmosféricos das candidatas a partir das calibracdes construidas com as medicoes das
larguras equivalentes dos indices, descritos na secdo anterior, e 0os parametros

atmosféricos conhecidos das estrelas de calibracao.

O fluxo estelar observado na regido do espectro visivel recebe a sua forma devido
ao complexo inter-relacionamento entre os parametros Tes, [Fe/H] e log g que dao
conta da descricdo macroscépica das atmosferas estelares. Como foi mencionado no
capitulo anterior, estudos de Ghezzi et al (2014) e Diego Lorenzo (2011) mostram com
sucesso tal relacdo ao recuperar parametros atmosféricos a partir de medicoes de
fluxo de secdes particulares do espectro estelar. Nesta secao seguimos uma andlise
multivaridvel semelhante a desses autores, usando 0 mesmo programa com 0S Mesmos
algoritmos computacionais e as mesmas ferramentas estatisticas, desenvolvidas para

os estudos supracitados.

Contamos com os parametros atmosféricos das estrelas de calibracdo mostrados
na Secdo 2.2.2, e com as larguras equivalentes (EWs) dos indices compatibilizados

mediante as equacoes de conversdo estabelecidas na seccdo anterior na Tabela 4.4. A
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Figura 5.1 mostra um exemplo do comportamento das EWs de um dos indices em
funcdo dos parametros atmosféricos das estrelas de calibracdo. Notam-se claramente
correlacdes em funcdo da T € [Fe/H]. Por outro lado pode-se ver sé dispersdo em
funcdo de log g. Contudo a auséncia de uma correlacdo evidente ndo necessariamente
significa independéncia do indice em relacdo ao parametro, mas sim que esse
comportamento pode ser causado por uma dependéncia relativamente mais fraca. A
importancia desta andlise qualitativa é que, em primeira instancia, permite visualizar
qual é a possivel forma polinomial das relacdes. Os graficos sugerem um modelo de
ordem polinomial quadratico, hipdétese que é fortemente respaldada em base aos
resultados de Ghezzi et al. (2014) quem mostram o bom comportamento de um
modelo quadratico apés o teste com modelos de grau 1 e 3. Sendo nossos dados de
resolucdo espectral semelhante aos de Ghezzi et al. (2014), justifica-se uma tentativa
inicial com um modelo matematico semelhante. A aproximacdo polinomial da funcdo
desconhecida a ser ajustada é dada pelo polindmio de Taylor expandido até termos de

segunda ordem é:
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Figura 5.1. Larguras equivalentes medidas para o indice 18 em funcdo dos parametros
atmosféricos. As colunas da esquerda a direita mostram as dependéncias em funcdo de
T, [Fe/H] e log g. Nas filas superior, média e inferior os pontos estdo codificados por cor
de acordo com Tu, [Fe/H] e log g respectivamente. Ha claras dependéncias em funcdo de
T.se € [Fe/H], enquanto a dependéncia em funcdo de log g ndo é visivel. O indice 18 é de
classe 1, este pardmetro é explicado na Tabela 5.3.
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EW(mA) = co + c1[Fe/H] + c,Tess + c3log g +
c4[Fe/H]Tqs + cs[Fe/H]log g + cg Terrlog g + (5.1)

c7([Fe/H])? + cg(Tefr)® + co(log g)?

Para um conjunto de medicdes de um determinado indice, o sistema de equacdes

pode-se expressar pela sua forma matricial:

Y=Xc+e¢ (5.2)
onde
EWl [1 X171 v Xim- 1] Co &
1 T 4 c &
Y: : ' X | le . 2,m-— 1|’c: :1 ,82 I :2“ (5.3)
EW ll Xp1 o xnm 1J Cm-1 €n

Nas Equacdes 5.2 e 5.3, Y é o vector coluna da varidvel dependente representada
pelas medicoes das larguras equivalentes de um indice espectral. O nimero de estrelas
calibradoras é n, entdo hd n medicdes para o mesmo indice e n é a dimensao do vetor.
X é a matriz dos regressores ou preditores considerados varidveis independentes. Aqui
estdo as combinacdoes de pardmetros atmosféricos da forma como é mostrada na
Equacdo 5.1, distribuidas em ordem desde a segunda coluna até a Ultima. Como
contamos com n indices, hd um conjunto de n combinacdes de pardmetros
atmosféricos, cada uma com a forma da Equacao 5.1, distribuidas desde a primeira fila
até a ultima. ¢ é o vetor coluna com os coeficientes desconhecidos que ddo sentido a
equacao, cuja dimensdo é igual ao nimero de coeficientes m. € é o vetor coluna de
varidveis ndo observadas aleatérias (erros) que ddo conta da discrepancia entre a
realidade observada EW; e os resultados previstos pelo modelo x;;¢. As equagdes
dentro do sistema representado pela Equacdo 5.2 também sdo conhecidas como

distribuicoes marginais unidimensionais.

A melhor solucao do sistema de equacdes é encontrada pelo método de minimos
quadrados OLS (Ordinary Least Squares), e para a solucdo ser valida devem se verificar
trés supostos:

(1) A variancia ¢° dos erros deve ser homoced4stica, ou seja, deve ser a mesma em cada
medicdo de EW;

(2) As varidveis independentes devem ser ortogonais aos residuos. Este é o requisito
para que o conjunto de coeficientes caplicados nas equacdes produzam a menor soma

quadrdtica de erros (SQE);
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(3) Os erros ndao devem ser correlacionados uns com os outros. Em outras palavras
devem ser independentes e ndo apresentar tendéncia em funcdo do pardametro
dependente, e apresentar valor esperado nulo £(g) = 0. Se além disso considera-se a
normalidade, ou seja, que os erros seguem uma distribuicdo gaussiana n-dimensional, a
matriz de varidncias-covariancias é diagonal e pode ser expressa por Io?, onde I é a

matriz identidade e o parte do suposto (1).

Com estes supostos o estimador de OLS vem a ser equivalente ao Estimador de
Maxima Verossimilhanca (MLE Maximum Likelihood Estimator), o que é considerado
como um Estimador Linear Enviesado Otimo, ou seja, o mais eficiente de acordo com o

teorema de Gauss-Markov.

Seguindo essas premissas, a Equacdo 5.3 conduz a € que é o vetor ¢ com o
conjunto de coeficientes que atende a & que € o vetor com a minima soma quadratica

de erros (SQE). A minima soma (SQE) pode-se expressar como:

Z e =8"e=U¥-xo0)T(Y—Xxe&) =T —XxTe") (Y — X¢) (5.4)
= YTy —¢"XTy — YTXe + ¢TXTXe (5.5)
=YTYy — 2¢"XTY + ¢ X" X¢ (5.6)

Vemos que €& depende de uma forma linear e uma forma quadrética em ¢ entdo
o ponto critico de minimo valor é alcancado quando sdo satisfeitas as seguintes

condicoes (a) e (b):

(a) A derivada da funcdo éigual a zero:

a(eTe
(;;) = =2XTY +2X"X¢e =0 (5.7)

X"Xe=X"yY (5.8)
Desde esta ultima equacao é satisfeito o suposto (2):

X"Xe-X"Y=0 (5.9)
XT[Y —X¢]=-XTg=0 (5.10)

E o melhor conjunto de coeficientes ¢ é:
¢= (XTX)"1XTy (5.11)

onde XTX deve ser uma matriz ndo singular. Se XTX fosse singular teriamos

infinitas estimacdes que coincidem a mesma soma de quadrados dos residuos.
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(b) Se a matriz hessiana ou matriz de segundas derivadas é definida positiva:

02(8Te) [9%(eTe
( )—[ D _xrx (5.12)

ocoeT | 9¢;0¢;

para que a matriz de segundas derivadas seja definida positiva, para qualquer

vetor coluna a de ordem m deve ser satisfeita a seguinte proposicdo:

a’X"Xa >0 (5.13)

A Equacdo 5.11 é direta e envolve operacdoes matriciais que sdo facilmente
representadas computacionalmente. Assim, a partir do modelo proposto incialmente
para o ajuste e com os coeficientes calculados pela Equacdo 5.11, pode-se predizer os
valores que melhor satisfacam os parametros atmosféricos de uma estrela em funcdo

das EWs de seus indices.

O seguinte passo é a revisao da relevancia dos termos envolvidos nos modelos dos
indices, e para isto o algoritmo descrito anteriormente é potenciado com a
implementacdo do esquema da regressao Stepwise de aproximacao de eliminacao
retrograda de varidveis, baseado no critério de Informacdo Bayesiano (BIC) e desvio

padrao de calibracdo das regressdes quadréticas a€*4P.

No esquema Stepwise, a aproximacdao de eliminacdo retrégrada de varidveis
consiste em testes sucessivos do modelo. Comecamos com todas as varidveis como
candidatas, avaliando a eliminacdo de cada varidvel usando neste caso o B/C como
critério de comparacdo (de acordo com o processo descrito abaixo). O modelo é
melhorado eliminando a varidvel (se houver) e o processo é repetido até que ndo seja

possivel melhora adicional.

O Critério Bayesiano de Informacdo (BIC) é um critério de selecdo de modelos que
permite avaliar a verossimilhanca. Ao construir um modelo é possivel incrementar a
verossimilhanca aumentando o nuUmero de pardmetros, contudo um aumento
excessivo de parametros pode resultar em sobreajuste, ou seja, pode ficar ajustado as
carateristicas especificas dos dados de treinamento e, em consequéncia, descrever
erros aleatérios em vez do comportamento subjacente desejado. O BIC resolve o
problema introduzindo um termo de penalidade para o ndmero de parametros

considerados no modelo:

BIC =nln (SQTE> + mIn(n) (5.14)
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onde n é a dimensdo do vector Y e m é o numero de parametros do modelo, assim
considerando modelos igualmente precisos (SQE iguais), o BIC serd maior para um

modelo com maior nimero de parametros.

O esquema Stepwise segue uma sequéncia de F-tests (avaliacdo F - Fischer) dividida

em 5 etapas:

1. Seleciona-se um modelo M referente a um indice espectral (i), e calculam-se os
parametros que constituem o critério de selecdo de varidveis C, estes sd0 g qp €
BIC.

2. Realizam-se iteracOes testando a remocdo de cada varidvel (uma por vez) e

recalculando C

3. Para cada possivel remocao é construido um modelo reduzido (MR) distinto cujo
ajuste é comparado com o de M. O critério de selecdo C deve atender a exigéncia

AC; < 0 para eliminar uma varidvel:

AC, = oltR, — oM, < 0|—»| AC, = BICyg — BIC), < 0 |—»| Avaliacdo pela fungdo F

_ SQE(MR) — SQE(M) gl(M)
B SQE(M) glMR) — gl(M)

(5.15)

onde gl = n-m-1 é denominado de nlmero de graus de liberdade.
Considerando o modelo M como hipdtese nula, ou seja, considera-se como
hipétese que o modelo M prové melhor ajuste, a partir do valor F é verificada a
probabilidade da remocao da varidvel considerando um valor critico de 0.895. Caso
a hipétese for rejeitada o modelo M é substituido pelo modelo MR, do contrario
este é preservado.

4. Realizamos o passo 2 e o passo 3 até que ndo haja mais possibilidade da
condicdo de selecdo ser satisfeita, ou seja, é atingido o modelo mais adequado
para a o indice.

5. Voltamos ao passo inicial 1e avaliamos um novo indice espectral (i+1)

Além disso sdo calculados os seguintes parametros e medicdes de qualidade dos

ajustes:
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e Ndmero de varidveis (estrelas) N usadas na calibracdo, aquelas cujas medidas de
EW permaneceram para ser usados nos ajustes depois de retirados valores
atipicos.

e Erros associados aos coeficientes determinados.

e Intervalo de validade das varidveis dependentes.

e Desvio padrdo de calibracdo g¢&b.

e Coeficiente de determinacdo ajustado R?, é o coeficiente de determinacdo

corrigido pelos graus de liberdade, e é diretamente calculado com a equacao:

_ g’e/m—m

R =1 yvm1 (5.16)

Esta medida de qualidade de ajuste penaliza a inclusdao de varidveis
independentes que ndo tenham capacidade explicativa. R? é mais eficiente ao
comparar modelos com diferentes nimeros de varidveis porque diminui por
conta do fator de penalizacdo (n - 7) / (n - m), que aumenta com m, enquanto R?
ndo diminui ao aumentar o numero de varidveis independentes na regressao e
portanto favorece aos modelos com maior nimero de varidveis mesmo essas
sendo irrelevantes.

e Estimacdo da relacdo entre a tendéncia e a incerteza da tendéncia da
distribuicdo dos residuos em funcdo das larguras equivalentes dos indices

definida por:

m
tvatue = % (5.17)

Esta relacdo é importante porque mostra a correlacdo entre os residuos, e
portanto estima a validade do suposto (3) necesséria para a regressao OLS ser
um modelo consistente.

e Adicionalmente, é definida uma varidvel chamada de classe que estima a
qualidade do indice em 4 niveis, partindo do 1, atribuido para a melhor

qualidade. O critério é funcdo dos pardmetros ty,quue € R%:

> classe 1 — Indices com tyge < 2 e R? > 0.895
> classe 2 — Indicescom 2 < tyque < 3 € R? > 0.895
> classe 3 - Indices com 2 < t,gue < 3 € R < 0.895

o classe 4 - indices com R? < 0.895

A Tabela 5.3 no final do capitulo apresenta a informacdo das calibracoes dos 41

indices do pico de ferro com os parametros estatisticos e suas medidas de qualidade.
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5.2. Testes de Calibracdo e indices Uteis

A fim de obtermos a melhor versdo possivel das calibracdes foram realizados vérios
testes. A qualidade das calibracoes é avaliada em funcdo da correta recuperacdo dos
pardmetros de entrada das estrelas de calibracdo nos modelos EW°PS, T ¢, [Fe/H] e
log g. Procuramos por residuos entre os pardmetros de entrada e os calculados pelos
modelos tdo pequenos quanto possivel, com médias préximas de zero, e auséncia de
correlacbes em funcdo de cada um dos parametros atmosféricos. Nesta secdo
mostramos a metodologia aplicada nos testes dos residuos e as estimativas de

qualidade obtidas com a melhor calibracdo.

Foi mencionada a importancia do parametro t, ;e Na consisténcia dos modelos, o
qual, ao ser associado com o coeficiente de determinacdo ajustado R? permite
classificar a qualidade do modelo de um indice. A fim de garantir a determinacdo de
parametros atmosféricos precisos, usamos apenas os indices de classe 1 e 2: esta
restricdo deixa 17 indices aos quais chamamos daqui para a frente indices Uteis. A
Figura 5.2 mostra o indice 18 como exemplo das calibracdes finais adotadas. Cabe
lembrar que o nimero inicial de listagem do indice é 18 (entre um total de 64), mas ele
é um entre o total de 17 indices Uteis que sobreviveram a selecdo, nas Ultimas colunas

da Tabela 5.3 mostramos a classe dos indices Uteis.

