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Resumo

Analise Espectroscopica Detalhada
do Grupo Cinematico Ursa Maior

Gustavo Dopcke

Orientado por Gustavo Frederico Porto de Mello

Resumo da dissertacdo de Dissertacdo de Mestrado apresentada ao
programa de Pds-graduacdo em Astronomia do Observatério do Valongo da
Universidade Federal do Rio de Janeiro, como parte dos requisitos necessarios

a obtengao do titulo de Mestre em Astronomia.

Grupos cinematicos estelares sdo conjuntos de estrelas que possuem os
mesmos vetores de velocidade espacial galactica. Também se espera que
estes conjuntos de estrelas compartilhem a mesma idade e metalicidade, uma
vez que se formaram em proximidade em distancia e tempo e da mesma
nuvem molecular. E amplamente aceito que a maioria das estrelas de campo
se forma em aglomerados ou associagdes contendo milhares de membros.
Estes aglomerados e associa¢gdes rompem-se com o tempo, devido a forgas de
maré galactica ou a encontros com nuvens moleculares gigantes, deixando
para tras um grupo de estrelas com propriedades cinematicas similares. Esses
grupos constituem um elo entre sistemas gravitacionalmente coesos, como o0s
aglomerados abertos, e as estrelas de campo. A existéncia fisica desses
grupos nao tem sido facil de comprovar, uma vez que, além da identidade
cinematica, uma origem comum preconiza uma CcomposiGao quimica
semelhante.

O Grupo Ursa Maior, com [Fe/H] aproximadamente solar e idade de
aproximadamente 400 milhdes de anos, teve sua existéncia fisica sugerida por
um padrdo semelhante de composicdo quimica em algumas estrelas
componentes, com excessos de Sr, Y, Zr e Ba e deficiéncia de Cu. Nesse
trabalho, apresento resultados de uma analise fotométrica, espectroscopica e

evolutiva de 20 membros provaveis do Grupo Ursa Maior, comparados com



uma amostra de 8 estrelas jovens do campo. Mostro que a fotometria UBV,
uvby e Tycho do Grupo aponta claramente em favor de uma existéncia fisica,
com uma boa definicdo de uma unica ZAMS para os membros nédo evoluidos
do Grupo. Mostro também que a solugao simultadnea das temperaturas efetivas
das estrelas em fungao da metalicidade e das cores, e a minimizagao de seus
desvios quadraticos em relagdo a sequéncias evolutivas tedricas, aponta para
uma metalicidade de -0.05 < [Fe/H] < +0.05.

Determinei também os parametros atmosféricos iterativamente com
base nos equilibrios de excitagao e ionizagao de um grande numero de linhas
do Fe | e Il. Os resultados mostram que existe uma clara tendéncia das
estrelas jovens de possuirem abundancias elevadas de bario. Esse efeito
poderia ser causado pela evolugdo quimica da Galaxia, uma vez que, sendo o
bario um elemento secundario, sua razdo de abundancia em relagao ao ferro
deve aumentar com a metalicidade.

Obtivemos para toda a amostra, abundancias de C, Na, Al, Si, Ca, Sc,
Ti, V, Cr, Mn, Co, Fe, Ni, Cu, Zn, Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce, Nd, Sm, Gd e Eu. Existe
claramente um nucleo cinematico do Grupo Ursa Maior no espaco de
velocidades U, V e W. Quinze estrelas podem ser consideradas quimica e
cronologicamente homogéneas dentro das incertezas da analise. Mas nao foi
possivel diferenciar estas estrelas do padrdo de abundancias das estrelas
jovens de campo. Concluo que o Grupo UMa tem existéncia fisica e identidade
em idade e [Fe/H], mas a abundancia de Ba acima da solar parece ser um
padrdo comum a todas as estrelas jovens e portanto a distribuicdo de
abundancias do Grupo nao parece se diferenciar das estrelas jovens do

campo.



Abstract
A DETAILED SPECTROSCOPY ANALYSIS OF THE URSA MAJOR

KINEMATICS MOVING GROUP

Gustavo Dopcke

Orientador: Gustavo F. Porto de Mello

Dissertacdo de Mestrado apresentada ao programa de Pds-graduagao
em Astronomia do Observatério do Valongo da Universidade Federal do Rio de
Janeiro, como parte dos requisitos necessarios a obtencao do titulo de Mestre

em Astronomia

Stellar Kinematics Groups (SKG) are groups of stars that share the same
vectors in the galactic velocity-space. It is also expected that they share the
same age and metalicity, once they are formed closely in distance and time on
the same molecular cloud. It is widely accepted that most of the field stars are
formed in clusters or star-associations containing thousands of members. This
clusters or star-associations disrupt during time, due to galactic tidal forces or to
encounters with giant molecular clouds, leaving back a group of stars sharing
similar kinematics properties. These groups constitute a gap between
gravitational cohesive systems, with the open clusters, and the field stars. The
physical existence of these groups has not been easy to prove, once, besides
kinematics cohesion, a common origin implies in a similar chemical
composition.

The Ursa Major Group, with approximately solar [Fe/H], and age of 400
million years, has its physical existence suggested by a common chemical
composition standards in some of its compound stars, with excess of Sr, Y, Zr,
and Ba and deficiency in Cu. This anomaly could be primeval or due to the
Group’s youngness, because there are evidences that young stars have Sr, Y,
Zr, and Ba excess, and Cu deficiency. In this work, | present results of a
photometric, spectroscopic and evolutionary analysis for 20 probable member

of the Ursa Major Group, compared with a sample of 8 young field stars.



| show that the UBV, uvby e Tycho photometry for the group points
clearly in favor of a physical existence, defining only one ZAMS for its non-
evolved members. | show also that simultaneous solution for the effective
temperatures for the stars as a function of metalicity and the colors, and the
square deviation minimization related to theoretical evolutionary sequences,
points to a metalicity of -0.05 < [Fe/H] < +0.05.

| have determined also atmospheric parameters iteratively based on the
excitation and ionization equilibrium for a great number of Fe | and Il lines. The
results show a clear tendency for young stars to be rich in Ba. This effect could
be due to the galactic chemical evolution, once Ba is a secondary element, and
its abundance rate relatively to Fe might grow with metalicity. | have obtained
for all the sample, abundances of C, Na, Al, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Co, Fe,
Ni, Cu, Zn, Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce, Nd, Sm, Gd, and Eu. Clearly it exists a
kinematics nucleus for UMa Group on the U, V and W velocity-space. Fifteen
stars may be considered chemically and chronologically homogeneous, in
between the uncertainty for the analysis. But it was not possible to differentiate
these stars from the abundance standard for young field stars. | conclude that
the UMa Group really exists physically and has identity in age and [Fe/H], but
the abundance for Ba above the solar one seems to be a standard for all young
stars, and then the Group’s abundance distribution seems not to differ from field

young stars.
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[Fe/H] igual a 0,05. Os objetos mostrados sao da amostra, sem incluir as ativas. Os
objetos marcados como “Evoluida” sdo as estrelas que ja sairam da linha de idade zero
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pertinéncia ao Grupo Ursa Maior.

Figura 15 - Espectro mostrando uma linha de absorc¢éo e a gaussiana ajustada. No
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Figura 41 - Diagrama HR com linhas evolutivas para [Fe/H] igual a -0,10.

Figura 42 - Diagrama HR com linhas evolutivas para [Fe/H] igual a -0,10 e linhas
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Figura 43 - Diagrama HR com linhas evolutivas para metalicidade igual a -0,20,
truncadas em 12 bilhdes de anos.
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Wright et al (2004). Para a estrela HD 13959, usamos a temperatura fotométrica para
revisar a sua metalicidade (ver secédo anterior).

Tabela 12 — Grupos de identidade nucleossintética estudados.

Tabela 13 - Nucleo final de identidade cronoldgica, quimica e cinematica. A estrela HD
72905 foi reclassificada no GN 2.
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1 — Introducéo
A questao de se estrelas sdo formadas de forma isolada ou em grandes

eventos de formacao estelar, dependentes do tempo e do espaco, remete as
primeiras tentativas de entender e analisar o movimento e a posi¢cao das
estrelas. A existéncia de aglomerados e sistemas estrelares multiplos indicam
que pelo menos algumas estrelas se formaram em grupos. Muitos
investigadores, especialmente Eggen (1965), postularam a existéncia de
muitos Grupos Cinematicos (GC) entre as estrelas do campo. Se a existéncia e
pertinéncia ao grupo podem ser provadas, entdo a distancia para muitas
estrelas de campo contidas nestes pode ser calculada com maior precisao.

Acredita-se que Grupos cinematicos devem obedecer pelo menos dois
critérios: (1) homogeneidade cinematica e (2) homogeneidade quimica similar a
encontrada nos aglomerados.

Como resultado de muitas investigagdes, a comecgar com Richard
Proctor (1869), a existéncia de varios Grupos Cinematicos Estelares tem sido
fortemente estabelecida na literatura. Parte consideravel da literatura diz
respeito a um, o Grupo Ursa Maior, catalogado por Roman (1949) e Eggen
(1958) e, mais recentemente, por Soderblom & Mayor (1993) e King (2003).
Outros foram encontrados por Stromberg (1922), como a Corrente de Touro, e
confirmada, por Wilson (1932). De acordo com Bok (1934), estas duas
correntes devem ser resultados de quebras e cisalhamentos através de
encontros com estrelas de campo e forcas de maré da rotagdo galactica
diferencial dos nucleos dos aglomerados de Hiades e Ursa Maior. O pequeno
tamanho do nucleo remanescente indica uma maior idade que a do nucleo do
aglomerado Hiades, mais compacto, referente a corrente de Touro.