Os residuos ou erros dos indices AEW sdo a diferenca entre as larguras
equivalentes dos indices calculados com os modelos EW €% dados pela Equacdo 5.1 e
as larguras equivalentes observadas dos indices EW°PS, efetivamente medidos nos
espectros. Os residuos AEW foram plotados em funcdo de EW°bS, T ¢, [Fe/H] e log g,
com codigos de cor por missdo, para procurarmos por eventuais erros sistematicos.
Além disso foram ajustadas regressoes lineares sucessivas, realizando eliminacoes
(clipping) de outliers fora dos limites 20. Para evitarmos excessivas exclusdes de pontos,
as iteracdes foram interrompidas na terceira iteracdo se nao alcancassem antes a
autoconsisténcia. A Figura 5.3 é uma amostra dos residuos para o mesmo indice

apresentado na Figura 5.2, o do nimero 18.

A avaliacdo consiste na distribuicdo grdfica das diferencas entre as larguras
equivalentes dos indices espectrais calculados mediante as calibracdes e os indices
espectrais medidos diretamente desde os espectros. Na Figura 5.3, os pontos da cor
laranja pertencem a missdo 5, como as estrelas pertencentes a missdo 5 sdo apenas 7
de um total de 69 estrelas, o que representa o ~ 10% da amostra. No caso de haver

erro sistematico espera-se ver o grupo da missao 5 com uma separacao bem definida
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com respeito a linha média. Verifica-se que esse ndo é o caso porque as medicoes
apresentam-se bem espalhadas em torno da linha média e sem tendéncias em funcao

dos parametros atmosféricos.
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Figura 5.2. Exemplos de calibracdo para o indice 18. Acima. Variacdo das larguras equivalentes
observadas em funcdo de T.¢com os pontos codificados por cor em fung¢do de [Fe/H]. As linhas
descontinuas mostram as tendéncias dadas pela Equacdo 5.1, também estdo codificadas por
cor em funcdo de [Fe/H] = +0.23, 0.0 e —0.26 dex de cima para abaixo, enquanto a gravidade
superficial é mantida fixa no valor solar log g = 4.44. Abaixo. Variacdo das larguras equivalentes
em funcdo de [Fe/H] com os pontos codificados por cor em funcdo de T As linhas
descontinuas mostram as tendéncias dadas pela Equacdo 5.1 e também estdo codificadas por
cor em funcdo de Ty = 5321, 5775 e 6026 K de cima para abaixo , enquanto a gravidade
superficial é mantida fixa no valor solar log g = 4.44. Para os dois gréaficos sdo mostrados o

coeficiente de correlacio ajustado R? = 0.955 e o desvio padrao de regressdo g€ = 4.67

Em cada um dos conjuntos de graficos de cada indice, como na Figura 5.3 (17
conjuntos por serem 17 indices Uteis), buscamos primeiramente por eventuais

estratificacoes das AEW das estrelas pertencentes a cada missdo (classificadas por
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cores) que indicariam erros no processo de homogeneizacdo dos indices explicado na
Secdo 4.2. Revimos todos os graficos pertencentes a cada um dos indices e verificamos

que ndo ha estratificacdo de nenhuma das missoes.

Como a escolha dos indices Uteis foi feita em funcdo do pardmetro t,gye, aS
distribuicbes AEW; em funcao do EW,°?* dos indices (teis ndo apresentam tendéncias
dentro do erro 30. O coeficiente de correlacdo linear médio dos ajustes lineares sobre
os residuos € R = 0.34 + 0.09 com valores entre 0.2 e 0.56, e a média das médias dos
ajustes é TWL ~ 0 mA . A média dos desvios padrdes dos ajustes é g(AEW,) = 5.69 +

1.28 mA com valores entre 3.38 e 8.52 mA.

As distribuicoes AEW; em funcdo dos pardmetros atmosféricos estdo bem
comportadas, como se vé no exemplo da figura 5.3, as linhas das regressdes coincidem
com a linha do perfeito acordo, e o mesmo comportamento é repetido para cada um
dos indices. Os valores dos coeficientes angular e linear e coeficiente de correlacdo R
tendem a zero, e a média dos desvios padrdo a(AEW,) em funcdo dos pardmetros (Teg,
[Fe/H] elog g) € 5.74 + 1.34 mA, 5.73+1.30 mA e 5.73 + 1.32 mA, respectivamente.
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Figura 5.3. Residuos AEW = EW ¢4 EW°bs para as calibra¢des do indice18 em funcdo de
EW©°PS, T, [Fe/H] e log g de cima para abaixo, respectivamente. O cddigo de cor indica a
missdo de observacdo a fim de visualizarmos estratificacdes que poderiam ser causadas por
falhas no processo de compatibilizacdo. Os simbolos X indicam estrelas com valores atipicos
eliminados nas trés iteracdes do ajuste linear. As missdes 1, 3, 4, 5, 6 estdo representadas
pelas cores azul, ciano, violeta, laranja e vermelho respectivamente. As linhas pontilhadas e
descontinuas sdo os limites 10 e 20 das regressoes lineares. A linha verde descontinua do
grafico superior é o ajuste linear com coeficiente angular m = 0.036 + 0.046, nos trés
graficos inferiores também foram tracadas as linhas de ajuste linear, mas ndo sdo visiveis
por estarem coincidentes com as linhas de perfeito acordo no zero. Ndo ha tendéncias
significativas dos residuos em funcdo de EWs nem de pardmetros atmosféricos.

72



Varias outras tentativas por obter melhores calibracbes foram rejeitadas. Por
exemplo, fizemos calibracdes eliminando da amostra de estrelas de calibracdo as
estrelas HD 156274 e HD 10700, que sdo as mais afastadas no espaco de temperatura
efetiva: na Figura 2.2 sdo as duas estrelas na parte esquerda dos dois graficos
superiores. Este corte foi tentado pela suspeita equivocada de que a falta de estrelas
No espaco que as afasta do aglomerado principal de pontos pudesse ser uma fonte de
incertezas nos ajustes dos modelos. O resultado das calibracdes produziu 15 indices de
classe 1 e 2. A maioria dos indices perdeu o grau quadratico por causa da reducdo da
extensdo do espaco de parametros, e as diferencas entre os parametros atmosféricos
de entrada e os parametros foram maiores. Por exemplo, foram encontradas 14
estrelas com diferencas em T.g mMaiores que 200 K e duas maiores que 500 K. Isto
mostra a importancia de cobrir com as estrelas de calibracdo a maior parte possivel do
espaco de parametros, e 0 aumento de precisdo na determinacdo dos parametros com

o0 aumento do nimero de indices.

5.3. Determinacdao de Parametros Atmosféricos e
Incertezas Associadas

Uma vez decidida a melhor versao das calibracdes, a escolha dos melhores
parametros atmosféricos para cada estrela candidata é realizada mediante o método
de minimos quadrados (x?). Como os residuos AEW; seguem uma distribuicdo

gaussiana n-dimensional em funcdo do EWPPS com média =~ 0, entdo a média
EW,°Ps ~ EWF®¢ e a distribuicdo de EW ops €:
—(EW-ObS—EW-CalC)Z
L L

2

e 20; ;parai=1,2,..,n (5.18)

obsY) _
JEWE) = —

onde n é o numero de indices utilizados na calibracdo, e ¢ é a variancia.
A probabilidade §Q; de encontrarmos o valor EW,°?* no intervalo §(EW,P5) é:

8Q;

p=— <t 5.19
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A probabilidade de obtermos o conjunto de n observacdes é o produto das

probabilidades individuais

P(EW©bs) = nn P,( EWPbs) (5.20)
i=1

. 1\ 1 1 n EWiObS—EWicalC 2
P(EW©°bs) = (E) exp|—= (5.21)

n
i=10i 2 1 Oj

A Gltima equacdo expressa que a maior probabilidade é que os dados EWSPS sejam
provenientes de uma distribuicdo de pontos EW*¢ onde o valor de P(EW°PS) seja

maximo. Para P(EW°$) ser maximo, o argumento X da exponencial deve ser maximo

X=-=
244

1 n EWiObS —EWicalC 2
(5.22)

Oj

Em uma distribuicdo continua de probabilidades, encontra-se EW,°?s quando se anula a

derivada

S(X) n EWL_ObS _ EWicalC
s L) 529

Para uma distribuicdo discreta a maxima verossimilhanca é o minimo valor do

parametro chi-quadrado

, n EVViobs _ EVVicalc 2
x:= (5.24)

1 0;

Para a determinacdo de parametros atmosféricos e as incertezas associadas foi
desenvolvido um programa em IDL que utiliza as larguras equivalentes observadas dos
indices, os resultados das calibracoes testadas na Secdo 5.2 e as medicdes sinal-ruido
obtidas na Sec¢do 2.4. Com o programa é construida uma matriz de indices espectrais
calculados em que cada fila corresponde a um indice espectral caracterizado por seu

modelo, e cada coluna corresponde aos EWi“”C calculados com uma triade de

parametros atmosféricos Téff [Fe/H]; e logg;, como é representado na Figura 5.4. As
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triades dos parametros sdo todas as combinacdes possiveis dos pontos discretos

limitados por intervalos de acordo com o seguinte critério que descrevemos a seqguir.

As estrelas de nosso estudo sdo de tipo solar e por esta razdo seus parametros
devem ser relativamente proximos aos do Sol. As estrelas de calibracdo apresentam
parametros mais afastados dos solares para aumentar a precisao das calibracoes ao
cobrir maior extensdao de parametros. Adotando uma hipdtese pessimista,
consideramos os seguintes intervalos maiores do que os cobertos pelas estrelas de
calibracdo: 5150 < Te¢ < 6400 K com discretizacdes de 5 K, =0.70 < [Fe/H] < 0.45 com
discretizacdes de 0.01 dex, 3.5 < log g < 4.8 com discretizacdes de 0.02 dex. Intervalos
maiores nao fazem efeito algum, assim como discretizacdbes mais detalhadas sao
desnecessdrias por ndo serem encontradas melhoras nos resultados. Este
procedimento constréi uma matriz de EW €€ de dimensées n x m = 17 x 1950772,
onde n é a quantidade de indices Uteis e m é quantidade de combinacdes de
parametros possiveis. Desde essa matriz o algoritmo ird escolher a melhor triade de

acordo com a equacdo 5.24 onde y?% = 2,

triade 1 triade 2 triade m
. B calc calc calc
Fﬂﬁ'jFCE’ 7 EWl,l EWJ_,E e Elem
T calc calc calc
indice 2 EL’I.*"E’1 EVVE’E EWZ,m
indicen | E WTE ?Ec E Wniglc E anf;f €

Figura 5.4. Matriz com todas as combinaces possiveis de indices
espectrais calculados com as calibracdes dos indices espectrais dteis.
Cada fila é correspondente a um indice governado pela Equacdo 5.1 e
os coeficientes apresentados na Tabela 5.3. Cada coluna corresponde
a uma combinacdo da triade de pardmetros atmosféricos, e o nimero
de colunas é modulado pelos intervalos definidos e as suas
discretizacdes.

As incertezas das determinacdes dependem das incertezas nas medidas das EWs
dos indices. Na Equacdo 5.24, o; é a incerteza da medida da EW de um indice. Este
termo deve conter as contribuicdes do erro da calibracdo of*® e o erro de medicdo
o7t da EWPPS. Para quantificar o', idealmente deveriamos contar com um par de
espectros de similar qualidade em sinal-ruido de cada objeto observado, isso poderia se
conseguir com a escolha de combinar separadamente a metade das imagens no
processo inicial de reducdo a 1D. No entanto a S/R dos espectros seria reduzida e, com

isso, a qualidade das calibracdes e as determinacdes dos parametros. E mostrado na
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Secdo 5.4 a partir da recuperacdao dos parametros das estrelas de calibracdo que a

incerteza na determinacdo dos parametros depende da S/R.

Para abordar esse problema utilizamos as poucas estrelas duas vezes observadas
da amostra de estrelas de calibracdo: HD 112164 e HD 131117 na missdo 4;
HD 146233, HD 150248, HD 34721, HD 20029, HD 206395, HD 212330, HD 205420,
HD 215648 em diferentes missdoes. Como a maior parte das estrelas observadas
contam com apenas um espectro, ;%" deveria conter erros de medicdo introduzidos
pelos instrumentos de observacdo e aquisicdo, e erros de reducdo (reducdo a 1D,
normalizacdo, correcao Doppler). No entanto, as observacoes foram realizadas em
diferentes missdes com configuracdes instrumentais que produziram dados de
resolucoes discrepantes que tiveram que ser compatibilizados (ver Secdo 4.2), entdo

o7t deve também levar em conta erros de compatibilizacdo entre missoes.

Tabela 5.1. Variacoes dos indices nos espectros das estrelas de calibracdo com duas
observacgoes

Anélises regressivas das variacdes das larguras equivalentes dos indices em estrelas com dois
espectros adquiridos em diferentes noites e diferentes missdes. As duas primeiras estrelas
da lista foram observadas na mesma missao, o resto das estrelas foi observado em diferentes
missoes. A primeira coluna é o nimero em HD da estrela com duas observac¢des. A segunda
coluna é a média das diferencas entre as larguras equivalentes dos indices observados em
mA. A terceira coluna é o desvio padrdo das diferencas em mA, desde a quarta & sétima
coluna sdo os parametros de regressao linear com coeficiente angular m e coeficiente linear
b, 0,¢4 € 0 desvio padrao da regressdo em mA, e R é o coeficiente de correlacdo linear. As
duas Ultimas colunas sdo a melhor e a pior razdo sinal-ruido do par de espectros
respectivamente. Os cdlculos aqui apresentados foram obtidos com o conjunto de 17 indices
(Uteis do pico do ferro. Os dados correspondentes a estrela HD 34721 sdo destacados por
mostrar correlacdo significativa na regressao.

HD AEW,°bs g (AEW?°P) m b Oreg R S/Ry  S/R,
112164 -7.5 13.4 0.02+0.03 -93+44 134 0.1 131 228
131117 -1.6 12.5 -0.04+0.04 23+44 124 -02 134 184
146233 -4.1 7.3 0.04+0.04 -88+53 7.1 02 310 313
150248 -0.6 8.3 0.02+0.04 2.0+58 82 -0.1 134 486
34721 10.7 13.7 0.17+0.07 -75+81 117 05 269 135
20029 1.1 8.8 -0.04+0.05 55+64 87 02 279 149
206395 3.2 12.5 0.03+0.07 -0.12+9.6 12.4 0.1 424 332
212330 1.2 5.6 0.0 £0.03 19+41 56 00 237 368
205420 5.9 8.0 0.01+0.05 47+55 80 00 252 810
215648 5.0 6.4 0.02+0.05 38+40 6.4 0.1 498 224

Reportamos os parametros das andlises regressivas das diferencas entre as

larguras equivalentes dos indices Gteis de dois espectros da mesma estrela AEW,°?S em

funcdo da média das larguras equivalentes dos indices Gteis dos dois espectros EW,°bs

na Tabela 5.1. Este procedimento é realizado para verificar a auséncia de correlacao
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das diferencas mencionadas em funcdo do comprimento de onda. A presenca de
correlacdo poderia ser causada por defeitos no processo de normalizacdo ou algum
erro aleatério presente nos espectros. Os parametros das regressoes lineares foram

obtidos sem cortes 2c nem iteracdes sucessivas.

Vemos que as regressoes ndo apresentam correlacdo significativa com excecdo da
estrela HD 34721. Em uma andlise de regressao linear de duas varidveis com auséncia
de correlacdo, o desvio padrdo do conjunto de dados da varidvel dependente coincide

com o desvio padrao da regressdo, aqui o(AEW."*) ~ a,.4. A0 contrério, se houver

presenca de correlacdo em uma regressao, estes parametros se afastam.

HD 34721 é a estrela usada para homogeneizar os indices das missoes 6 e 4. Na
Secdo 4.2 é mostrado o processo de compatibilizacdo, onde foi usado o conjunto
original de 64 indices para determinar uma equacdao de correcdo pela andlise de
regressao linear (Tabela 4.4), essa determinacdo é fortemente sustentada na auséncia
de correlacdo na analise regressiva de residuos de larguras equivalentes entre os
espectros convertido e padrdo EWs,yny, — EWsgps VS. EWs,y, (Tabela 4.5). Além disso,
as compatibilizacdes sdo respaldadas com a auséncia de estratificacdo dos pontos das
missdes 6 e 4 na dispersdo de residuos EW ¢ — EW°Ps apés aplicadas as calibracdes
(Figura 5.3).

A presenca de uma pequena correlacdo na analise regressiva dos indices Uteis nos
espectros da estrela HD 34721 ndo é tomada por ndés como indicador de erro no
processo de compatibilizacdo. Neste processo € necessdrio tomar todas as
caracteristicas espectrais possiveis porque trata-se de um processo comparativo da
totalidade dos espectros dentro de um intervalo de comprimento de onda. Por outro
lado, a comparacdo entre os indices Uteis é apenas uma comparacao de um ndmero
reduzido de faixas entre dois espectros, que se espera que sejam simétricos apos
serem compatibilizados. No entanto, outliers nas regressoes podem ser produzidos por
erros aleatoérios que ndo irdo afetar de forma homogénea o espectro, e nada garante
que uma parte dos 17 indices Uteis ndo seja afetada por erros aleatérios em um
espectro, tal é o caso dos indices Uteis da estrela HD 34721.

Para provar o ultimo exposto, refizemos a regressao de HD 34721 mostrada na
Tabela 5.1, desta vez com um corte manual dos indices indicados como outliers na
Tabela 4.4 que coincidirem com os indices Uteis, estes sdo os de nimero 18, 19, 20, e
21. O resultado da analise é apresentado na Tabela 5.2, ndo mostra correlacdo e tem

desvios padrao préximos o (AEWS) ~ 6y.,.
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Tabela 5.2. Variagbes dos indices nos espectros da estrela HD 34721 com corte dos
indices 18, 19, 20 e 21.

HD AEW,°bs g (AEW;°PS) m b Oreg R S/Ry  S/R,

34721 4.6 7.6 -0.06+0.07 -10.3+7.0 74 -0.2 269 135
A distribuicdo das colunas é a mesma que na Tabela 5.1

A presenca da correlacdo de AEW,°PS vs. W dos espectros de HD34721 mostra
que, num espectro de uma estrela é possivel encontrar pequenos desvios nas medidas
dos indices superiores ao esperado e, em consequéncia, 0 pardmetro g,.4, Nao é o mais
representativo. O parametro o(AEW?*) leva em conta de melhor maneira a medida
das incertezas. Na Figura 5.5 mostramos o gréfico da coluna 3 vs. a média das duas
dltimas colunas da Tabela 5.1. A tendéncia de o(AEWS?S) em funcdo de S/R ndo é
clara, os coeficientes angular e linear sdéo m =-0.029 £+ 0.028 e b= 17.0161 + 7.418054,
0 que significa que se pode tomar em boa medida como valor representativo de

incerteza de EW a média destas medidas, entdo
o7t ~ g(AEW,°PS) = 9.6 mA (5.25)
Os testes da recuperacdo dos parametros atmosféricos das estrelas de calibracdo
demostram que ndo ha significativa melhora entre os resultados usando a funcao linear
para estimar c(AEW°b$) em funcdo de S/R, em compara¢do apenas com o uso de um
valor médio, Contudo decidimos manter essa funcdo no algoritmo, considerando que,
na determinacdo dos parametros das candidatas, os espectros possuem S/R em torno

de 100 onde a média a(AEW,°?S) pode ser maior do que 9.6 mA.

. - Estrelas com dois espectros |

T §
O ]

E < O _
= 10F 5
= I ]
L"EI L i
S sl e :

250 300 350 400
S/R

Figura 5.5. Regressdo linear dos valores de a(AEWS?*) vs. S/R das
estrelas com dois espectros apresentados na Tabela 5.1. Os

coeficientes angular e linear séom =-0.029 £+ 0.028 e b = 17.016
7.418.
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78



Aincerteza em EW do indice é calculada pela expansao de erros

0; = \/(oiw”b)z + (al-smr)z (5.26)

Para a obtencdo das incertezas internas das determinacdes ¢, o valor y? = 2,
é usado da seguinte forma. Consideramos todas as triades de parametros atmosféricos
gue produzem xZ;, < x* < 2x2,., (Equacdo 5.24) e calculamos as diferencas entre
esses parametros e aqueles que produziram yx2;,. Finalmente a raiz da soma dos
quadrados é atribuida como incerteza interna final da determinacdo dos parametros

atmosféricos.

5.4. Recuperacdo dos Parametros Atmosféricos
das Estrelas de Calibracao

A comparacado entre os parametros recuperados pelas calibracbes dos indices e os
parametros de entrada para os 79 espectros das estrelas de calibracado (59 estrelas com
um sé espectro e 10 com dois espectros) é apresentada nas figuras 5.6, 5.7 e 5.8
identificando as estrelas por missdo em cédigo de cor. Foi feito um corte das estrelas
outliers fora de 20. Nos graficos os ouliers sao identificados por seus nomes e
representados com o simbolo X (discussdo dos outliers mais abaixo). Apds os cortes
foram obtidos os parametros de regressdo linear sobre os residuos. Estes nao
apresentam tendéncias dentro do alcance 20 no pior dos casos (4logg vs. logg).
Tampouco hd tendéncias significativas nas distribuicoes graficas das estrelas
pertencentes a diferentes missdes nem presenca de estratificacbes em torno da linha
média.

Os desvios das médias em torno da linha horizontal de perfeito acordo sdo
despreziveis para os residuos de temperatura efetiva em funcdo dos 3 parametros,
AT, = -2.5 K, e tendem a zero para os residuos de metalicidade e gravidade em
funcdo dos trés parametros. Todos os valores de desvio padrdo da média e de
regressao coincidem perfeitamente oy, = 0reg = 0. Desta anlise de residuos, uma
estimativa das incertezas internas de ajuste obtidas a(Te¢) = 107 K, a[Fe/H] = 0.075
dex, a(logg) = 0.16 dex. Observamos que ~ 67% da amostra permanece dentro dos

limites de um desvio padrdo 10, do 33% restante, de duas a quatro estrelas escapam
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ao limite 20. As médias das incertezas internas calculadas com y2,;, < x? < 2x2, Sa0

o (Tosr)™t = 164 K, o([Fe/H])™ = 0.09 dex, o(log g)™™t = 0.23 dex.

Graficamos os residuos dos pardmetros e as incertezas internas y? em funcdo da
relacdo sinal-ruido nas Figuras 5.9 e 5.10. Nestes graficos, notamos que a precisao das
determinacdes dos parametros depende da sinal-ruido como foi sugerido no célculo de
07t na Secdo 5.3. A Figura 5.9 mostra para 100 < S/R < 250 uma dispersao levemente
maior na recuperacao dos parametros atmosféricos do que para S/R > ~250, dentro do
intervalo 100 < S/R < 200 ndo parece haver variacdo com respeito aos trés parametros.
Para S/R < 100 ndo temos mais dados do que a Unica estrela HD 216436 que
permanece como outlier em T € [Fe/H], que poderia ser tomada como suspeita de

um aumento da imprecisao para S/R baixos.

Em termos de incertezas internas o (Teg, [Fe/H], log g)™™ na Figura 5.10, as médias
variam de (135 K, 0.07 dex, 0.19 dex) para S/R > 250, a (190 K, 0.11 dex, 0.26 dex)
para S/R < 250, e para o intervalo 100 <S/R< 150 as médias sdo (259 K, 0.14 dex, 0.31
dex).

As tendéncias de incertezas internas o (Te¢r, [Fe/H], log g)™ encontradas para S/R <
~ 150 explicam bem as incertezas encontradas na determinacdo dos parametros

atmosféricos das candidatas que possuem sinal-ruido em torno de ~ 120 (Secédo 6.1).

5.4.1. Outliers

Os gréficos dos residuos das recuperacdoes dos parametros com os parametros

atmosféricos da literatura nas Figuras 5.6, 5.7 e 5.8 mostram pequeno numero de
outliers, desses outliers ha duas estrelas que se repetem sistematicamente:
HD 206860 com residuos A(Te, [Fe/H],logg) = (466 K, —-0.16 dex, —0.9 dex) e
o (Tesr, [Fe/H],log g)™ = (324 K, —-0.16 dex, -0.9 dex); e HD 117939 com residuos
A(Tosr, [Fe/H], log g) = (335 K, 0.2 dex, 0.4 dex) e a(Tef, [Fe/H], log )™ = (357 K, 0.24
dex, 0.43 dex).

Os espectros das duas estrelas foram revisados, ambos sdo de qualidade média em
sinal-ruido com S/R = 246 e 230 respectivamente, e ndo foram encontradas anomalias
relacionadas com presenca de raios cédsmicos e normalizacdo do continuo. HD 206860
é a estrela com o maior logg da amostra; é provavel que as discrepancias sejam
causadas pela escassez de estrelas de calibracdo nesse espaco de parametros. Para HD
117939, ndo temos uma explicacdo porque é uma estrela localizada no centro do

espaco de parametros (ver Figura 2.2). O que resulta claro é que ha grandes diferencas
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entre os EWLPS e EWF%¢ porque foram obtidas amplas incertezas nas derivacdes dos
parametros, que discordam com a média &(Tes, [Fe/H],log )™ = (190 K, 0.11 dex,
0.26 dex) para S/R < 250 (ver Figura 5.9).

A estrela HD 216436 tem um espectro extremamente ruidoso S/R = 69 e por isso
consideramos suas derivacoes dos parametros ndo confidveis. Para o espectro de HD
34721 correspondente a missdo 3 foi encontrado um valor de gravidade superficial
excessivo, no entanto os pardmetros encontrados com o espectro da missdo 6 sdo
compativeis com os da literatura dentro das incertezas de ajuste 20. Foi mostrado na
Secdo 5.3 que o espectro de HD 34721 da missdo 3 apresentava anomalias em alguns
dos indices Uteis, que foram identificados como ouliers nas compatibilizacdes dos
indices por missdo (Secdo 4.2). Apds a revisdo dos espectros associamos essas
anomalias a um erro de normalizacdo do continuo evidenciado precisamente na regiao
dos indices afetados. Ndo encontramos explicacdo evidente para os demais outliers,
mas estas dlvidas podem ser resolvidas por outro conjunto de observacdes dessas
estrelas e determinacbes de parametros efetuados com as mesmas calibracoes
apresentadas em este trabalho.

Concluimos que as calibracbes para obtencdo dos pardmetros atmosféricos
estelares a partir dos indices espectrais sdo robustas e confidveis, sem tendéncias
sistemdticas seja para as EWSs, seja para T, [Fe/H] e log g. Elas podem ser usadas para
a obtencdo dos parametros atmosféricos das estrelas candidatas com espectros de S/R
~ 100 com incertezas totais em T, [Fe/H] e log g, respectivamente de ~ 250 K, ~ 0.15
dex e ~ 0.35 dex, valores que pode-se estimar direta e visualmente a partir dos graficos

na Figura 5.10.
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Figura 5.6. Residuos entre pardmetros atmosféricos derivados com os indices espectrais para as
estrelas de calibracdo e os pardmetros da literatura em funcdo da Teg da literatura. Os residuos de Teg,
[Fe/H] e log g sdo representados desde a parte superior a inferior nessa ordem. As estrelas estdo
identificadas de acordo com o cddigo de cor por missdo mostrado no gréfico superior. As linhas
pontilhadas e descontinuas representam os desvios padrdo 10 e 20 respectivamente dos ajustes
lineares. Os nomes dos outliers sdo dados em cada grafico e representados pelo simbolo X. Os
pardmetros de regressdo sdo dados: média simples (médiay), desvio padrdo simples (oy), desvio padrao
de regressao (oy¢4), coeficiente angular de regressdo (m,.4) e coeficiente linear de regressao (by4).
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Figura 5.9. Distribuicbes dos Residuos entre pardmetros atmosféricos derivados com os
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espectros, e identificacdo de outliers.
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outliers sistematicos nas regressoes das Figuras 5.6, 5.7 e 5.8.
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Tabela 5.3. Coeficientes polinomiais das regressdes de calibracdo de indices espectroscépicos

A primeira coluna fornece o numero do indice. Desde a coluna 2 até 11 listamos os coeficientes das regressdes conforme a Equacdo 5.1. A coluna 12 é o desvio padrdo de
calibracdo. A coluna 13 é o coeficiente de determinacdo ajustado R2. Na coluna 14 temos o numero de estrelas usadas no ajuste. Nas colunas 15 e 16 listamos as larguras
equivalentes minimas e maximas validas para as calibracdes. A Gltima coluna fornece a classe do indice, que estima a qualidade do indice em 4 niveis, partindo do 1
atribuido para a melhor qualidade. Os critérios de qualidade sdo: 1 para indices com tyqme < 2 € R? > 0.895; 2 para indices com 3 < t,que < 2 € R? > 0.895;
ndo ha classe 3; 4 para indices com R? < 0.895.