Nem todas evidéncias vao ao encontro da hipétese classica de Eggen
de que estes grupos cinematicos sdo de fato remanescentes de aglomerados
onde parte deste evaporou com o tempo.

A origem dos GC poderia ser por aprisionamento ressonante devido a
barra, bragos espirais, ou uma mistura dos dois. Famaey et. al. (2004) utilizou a
transformada de wavelet para as velocidades U e V de um conjunto grande de
objetos do catalogo de velocidades radiais CORAVEL, com movimentos

proprios do catalogo Tycho-2 (Hgg et al.,, 2000) e paralaxes do Catalogo



Hipparcos (ESA, 1997), para identificar os principais GC de baixa velocidade
em escalas menores que 30 km/s e por subsequente comparagao da
localizacdo das estrelas do GC no espaco de paralaxe com isécronas dos
aglomerados referentes. Isso levou ao resultado da origem dindmica
(ressonante) dos GC Pléiades, Hiades e Ursa Maior, pois a fracao de estrelas
que produzem a sobredensidade no espago de velocidades superposta com as
estrelas do fundo é maior que a fragao de estrelas compativeis com a isdcrona
do aglomerado referente.

O Grupo Ursa Maior € um grupo jovem, com aproximadamente 400
milhdes de anos e, segundo Soderblom & Mayor (1993), € o “melhor caso” de
grupo cinematico. Sua cinematica é distinguivel das estrelas de campo jovens
e de idade intermediaria. Foram aplicados indicadores espectroscépicos de
idade ao problema da pertinéncia ao grupo. As estrelas que foram julgadas por
serem jovens tendo por base a analise espectroscopica, também tiveram
cinematicas mais proximas, indicando que o procedimento ajudou a isolar
membros genuinos do grupo. Assim as estrelas estudadas foram classificadas
por probabilidade de pertinéncia ao grupo em: provavel, possivel e improvavel.
Sob esta analise, foram escolhidos os objetos a serem estudados neste
trabalho.

Com paralaxes mais apuradas do Catalogo Hipparcos (ESA, 1999), King
et al (2003) estudou um conjunto bem maior de objetos, reexaminando
pertinéncia, atividade e idade. Este trabalho gerou status de pertinéncia para
220 estrelas, produzindo uma lista final de aproximadamente 60 membros
altamente provaveis, baseado em critérios cinematicos e fotométricos.

O grupo tem um padrdao semelhante de composicdo quimica em
algumas estrelas componentes, com metalicidade solar, e sugeridos excesso
de Ba e deficiéncia de Cu (Castro et al. 1999, Porto de Mello & da Silva 1997).
Essa anomalia poderia ser primordial ou dever-se a juventude do grupo, pois
ha evidéncia de que estrelas jovens possuem excessos de Ba (Edvardsson et
al. 1993). Por isso se faz necessaria a analise quimica das estrelas jovens
juntamente com o grupo.

Neste trabalho analiso espectros do Observatério de MacDonald, com R
= 60.000 e S/R > 300, para 20 estrelas listadas por Soderblom e Mayor (1993)

e 8 estrelas jovens do campo como controle. Analisamos as abundancias dos



elementos: C, Na, Al, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, NI, Cu, Zn, Sr, Y, Zr, Ba,
La, Ce, Nd, Sm, Eu e Gd. Podemos, com isso, redesenhar o diagrama HR do
Grupo, com temperaturas efetivas e luminosidades mais precisas, reavaliar sua
idade e obter uma resposta mais definitiva sobre a homogeneidade de sua
composi¢cao quimica e possiveis peculiaridades.

Para isso, determinou-se, a partir de espectros, os parametros
atmosféricos (temperatura efetiva, gravidade, velocidade de microturbuléncia e
metalicidade), utilizando o equilibrio de excitagdo e ionizagado do Fe I/Fe Il, e
forcas de oscilador obtidas a partir do espectro de Ganimedes representando o
Sol.

Uma amostra de controle de estrelas jovens foi escolhida a partir de
suas altas atividades cromosféricas, o que implica juventude. Estas estrelas
nao sdo mais velhas do que as Hiades (630 Mano), pelo critério cromosférico
usado de log Ruk > -4,44 (Noyes 1984), onde Ruk é o fluxo cromosférico
absoluto nas linhas H e K do Ca Il relativo ao fluxo bolométrico da estrela.

Utilizando paralaxes e movimentos proprios do catalogo Hipparcos, e
velocidades radiais da literatura, determinamos as velocidades espaciais
galacticas para todos objetos, bem como as incertezas associadas a estas
determinacdes. Aplicou-se, sobre os resultados encontrados, uma analise
estatistica para encontrar um nucleo cinematico.

Sob este nucleo foram aplicados testes quimicos, que determinaram um
intervalo de metalicidade para o grupo, que ficou em excelente acordo com o
resultado fotométrico. Depois fizemos analises evolutivas, utilizando trajetérias
tedricas no diagrama HR e os indices de atividade cromosféricas Rk para
objetos sob os quais a idade determinada a partir da posicdo no diagrama era
muito imprecisa. Por fim, fizemos outro teste, agora sobre médias de
abundancias de elementos que se encontram em um mesmo Qgrupo

nucleossintético.



2 — Grupos Cinematicos Estelares

2.1 — Pertinéncia ao grupo
Eggen (1958) investigou o espaco de fase de varias estrelas que

poderiam pertencer ao entdo chamado Grupo Sirius, para determinar até que
ponto certas estrelas, ou grupos de estrelas, compartiihavam o mesmo
movimento e até que ponto certos grupos de estrelas podem ser considerados

fisicamente significantes.

2.1.1 — Cinemaética
Sem duvida, a melhor forma de escolher estrelas com velocidades

comuns seria examinar o vetor de velocidade espacial. Contudo, as
velocidades radiais observadas, po,, as duas componentes de movimento
proprio, 15u,C0s86 e us e a paralaxe, n, entram nestes vetores de uma forma
complicada e irregular, fazendo qualquer suposicdo ser permitida por
dificuldades nas incorrecdes observacionais.

Uma vez que a paralaxe é a maior fonte de erro ao computar o vetor de
movimentos, parece aconselhavel adaptar o critério para pertinéncia ao grupo
de forma a elimina-la seguindo o seguinte procedimento: uma vez que os
componentes tangenciais de velocidade ndo podem ser encontrados sem o
conhecimento da paralaxe, a razdo das duas velocidades tangenciais, em
ascensao reta e declinagdo, € equivalente a razdo dos movimentos préprios
que podem ser encontrados independentemente da distancia a estrela. Esta
razao da 0y, o angulo da posi¢ao do movimento aparente da estrela de tan 6, =
15u,c088/us, que pode ser comparado com 6;, 0 angulo de posicdo do
movimento do Grupo projetado no plano tangencial. O acordo entre 6, e 6.
juntamente aquele entre a velocidade radial observada e a computada do
componente radial do movimento do grupo, provém dois critérios pelos quais a
pertinéncia ao grupo pode ser julgada, sem ter que recorrer a paralaxe.

Se definir A e D como sendo a dire¢ao do movimento aparente do grupo,
computados da velocidade radial, movimento proprio e paralaxe da estrela, ou
da convergéncia do movimento proprio do aglomerado que a define. Entdo a
diregdo observada do movimento préprio, 6,, do suposto membro do grupo

pode ser comparada com a direcdo esperada, computada como se segue:



cotd, =cosftan Dcosec(A—a)—sendcot(A—a)

Equacéo 1

O espaco de fase relativo ao Sol de a Cao Maior (Sirius) ja era bem
determinado em 1958 quando Eggen usou estes valores para determinar a
pertinéncia ao Grupo:

A =10"44™ D =-42,7°,V = 18,4 km/s, p = 0,375".

Esta estrela foi incluida na maioria das listas de membros para a
corrente Ursa Maior. Esta corrente mais tarde foi considerada uma extensao do
entdo chamado aglomerado nuclear Ursa Maior. Contudo, até 1958 este
“aglomerado”, distante apenas 50 ou 60 parsecs do sol, mesmo nas buscas
mais extensivas nao fornecia mais que uma duzia de membros e parecia ser
mais uma condensacao local do que o nucleo de uma corrente.

O critério preliminar adotado para pertinéncia ao grupo foi: (6, - 6c)seni <
10°% po - pc < 5, 6 e 7 para velocidades radiais, do catalogo de Wilson (1953).
Assim, Eggen obteve 58 estrelas aceitas como membros provaveis do Grupo.

Do diagrama cor-luminosidade, cinco estrelas foram distinguidas apenas
pelo fato de duas cairem bem abaixo da sequéncia principal padrao e as outras
trés acima, em regides incomuns para a linha do resto dos membros do grupo.
E possivel que estas e outras n&o distinguidas sejam membros acidentais do
grupo.

Com todos estes valores, podem-se selecionar o0s objetos que
provavelmente pertencem ao Grupo. Alguns destes objetos possuem paralaxes
bem estudadas, sendo possivel a determinacdo do espaco de movimento
relativo ao Sol, em U, V e W, que Eggen determinou como -14, 0 e -12km/s,

respectivamente.