fndice €, C, C, Cs Cs Cs Ce c, Ce o "’ RZ N EWmin EWimar Classe
(mA) (mA) (mA)
1 3.46E+02  3.50E+02 -5.22E-02 2.29E+00  -4.79E-02 7.95E+01 - 6.24 0.878 71 18.69 109.9 4
2 5.58E+02 5.60E+02 -5.19E-02 -8.89E+00 -9.15E+01 - 14.65 0.879 74 94.64 307.6 4
3 2.21E+03  6.68E+02  -1.16E+00 7.98E+02 -1.07E+02 6.57E+01 9.27E-05  -9.72E+01 14.14 0.918 73 119.9 383.3 2
4 1.71E+03 7.71E+02 -5.10E-01 -8.23E+00 -4.62E-02 -1.01E+02 -3.26E+01 4.12E-05 10.26 0.738 71 51.95 154.1 4
5 2.52E+02 2.01E+02 -3.48E-02 -1.55E+00 -3.69E+01 - 7.34 0.732 74 11.96 73.78 4
6 3.60E+02  3.06E+02 -5.38E-02 7.61E+00 -3.98E-02 - 8.37 0.835 74 27.16 124.4 4
7 1.09E+03  7.10E+01 -3.70E-01 1.21E+02 -2.03E-02 2.08E+01 3.46E-05 6.75 0.872 70 73.27 172.2 4
8 1.35E+03  2.22E+02 -5.30E-01 2.18E+02  -2.56E-02 -3.34E-02 1.66E+01 5.20E-05 6.95 0.878 75 81.9 1711 4
9 1.51E+03 1.21E+02 -2.38E-01 -2.60E+02 4.37E-02 6.98E+01 - 6.50 0.949 66 44.59 176.4 1
10 4.38E+02 1.14E+02 -5.75E-02 -7.46E-01 6.70E+01 - 6.84 0.933 76 41.69 176.3 2
11 -1.56E+02 4.86E+02 5.75E-02 -2.21E+01 -9.78E+01 3.88E+01 - 8.85 0.850 76 29.76 151.7 4
12 1.26E+03  4.22E+02 -4.88E-01 1.75E+02  -2.45E-02 -4.29E+01 2.67TE+01 3.82E-05 -2.02E+01 6.49 0913 72 40.4 152.6 2
13 7.05E+02 4.16E+02 -3.89E-01 3.25E+02 -7.69E+01 -2.29E+01 2.93E-05 -3.91E+01 7.01 0.913 74 31.26 155.1 2
14 4.16E+02  3.77E+02 -4.62E-02 -7.17E+00 -4.93E+01 1.06E+02 - 8.55 0.943 77 48.05 219.3 2
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20

21

22

23

24

25

26

27

28

29

30

31

32

33

34

35

36

-1.69E+02

-5.91E+02

6.59E+02

1.38E+03

3.85E+03

9.66E+02

2.01E+03

-2.26E+02

1.99E+01

1.94E+03

-1.31E+02

1.14E+03

2.62E+03

2.41E+03

1.37E+01

-3.15E+02

-5.80E+03

-1.32E+03

2.26E+02

3.95E+03

1.88E+03

3.74E+03

4.22E+02

4.12E+01

4.44E+01

2.31E+02

1.55E+02

2.11E+02

4.99E+02
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Capitulo 6

Fotometria e Correcao de Extincao

6.1. Extincao

Extincdo é o termo que descreve a diminuicdo da intensidade da radiacdo
eletromagnética causada pela absorcdo e dispersdo do gas e poeira entre uma fonte e
um observador. Para observadores na superficie da Terra, a extincdo da luz
proveniente de um objeto pode ser causada pelo meio interestelar e pela atmosfera

terrestre.

A extincdo interestelar mostra dependéncia em funcdo do comprimento de onda.
Esta dependéncia é conhecida como lei de extin¢cdo k; que varia de muito intensa a
muito leve desde a faixa ultravioleta (UV) a infravermelho-préximo (IVP), e portanto
com menos atenuacdo nos comprimentos de onda longos. Os objetos parecem ser
mais vermelhos do que realmente sdo, o que é conhecido como avermelhamento.
Enquanto o comportamento da lei de extincdo estd bem registrado no UV, a extensao
na faixa IVP ndo é completamente clara. No Otico 3200 — 7000 A também hé
significativa variabilidade onde sdo localizados os filtros fotométricos U, B,V Johnson

centrados em Ay = 3650, 1z = 4400, 1, = 54804, respectivamente.

A extingcdo no comprimento de onda 4 é relacionada ao excesso de cor Ez_y € a lei

de extincao k; mediante a Equacdo 6.1:

kyAy
Ry

Ay = kzEp_y = (6.1)
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onde A4; é a diferenca entre as intensidades monocromaticas observada e intrinseca na
banda 4, A, é a diferenca de intensidades observada e intrinseca no visivel V, e o
parametro R, conhecido como razdo entre extin¢do total e seletiva é correlacionado

com o tamanho médio dos graos de poeira responsaveis pela extin¢ao.

Na Via Lactea, o valor R, = 3.1 representa bem o comportamento geral da
extincdo na regidao V — UV, porém, como o meio interestelar ndo é homogeneamente

distribuido, sdo esperados desvios a cada linha de visada.

O avermelhamento pode ser descrito pelo excesso de cor Eg_, expresso na
Equacdo 6.2. Ele é definido como a diferenca entre a cor observada e o a cor intrinseca
do objeto, sendo esta Ultima a cor que deveria ser observada para o objeto se este nao

fosse afetado pela extincao.
Eg_y =B —=V)ops —(B=V)int = Ap — Ay (6.2)

onde
Agp = B,ps—Bin: € a extingdo monocromatica interestelar em B

Ay = V,ps — Vips € @ extincdo monocromatica interestelar em v

No Capitulo 5 demostramos que as nossas calibracoes conseguem recuperar
valores de temperatura efetiva para espectros com S/R > 100 dentro de uma incerteza

o(Tegr) ~ 160 K. As determinacdes de temperaturas efetivas fotométricas T3t sdo, se

ndo inteiramente dependentes, principalmente dependentes da cor (B-V). Para as

nossas derivacdes de TSt

na Secdo 7.2 segundo a Equacdo 7.1, em estrelas com
metalicidade solar [Fe/H] = 0, variacdes de temperatura efetiva fotométrica de valores
equipardveis com a(Te) ~ 160 K podem ser alcancadas a partir de variacdes de cor

A(B-V)~ 0.054 para Johnson mag.

Gottileb & Upson (1969) estimaram o valor médio do excesso de cor Eg_, = 0.11
mag Kpc' para latitudes préoximas ao plano galdctico 10° < | b | < 20°. Tomando esse
valor em representacao, para latitudes ndo muito afastadas do plano, a extincdo pode
ser significativa a partir de ~ 330 pc onde Egz_, tomaria o valor necessdrio para

provocar subestimacdes de TIS proximos a o (Teg).

A média das incertezas G(B-V) Johnson na nossa amostra de estrelas candidatas
(com distancias < 200 pc) é 0.036, o que produz o valoro(Tes) ~ 160 K. Estas
estimacdes grosseiras sugerem que a partir de distancias préximas aos 300 pc as

estimacdes de temperatura fotométrica sofreriam erro devido ao avermelhamento
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compardvel com as incertezas das calibracbes de obtencdo de temperatura
espectroscdpica. Contudo a precisdo das medicdes (B -V) do Hipparcos é a partir de
0.002 mag, consequentemente incertezas menores nas estimacdes de cor (B —V)

tornam o Ez_y mais importante.

A nossa busca comeca com a selecdo de candidatas mediante os indices de cor
fotométricos observados, método que tem demostrado um bom rendimento na
selecdo de estrelas préoximas dentro de 50 pc, distancia aquém da qual ndo ha
influéncia de extincdo sobre os indices fotométricos e se considera a equidade entre os
indices fotométricos observados e intrinsecos. No entanto, a distdncias maiores, onde
sdo localizadas as andlogas fracas com V ~ 11 a influéncia a extincdo é potencialmente
importante. Isto afetaria inclusive o processo inicial de selecdo, que pode chegar a ser
ineficiente ao realizar uma filtragem de estrelas com cores observadas préximas as do
Sol, mas com cores intrinsecas desconhecidas por causa da extincdo. Logicamente o
problema é ainda mais sério para as andlogas solares com magnitudes na faixa de V >

20, como seria desejavel no trabalho com objetos do Sistema Solar bastante fracos.

Entre as varias utilidades de uma andloga solar, a principal é de reproduzir a
distribuicdo solar de fluxo no céu noturno. O avermelhamento introduz uma grande
dificuldade, uma vez que todas as andlogas selecionadas possuirem V > 15 serdo
localizadas a distancias maiores a 100 pc e certamente terdo distribuicdo de fluxo
distinta substancialmente, invalidando a sua aplicacdo como andlogas do fluxo solar,

mesmo que o espectro de linhas de absorcdo ndo seja afetado.

A melhor solucdo para o problema da necessidade do uso de andlogas solares
fracas com V > 15 ndo identificadas, possivelmente estd no uso de estrelas com V <
11, e a aplicacdo de alguma forma de atenuacdo mecanica durante a observacdo, tais
como: stores rotativos no caminho ético do instrumento, filtros de densidade neutra,
ou a diminuicdo da abertura do telescépio por bloqueadores opacos, essa Ultima opcao

ndo é pratica para telescépios com didmetro na faixa de 30 m ou superior.
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6.2. Estimacoes de Extin¢cdo com o Modelo Arenou

Fizemos uma busca ndo exaustiva de métodos que permitam estimar a extin¢do a
distancias compardveis com as de nossos alvos. Testamos o modelo desenvolvido por
Arenou et al. (1992) que chamaremos Arenou daqui em diante para determinar a
relevancia da extincdo sobre os nossos alvos com o objetivo de comparar 0s nossos
resultados de temperatura efetiva espectroscépica (indices) e fotométrica, assim como

a sua relacdo com as distancias estelares.

Arenou é um modelo de extincdo interestelar em 3D que divide o céu em 199
células. Para cada célula foi obtida uma expressdo analitica da extincdo interestelar
visual Ay em fun¢do das coordenadas galacticas I e b e o raio (distancia) r. O alcance
das distancias r das estrelas a introduzir nos calculos mediante o modelo pode ser em

torno de 3 a 4 Kpc, mas é esclarecido que o melhor rendimento é em torno de 1 Kpc.

A base de dados INCA database (INput Catalogue database) é a base de dados que
inclui todas as estrelas propostas a serem observadas pelo satélite Hipparcos (maior
informacdo em Arenou & Morin 1988). Naquela época aproximadamente a metade das
estrelas ndo contava com dados fotométricos fotoelétricos, sendo considerados

extremamente imprecisos os dados obtidos com placas fotograficas.

Como uma tentativa de melhorar consideravelmente a fotometria ndo
fotoelétrica, foi desenvolvido por Arenou et al. (1992) um modelo tridimensional de
extincdo interestelar, que pudesse determinar com maior precisao as cores observadas
dessas estrelas a partir da classificacdo espectral, as coordenadas galacticas e a

distdncia.

Para construir o modelo foi usada uma subamostra de ~ 17 000 estrelas da base de
dados INCA, com fotometria fotoelétrica e classificacdo espectral entre O e F8. O
modelo foi construido a partir dos cdlculos de distancia r e extin¢do visual 4, usando as

seguintes quatro equacoes:

Eg—y = (B —=V)obs = (B =V)int (6.3)

R =33+028(B — V) + 0.04E5_y (6.4)
Ay = REp_y (65)

- = 10(V-My+5-4y)/5 (6.6)
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Nestas equacdes os parametros M, e (B —V);,; foram obtidos mediante
calibracoes em funcdo do tipo espectral e classe de luminosidade MK, as calibracoes
foram extraidas de Schmidt-Kaler (1982) junto com a Equacado 6.4. Esta Ultima equacao
expressa a razao entre extin¢do total e seletiva R em funcdo do avermelhamento, da
distribuicdo de energia no espectro estelar e da linha de visada. Calculados 4, e r, e
tomando em consideracdo estudos prévios realizados por Neckel & Klare (1980), que
sugerem que A, pode ser representado em primeira aproximacao por uma relacao

quadratica, é ajustada a sequinte relacdo para cada célula:

Ay (r,1,b) = a(l,b)r + B(l,b)r?; se r<ry (6.7)

onde r, é a distancia limite em que o comportamento da extin¢do é bem representado

pelo modelo polinomial quadratico.

Quando r excede a distancia limite, r >r,, o comportamento da extin¢do

encontrado experimentalmente é linear:

Em regides fora do plano galdctico, |b| = 15°,

Ay(r,1,b) = Ay (1o, 1, b) (6.8)

Em regides préximas ao plano galdctico, —15° < b < 15°,

Ay(r, Lb) = Ay (1o, Lb) + y(L,b)(r —13) 6.9)

Os modelos sdo validados com uma subamostra de estrelas também pertencentes
3 base de dados INCA com fotometria fotoelétrica, comparando os resultados
estimados de indices fotométricos avermelhados com aqueles observados. Os erros
obtidos nas estimacdes de cores sdo geralmente inferiores a 0.15 mag para as estrelas
classificadas na sua base de dados como MK, e inferiores a 0.2 mag para as estrelas

classificadas como HD.

Tentativas por estimar a extincdo com modelos mais sofisticados foram
descartadas devido a que aqueles modelos ndo sdo aplicdveis aos nossos alvos, por

exemplo, o modelo desenvolvido por Schlegel, Finkbeiner & Davis (1998)%.

€ NASA/IPAC Infrared Science Archive. Galactic Dust Reddending and Extintion. Ferramenta
online em http://irsa.ipac.caltech.edu/applications/DUST/
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Brevemente, o modelo mapeia a extin¢cdo e o excesso de cor a partir da emissdao em
infravermelho depois de serem subtraidas as contribuicoes da emissao zodiacal pela
poeira interplanetaria e radiacdo césmica de fundo. As fontes puntiformes sdo
identificadas como contaminantes e as dreas do céu cobertas por essas fontes sao
removidas e substituidas por um valor médio da emissdo do céu circundante.
Claramente o interesse é na estimacao da extincdo causada pela poeira galactica na sua
totalidade através de uma linha de visada, o que é apropriado para estudos com

objetos distantes como fontes extragaldcticas, e ndo objetos préximos.

Estimamos a extincdo A, sobre a banda V no sistema fotométrico Johnson
mediante o modelo Arenou para as estrelas candidatas. Estes resultados sdo
apresentados na Tabela 6.1 junto com suas estimacoes de erro calculadas pela Equacao
6.15 mostrada na Secdo 6.3. Na Figura 6.1 sdo apresentadas a extin¢do Ay e suas barras

de erro em funcdo da distancia.

. Candidatas

04l o -
g I o—= |Tx :
£ 0zZr  T— R g
< i MO 00— < ]
= o | -
_D.2 [ " [ " " " I__ " " " I |
0.10 0.15 0.20

Distancia (Kpc)

Figura 6.1. Estimtiva de extin¢do na banda V do sistema Johnson em funcdo da distancia
para as candidatas. As barras de erro horizontais sdo calculadas a partir das incertezas de
paralaxe do catalogo Hipparcos mostradas na Tabela 6.1, as barras de erro verticais sdo
obtidas pela Equacdo 6.15.

Para 7 das 19 estrelas, as barras de erro de A, estendem-se por baixo da linha
horizontal de extincao nula, e para apenas duas estrelas (HIP 69232 e HIP 13964 com
Ay, = 0.403 £ 0.132 mag e A, = 0.143 + 0.047 mag, respectivamente) a extin¢cdo nao
alcanca o valor de zero segundo o critério 20, para as quais podemos considerar a
extincdo como significativa. Neste grafico pode-se notar que as incertezas destas
estimativas (que além disso sdo relacionadas com as incertezas de outros parametros

dependentes da extincdo mostrados posteriormente) sao fortemente dependentes
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das incertezas das distancias o(r). Aqui cAL°TAL (dada pela Equacdo 6.15) é unicamente

dependente de a(r) e do erro de ajuste da célula cAY™*, que por sua vez, é

implicitamente dependente de o(r) desde a construcdo do modelo. Acrescentamos

que ndo ha tendéncia observavel da extin¢do visual em funcdo da distancia.

O modelo é desenvolvido para estimacdo direta de 4, mas com as Equacdes 6.3 a
6.5 pode-se obter estimativas do avermelhamento Ez_, sobre as cores (B —V). As
incertezas das estimativas de avermelhamento o(Ep_y) irdo ser relativamente maiores
devido a inclusdo da incerteza a(B — V). O desenvolvimento da expansdo de erros para
a estimacdo de gEg_y, encontra-se na Secdo 6.3 dado pela Equacdo 6.25. Na Tabela 6.1
sdo apresentados os resultados de Ex_y, e 0Eg_y, além disso, ilustramos na Figura 6.2 a
distribuicdo do avermelhamento em funcdo da distancia com barras de erro. A partir
das grandes barras de erro verifica-se que toda a amostra é compativel com a auséncia
de avermelhamento significativo (segundo o critério 20). H3 apenas duas estrelas (HIP
55619 e HIP 69232 com Eg_y= 0.041 £ 0.035 e Ez_y= 0117 £ 0.109,

respectivamente) cujas estimativas de Ez_, sdo maiores do que seus erros cEg_y.

Candidatas _

02 T : :
G- I 13
e 01F AT T T E
~ e E 2 O
> 00F 1 T0TL 1
i : L -

0.1 F E
—02F T s o E
0.10 0.15 0.20

Distancia (Kpc)

Figura 6.2. Estimativa de avermelhamento ou excesso de cor Ez_, em funcdo da distancia
para as candidatas As barras de erro horizontais foram calculadas a partir das incertezas de
paralaxe do catalogo Hipparcos, as barras de erro verticais sdo obtidas pela Equacdo 6.25.

6.3. Estimativa de Incertezas

A estimativa das incertezas das extingdes e os excessos de cor sdo fortemente
dependentes da incerteza da distancia o(r), e da incerteza do ajuste do modelo

o(modelo) — ver Equacdes 6.7 e 6.8. Deixamos claro que nas estimacdes de incertezas
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nao consideramos a média das incertezas das cores fotométricas das estrelas com que
foram construidas calibracdes pelos autores, oA, ~ 0.15 mag, o que faria as incertezas

mostradas a seguir aumentarem consideravelmente.

A estimativa de incertezas de extingdo cATPT4L e do excesso de cor gEp_y sdo

obtidas por meio da expansao de erros sobre o modelo de extincdo Arenou:

Para chegarmos a gAT°TAL partimos da Equacdo 6.7 sendo o erro §4, dentro de

uma célula unicamente dependente do erro §(r):

Ay + 84y = a(r + 67) + B(r + 61)? (6.10)
Ay + 84y = ar + Br? + |adr| £ |2p7d7| (6.11)
SAy = |adr| + |2Brér| (6.12)

Em regides fora do plano galdctico, |b| = 15°, desde a Equacdo 6.8, §Ay seria 0,
posto que ry é um valor constante imposto pelo modelo. Nesse caso, consideramos

§Ay dado pela Equacdo 6.12.

Em regides préximas ao plano galactico, —15° < b < 15°, 64, é obtido da equacao
6.9:

64y = yor (6.13)

A distancia é obtida a partir da paralaxe r = w1, entdo 6r na Equacdo 6.13 é:

_6n

or = —
2

(6.14)

A partir daqui chamaremos &4, a incerteza da extincdo calculada mediante o
ajuste §Ay,= oA, A incerteza de extin¢do visual total cAT°TAL é dada pela seguinte

equacao:

gAOTAL = J(aAgalf)z + (aA)*0)2 (6.15)

onde

JAsjuSte = g(modelo) X Ay (6.16)
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e oA ¢ o erro do ajuste do modelo em cada célula, fornecido em porcentagens

pelos autores, e é fortemente dependente da distancia implicita em A4y.

Para chegarmos a oEg_, primeiro devemos encontrar o erro da cor intrinseca

8§(B — V) €ntdo combinamos as Equacdes 6.3 e 6.4 e obtemos a equac¢ao quadratica:

AV = [3-3 + 0-24‘(3 - V)int + 0-04‘(3 - V)obs] [(B - V)obs - (B - V)int] (6-17)

Para manipular varidveis com facilidade, desde aqui chamamos int=(B —V)i: €
obs = (B —=V)ps

A solucdo da Equacdo 6.17 é:

- — (¢, — ¢20bs) £ 4/(c1 — c;0b5)2 — c5(Ay — c4,0bs? — c,0bs)
int =

- (6.18)

com ¢; =3.3, ¢, =0.2, c3 =0.96,c, = 0.04 e ¢ = 0.48, entdo incluindo os termos de

erro de cada variavel:

—(cy — cy(obs £ 6obs))

int £ dint = + (6.19)
Cs
J(c1 — cz(obs + 80bs))2 — c3((Ay £ 6Ay) — c4(0bs £ 5obs)? — c;(obs + Sobs))
Cs
Expandindo as varidveis A, e obs e ordenando obtemos a seguinte forma
_ _ —ci+c,+ [Pt 6P]1/2 + c,80bs
int £ dint = (6.20)
Cs
onde:
P = (¢; — c,0bs)? — c3(Ay — c4,0bs? — c,0bs) (6.21)
e 0P = i[chcz(Sobs + 2c,20bs8obs + c3(8Ay + 2c,%0bsSobs + cl6obs)] (6.22)

expandindo [P + 5P]1/2 e ordenando obtemos:
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—c; + cy0bs +\P

(B=V)jp = int = (6.23)
Cs
%f/—; + c,60bs
§(B —=V)ine = dint = — (6.24)
5

Aincerteza do excesso de cor oEg_y, € obtida pela somatéria:

0Ep_y =8B = V)it + 8(B = V)ops (6.25)
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Tabela 6.1. Extin¢do e avermelhamento das estrelas candidatas estimadas
mediante o modelo Arenou.

A ordem das estrelas nesta tabela seque a ordem da Tabela 7.1, a saber, a ordem
de similaridade com respeito ao Sol, encontrada com as derivacdes a partir dos
indices espectroscopicos na Secdo 7.1. A primeira coluna é o nimero de catalogo
das estrelas no catdlogo Hipparcos. A segunda e terceira colunas apresentam a
extingdo na banda V do sistema fotométrico Johnson e seu erro estimado,
respectivamente. A quarta e quinta colunas apresentam o avermelhamento ou
excesso de cor (B—V) no sistema fotométrico Johnson e a sua incerteza,
respectivamente.

HIP Ay gAy Eg_y oEp_y

(mag) (mag) (mag) (mag)
55619 0.142 0.083 0.041 0.035
67692 0.100 0.098 0.029 0.070
991 0.100 0.111 0.029 0.202
107605 0.153 0.122 0.044 0.091
73234 0.053 0.198 0.015 0.227
6089 0.100 0.159 0.029 0.088
53990 0.202 0.114 0.059 0.089
10663 0.100 0.206 0.029 0.116
111826 0.063 0.037 0.018 0.191
69477 0.094 0.097 0.027 0.213
5811 0.100 0.066 0.029 0.030
56870 0.019 0.074 0.005 0.030
110560 0.097 0.062 0.028 0.063
8853 0.100 0.180 0.029 0.108
75685 0.248 0.213 0.071 0.103
13964 0.143 0.047 0.042 0.056
18941 0.160 0.236 0.046 0.125
48272 0.031 0.173 0.009 0.059
69232 0.403 0.132 0.117 0.109
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Capitulo 7

Analise e Discussao

7.1. Parametros Atmosféricos das Candidatas
Derivados dos indices Espectroscépicos

Usamos as calibracdes da Tabela 5.3 para derivar os parametros atmosféricos
espectroscépicos das candidatas observadas listadas na Tabela 2.2, os resultados sdo
apresentados na Tabela 7.1 e graficamente nas Figuras 7.1, 7.2 e 7.3. Na Tabela 7.1
ordenamos as estrelas por ordem de similaridade com respeito aos parametros solares
(Tege = 5777 K (Neckel 1986b), [Fe/H] = 0 dex e log g = 4.44 dex).

A primeira secdo da tabela contém as estrelas com a triade de parametros
atmosféricos préximos aos do Sol dentro de incertezas 10. Abaixo, a segunda secdo
contém as estrelas com dois dos parametros préoximos dentro das incertezas 10 e um
dos parametros dentro das incertezas 20; a terceira secdo contém estrelas com um dos
parametros dentro das incertezas 10 e dois parametros dentro das incertezas 20, e por
fim na quarta secdo colocamos as estrelas com um ou mais de um parametro fora das
incertezas 2o0. Os critérios anteriormente mencionados que relnem as estrelas
candidatas a andlogas fracas em funcdo da proximidade dos seus parametros
atmosféricos espectroscépicos com os do Sol sdo resumidos na Ultima coluna da Tabela

7.1 designando uma nota “classe” desde o numero 1 (as mais préximas) ao 4 (as menos
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préoximas). Destacamos a estrela HIP 56870 na tabela j& que suas derivacoes de

parametros atmosféricos ndo sdo consideradas confidveis, devido a que sua T.p°

obtida é 6400 K, temperatura que encontra-se no limite superior imposto pelas
calibracoes, e por essa razdo suspeitamos que a estrela mencionada seja mais quente.
A baixa confiabilidade dessa derivacdo é evidenciada pela incerteza alcancada
o(T,5°°) = 613 K. A notavel diferenca entre as incertezas desta estrela e as outras

estrelas com “classe” 1 também pode ser vista nos graficos das Figuras 7.1 e 7.2

Para as estrelas com dois espectros disponiveis derivamos parametros
atmosfFéricos espectroscépicos independentemente, estes parametros sdo préximos
dentro das incertezas 10, com excecdo de [Fe/H] na estrela HIP 110560 cujo acordo
corresponde a 20. Para estas estrelas tomamos como parametros espectroscépicos
finais @ média simples dos seus parametros e sdo estes os reportados na Tabela 7.1.
Decidimos pela média simples devido a que ndo ha evidéncia de piora significativa nas
derivacoes dos parametros a partir de espectros de S/R < 100 em relacdo aos de 100 <

S/R < 150 como é mostrado na seguinte secdo. As incertezas das médias foram

calculadas pela expansao de erros X = E X2+ X,52).

Na Secdo 5.4 foi mostrado que para as estrelas de calibracdo as maiores incertezas
da determinacdo dos parametros atmosféricos através dos  indices
o(Toh ", [Fe/H], log g)%** sdo localizadas na faixa 100 < S/R < 150 onde os erros médios
sdo (259 K, 0.14 dex, 0.31 dex). Para as candidatas, as incertezas dos parametros
atmosféricos obtidos a partir de cada espectro sdo plotados em funcdo da S/R na
Figura 7.4. Como ha 4 estrelas com dois espectros disponiveis, os graficos contam com
23 pontos dispersos. Com excecao de HIP 13964, todas as estrelas contam com
espectros de S/R < 200, a média de todos os valores de incerteza é

a(T,h ", [Fe/H],log g) = (290 K, 0.18 dex, 0.36 dex), consideramos estes resultados em

bom acordo com os obtidos para as estrelas de calibracdo na faixa 100 < S/R < 150
mostrados acima. Para S/R > 100 encontramos as médias (297 K, 0.17 dex, 0.34 dex), e
para S/R < 100 as médias (282 K, 0.18 dex, 0.39 dex). A partir destes calculos, para as
estrelas com dois espectros, consideramos o mesmo peso dos parametros derivados
individualmente. A media das incertezas dos parametros espectroscdpicos entdo sao

a(T,h " [Fe/H],log g) = (264 K, 0.16 dex, 0.34 dex). Consideramos importante notar

que a estrela HIP56870, para a qual consideramos suas derivacoes de pardmetros nao

confidveis, tem o(T.4°°) = 613 K. Retirando as estimacées de incerteza dos seus

parametros de todas as médias encontramos & (T.; -, [Fe/H], log g) = (245 K, 0.15 dex,
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0.34 dex). Estes ultimos valores de médias das estimacdes de incertezas dos
parametros atmosféricos mostram muito bom acordo com aqueles estimados
visualmente a partir dos graficos na Figura 5.10 no final da Secdo 5.4 com as
calibracoes. Como ainda iremos manter a estrela HIP56870 dentro da nossa lista de
candidatas para derivacdo de outros parametros, nas seguintes secoes iremos utilizar
os valores médios (T4, [Fe/H],log g) = (264 K, 0.16 dex, 0.34 dex).
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Tabela 7.1. Pardmetros atmosféricos espectroscépicos das candidatas observadas

Derivacdo de pardmetros atmosféricos e incertezas das candidatas observadas. A primeira
coluna fornece o nimero HIP. O cabecalho das colunas de 2 a 7 é autoexplicativo. Na coluna 8
é fornecido a sinal-ruido. As notas da ultima coluna expressam em niveis de 1 ( melhor) a 4 (o
pior) a qualidade da similaridade dos pardametros em relacdo ao Sol, 1 é quando a triade de
parametros é préxima aos do Sol dentro das incertezas 10, 2 quando dois pardmetros sdo
préximos dentro das incertezas 10 e um parametro é proximo dentro das incertezas 20, 3
quando um pardmetro é préximo dentro das incertezas 10 e dois pardmetros sdo préximos
dentro das incertezas 20, 4 quando algum pardmetro escapa das incertezas 2o0. Os parametros
correspondentes a estrela HIP 56870 sdo destacados para assinalar que sdo estimacdes ndo
confidveis porto que sua estimacdo de T.2°° encontra-se no limite superior do intervalo
definido nas calibracdes.