2.1.2 — Outros métodos para determinar pertinéncia ao Grupo.
Muito do trabalho destes anos no estudo dos Grupos Cinematicos

Estelares é atribuido a O. J. Eggen, mas em 1993 um estudo mais detalhado
de Soderblom e Mayor, usando velocidades radiais Coravel, compilagdes de
dados astrondmicos e observacdes espectroscopicas, estudaram o Grupo Ursa

Maior (doravante Grupo UMa) como um caso-teste para a autenticidade dos



Grupos. Foram usados indicadores espectroscépicos de idade, em particular
indices de forgca de emissao cromosférica foram aplicados para os candidatos a
membros. Esses autores mostraram que estrelas que possuiam parametros
espectroscopicos relacionados a idade semelhantes, também se encontravam
em cinematica e que esse encontro era melhor para estrelas do nucleo do que
para a amostra inicial. Criou-se, também, uma lista de classificacdo dos
candidatos a membros bem mais apurada do que os predecessores o fizeram.
Estabeleceu-se, por fim, a idade do Grupo em 0,3 bilhdes de anos e uma
média de [Fe/H] aproximadamente solar para os membros bona fide.

Neste momento a idéia de Grupo Cinematico estava associada quase
que exclusivamente a evaporacdo de aglomerados e o0s objetos que
compartilhavam a mesma cinematica estavam ali por mero acaso. Estrelas sédo
formadas em aglomerados e associagdes, mas a maioria termina no campo. A
menos que no passado a formacao estelar tenha sido muito diferente da atual,
estrelas nasceram em Nuvens Moleculares Gigantes. Esta progressao de
coesao para dispersao resultou, provavelmente, de encontros dos aglomerados
jovens com objetos massivos, 0 mesmo processo que produz o observado
aumento da escala de altura galactica com a idade (aquecimento do disco).

Um aglomerado desintegrando-se deve ir através de estagios
intermediarios até todo o grupo ndo poder ser identificado, ainda quem em
alguma regido possa-se encontrar que seus membros estdo se movendo,
aproximadamente, na mesma dire¢cdo, com a mesma velocidade. Aglomerados
dissolvem-se em uma escala de tempo de 0,2 GAnos (Wielen 1971), assim, em
média, estes grupos devem ser jovens. Poucos grupos antigos poderiam ser
tracos de aglomerados formadores. Por volta de uma duzia de Grupos ja
haviam sido identificados até 1993 (Soderblom e Mayor, 1993) na vizinhanca
solar: Ursa Maior, Hiades, Pléiades, Lupus 630, ¢ Indi, ¢ Herculis, 61 Cygni e
HR 1614, o Pup, n Cephei, Arcturus, Groombridge 1830 e Estrela Kapteyn.

Grupos Cinematicos Estelares (GCEs) s&o interessantes por si s6 assim
como sendo um “elos faltantes” entre aglomerados e estrelas de campo, e suas
propriedades devem oferecer informagdes a respeito das forgas que dissipam
aglomerados. GCEs sao também interessantes no estudo de evolugao estelar
pois seus membros estdo préximos, sendo assim brilhantes, possibilitando um

estudo espectroscopico mais apurado do que os componentes dos



aglomerados. Estes objetivos ndo tém sido bem alcancados na pratica pois ha
duvidas a respeito da realidade dos GCE em geral e incertezas em relagcéo a
pertinéncia ao grupo para estrelas individuais.

Wilson (1966) foi o primeiro a usar atividade cromosférica como
indicador de pertinéncia quando ele a aplicou ao Grupo Hiades e mostrou que
a maioria dos candidatos era, provavelmente, ndo-membros do aglomerado
pai. Soderblom e Clements (1987) aplicaram critérios espectroscépicos, assim
como em Soderblom e Mayor (1993), para alguns candidatos do Grupo Hiades
€ a maioria pareceu ter as mesmas caracteristicas relacionadas a idade de
estrelas do legitimo Aglomerado Hiades. Boesgaard & Budge (1988)
perceberam que a distribuicdo das abundéancias de litio nos candidatos ao
Grupo Hiades, sugerindo que estes podem ndo ser membros.

O grupo Ursa Maior tem sido estudado por ter sido formado,
aparentemente, de um aglomerado genuino consistindo de um nucleo livre
envolvido por um grupo de estrelas girando juntas na Galaxia. Mas a
legitimidade do grupo como um todo ndo pode confirmar a pertinéncia de
estrelas individuais, informacgdes adicionais sdo necessarias. Com uma idade
de apenas 0,3 Ganos, espera-se estatisticamente que apenas uma pequena
fracdo das estrelas da vizinhanga solar apresente relacbes de idade apenas
por acaso e uma fragdo menor ainda possua a cinematica do grupo.

Estrelas do tipo solar evoluem muito lentamente para serem datadas por
abrilhantamento evolucionario, como estrelas de grande massa o sao, mas elas
exibem muitas outras propriedades relacionadas com a idade. A maioria destes
estdo conectados de alguma forma com rotacéo. Se o seu campo magnético é
combinado com um vento ionizado, a estrela pode perder momento angular
pois o campo forga a rotagdo conjunta do vento sobre a superficie. Isso implica
que o declinio da rotagdo com a idade € uma consequéncia inexoravel da
evolugdo de uma estrela que possui um envoltério convectivo (Noyes et al,
1984).

Existem muitos observaveis que sao influenciados pelo campo
magnético de estrelas do tipo solar: emissdo cromosférica reversa em linhas de
absorgao profundas (como Ca Il H e K, Ha ou o tripleto do Ca Il), linhas de
emissdo da cromosfera e regides de transigdo observadas no ultravioleta e

emissao no raio-X da coroa estelar.



Quéo realistas sdo as idades determinadas por emissao cromosférica
(EC)? Um estudo de Soderblom et. al. (1991) mostra que existe uma relagcéo
deterministica EC-idade, tal que EC € um indicador de juventude realista. Para
varias estrelas jovens (pouco mais jovens que as Hiades) a relagéo se desfaz
pois um grande conjunto de atividades ¢é vista em estrelas de mesma idade em
um aglomerado (Simon 1990), mas estrelas jovens parecem sempre ser ativas
tal que caracteristicas qualitativas de atividade n&o s&o perdidas.

A abundéancia do litio em atmosferas de estrelas do tipo solar também foi
usada para estimar suas idades e em uma tentativa para determinar
pertinéncia ao Grupo UMa (Soderblom 1985). Tem se tornado obvio que n&o
se entende a deplec¢ao do Litio em estrelas do tipo solar e que a situagao esta
confusa, observacional e teoricamente. E menos claro, contudo, que uma
grande abundancia de Litio € um condigdo necessaria para juventude, mesmo
se esta condicdo é necessaria. Walter et al. (1989) examinou a emissao
cromosférica e em raios-X de 18 membros candidatos ao Grupo UMa e

estimou que 13 eram membros reais do grupo.

2.2 — Andlise de pertinéncia espectroscoépica
Clements e Soderblom (1987) e Soderblom e Mayor (1993) analisaram

estrelas do tipo solar, onde trés categorias foram estabelecidas para diferenciar
os objetos quanto a probabilidade de pertencerem ao Grupo. Cada indicador foi
desenvolvido de forma a dar um “voto” que poderia ser positivo, negativo ou
neutro e, baseado nisso, as estrelas foram colocadas em uma das trés classes.
Membro espectroscopico provavel (PrS), Membro espectroscopico possivel

(PoS) e Provavel ndo-membro espectroscopico (SNM).

2.3 — Pertinéncia Final ao Grupo
A maior contribuicdo do artigo de Soderblom e Mayor (1993) foi a

construcdo de uma lista para o Grupo UMa. Esta nao é a lista completa, pois
existem candidatos em algumas das listas de Eggen que n&o foram
consideradas, mas estas estrelas passaram por todos os testes que as
observagdes permitiram e foram classificadas como se segue:

Membros provaveis: Estas sao estrelas para os quais cada indicador
suporta a pertinéncia ao Grupo, que inclui: (1) As estrelas do nucleo. (2) As

estrelas de tipo solar PrS, com excecdo de & Boo. (3) Outras estrelas, como



Sirius, que tem espaco de fase bem definido e que concordam com o
movimento médio do nucleo.

Membros Possiveis: Nestes casos a elipse de erro 3c sobrepdem o
movimento médio do nucleo. As estrelas PoS que tiveram cinematica em
acordo com o nucleo também séo incluidas aqui.

Membros Improvaveis: Qualquer estrela que ndo entrou em nenhum dos
critérios anteriores foi rejeitada como membro do Grupo UMa.

Soderblom e Mayor (1993) determinaram que uma isécrona de 300 ou
400 Manos ajusta bem o diagrama HR tedérico do Grupo UMa.

King et al (2003) reexaminou pertinéncia, atividade e idade para o grupo,
estabelecendo diversos graus de pertinéncia ao grupo em “Y” (membro certo),
“Y?” (membro provavel), “?” (membro incerto) e “N?” (provavel ndo-membro)
para uma amostra bem maior, chegando a aproximadamente 60 membros com
suas classificacdes “Y” ou “Y?”.

A distingdo dos membros por probabilidade cinematica de pertinéncia
pode ficar mais complicada. Um trabalho recente (Vershchagin, Reva e
Chupina, 2008) concluiu, a partir de uma anadlise estatistica, que duas
aparentes flutuagdes de densidade na distribuicdo de vetores espago-
velocidade relativos ao apex, sdo na verdade dois grupos que representam

subsistemas cinematicos reais ao nivel de confianga de 95%.



3 — Observacdes e Reducdes

3.1 — Observagbes
As estrelas tiveram seus espectros obtidos por Christian Sneden, entre

27/02 e 01/03 de 1999, no Observatério McDonald, utilizando o telescépio de
2,7 metros, e o espectrografo Casseigrain echelle. Os espectros tinham
resolugdo de R = 60.000 e razao sinal ruido superior a 150 e, na maioria dos
casos, maior do que 300.

Entre as estrelas observadas, dez foram classificadas como ativas, vinte
e sete como tendo algum grau de pertinéncia ao grupo e 6 estrelas quentes
para verificar a presenga de linhas teluricas do espectro dos objetos de
interesse.

As estrelas ativas possuem atividade cromosférica (log Ruk) > -4,44
(Noyes et al, 1984), onde R é o fluxo cromosférico absoluto nas linhas H e K
do Ca Il relativo ao fluxo bolométrico da estrela. Isto implica juventude pelo
critério cromosférico. Estas estrelas ndo sdo mais velhas do que as Hiades
(630 Mano).

As vinte e sete estrelas com graus de pertinéncia ao grupo foram
estudadas por Soderblom & Mayor (1993) e estao classificadas em 3 grupos:
membros provaveis, possiveis e improvaveis (ver 2.6.1).

As seis estrelas quentes foram observadas pois, como elas nao
possuem muitas linhas de absorgao na regidao do visivel, podem ser usadas
para retirar linhas teluricas e também, no caso de espectros echelle, para
definir um caminho sobre o CCD no qual a luz difratada tera maximos de

intensidade.
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Tabela 1 - Lista de arquivos dos espectros.

Objeto Tipo Espectral Classificacdo Data Obs. Hora Universal
HD 26913 G5IV Membro Provavel 27/2/1999 03:43:00.65
HD 39587 GOVH-03 Membro Provavel 27/2/1999 04:28:41.57
HD 39587 GOVH-03 Membro Provavel 27/2/1999 05:26:40.81
HD 41593 KoV Membro Provavel 27/2/1999 05:47:02.02
8 CMi Quente 27/2/1999 06:12:45.96
HD 72905 G1.5Vb Membro Provavel 27/2/1999 06:27:52.61
HD 75332 F7Vn Ativa 27/2/1999 06:44:14.27
HD 97334 Gov Ativa 27/2/1999 07:06:15.12
o Leo Quente 27/2/1999 07:27:11.08
HD 109011 K2V Membro Provavel 27/2/1999 07:45:16.98
HD 109467  Mélll Membro Provavel 27/2/1999 08:18:15.06
HD 109467 M6l Membro Provavel 27/2/1999 08:53:00.27
HD 110463 K3V Membro Provavel 27/2/1999 09:40:14.90
HD 115043 G1Va Membro Provavel 27/2/1999 10:41:34.21
n UMa Quente 27/2/1999 11:00:09.97
HD 119124 F7.7V Ativa 27/2/1999 11:08:46.63
HD 115383 GOVs Ativa 27/2/1999 11:27:09.68
A Per Quente 28/2/1999 01:37:44.16
HD 13594 F4Vv Membro Provavel 28/2/1999 01:53:20.79
HD 20630 G5Vv Ativa 28/2/1999 02:10:46.01
HD 35926 B71V Ativa 28/2/1999 02:22:04.11
HD 26923 GOVH-04 Membro Provavel 28/2/1999 02:36:32.69
HD 26923 GOVH-04 Membro Provavel 28/2/1999 02:48:33.31
HD 26913 G5Iv Membro Provavel 28/2/1999 03:02:23.38
HD 447622 G7Il Membro Provavel 28/2/1999 03:31:24.34
HD 447622 G7ll Membro Provavel 28/2/1999 03:36:46.19
HD 75605 G5lll Membro Provavel 28/2/1999 03:51:38.01
HD 75605 G5lll Membro Provavel 28/2/1999 04:00:25.44
A Cma Quente 28/2/1999 04:13:19.17
A Cma Quente 28/2/1999 04:19:30.27
HD 42807 G2v Ativa 28/2/1999 04:30:00.50
HD 37394 K1V Ativa 28/2/1999 04:51:24.46
HD 89025 FOlll Membro Provavel 28/2/1999 05:11:39.63
HD 89025 Folll Membro Provavel 28/2/1999 05:17:03.37
HD 85444 el Membro Possivel 28/2/1999 05:58:44.16
HD 50692 Gov Membro Improvavel 28/2/1999 06:13:43.23
HD 64096 Gov Membro Improvavel 28/2/1999 06:28:16.99
HD 79028 FaVv Membro Improvavel 28/2/1999 06:44:27.50
HD 81858 FaVv Membro Improvavel 28/2/1999 06:57:10.71
HD 88355 F7Vv Membro Improvavel 28/2/1999 07:11:58.91
HD 111456 F5V Membro Possivel 28/2/1999 10:06:41.14
HD 238179 G8V Membro Possivel 28/2/1999 10:23:48.60
HD 238208 K2V Membro Possivel 28/2/1999 11:04:17.56
n UMa Quente 28/2/1999 11:47:44.99
HD 1311562 G8V Ativa 28/2/1999 12:05:45.14
HD 1311562 G8V Ativa 28/2/1999 12:11:11.47
3 Ori A Quente 1/3/1999 01:44:23.50
HD 11131B G1V Membro Provavel 1/3/1999 02:01:12.03
HD 11131B G1V Membro Provavel 1/3/1999 02:15:43.80
HD 17925 K1.5Vk: Ativa 1/3/1999 02:36:36.20
HD 13959 K2 Membro Possivel 1/3/1999 02:56:04.47
HD 38393 Fev Membro Possivel 1/3/1999 03:45:09.40
HD 38392 K2V Membro Possivel 1/3/1999 03:53:15.29
HD 45088 KO Membro Possivel 1/3/1999 04:09:45.75
3 Ori A Quente 1/3/1999 04:30:27.61
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3.2 — Reducdes
Nas segbes que se seguem, fazemos uma exposi¢cdo detalhada da

reducdo de espectros echelle, uma vez que a literatura acessivel a estudantes
a respeito deste tema € escassa. Para obtermos os dados de interesse a este
projeto, que sdo as larguras equivalentes das linhas espectrais estelares, se
faz necessaria a reducao dos dados brutos listados acima.

Estes dados foram obtidos utilizando um espectrografo echelle e se
diferenciam dos espectrégrafos comuns por terem mais que uma ordem de
difracdo exposta sobre o CCD. Essa estrutura de ordens pode ser observada
nas figuras 10 e 11, onde se vé em dois cortes, no sentido das linhas e das
colunas do CCD. O trabalho agora é obter, a partir destes dados, o espectro

normalizado e em escala de comprimento de onda.

r}\\{ irafterm @1

HORODA/IRAF W2,13-BETA dopckeRIRAF Tue 19:02:51 27-Jan-2009
Line 1024 of c=s10Z281
HD 26913 {UMa:

I I I [ 2000

8000 [
—|1500

6000 —
1000

4000 [~

500
2000 [~
I I

GO0 1000 1500 2000

Column fpixels}

Figura 1 - Espectro bruto de HD 26913 mostrando o sentido da disperséo e 4 ordens. A partir das
colunas 2050 vemos a regido do ""overscan' onde a contagem esta em torno de valores muito baixos.
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O processo de redugdao comega com a média dos espectros do mesmo
objeto, depois corregdo do overscan, transposi¢ao da imagem, corte da parte
util da imagem, subtracéo da luz espalhada, divisao pelo flat-field, extracdo das
ordens, calibracdo em comprimento de onda, correcao Doppler e normalizacio.

Todo o processo de reducéo foi realizado utilizando os pacotes IRAF.

r}\\{ irafterm E]1

HOADASIRAF Y2,13-BETA dopckeBIRAF Tue 19:17:45 27-Jan-2009
Column 1000 of c=l0281
HD 26913 {UMa:

[ | ' L o000
15000 —
— 1500
10000 —
— 1000
Boo0 — — 5O
IR LRURpIA o

500 1000 1500 2000

Line (pixels?

Figura 2 - Espectro de HD 26913 mostrando a estrutura de ordens do espectro echelle no sentido
perpendicular a dispersao espectral.

3.2.1 — Média das imagens
O primeiro passo foi fazer médias dos espectros. Para isso utilize a

tarefa “imcombine”. De fato, o melhor valor de ponderagdo para uma
combinacdo de imagens, € a mediana, pois ela evita a influéncia de valores
muito excepcionais, como as contagens provocadas por raios cdésmicos, por

exemplo.

! Image Reduction and Analysis Facility (IRAF) é distribuido pelo National Optical Astronomical
Observatories (NOAO), que ¢ operado pela Association of Universities for Research in Astronomy
(AURA), Inc., sob contrato do National Science Foundation (NSF).
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Como exemplo, para fazer a média de um espectro de uma estrela com
2 imagens da HD 20630, coloquei no campo “input” o nome das imagens
separadas por virgula: “cs10321,cs10322” (nome original dos arquivos dos

espectros da estrela HD 20630). No campo output escrevi “HD 20630_med”.