HIP Toe©  o(TF°) [Fe/H] o[Fe/H] logg o(logg) S/R Nota
55619 5785 331 -0.07 0.21 4.20 0.34 121 1
67692 5970 306 0.07 0.17 414 0.32 92 1
991 6025 332 0.10 0.18 4.62 0.41 108 1
107605 6075 414 -0.09 0.26 4.72 0.43 170 1
73234 6120 422 —0.11 0.28 4.40 0.44 87 1
6089 5755 302 -0.24 0.22 4.82 0.42 126 2
53990 5895 233 -0.23 0.14 4.24 0.23 102 2
10663 5910 230 -0.22 0.13 4.31 0.25 121 2
111826 5525 167 0.02 0.1 4.20 0.27 125 2
69477 5600 149 -0.08 0.09 4.20 0.21 114 2
5811 5520 135 -0.04 0.09 4.30 0.21 112 2
56870 6400 613 =0.12 0.29 4.56 0.50 122 2
110560 5433 258 -0.22 0.18 4.26 0.24 69, 68 3
8853 5910 247 -0.35 0.16 4.82 0.30 89 4
75685 6238 211 -0.01 0.11 412 0.26 131,72 4
13964 6400 159 -0.68 0.09 4.70 0.48 210 4
18941 5940 172 -0.44 0.1 4.82 0.23 114 4
48272 6075 236 —-0.48 0.14 4.82 0.64 92 4
69232 6255 107 -0.64 0.07 4.82 0.34 81 4

105



=
I

0.2

0.0

-0.2

[Fe/H]

—-0.4

—-0.6

-0.8

5000

5500 6000 6500
Tar (K)

Figura 7.1. Distribuicdo de metalicidade e temperatura efetiva das candidatas derivadas com
os indices espectroscopicos. Os simbolos usados sdo de acordo com as notas da Tabela 6.1
como do seguinte modo: circulos em preto corresponde a nota 1, os circulos de contorno
azul a nota 2, o Unico circulo cinza de contorno azul corresponde a nota 3, os tridngulos em
vermelho correspondem a nota 4. Os parametros solares sdo indicados pelo simbolo usual ®.
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Figura 7.2. Distribuicdo de gravidade superficial e temperatura efetiva das candidatas
derivadas com os indices espectroscopicos. A simbologia é a mesma que na Figura 6.1.
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Figura 7.3. Distribuicdo de gravidade superficial e metalicidade das candidatas derivadas com
os indices espectroscopicos. A simbologia é a mesma que na Figura 6.1.
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Figura 7.4. Distribuicdo das incertezas dos pardmetros atmosféricos derivados dos 23
espectros das candidatas, em funcdo da relacdo sinal-ruido.

107



7.2. Temperaturas Efetivas Fotométricas

Derivamos temperaturas fotométricas TISf a partir das calibracdes Fotométricas
baseadas no método IRFM (Infrared Flux Method) (originalmente descrito por
Blackwell & Shallis 1977; Blackwell et al. 1986) disponiveis no apéndice de Porto de
Mello et al. (2014). Nas calibracoes os autores usam valores de T.s de uma amostra 36
estrelas préximas, de tipo-FGK entre anas e gigantes, e com cores fotométricas de alta
precisdo. Os parametros de T sdo selecionados desde os trabalhos desenvolvidos
pelos autores Saxner & Hammarback (1985) e Blackwell et al. (1991) quem usam os
modelos de atmosferas MARCS na sua derivacdo de temperaturas efetivas a partir do
método IRFM. Para a T em funcdo de da cor (B — V) no sistema Johnson os autores

encontram dependéncia em funcdo da metalicidade segundo a Equacdo 7.1.

Tt = 7747 — 3016 (B — V) (1 — 0.15[Fe/H]) (7.1)

onde o erro de ajuste € g,4; = 65 K, considerada como a incerteza interna da
calibracao.

Na Tabela 7.2 apresentamos as T;‘.?ft para as candidatas calculadas a partir das cores

(B — V) do catdlogo Hipparcos e as metalicidades da Tabela 7.1 derivadas a partir dos
indices espectroscépicos. Na estimacdo de incertezas (Secdo 7.2.1) o(TiSY) Foram

consideradas as contribuicdes dos erros o(B —V), o[Fe/H] e o4q;, com isto

encontramos uma incerteza média G(Tf9%) = 139 K.

Com as estimacoes de avermelhamento Ez_, da Tabela 6.1 e a Equacdo 6.25
calculamos a cor intrinseca (B — V);»: Cujos erros associados vem dados pela Equacao
6.24. Introduzindo (B — V), Nna Equacdo 7.1 calculamos as temperaturas fotométricas
“corrigidas” do avermelhamento T, cujas estimacdes de incertezas o (TSy) sdo

desenvolvidas na Secdo 7.2.1. Esses valores sao apresentados na Tabela 7.3.
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Tabela 7.2. Temperaturas efetivas fotométricas das candidatas

A ordem das estrelas na tabela é a mesma da Tabela 7.1. A segunda e terceira colunas
apresentam a cor (B-V) no sistema fotométrico Johnson e a sua incerteza sequndo o
catdlogo Hipparcos. A quarta e quinta colunas fornecem a metalicidade e a sua
incerteza respectivamente derivadas pelo método dos indices espectroscdpicos
mostradas na Tabela 7.1. A sexta e a sétima colunas apresentam o célculo de
temperatura efetiva fotométrica e a sua incerteza respectivamente, a partir da
Equacdo 7.1. Na ultima coluna colocamos o pardmetro “classe”, que qualifica a
proximidade da estimacdo da temperatura efetiva fotométrica da estrela com a do Sol,
desde “a” para temperaturas efetivas proximas as do Sol dentro da incerteza 10, “b”

w_n

para 20, “c” para 3¢ e “d” para 40.

HIP (B-V)" o(B-V)" [Fe/H] of[Fe/H] Tige  g(Tf) Classe

(mag) (mag) (dex) (dex) (K) (K)
55619 0.667 0.004 0.07 0.21 5714 100 a
67692 0.750 0.015 0.07 0.17 5509 122 c
991 0.600 0.061 0.10 0.18 5965 242 a
107605  0.640 0.020 -0.09 0.26 5791 150 a
73234 0.680 0.061 -0.11 0.28 5662 278 a
6089 0.661 0.015 -0.24 0.22 5682 129 a
53990 0.550 0.020 -0.23 0.14 6031 116 c
10663 0.570 0.020 -0.22 0.13 5971 113 b
111826  0.762 0.065 0.02 0.11 5456 243 b
69477 0.560 0.066 -0.08 0.09 6032 231 b
5811 0.700 0.004 -0.04 0.09 5623 77 b
56870 0.645 0.003 -0.12 0.29 5767 114 a
110560  0.573 0.016 -0.22 0.18 5963 115 b
8853 0.530 0.020 -0.35 0.16 6065 118 c
75685 0.730 0.015 -0.01 0.11 5544 104 c
13964 0.556 0.015 -0.68 0.09 5899 94 b
18941 0.590 0.020 -0.44 0.11 5850 111 a
48272 0.536 0.003 -0.48 0.14 6014 78 d
69232 0.605 0.025 —0.64 0.07 5747 116 a
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Tabela 7.3. Temperaturas efetivas fotométricas “corrigidas” das
candidatas e suas incertezas.

A ordem das estrelas na tabela é a mesma da Tabela 7.1. Na
segunda e terceira colunas apresentamos as temperaturas
fotométricas “corrigidas” do avermelhamento e suas incertezas
respectivamente, calculadas a partir das cores intrinsecas (B — V) s
estimadas segundo o modelo Arenou. As estimagdes de a(Tf%,)
foram obtidas mediante a Equacdo 7.5.

Tfot o Tfot
HIP aif)ﬂ ((lzf)fﬂ)
55619 5838 166
67692 5594 230
991 6050 478
107605 5926 292
73234 5709 588
6089 5771 290
53990 6214 250
10663 6061 327
111826 5510 42?2
69477 6115 469
5811 5710 125
56870 5783 177
110560 6051 197
8853 6157 312
75685 5758 306
13964 6037 160
18941 6037 160
48272 6044 213
69232 6134 289

determinacdao de Tef

Na andlise que se segue, avaliamos a influéncia do avermelhamento na

fot

componentes B e V sdo centradas nos comprimentos de onda 4420 e 5400 A
respectivamente. Devido a extingdo as magnitudes B e V sdo afetadas em diferentes
quantidades, sendo B a mais afetada por ser situada em comprimentos de onda
menores. Em condi¢cdes onde a extin¢do é significativa, as intensidades provenientes
de um alvo na banda B irdo ser mais atenuadas do que as intensidades na banda V, em

termos de magnitude, B ird aumentar mais do que V; entdo a cor observada (B — V) yps
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afetada pela extincdo serd maior do que a cor intrinseca do objeto (B — V). A
diferenca entre as duas cores mencionadas é o avermelhamento das cores
fotométricas ou excesso de cor Ez_, que deve ser sempre maior do que zero e

aumentar progressivamente a medida que aumenta a extincao.

Desde a Equacdo 6.1, a temperatura efetiva fotométrica é inversamente
proporcional a (B —V), se a cor observada (B — V), fosse afetada pela extincdo, a
Tt calculada seria subestimada. Uma forma de analisar o grau de impacto da extincdo
sobre as temperaturas efetivas calculadas a partir das cores fotométricas é num gréfico
de TSF — T52° em fungdo de Ez_y que esboga a variagdo de uma grandeza (TS que
se espera seja subestimada progressivamente 3 medida que aumenta a extincdo em
relacdo a outra grandeza esperada invaridvel (T55°9). Na comparacdo, Ep_, se
apresenta como uma medida da extincdo pelas cores fotométricas. Egz_y partindo
desde o ideal acordo das temperaturas na origem de coordenadas quando a extincao é
nula, estendendo-se para grandes quantidades onde se esperam diferencas em favor
de T52°°

Tomamos as sugestodes corretivas dadas pelas Figuras 7.6 e 7.7 e consideramos a
correcdo de temperatura efetiva fotométrica apenas para as estrelas com Eg_, >
oEg_y: HIP 69232 cujo valor Ez_y = 0.117 + 0.109 mag tem grande influéncia na
correcao da inclinacdo desde a Figura 7.6 3 Figura 7.7; e para a estrela HIP55619 com

Ep_y =0.041 £ 0.035 mag.

As temperaturas efetivas fotométricas “corrigidas” do avermelhamento sdo

obtidas a partir de (B — V), segundo a Equacado 7.1, onde incluimos os erros de cada

varidvel para obter o erro o(T15) da seguinte forma:

i + o(TYy) = 7747 = 3016 ( (B —V)ine £ 6B = V)ie ) ( 1= 0.15([Fe/H]  o[Fe/H]) ) + 0uq;
(7.2)

onde g,4;j = 65 K é o erro de ajuste da calibracdo de temperaturas efetivas

fotométricas

Retiramos o termo que multiplica a (-3016) na Equacao 7.2 e expandimos:

((B=Vine 6B —V)ine ) (1-0.15([Fe/H] £ a[Fe/H]) ) =

(B V)i 468 = Vi, = 015{ (B = Vopalre/] = [IFe/HIO(E = Vs + (8 = Vs “olrel )
(7.3)
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Reintroduzimos o termo expandido na Equacao 7.2 e ordenando obtemos:

T8 £ o(T5,) = 7747 — 3016(B — V)it (1 — 0.15[Fe/H])
+3016 <0.15J[Fe/H]26(B ~Vine >+ (B =V)ine 2o[Fe/H]? + 6(B — V)int> + 044,

(7.4)

Como os dois termos de erro da equacao de acima sdo independentes e aleatérios,

entdo o erro o(TL,) € obtido pela soma quadrtica:

o(TS%,) = Jaadjz + (3016 {0.15 (\/([Fe/HI8(B = V)ine )2 + ((B — V)ineolFe/H)?) + 6(B — V)m,:})2

(7.5)

Plotamos as diferencas de T(f}’ftg com as temperaturas fotométricas “ndo corrigidas”

Tf8t em Funcao da distancia na Figura 7.5. A média das diferencas é 115 K e a média dos
erros das diferencas é 5(TS5y) + G(T&Y) = 297+139 = 436 K. As grandes barras de erro
observadas devem-se aos grandes erros introduzidos em T(f?ftg pela correcdo de

extincdo do modelo.
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Figura 7.5. Diferenca entre as temperaturas fotométricas “corrigidas” do avermelhamento

TS, e “ndo corrigidas” Tigtdas estrelas candidatas em funcdo da distancia. Estimagdo de
erros na Secao 7.2.1.
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Em busca de correlacbes entre varidveis que pudessem evidenciar o esperado
decrescimento da escala de temperatura efetiva fotométrica com a extin¢do, plotamos
diferencas entre as temperaturas fotométricas ndo corrigidas e as espectroscopicas
TSE — T22° em fun¢do do avermelhamento na Figura 7.6. A regresséo linear do grafico,
de coeficientes angular m = -3628 + 3089 e linear b = 1 + 136 K e coeficiente de

correlacdo linear R =-0.267, ndo mostra tendéncia significativa.
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Figura 7.6. Diferenca entre as temperaturas efetivas fotométricas e espectroscépicas das
estrelas candidatas em funcdo do avermelhamento. A regressdo linear tem coeficiente
angular m = —3628 * 3089, coeficiente linear b =—1 + 136 K, desvio padrdo de regressdo
0reg = 330 K, e coeficiente de correlacdo linear R = —0.267. Na parte superior € mostrada a
barra de erro vertical G(Ts5°) + (T = 403 K, o e erro médio horizontal (ndo plotado) é
oEg_y =0.105 mag.
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Figura 7.7. Diferenca entre as temperaturas efetivas Ffotométricas “corrigidas” e
espectroscépicas das estrelas candidatas em funcdo do avermelhamento. A regressdo linear
tem coeficiente angular m = =361 + 3088, coeficiente linear b =—6 + 136 K, desvio padrao de

regressao o,.q = 330 K, e coeficiente de correlagao linear R = —0.028. Na parte superior €
mostrada a barra de erro vertical G(T5p°) + &(Tis) = 561 K, o erro médio horizontal (ndo

plotado) é GEz_, = 0.105 mag.
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O gréfico correspondente, porém utilizando as temperaturas Ffotométricas

“corrigidas” de avermelhamento T %, em lugar das “ndo corrigidas” TI§t é apresentado

na Figura 7.7, onde a regressao linear de coeficientes angular m = -361 + 3088 e linear
b= -6 + 136 K e coeficiente de correlacdo linear R = -0.028, indica a completa
auséncia de tendéncias dentro do erro 10 e o acordo das escalas de temperatura no
origem de coordenadas para avermelhamento nulo é mantido em relacdo ao grafico
anterior. Também o coeficiente R indica menor grau de correlacdo com respeito ao

grafico anterior.