I ffmed1_n1.Ist - Bloco de notas g@@

arquivo  Editar  Formatar  Exibir  Ajuda

fos10270
Cs10271
Ccel027 2
210273
Cel0274
Csl0275
c=21l0276
Cel0277
Csl0278
Cs10279

Lm 1, Cal

Figura 3 — Arquivo contendo o nome das imagens de flat-field utilizado para obter a média deste.
Para os flat-fields, coloquei os nomes dos arquivos que continham os

espectros da primeira noite em um arquivo chamado “ffmed1_n1.Ist” (figura

acima) e o ‘“input’ ficou “‘@ffmed1_n1.Ist”, ja o output foi chamado de

“ffmed1_n1.fits” como visto abaixo.

Tarefa: imcombine

Pacote: raiz do iraf

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = immatch
TASK = imcombine
input = @fFfmedl _nl.Ist List of images to combine

output = ffmedl nl.fits List of output images

(headers= ) List of header files (optional)
(bpmasks= ) List of bad pixel masks (optional)
(rejmask= ) List of rejection masks (optional)
(nrejmas= ) List of number rejected masks
(optional)

(expmask= ) List of exposure masks (optional)
(sigmas = ) List of sigma images (optional)
(logfile= STDOUT) Log file

(combine= median) Type of combine operation

(reject = sigclip) Type of rejection

(project= no) Project highest dimension of input
images?

(outtype= real) Output image pixel datatype
(outlimi= ) Output limits (X1 x2 yl y2 ...)
(offsets= none) Input image offsets

(masktyp= none) Mask type
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(maskval 0.) Mask value

(blank 0.) Value if there are no pixels

(scale = none) Image scaling

(zero = none) Image zero point offset

(weight = median) Image weights

(statsec= ) Image section for computing statistics
(expname= ) Image header exposure time keyword
(1thresh= INDEF) Lower threshold

(hthresh= INDEF) Upper threshold

(nlow = 1) minmax: Number of low pixels to reject
(nhigh = 1) minmax: Number of high pixels to
reject

(nkeep = 1) Minimum to keep (pos) or maximum to
reject (neqg)

(mclip = no) Use median in sigma clipping
algorithms?

(Isigma = 3.) Lower sigma clipping factor

(hsigma = 3.) Upper sigma clipping factor

(rdnoise= RDNOISE) ccdclip: CCD readout noise (electrons)
(gain = GAIN) ccdclip: CCD gain (electrons/DN)
(snoise = 0.) ccdclip: Sensitivity noise (fraction)
(sigscal= 0.1) Tolerance for sigma clipping scaling
corrections

(pclip = -0.5) pclip: Percentile clipping parameter
(grow = 0.) Radius (pixels) for neighbor rejection
(mode = ql)

Como este, fiz a média de todos os espectros de um mesmo objeto para
a mesma noite. Para os flat-fields e lampadas de tério-argdnio, verifiquei se era
necessario fazer uma média para a primeira parte da noite e outra para o fim
ou se estes sao suficientemente estaveis para fazer uma média da noite inteira.
As médias da primeira parte da noite e da segunda se mostraram idénticas,
optei, portanto, fazer apenas uma média para toda a noite.

Com as meédias feitas, passamos para a segunda parte, a corregao do

overscan.

3.2.2 — Correcgao de overscan
Para prover uma estimativa do valor produzido por um pixel vazio ou nao

exposto dentro de um CCD, medidas de calibragdo do nivel do desvio (bias)
podem ser usadas. Bias ou “imagens zero” permitem medir o nivel de “ruido
zero” de um CCD. Para um pixel ndo exposto, o valor para zero fotoelétrons
coletados se traduzira, sob saida de leitura e conversao analdgico-digital, em
um valor médio com uma pequena distribuicdo em torno de zero. Para evitar

nameros negativos nesta imagem de saida, a eletrénica do CCD é definida
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para provir uma saida positiva para cada imagem acumulada. Este valor de
saida, o nivel médio “zero” € chamada o nivel de bias.

Para obter o nivel de “ruido zero” ou bias e sua incerteza associada,
processos de calibragédo especificos sdo usados. Os dois mais comuns séo: (1)
regides de “overscan” produzidas com cada imagem e (2) uso de imagens de
bias.

Imagens de “overscan” sdo um numero de linhas ou colunas ou ambas
que sao adicionadas e armazenadas para cada imagem. Estas regides nao séo
linhas fisicas no dispositivo do CCD, mas falsos pixeis adicionais gerados
através do envio de ciclos adicionais do “clock” para a eletrénica de saida do
CCD.

O uso de regides de “overscan” para prover uma calibragdo de nivel zero
consiste, geralmente, em determinar o valor médio nos pixeis do “overscan” e
assim subtrair este numero de cada pixel na imagem.

Para retirar o “overscan” das imagens, utilizei a tarefa de mesmo nome.
No “input” coloquei uma lista com todas as imagens e no “output”, uma lista
com os nomes correspondentes de saida. Uma boa forma de manter registro
destas alteragdes foi adicionar ao nome do arquivo “ 0s” para indicar que a
imagem ja teve o “overscan” subtraido.

Tarefa: colbias

Pacote: noao/bias

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = bias
TASK = colbias
input = cs10280.fits Input images
output = tharl nl os.fits Output images
(bias = [2050:2080,*]) Bias section
(trim = ) Trim section
(median = no) Use median instead of average in
column bias?
(interac= yes) Interactive?
(functio= splinel3) Fitting function
(order = 15) Order of fitting function
(low_rej= 2.) Low sigma rejection factor
(high_re= 2.) High sigma rejection factor
(niterat= 50) Number of rejection iterations
(logfile= ) Log fFiles
(graphic= stdgraph) Graphics output device
(cursor = ) Graphics cursor input
(mode = ql)
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r}\\{: irafterm E]1

HOADASIRAF Y2,13-BETA dopckeBIRAF Wed 15:14:32 28-Jan-2009
Line 1024 of hd20630_os
HD 20630 {factive *3

| | | <2000
30000 —
—1500
20000 —
= 1000
10000 e
5 | |

500 1000 1500 2000

Column f{pixels:

Figura 4 - Espectro de HD 20630 mostrando a corre¢do de ""overscan', observe que as contagens a
partir da coluna 2050 estdo com valor zero.

3.2.3 - Trimming
Existem partes da imagem do objeto que tem contagens do nivel do

“overscan”. Estas regides perdem, assim, a utilidade podendo ser descartadas.
Este descarte gera uma imagem que ocupa menos espago em disco e que
sera processada mais rapidamente pelas tarefas subsequentes. Para isso
utilizei a tarefa “ccdproc”, utilizando a fungao “trimming”:

Tarefa: ccdproc

Caminho: noao/imred/ccdred

I RAF

Image Reduction and Analysis Facility

PACKAGE = ccdred
TASK = ccdproc

images = tharl nl os_transp.fits List of CCD images to correct
(output = tharl nl os transp_trim.fits) List of output CCD images
(ccdtype= object) CCD image type to correct
(max_cac= 0) Maximum image caching memory (in
Mbytes)
(noproc = no) List processing steps only?
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Fix bad CCD lines and columns?
Apply overscan strip correction?
Trim the image?

Apply zero level correction?

Apply dark count correction?

Apply flat field correction?

Apply illumination correction?
Apply fringe correction?

Convert zero level image to readout

Convert flat field image to scan

Read out axis (column]line)
File describing the bad lines and

) Overscan strip image section

(fixpix = no)
(oversca= no)
(trim = yes)
(zerocor= no)
(darkcor= no)
(flatcor= no)
(illumco= no)
(fringec= no)
(readcor= no)
correction?

(scancor= no)
correction?

(readaxi= line)
(FixFile= )
columns

(biassec=

(trimsec= [10:1810,33:2041])
(zero = )
(dark = )
(flat =

(illum =

(fringe = )
(minrepl= 100.)
(scantyp= shortscan)
(nscan = 1)
(interac= yes)
(functio= splinel)
(order = 15)
pieces

(sample = *)
(naverag= 1)
(niterat= 1)
(low_rej= 3.)
(high_re= 3.)
(grow = 0.)
(mode = ql)

Trim data section
Zero level calibration image
Dark count calibration image

ffmedl_nl_os_transp_trim.fits) Flat field images

I1lumination correction images
Fringe correction images
Minimum flat field value

Scan type (shortscan]|longscan)
Number of short scan lines

Fit overscan interactively?
Fitting function
Number of polynomial terms or spline

Sample points to fit

Number of sample points to combine
Number of rejection iterations

Low sigma rejection factor

High sigma rejection factor
Rejection growing radius
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r}\\{ irafterm E]1

HOADAIRAF wW2,13-BETA dopckeBIRAF lWed 15:21:59 28-Tan-20093
Line 1000 of hd20630_os_transp_trim
HD 20630 {active *2

| I I = 2000
£0000 [~

—1500
40000

—1000
20000 — 2

500 1000 1500

Column f{pixels:

Figura 5 - Imagem de HD 20630 depois da tarefa "'trimming"'. Observe que em comparagdo com a
fig. 11 o namero de colunas foi reduzido e as ordens que aparecem nesta figura serdo de fato
utilizadas.

3.2.4 — Subtracao da luz espalhada
As contagens das regides entre duas ordens adjacentes n&o séo nulas

devido a luz espalhada. Estas devem ser subtraidas dos dados, o que pode ser
feito excluindo regides das ordens do espectro no processo de subtracdo de
uma regressao bidimensional superficial as outras regides.

A tarefa “apscatter” é utilizada para este propésito. A lista de parametros
para esta tarefa é dada abaixo.

Tarefa: apscatter

Caminho: noao/imred/echelle

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = echelle
TASK = apscatter
input = HD 38393 os_transp_trim List of input images to subtract

scattered lig
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output = HD 38393 os_transp_trim_scat List of output corrected

images

(apertur= 1-62) Apertures

(scatter= ) List of scattered light images
(optional)

(referen= HD 44762a_med_os_transp_trim) List of aperture reference
images

(interac= yes) Run task interactively?

(find = yes) Find apertures?

(recente= yes) Recenter apertures?

(resize = yes) Resize apertures?

(edit = yes) Edit apertures?

(trace = yes) Trace apertures?

(fittrac= yes) Fit the traced points interactively?
(subtrac= yes) Subtract scattered light?

(smooth = no) Smooth scattered light along the
dispersion?

(fitscat= yes) Fit scattered light interactively?
(fitsmoo= no) Smooth the scattered light
interactively?

(line = INDEF) Dispersion line

(nsum = 10) Number of dispersion lines to sum or
median

(buffer = 1.) Buffer distance from apertures
(apscatl= ) Fitting parameters across the
dispersion

(apscat2= ) Fitting parameters along the
dispersion

(mode = ql)

As aberturas (equivalente em software das ordens espectrais) podem
ser obtidas pela tarefa automaticamente e corrige-se conforme cada caso.
Utilizando a tecla “d”, por exemplo, exclui-se uma abertura, “m” marca uma

nova, “g” para definir automaticamente um novo centro para a abertura, “I” para

%, N

marcar o inicio da abertura e “u” para o fim da abertura. Com as ordens
marcadas, pressiona-se “q” para sair desta tarefa e iniciar a marcar o caminho
iterativamente. Utilizei os seguintes parametros: para o numero de iteragoes,
50 “:niterat 50”, a fungao para spline cubico “:func spline3” e a ordem da funcéo
para 25 “:0 25” e, por fim, altere as linhas rejeitadas para duas vezes o desvio
médio “:low 2” e “:high 2”. Depois disso usa-se “q” para passar para a proxima
ordem, para as ordens de difragdo com contagens mais altas, o RMS ficou em

torno de 0,01.
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r:}\\{ irafterm E]1

HOADA/IRAF W2,13-BEETA dopckeRIRAF Wed 15:40:29 28-JTan-2009
Line 1005 aof hd20630_os_transp_trim_scat
HO 20630 {active *)
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Figura 6 - Espectro de HD 20630 com a luz espalhada subtraida. Veja que os pontos entre ordens
tém valor zero de contagem.

3.2.6 — Diviséo pelo Flat-Field
No CCD, cada pixel tem uma pequena diferenca de ganho ou valor de

Eficiéncia Quantica (QE) quando comparados com seus vizinhos. Para nivelar
a resposta relativa para cada pixel para a radiagdo que chega, uma imagem de
“flat field” é obtida e usada para realizar a calibragédo. ldealmente, uma imagem
de “flat field” consistiria em uma iluminagao uniforme de cada pixel por uma
fonte de luz de resposta otica idéntica aquela das imagens. Quer dizer,
queremos que a imagem de “flat field” seja espectralmente e espacialmente
nivelada. Uma vez que a imagem de “flat field” é obtida, simplesmente se divide
cada imagem por ela e, assim, removem-se variagdes “pixel-a-pixel”.

Para realizar a divisdo pela imagem de “flat field” de cada noite, foi
utilizada a tarefa “ccdproc”, funcédo “flat field” e os parametros sao mostrados

abaixo.

21



Tarefa: ccdproc

Caminho: noao/imred/ccdred

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = ccdred
TASK = ccdproc
images = thar2 nl os_transp_trim List of CCD images to correct
(output = thar2_nl os_transp_trim_ff.fits) List of output CCD images
(ccdtype= ) CCD image type to correct
(max_cac= 4) Maximum image caching memory (in
Mbytes)
(noproc = no) List processing steps only?
(Fixpix = no) Fix bad CCD lines and columns?
(oversca= no) Apply overscan strip correction?
(trim = no) Trim the image?
(zerocor= no) Apply zero level correction?
(darkcor= no) Apply dark count correction?
(flatcor= yes) Apply flat field correction?
(illumco= no) Apply illumination correction?
(fringec= no) Apply fringe correction?
(readcor= no) Convert zero level image to readout
correction?
(scancor= no) Convert flat field image to scan
correction?
(readaxi= line) Read out axis (column]line)
(Tixfile= ) File describing the bad lines and
columns
(biassec= ) Overscan strip image section
(trimsec [10:1810,33:2041]) Trim data section
(zero ) Zero level calibration image
(dark ) Dark count calibration image
(flat ffmed2_nl os_transp_trim) Flat field images

(illum ) Illumination correction images
(fringe ) Fringe correction images

(minrepl 1.) Minimum flat field value

(scantyp= shortscan) Scan type (shortscan|longscan)
(nscan = 1) Number of short scan lines
(interac= yes) Fit overscan interactively?
(functio= splinel3) Fitting function

(order = 15) Number of polynomial terms or spline
pieces

(sample = *) Sample points to fit

(naverag= 1) Number of sample points to combine
(niterat= 1) Number of rejection iterations
(low_rej= 3.) Low sigma rejection factor
(high_re= 3.) High sigma rejection factor

(grow = 0.) Rejection growing radius

(mode = qD)

22



r}\\{ irafterm E]1

HOADAIRAF wW2,13-BETA dopckeBIRAF led 16:d2:16 28-Tan-20093
Line 1005 of ffmedl_nl_os_transp_trim,fits
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Figura 7 - Imagem de ""flat field"" média da primeira noite, ja corrigida de "over scan", transposta,
e cortada e corrigida do bias.

3.2.7 — Extracéo das ordens
Neste estagio o espectro ainda esta tridimensional e a tarefa agora é

obter, a partir das varias ordens, o espectro bidimensional. Para isso utiliza-se
a tarefa “apsum”, na qual definimos as colunas que contém cada ordem e a
tarefa obtém o caminho da ordem impressa sobre o CCD.

Tarefa: apsum

Caminho: noao/imred/echelle

Image Reduction and Analysis Facility

PACKAGE = echelle

TASK = apsum
input = @active_ff.txt List of input images
(output = @active_lin.txt) List of output spectra
(apertur= 1-62) Apertures
(format = multispec) Extracted spectra format

(referen= HD 26913 os_transp_trim_scat ff) List of aperture reference
images
(profile= ) List of aperture profile images

(interac= no) Run task interactively?
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(find
(recente
(resize
(edit
(trace
(fittrac
(extract
(extras
(review

(line
(nsum
median

(backgro=
(none]average|fit)
(weights=

(pfit
(clean
(skybox
(saturat
(readnoi
(gain
(Isigma
(usigma
(nsubaps
(mode

no)
no)
no)
no)
no)
no)
yes)
no)
no)

INDEF)
10)

none)

none)
fitld)
no)

1)
INDEF)
0.)

1)
42
42

1)
al)

Primeiramente utilizei esta

espectros serviram para obtencao das aberturas do restante dos espectros,
fazendo um por noite. Dei preferéncia aos espectros de estrelas quentes (com
poucas linhas de absorgédo) e bem expostas. Nestes objetos, coloquei “yes” nos
campos interact, find, recenter, resize, edit e trace. Indiquei o numero de
ordens para a tarefa encontrar automaticamente e marquei as ordens com “m”.
Por vezes, quando algumas ordens sado excluidas e outras adicionadas, faz-se
necessario reordena-las. Para isso basta pressionar “0”. Assim a tarefa tragou
automaticamente o caminho das ordens. Utilizei fungdo spline cubico “:func
spline3d”, ordem 15 “:.0 15”, corte em sigma superior e inferior de 2 “low 2” e

“:high 2” e coloquei o numero de iteragdes em 6 “nit 6”. Defini os parametros

Find apertures?

Recenter apertures?

Resize apertures?

Edit apertures?

Trace apertures?

Fit the traced points interactively?
Extract apertures?

Extract sky, sigma, etc.?

Review extractions?

Dispersion line
Number of dispersion lines to sum or

Background to subtract

Extraction weights (none|variance)
Profile fitting type (fitld]|fit2d)
Detect and replace bad pixels?

Box car smoothing length for sky
Saturation level

Read out noise sigma (photons)
Photon gain (photons/data number)
Lower rejection threshold

Upper rejection threshold

Number of subapertures per aperture

tarefa para espectros “template”. Estes

para a primeira ordem e os mantive para todas as outras ordens.
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r}\\{ irafterm E]1

HOADA/IRAF Y2,13-BETA dopckeRIRAF Wed 18:13:40 28-Jan-2009
hd20630_o=_transp_trim_scat_ff_lin[*,.211]1: HD 20630 {active *» 180, ap:2l beam:Zz
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Figura 8 - Espectro de HD 20630 mostrando a abertura 21 e a linha de Ha. Como esta ordem,
obteve-se 61 ordens no total, mas nem todas foram utilizadas no estudo.