Segundo os resultados mostrados nesta secdo ndo temos evidéncia que o
avermelhamento é significativo. Todas as andlises regressivas sugerem que 0S erros sao

grandes demais para que se possa chegar a uma conclusdo.

7.3. Compatibilidade das Escalas de Temperatura

Comparamos os resultados de temperatura efetiva espectroscpica T,;° obtidos
a partir dos indices espectroscépicos na Secdo 7.1 com os resultados de temperatura

efetiva fotométrica TI* obtidos a partir das calibraces fotométricas na Secdo 7.2.

Foi mencionado na Secdo 2.2.2 que os parametros atmosféricos da amostra de
estrelas de calibracdo foram extraidos principalmente de trés autores: 39 estrelas
contam com parametros atmosféricos de Ghezzi et al. (2010a,b) com temperaturas
efetivas espectroscépicas, 16 estrelas de Porto de Mello et al. (2014) com
temperaturas efetivas fotométricas e a partir da linha H-a, 7 estrelas de da Silva &
Porto de Mello (2000) com temperaturas efetivas espectroscdpicas, as 7 estrelas
restantes de outros autores com temperaturas efetivas espectroscdpicas. Cerca de 77
% da amostra conta com temperaturas espectroscépicas, sendo ~ 57 % temperaturas
extraidas de Ghezzi et al. (2010a,b). A partir destas informacoes, é claro que as nossas
temperaturas efetivas derivadas a partir dos indices espectroscépicos sao
principalmente influenciadas pela escala de temperatura espectroscépica, e tem
grande influéncia da escala de temperatura espectroscépica da amostra de estrelas de
Ghezzi et al. (20103,b).

O primeiro passo entdo é rever, com ajuda das estrelas de calibracdo, a
compatibilidade entre as escalas de temperatura efetiva espectroscépica e
fotométrica. A escala de temperatura efetiva espectroscépica é representada pelas

temperaturas efetivas da literatura usadas nas calibracdes Tk (listadas na Tabela 2.3) e
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a escala de temperatura efetiva fotométrica f°ft é representada pelas temperaturas

derivadas a partir da calibracdo fotométrica da Equacdo 7.1. A comparacdo € ilustrada
na Figura 7.8. O primeiro gréfico é a comparacdo em torno ao eixo simétrico X =Y,

fot para temperaturas altas em

onde se nota uma clara tendéncia de subestimacdoda T
relacdo a do Sol, enquanto que para temperaturas baixas a tendéncia ndo é evidente

devido a falta de estrelas nessa drea do grafico. A tendéncia geral é mais clara no

Tiet — Tl ys. T onde a regressdo linear dos

grafico do meio mediante as diferencas T,
pontos dispersos tem coeficiente angular m = -0.228 + 0.027 e coeficiente linear b =
1337 + 158 K. No gréfico de baixo plotamos o mesmo do que no grafico do meio, mas
com as 39 estrelas da amostra de Ghezzi et al. (2010a,b) em cor preto, com o objetivo
de visualizar a influéncia da escala de temperatura espectroscdpica dos Gltimos autores
mencionados sobre a amostra de estrelas de calibracdo. Notamos que a tendéncia da
dispersao nao é causada apenas pelas temperaturas espectroscédpicas de Ghezzi et al.
(20103,b) sendo que é uma caracteristica generalizada das T.;°° da literatura
consideradas em nosso trabalho. Por exemplo, o Gltimo circulo vermelho de direita

para esquerda é a estrela HD20010 com Tt = 6280 K de Luck & Heither (2006), o

circulo vermelho anterior é a estrela HD206860 com Tl = 6106 K de da Silva et al.

(2011). Elucidamos que as temperaturas fotométricas e de Ha derivadas por Porto de
Mello et al. (2014) ndo sdo de influéncia significativa nas tendéncias porque estdo
dento de uma faixa extremamente estreita entre 5750 < T!it < 5845 K que compdem
o grupo central de pontos dos graficos.

Fazemos uma comparacdo analoga ao grafico central da Figura 7.8, entre as T,

(listadas na Tabela 7.1) e as ef?ft (listadas na Tabela 7.2) das estrelas candidatas

mediante o gréfico de diferencas TS — TSR vs. T2 na Figura 7.9. A dispersdo de
pontos no grafico apresenta uma tendéncia cuja regressao linear tem coeficiente
angular m = -0.991 + 0.158, coeficiente linear b = 5752 + 940 K e coeficiente de
correlacdo linear R =-0.860. A média entre as diferencas das temperaturas efetivas do
eixo Y é =134 K. Como 0s nossos parametros estdo vinculados aos das estrelas de
calibracdo era esperado encontrarmos uma tendéncia pelo menos do mesmo grau de
inclinacdo apresentado pela amostra de estrelas de calibracdo, contudo a tendéncia é
muito mais pronunciada. As temperaturas efetivas fotométricas calculadas pela
Equacdo 7.1 sao dependentes das metalicidades derivadas pelos indices
espectroscépicos. Para verificar se a tendéncia do grafico superior da Figura 7.8 nao foi

influenciada por possiveis erros sistemdticos na derivacdo das metalicidades,
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calculamos a regressdo das diferencas de temperaturas TS — TSR em funcdo de

[Fe/H], onde ndo foi encontrada tendéncia significativa.
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Figura 7.8. Comparacdo de escalas de temperatura efetiva da literatura T e fotométrica
Tiet para as estrelas de calibracdo. Acima. Comparacao das temperaturas efetivas em torno

do eixo simétrico X = Y. Mejo. Diferencas de T3t - Tt vs. TIt 3 regressdo linear dos pontos

€
dispersos tem coeficiente angular m = —0.228 + 0.027, coeficiente linear b = 1337 + 158 K,
desvio padrao de regressdo ., = 53 K e indice de correlacdo linear R = —0.69. Abaixo. O
mesmo que no grafico do meio, mas com as estrelas com temperaturas de Ghezzi et al.
(2010a,b) em cor preto. A barra preta vertical em cada grafico é o erro interno da calibracdo

das temperaturas fotométricas g,q; = 65 K.
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Figura 7.9. Acima. Comparacdo de escalas de temperatura efetiva fotométrica e

espectroscépica da amostra de estrelas candidatas mediante as diferencas T.o¢ — T ‘em

funcdo de T 2°°. A regresséo linear tem coeficiente angular m = —0.991 + 0.158, coeficiente
linear b = 5752 + 940 K, desvio padrao de regressao a,., = 192 K, e coeficiente de correlagdo
linear R = —0.828. A barra de erro horizontal é a média dos erros das temperaturas efetivas
espectroscépicas na Tabela 7.1 a(T,}°9) = 264 K, a barra de erro vertical é a soma da barra de
erro horizontal com a média dos erros das temperaturas efetivas fotométricas na Tabela 7.2
G(TR°) + &(TigH = 403 K. Abaixo. Distribuicdo das diferencas entre as temperaturas
fotométrica e espectroscépica em funcdo da metalicidade, os parametros de regressio sao:
m=119+357,b =-110 £ 106 K, g,,;, = 341K, R = 0.0784. A barra de erro vertical € a mesma
do que no gréfico acima, a barra de erro horizontal é a média dos erros das metalicidades na

Tabela 7.1 o[Fe/H] = 0.16.
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7.4. Possivel Influéncia da Extincdo Sobre as
Discrepancias Entre as Escalas de Temperatura das
Candidatas

Na Secdo 7.3 encontramos discrepancias entre as escalas de temperatura efetiva
fotométrica e espectroscopica. Essas discrepancias mostram-se maiores nos resultados
da amostra das estrelas candidatas em comparacdo com os resultados obtidos com a
amostra das estrelas de calibracdo, como é mostrado pelos coeficientes angulares m
dos gréficos TS — THE vs. TE e TS — TSR vs. TSR®C pertencentes as Figuras 7.8 e 7.9

respectivamente.

Nesta secdo revisamos se a extincdo sobre as cores fotométricas influenciou sobre
as temperaturas fotométricas das candidatas de forma que pudesse incrementar a
tendéncia esperada no gréfico TS — TSh°° vs. TSRS da Figura 7.9. Para esse propésito
usamos as temperaturas fotométricas “corrigidas” estimadas mediante o modelo
Arenou, mostradas na Tabela 7.3. Plotamos do mesmo modo que no grafico da parte
superior da Figura 7.9 as diferencas de temperatura fotométrica “corrigida” do

fot . - spec ~ spec
avermelhamento T,y € temperatura efetiva espectroscopica T~ em funcao de T

na Figura 7.10. A regressao linear apresenta coeficientes angular m = -0.906 + 0.167 e
linear b = 5384 + 994 K, e coeficiente de correlacdo linear R =-0.789. A média entre as

diferencas das temperaturas efetivas no eixo Y é =19 K.

Nesta andlise utilizamos as diferencas TS — T52°° como uma comparagdo entre

duas grandezas que usam diferentes recursos para descrever a mesma caracteristica
macroscépica. Como a T8 é principalmente dependente das cores fotométricas a
través da distribuicdo do fluxo, é esperado que seja diretamente afetada por qualquer
variacdo ou perturbacdo de origem inerente a fisica do meio entre o objeto emissor até
o observador que as cores pudessem sofrer. Por outro lado a T,;°“é completamente
independente de avermelhamento, dependendo apenas do espectro de linhas de

absorcao.

Com o gréfico da Figura 7.10 mostramos que apds a correcao das subestimacoes
das temperaturas efetivas fotométricas causadas pelo avermelhamento, a tendéncia
da discrepancia encontrada para as candidatas ndo muda significativamente em relacao
ao grafico da Figura 7.9. A razao da auséncia de mudanca nas tendéncias entre os
graficos das figuras Figura 7.9 e 7.10 é porque as temperaturas efetivas fotométricas a

serem corrigidas por causa do avermelhamento podem estar espalhadas
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aleatoriamente ao longo do eixo X na auséncia de um efeito sistematico, sem nenhuma

razdo para haver preferéncias por baixas ou altas Tor *
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Figura 7.10. Diferenca entre a temperatura fotométrica “corrigida” do avermelhamento T,

e
spec spec

e a temperatura espectroscopica T, em funcao da temperatura espectroscépica T,z para
a amostra de estrelas candidatas. A regressao linear tem coeficiente angular m = —0.909 +

0.167, coeficiente linear b =5384 + 994 K, desvio padrdo de regressao o,., = 203, e

coeficiente de correlacdo linear R = —0.789. A barra de erro horizontal G(T.;™) = 264 K é a

média dos erros das temperaturas efetivas espectroscépicas na Tabela 7.1, a barra de erro
vertical G(T5P°) + 6(T 5y = 561 K é a soma da barra de erro horizontal com a média dos

erros das temperaturas efetivas fotométricas “corrigidas” Tabela 7.3.

Concluimos que o avermelhamento ndo influi nas discrepancias de temperatura
efetiva encontrada com a amostra de estrelas candidatas. Com isto, a partir da Figura
7.10, existe evidéncia que a discrepancia entre as duas escalas de T é real, e que para
temperaturas efetivas superiores as do Sol, as temperaturas efetivas espectroscdpicas

sao maiores que as fotométricas.

Esse problema existe e é bem comentado na literatura, porém ndo ha ainda um
consenso entre os autores em relacdo a compatibilidade entre as escalas de
temperatura efetiva fotométrica e espectroscépica das estrelas anas. Porto de Mello et
al. (2008) num detalhado estudo do sistema bindrio Alfa Centauri, faz uma revisdo das
Tesr € 0S5 outros parametros atmosféricos determinados por diferentes autores. Além

disso derivam as temperaturas efetivas espectroscopica Top o, Tap . de Ha, e

fotométrica T3 Eles encontraram bom acordo entre os trés critérios para a
componente primaria do sistema, que possui temperaturas efetivas préximas a do Sol.
Enquanto isso para a componente secundaria do sistema que possui temperaturas

efetivas ~ 500 K menores as do Sol, foi encontrado que a T, é ~ 140 K maior as
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temperaturas derivadas mediante os outros dois métodos. No trabalho os autores
apontam como possivel causa das discrepancias das escalas de temperatura a
possibilidade da existéncia de efeitos ndo-ETL. Também nota-se neste artigo que em
geral as determinacdes feitas pelos diferentes autores usando o método
espectroscdpico sao maiores do que as feitas a partir da fotometria.

Ramirez et al. (2007) analisando uma extensa amostra de estrelas anas, encontram

importantes desacordos entre as escalas de temperatura espectroscépica T:f‘f’ec e as

derivadas mediante o método IRFM para as temperaturas frias Tes ~ 5000 K, enquanto
que o acordo é aceitdvel para T ~ 6000 K. Esses resultados sdo apoiados por Ramirez
& Meléndez et al. (2004), Yong et al. (2004), Luck & Heither (2006).

Valenti & Fisher et al. (2005) derivam T.2°° mediante a técnica de ajuste
espectroscépico sintético. Nesse estudo ndo é encontrada uma discrepancia entre

TR e THY mas as diferencas sdo visivelmente importantes para temperaturas

superiores a 5500 K; havendo uma clara tendéncia em funcdo da metalicidade,
evidenciando Te¢ obtidas a partir do método IRFM até ~500 K superiores para [Fe/H] <

—0.8 (ver figuras 18 e 19. no artigo).