Com isto feito para todos os templates bastou indicar listas para a tarefa,
para cada template. Como as imagens eram estaveis, ao longo da noite, um
template por noite foi suficiente. No exemplo acima, o padréo utilizado foi o da
HD 26913 e foi dado uma lista de imagens de entrada (active_ff_txt) e de

saida (active_lin.txt).

3.2.8 — Calibracdo em Comprimento de onda
Para obtermos o espectro calibrado em comprimento de onda, o primeiro

passo é identificar as linhas de um espectro de lampada de toério-argbnio. A
melhor forma foi imprimir as ordens deste espectro e compara-lo com um
espectro ja calibrado. Usamos o fornecido pelo CTIO.

Bastou identificar 3 linhas por ordem, no comego, meio e fim destas, que
a tarefa “ecidentify” foi capaz de localizar as outras linhas de emisséo da

lampada.
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Tarefa: ecidentify

Caminho: noao/imred/echelle

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = echelle
TASK = ecidentify

images = thar2 nl os_transp_trim ff _lin Images containing features
to be identified
(databas= database) Database in which to record feature
data
(coordli= thar_list_all.txt) User coordinate list
(units = ) Coordinate units
(match = 10.) Coordinate list matching limit in user
units
(maxfeat= 30) Maximum number of features for
automatic identification
(zwidth = 10.) Zoom graph width in user units
(ftype = emission) Feature type
(fwidth = 4.) Feature width in pixels
(cradius= 5.) Centering radius in pixels
(thresho= 10.) Feature threshold for centering
(minsep = 2.) Minimum pixel separation
(functio= legendre) Coordinate function
(xorder = 7) Order of coordinate function along
dispersion
(yorder = 7) Order of coordinate function across
dispersion
(niterat= 20) Rejection iterations
(lowreje= 2.) Lower rejection sigma
(highrej= 2.) Upper rejection sigma
(autowri= no) Automatically write to database?
(graphic= stdgraph) Graphics output device
(cursor = ) Graphics cursor input
(mode = q)

Dentro da tarefa splot, com o espectro da lampada sendo mostrado,
marquei (m) as linhas informando o seu valor em angstrons. O valor pdode ser
aproximado, visto que o IRAF determina o valor mais préximo em comparagao
com a lista de coordenadas informada no campo “User coordinate list’. Para
excluir uma marcacao, utilizei “d”.

Apods a identificacdo, permiti a tarefa identificar mais linhas. Para isso
defini o numero maximo de estruturas, por exemplo 10 “maxf 10”. Teclei “y”
para a tarefa identificar até 10 estruturas automaticamente. Para as ordens
com muito ruido e baixa resolucao, utilizei “:maxf 5”, para as ruins 10, para as
medianas 20 e para as ordens bem expostas 50. Isso fez com que a tarefa

atribuisse um peso maior para as melhores ordens.
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Teclando “f” a tarefa gera uma funcédo que relaciona a posi¢ao do pixel
ao comprimento de onda, a partir dos pontos dados. Coloquei “:highrejection 3”
e “low 37, “func leg” (fungdo = Legendre), “xord 3" e “yord 3" (ordem da
funcado no eixo = 3) e encontrei um erro em torno de 0,01. Também verifiquei as
linhas que foram rejeitadas para corrigir erros de digitacao.

Esse foi a primeira parte da tarefa, que exige minucia. Pressionei “I” para
identificar as outras linhas.

Para um espectro tipico, com 34 (34 ordens x 50 linhas/ordem = 1700
linhas) ordens étimas, 17 medianas (17x20 = 340), 9 ruins (9x10 = 90) e 2 ruins
(2x5=10) indiquei, tipicamente, 2140 linhas ao todo.

Para melhorar a relagdo obtida, coloquei uma ordem maior (“:yord 5”

“xord 15”), o numero de iteragdes “:niterat 50” e as linhas rejeitadas para
2sigma “low 2” “high 2” e mandei a tarefa reobter a relagdo “f’, encontrando
assim melhores acordos. O RMS tipico final ficou entre 0,003 e 0,005. Com a

tarefa completa, teclei “q” para sair e gravei na base de dados para utiliza-la no

espectro do objeto.

3.2.9 — Edicao do cabecalho das imagens
Agora que uma escala de calibragdo de comprimento de onda foi criada

para cada regiao espectral sendo analisada, as demais imagens observadas
poderao utiliza-la. Usei a tarefa hedit (header edit) para escrever no respectivo
campo de cabecalho “refspecl” a variavel que corresponde ao espectro usado
para gerar o polinbmio que relaciona pixel-lambda. No cabecgalho de cada
imagem, o campo da variavel “refspecl” foi alterado para conter o nome da
imagem que foi usada para se estabelecer a calibragao pixel-lambda. Isto p6de
ser obtido editando-se a imagem com a tarefa “hedit”. Criei, com a tarefa scopy,
uma imagem para cada espectro extraido com um nome que corresponda a
imagem ja calibrada em comprimento de onda. Esta nova imagem foi editada
com “hedit” para todos os espectros, como mostrado abaixo.

Tarefa: hedit

Pacote: raiz do IRAF

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE
TASK

imutil
hedit
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images = NOME DA IMAGEM CRIADA images to be edited
fields = REFSPEC1 fields to be edited
value = NOME DA IMAGEM USADA PARA OBTER O POLINOMIO value expression
(add = yes) add rather than edit fields
(delete = no) delete rather than edit fields
(verify = yes) verify each edit operation
(show = yes) print record of each edit operation
(update = yes) enable updating of the image header
(mode = o1 ))
-
xirafterm
HOADASIRAF YW2,13-BETA dopckeRIRAF lled 18:57:05 28-Tan-2009
Aperture 21, Image line 21. Order 52
ecidentiFH tharmed_ni_oz_transp_trim_ff_lin: Th-Ar ithlue paszsz?
=3 el FREQ {0Y2 CEROTEF7A
50000 I I I H
40000 — ]
20000 =
20000 ™ ]
10000 [~ i | —
I
|I||||||||||||||||||||||I |||II|JI|||||III||I| [N
[ ] T e e N s )
0
I I I I I I
E5E0 E520 BE0O0 GE20 BEd0 BEE0

Figura 9 - Espectro média da lampada de tério-argdnio da terceira noite mostrando as estruturas.
Cada linha vertical indica uma identificagdo que ira gerar a calibragdo em comprimento de onda ja

mostrada.

Wavelength (angsztromsz)

3.2.10 — Atribuindo a escala de comprimento de onda a imagem

Com a tarefa “dispcor” (dispersion correction) criei, finalmente, a escala

de comprimentos de onda para as imagens. Ja processadas com “hedit”.

Tarefa - dispcor

Pacote - noao/onedspec

28



IRAF
Image Reduction and Analysis Facility

PACKAGE = onedspec

TASK = dispcor
input = ESPECTRO PROCESSADO COM HEDIT List of input spectra
output = ESPECTRO PROCESSADO COM HEDIT List of output spectra
(lineari= yes) Linearize (interpolate) spectra?
(databas= database) Dispersion solution database
(table = ) Wavelength table for apertures
(wi = INDEF) Starting wavelength
(w2 = INDEF) Ending wavelength
(dw = INDEF) Wavelength interval per pixel
(nw = INDEF) Number of output pixels
(log = no) Logarithmic wavelength scale?
(Flux = yes) Conserve flux?
(samedis= no) Same dispersion in all apertures?
(global = no) Apply global defaults?
(ignorea= no) lgnore apertures?
(confirm= no) Confirm dispersion coordinates?
(listonl= no) List the dispersion coordinates only?
(verbose= yes) Print linear dispersion assignments?
(logfile= ) Log File
(mode = ql)

3.2.11 — Correcéo Doppler
Nesta etapa, os espectros estdo linearizados e calibrados em

comprimento de onda, mas as escalas de comprimentos de onda das varias
estrelas, entretanto, em geral ndo serdo as mesmas. Efeitos astrofisicos
(deslocamentos Doppler topocéntricos, geocéntricos e heliocéntricos, entre
muitos outros) fardo com que as escalas de comprimento de onda estejam
deslocadas umas em relacéo as outras.

Para a identificacdo e medida de linhas espectrais, no entanto, é
imprescindivel ter as estrelas com a mesma escala de comprimentos de onda,
seja a escala criada sobre a estrela adotada como padrédo ou a criada sobre
uma lampada de calibracdo, que tém os comprimentos de onda
correspondentes ao repouso.

Neste caso, calculou-se o centro de algumas linhas de absorgao bem
conhecidas entre 6080 A e 6180 A para uma estrela considerada padréo, para
cada noite. A partir da diferenca entre os valores dos centros obtidos para a
estrela padrdo e o repouso, obteve-se a velocidade radial para varias linhas.
Utilizou-se a velocidade média entre as linhas para fazer a corregao Doppler

desta estrela padrdo. A partir deste espectro corrigido, utilizou-se a tarefa
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“fxcor” que compara o deslocamento entre dois espectros, gerando assim uma

velocidade radial para cada espectro.
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Comprimento de onda (A)

Figura 10 - Velocidade radial calculada, pelo desvio Doppler, a partir de véarias linhas de absorg¢éo
com centros conhecidos.

Um perfil de correlagao cruzada foi mostrado pela tarefa e o valor de
velocidade relativa calculado. A fungdo que normalmente melhor ajusta o perfil
de correlagao para as situagdes que descrevemos aqui foi uma lorentziana.