Por outro lado, Casagrande et al. (2006) derivam uma escala de T.¢ baseada no
IRFM e encontram bom acordo com a escala de temperatura efetiva espectroscopica.
Os autores argumentam que os desacordos entre as escalas de temperatura efetiva
encontrados por outros autores poderiam ser devidos, em parte, as incertezas nas
diferentes calibracoes de fluxo adotadas. Além disso, sugerem que determinacoes de
T.sr diretas obtidas a partir dos didmetros angulares de uma boa amostra de estrelas
anas G e K poderiam ser de grande ajuda no esclarecimento dos desacordos. Esses
resultados foram apoiados por Masana et al. (2006), quem encontram bom acordo
entre as duas escalas de temperatura (dentro de ~30 K) ajustando espectros sintéticos

com os espectros observados na faixa IR até o visivel, para anas FGK e subgigantes.

Dutra Ferreira (2014) encontra que a escala de metalicidades obtidas a partir de
pardmetros atmosféricos preestabelecidos (Tes diretas obtidas a partir dos diametros
angulares e T obtidas pelo método IRFM) estd menos sujeita a possiveis efeitos
sistemdticos da metodologia de andlise em comparacdo com a escala obtida com
espectroscopia classica. Também foi encontrado que a lista de linhas usadas para a
determinacdo de T.¢ € um fator de grande importancia na andlise espectroscépica, e
deve ser cuidadosamente selecionada em funcdo do tipo espectral da estrela a
analisar. A conclusdo é sustentada com base no conhecimento das possiveis

manifestacoes dos efeitos ndo-ETL evidentes em linhas com excesso de ionizacdo.

120



Essa discussao brevemente resumida a partir da ampla informacao disponivel na
literatura mostra que ha controvérsia sobre as causas das possiveis discrepancias entre
as escalas de temperatura efetiva, e as causas mais citadas sdo os efeitos ndo-ETL e

inadequacoes na descricdo dos modelos atmosféricos.

7.5. Andlogas Solares Fracas

Consideramos todas as estrelas com nota 1, 2 e 3 na Tabela 7.1 como boas
andlogas solares fracas. Para facilidade do leitor reunimos as temperaturas efetivas
espectroscépicas e fotométricas das Tabelas 7.1 e 7.2 das andlogas solares na Tabela

7.4, na qual consideramos as T3¢ sem a correcdo de avermelhamento.

As discrepancias das escalas de temperatura apresentadas na Secdo 7.3 nao
afetam excessivamente a selecdo de estrelas andlogas de nota 1, ou seja, as
temperaturas efetivas fotométricas sdo préximas as do Sol dentro do margem de erro
10 com excecdo de HIP 67692 cuja temperatura fotométrica alcanca a do Sol apenas
dentro da incerteza 30. Os pardmetros de metalicidade e gravidade superficial das

candidatas de nota 1 sdo préximos dentro da incerteza 1o.

Para as outras estrelas da lista as temperaturas espectroscépicas sao préximas a do
Sol dentro das incertezas de 10 a 20, e as temperaturas fotométricas sdo préximas a do
Sol dentro das incertezas de 10 a 20, com excecao de HIP 53990 cuja temperatura
fotométrica é proxima a do Sol apenas dentro da incerteza 3c. Os parametros de
metalicidade e gravidade superficial destas estrelas sdo préximos aos do Sol dentro das
incertezas 10 a 20. Retiramos a estrela HIP 56870 (indicada na Tabela 7.1 com nota 1)
da tabela da nossa lista de andlogas na Tabela 7.4 por contar com parametros
espectroscdpicos nao confidveis, devido a que a temperatura efetiva espectroscdpica

alcanca o limite de aplicabilidade das temperaturas definido nas calibracoes.

Na Tabela 7.4 reunimos também os parametros atmosféricos espectroscépicos
[Fe/H] e logg mostrados na Tabela 7.1. Além disso, mostramos o cdlculo das médias
entre as temperaturas efetivas espectroscopicas e fotomeétricas, as magnitudes visuais
absolutas My, e as magnitudes bolométricas My,; no sistema fotométrico Johnson sem
considerar o avermelhamento. As My, foram obtidas mediante as corre¢des
bolométricas publicadas por Flower (1996). As magnitudes M, e M,,; sdo mostradas
como critérios informativos adicionais, mas eles ndo sdo essenciais na selecdo de
analogas solares, jd que estes objetos sdo selecionados a partir de distribuicdes do

fluxo, apenas.
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Apresentamos na Figura 6.14 a distribuicdo das andlogas solares no gréfico das
diferencas entre as temperaturas efetivas fotométricas e espectroscodpicas em funcao
das temperaturas efetivas espectroscépicas. Pode-se ver que as andlogas cujos
parametros atmosféricos sao proximos aos do Sol dentro das incertezas 1o
(assinaladas nas Tabelas 6.1 e 6.5 com nota 1) estdo preferencialmente localizadas

perto do centro onde um bom acordo é dado com a temperatura efetiva solar.

Sugerimos como as melhores andlogas solares fracas as estrelas HIP 55619, HIP
67692, HIP 991, HIP 107605 e HIP 73234 (assinaladas com nota 1 na Tabela 7.4). Destas
estrelas, quatro tém M, e M,,, compativeis com os valores solares, e apenas HIP991

discorda do Sol em magnitude absoluta.

Como anélogas solares fracas de segunda classe sugerimos HIP 6089, HIP 53990,
HIP 10663, HIP 11826, HIP 69477, HIP 5811. Destas estrelas, apenas HIP 5811 ndo tem

bom acordo com o Sol em magnitudes absolutas.

Na auséncia de evidéncia clara de avermelhamento na distribuicdo de fluxo dessas,
sugerimos que as nossas analogas solares fracas podem ser usadas com sucesso como

representacdo do espectro solar no céu noturno, dentro das incertezas especificadas.

Candidatas
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Figura 7.11. Diferenca entre as temperaturas efetivas fotométricas e espectroscépicas das
estrelas candidatas em funcdo da temperatura efetiva espectroscépica. O grafico é o mesmo
que o grafico da parte superior da Figura 6.6, mas com a simbologia usada nas Figuras 6.1,
6.2 e 6.3 para mostrar as andlogas solares selecionadas mediante o método dos indices
espectroscopicos. Também sdo colocados os nomes das andlogas perto dos simbolos. A
estrela HIP 56870 que foi retirada da nossa lista de andlogas é mostrada com o simbolo X
sobrescrito.

122



Tabela 7.4. Pardmetros atmosféricos espectroscépicos e fotométricos das andlogas solares

Na primeira coluna apresentamos o niimero de catdlogo HIP das andlogas solares fracas. Na segunda coluna sdo apresentadas as determinacoes de
temperatura efetiva espectroscopica derivadas a partir dos indices espectrais. Na terceira coluna sdo apresentadas as derivacbes de temperatura
efetiva fotométrica. Na quarta coluna mostramos a média ponderada das temperaturas efetivas espectroscdpica e fotométrica, considerando como
pesos os inversos das incertezas. Na quinta e sexta colunas mostramos as metalicidades e gravidades superficiais derivadas a partir dos indices
espectrais, respectivamente. Na sétima e oitava colunas apresentamos a magnitude visual absoluta e a magnitude bolométrica, respectivamente.
ambas foram calcularas sem considerar a extin¢do. As magnitudes bolométricas foram obtidas usando as correcdes bolométricas de Flower (1996). Na
Gltima coluna reunimos as qualificacdes de similaridade com respeito ao Sol, que foram atribuidas as analogas na derivacdo de pardmetros atmosféricos
espectroscépicos (Gltima coluna da Tabela 7.1) com as qualificacdes de similaridade no célculo das temperaturas efetivas fotométricas ( Gltima coluna

da Tabela 7.2).

HIP Tone" (K) T3t (K) TIedia (k) [Fe/H] log g M, My, nota
Sol 5777 5777 5777 0 4.44 4.82 4.75 -
55619 5785 + 331 5714+ 100 5730+ 25 —0.07 £0.21 4.20+0.34 4.83+0.50 4.779 1a
67692 5970 + 306 5509 + 122 5640 + 208 0.07+0.17 414 +0.32 5.02+0.78 4.877 1c
991 6025 + 332 5965 + 242 5990 + 30 0.10+0.18 4.62 +0.41 5.72+0.17 5.739 1a
107605 6075+ 414 5791+ 150 5866 + 126 —0.09 + 0.26 4.72 £0.43 5.14+0.72 5.109 1a
73234 6120 + 422 5662 278 5844 + 224 -0.11+0.28 4.40 £ 0.44 6.73 +0.91 6.689 1a
6089 5755 + 302 5682 + 129 5703 +34 —-0.24+0.22 4.82 +0.42 5.46 +0.65 5.344 2a
53990 5895 + 233 6031+116 5985 + 64 -0.23+0.14 4.24+0.23 5.09+0.82 5.102 2¢
10663 5910 + 230 5971+ 113 5950 + 29 —-0.22+0.13 4.31+0.25 4.89 +0.82 4.883 2b
111826 5525+ 167 5456 + 243 5496 + 34 0.02+0.11 4.20+0.27 5.33+0.49 5.109 2b
69477 5600 + 149 6032 + 231 5769 + 211 —0.08 +0.09 4.20+0.21 4.84+0.61 4.761 2b
5811 5520 + 135 5623 + 77 5585 + 50 —0.04 +0.09 4.30+0.21 5.42+0.52 5.346 2b
110560 5433 +258 5963 + 115 5799 + 245 -0.22+0.18 4.26+0.24 4.49 +0.74 4.421 3b
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Capitulo 8

Conclusodes e Perspectivas

Buscando atender a crescente demanda de estrelas fracas que possam ser
utilizadas como representantes do fluxo do Sol no céu noturno em observacdes de
telescépios de grande porte 8 -10 m, reunimos uma amostra de 41 estrelas, as que
chamamos candidatas a andlogas solares, e que foram selecionadas usando como
Unicos dados disponiveis as cores fotométricas (B - V) e as magnitudes aparentes

visuais nos sistemas fotométricos Johnson e Tycho disponiveis no Catdlogo Hipparcos.

Observamos espectroscopicamente parte da amostra de estrelas candidatas na
regiao em torno da linha Ha com o objetivo de determinar seus parametros
atmosféricos (Tesr, [Fe/H] e log g) espectroscopicamente. O objetivo é comparar estes
parametros com os do Sol, para dessa maneira poder estabelecer com bom grau de
precisdo se as estrelas analisadas podem representar a distribuicdo de fluxo solar no

céu noturno.

Tomamos espectros de baixa resolucdo e baixa relacdo sinal-ruido (S/R) de 22
estrelas da amostra de candidatas, dos quais os espectros de19 foram reduzidos e
utilizados em nossa anélise. Conhecendo as limitacdes que apresentam os espectros de
resolucdo e S/R baixas, ao apresentarem linhas espectrais misturadas e mal definidas,

decidimos derivar parametros atmosféricos mediante a técnica de indices espectrais.
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Para o desenvolvimento da técnica dos indices espectrais, tomamos como
vantagens os resultados apresentados por outros autores, que demostram que os
indices espectrais apresentam, em boa aproximacdo, boa resposta a um inter-
relacionamento dos parametros atmosféricos. Para a aplicacdo da técnica observamos
como estrelas de calibracdo uma amostra de objetos com parametros atmosféricos
bem determinados, na sua maioria, por técnicas espectroscdpicas de alta precisdo, e
tomamos seus espectros da mesma maneira em que foram observadas as estrelas
candidatas a andlogas solares. Calibramos os indices espectrais a partir de métodos
automatizados de regressdes stepwise, e discriminamos os indices Uteis que
respondem de da melhor forma as inter-relacdes entre os parametros atmosféricos.
Com as relacdes quadrdticas dos indices Uteis derivamos parametros atmosféricos

espectroscdpicos mediante o método de minimos quadrados.

Determinamos que a partir de nosso método podem ser determinados
pardmetros atmosféricos (Tesr, [Fe/H] e log g) com uma precisdo de ~ + (250 K, 0.15
dex, 0.35 dex) para espectros com S/R ~ 100 e uma precisdo de ~ + (150 K, 0.07 dex,
0.20 dex) para espectros com S/R > 250.

Calculamos também temperaturas efetivas fotométricas a partir das cores (B - V)
do sistema Johnson, e considerando as distancias das nossas candidatas (80 — 200 pc)
avaliamos a possibilidade das temperaturas efetivas fotométricas serem afetadas pela
extincdo. Encontramos discrepancias entre as duas escalas de temperatura efetiva ao
comparar os nossos resultados de temperaturas efetivas fotométricas Ti%' e

espectroscépicas Ty«

. Esses resultados j& foram encontrados por diversos autores, e
ainda ha controvérsias sobre as causas desta discrepancia, sendo as manifestacdes nao-

ETL nas linhas espectrais as possiveis explicacdes mais citadas.

Usamos 0s nossos resultados da extingcdo para averiguar a possibilidade de serem a
causa das discrepancias entre as escalas de temperatura efetiva, ou se pelo menos tem
algum grau de contribuicdo. O resultado foi que ndo encontramos nenhuma evidéncia

estatistica sélida para comprova-lo.

Nossa analise com as estimacdes de extingdo mostrou que para andlogas com V >
11 o avermelhamento provavelmente serd significativo. Podemos ver que as
estimacoes de extincdo e avermelhamento para algumas centenas de parsecs ndo sao
confidveis devido a que introduzem erros muito altos, estes erros sao principalmente
devido aos dados de construcdo do modelo e aos grandes erros nas medicoes das

paralaxes do satélite Hipparcos.
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A escassez de ferramentas que permitirem estimar extincdes para estrelas de
distancias ~ 200 pc com bom grau de precisao, significa um problema importante na
busca de andlogas mais fracas, por exemplo, para serem utilizadas na busca de objetos

do Cinturdo de Kuiper cujos objetos normalmente tem V > 20 mag.

Concluimos que para o uso com a nova geracao de telescépios de grande porte 30
—40 m. outros expedientes deverao ser usados para permitir o uso de andlogas solares
identificadas com confianca, sendo as melhores possibilidades o uso de filtros de

densidade neutra e blogueadores mecanicos de fluxo.

Propomos como extensdo de este estudo no futuro, a observacdo e anélise
espectroscdpica com resolucdo e S/R altos para determinar com menor grau de
incerteza os parametros atmosféricos das andlogas solares apresentados neste
trabalho.

Propomos concluir as observacdes da amostra de candidatas a andlogas fracas no
hemisfério norte em baixa ou alta resolucdo. Além disso, acrescentar a informacao das
cores fotométricas que jd possuimos para as melhores candidatas, por exemplo, no
2MASS e no futuro catdlogo GAIA.
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