Tarefa: fxcor

Caminho: noao/rv

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = rv
TASK = fxcor
objects = ESPECTRO DO OBJETO List of object spectra
template= ESPECTRO DE REFERENCIA List of template spectra
(apertur= *) Apertures to be used
(cursor = ) Graphics input cursor
(continu= both) Continuum subtract spectra?
(filter = none) Fourier filter the spectra?
(rebin = smallest) Rebin to which dispersion?
(pixcorr= no) Do a pixel-only correlation?
(osample= *) Object regions to be correlated (***
=> all)
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(rsample= *) Template regions to be correlated
(apodize= 0.2) Apodize end percentage

(functio= lorentzian) Function to fit correlation
(width = INDEF) Width of fitting region in pixels
(height = 0.) Starting height of fit

(peak = no) Is height relative to ccf peak?
(minwidt= 3.) Minimum width for Ffit

(maxwidt= 21.) Maximum width for fit

(weights= 1.) Power defining fitting weights
(backgro= 0.) Background level for fit

(window = INDEF) Size of window in the correlation plot
(wincent= INDEF) Center of peak search window
(output = ) Root spool filename for output
(verbose= long) Verbose output to spool file?
(imupdat= no) Update the image header?
(graphic= stdgraph) Graphics output device

(interac= yes) Interactive graphics?

(autowri= yes) Automatically record results?
(autodra= yes) Automatically redraw fit results?
(ccftype= image) Output type of ccf

(observa= kpno) Observation location database
(continp= ) Continuum processing parameters
(filtpar= ) Filter parameters pset

(keywpar= ) Header keyword translation pset
(mode = qD)

A tarefa dopcor (Doppler correction) fara agora a correcédo de
comprimento de onda, utilizando o valor obtido no passo anterior. O resultado
final do procedimento que descrevemos aqui sera um espectro linearizado,

calibrado em comprimento de onda, com a corregcéo Doppler desejada.

Tarefa: dopcor

Pacote: noao/imred/echelle

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility

PACKAGE = echelle
TASK = dopcor

input = ESPECTRO DE ENTRADA
output = ESPECTRO DE SAIDA
redshift= VALOR DA VELOCIDADE

List of input spectra
List of output spectra
Redshift or velocity (Km/s)

(isveloc= yes) Is the redshift parameter a velocity?

(add = yes) Add to previous dispersion correction?
(dispers= yes) Apply dispersion correction?

(Flux = no) Apply flux correction?

(factor = 3.) Flux correction factor (power of 1+z)

(apertur= ) List of apertures to correct
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(verbose= no) Print corrections performed?
(mode = ql)

3.2.12 — Normalizacéao
O processo de normalizag&o consiste em dividir o valor da contagem em

um determinado pixel pelo valor do continuo neste ponto. O continuo uma é
funcao suave que passa pelos pontos do espectro nos quais nao existem linhas
com absorgao perceptivel.

Uma forma automatica de obter uma fungdo suave que passa por estes
pontos € gerando um polindbmio (neste caso um polindmio de Legendre) que
melhor se aproxime do espectro. Em um espectro de absor¢cdo, a maioria dos
pontos que nao fazem parte do continuo se deve as linhas de absorcao,
portanto estes pontos ndo devem ser incluidos na obten¢éo do continuo. Ja na
parte superior do espectro, o desvio em relagcdo ao continuo se deve ao ruido,
basicamente, que causa desvios bem menores do continuo, por isso se faz a
opg¢ao por aceitar pontos com até trés vezes o valor da disperséao acima e
apenas uma vez abaixo. Repetindo o processo de eliminagdo uma dezena de
vezes, é possivel obter o polindbmio.

Tarefa: continuum

Pacote: noao/imred/echelle

input = @normin.txt Input images

output = @normout.txt Output images

(lines = *) Image lines to be fit

(bands = 1) Image bands to be fit

(type = ratio) Type of output

(replace= no) Replace rejected points by fit?
(wavesca= yes) Scale the X axis with wavelength?
(logscal= no) Take the log (base 10) of both axes?
(overrid= no) Override previously fit lines?
(listonl= no) List fit but don"t modify any images?
(logfile= logfile) List of log files

(interac= no) Set fitting parameters interactively?
(sample = *) Sample points to use iIn fit
(naverag= 1) Number of points in sample averaging
(functio= legendre) Fitting function

(order = 5) Order of fitting function

(low_rej= 1.) Low rejection in sigma of fit
(high_re= 4.) High rejection in sigma of fit
(niterat= 10) Number of rejection iterations

(grow = 1.) Rejection growing radius in pixels
(markrej= yes) Mark rejected points?

(graphic= stdgraph) Graphics output device

(cursor = ) Graphics cursor input

ask = skip

(mode = ql)
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O resultado final de todo o processo é um espectro normalizado e
calibrado em comprimento de onda, com todas as correcbes devidas a
influéncias do instrumento. Realizando este processo de forma homogénea em
todos os espectros e utilizando analise diferencial € possivel minimizar as

incertezas nos resultados finais obtidos.
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4 — Analise Fotométrica da Metalicidade do Grupo
A analise fotométrica consistiu, em um primeiro momento, na obtengcao

dos indices fotométricos dos objetos na literatura. Estes indices tiveram que,
por se tratar de indices de diferentes bases de dados, serem transformados
para uma base de dados padrao, aplicando as equacdes de transformacao
sugeridas por seus autores.

Considerando que nossa amostra de estrelas € jovem e de baixa massa,
e portanto ndo evoluida, tais estrelas devem estar proximas da ZAMS (Zero
Age Main-Sequence). A ZAMS é uma curva no diagrama HR onde estrelas de
mesma metalicidade, de baixa massa e idade proxima de zero devem estar
dispostas. Como estas curvas podem ser calculadas teoricamente, € possivel
estabelecer a metalicidade de um grupo de estrelas a partir da distancia dos
objetos as varias ZAMS. A curva que tiver a menor distadncia aos objetos,
define a metalicidade destes, partindo da hipotese que existe apenas uma
metalicidade que define o conjunto de estrelas.

Para fazer isso, precisamos de temperatura efetiva e luminosidade das
estrelas. A temperatura efetiva foi calculada a partir de indices de cor, obtidos
na literatura, e aplicando-se uma equagao de transformacdo, usando-se
calibragbes fotométricas. A luminosidade € calculada a partir da magnitude

visual, da paralaxe e da corregao bolométrica.

4.1 — Fontes dos Dados
Como a inclinagdo do continuo de Paschen no espectro de estrelas do

tipo K, G e F, estudadas aqui, é sensivel a mudangas na temperatura efetiva,
utilizamos indices de cor (B - V) Johnson, (Bt - V1) Tycho e (b - y) Stromgren,
que sao bons indicadores desta inclinacao.

Determinamos temperaturas efetivas usando as calibragbes fotométricas
de Del Peloso (2005) e Porto de Mello (1996). Estas calibragbes séao
dependentes da metalicidade e foram construidas usando temperaturas
efetivas bastante acuradas:

Tef(K) = 7747 — 3016(B - V) (1 - 0,15[Fe/H]), o =65K

Equacéo 2
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Ter(K) = 8481 — 6516(b - y) (1 - 0,09[Fe/H]), o = 55K

Equacéo 3
Tei(K) = 7551 — 2406(B+ - V1) (1 - 0,09[Fe/H]), o = 64K

Equacéo 4
Tabela 2 - Indices de cor (B - V), (b - y) e (Bt - V1) utilizados na analise.

Referéncias: (B — V) e (Bt - V1) - Perryman & ESA (1997) com excecao de HD 109647 que foi
Mermilliod (1986) e HD 38392 que veio do Hiparcos Input Catalog. G - Olsen (1993); F — Olsen
(1983); 1 - Fabregat, J. & Reglero, V. (1990). 2 — Crawford e Barnes (1970), Crawford, D. L. (1966,
71, p. 709C) Crawford e Barnes (1969, 74, p.407). Estes artigos usaram o sistema de Crawford e
Barnes (1970) que conforme sugere Olsen (1983) a correcdo para b-y deve ser de +0,003. 3 -

Sowell, J. R.; Wilson, J. W. (1993, 105, p. 36S). Usou o sistema do Olsen (1983), portanto catalogo F.

HD (B-V) (b-y) ref. (BT-VT)

11131  0.654 0.399 G 0.711
13594  0.406 0.300 F 0.442
13959 1.088 - - 1.244
17925 0.862 0.513 G 1.018
20630 0.681 0.420 G 0.756
26913 0.680 0.424 G 0.751
26923 0.570 0.379 F 0.641
35296 0.544 0.347 2 0.580
37394  0.840 0.495 G 0.977
38392  0.940 0.540 G -

38393  0.481 0.309 G 0.530
39587 0.594 0.376 G 0.659
41593 0.814 - - 0.946
42807 0.663 0418 G 0.747
44762 0.858 - - 0.996
45088 0.938 0.557 F 1.112
50692 0.573 0.376 G 0.660
64096  0.600 0.379 G 0.679
72905 0.618 0.403 G 0.683
75332  0.549 0.359 1 0.586
75605 0.876 - - 1.003
79028 0.605 0.398 2 0.664
81858 0.605 0.396 3 0.664
85444 0.918 - - 1.075
88355 0.468 0.311 G 0.511
89025 0.307 0.229 2 0.341
97334  0.600 0.401 1 0.687
109011 0.941 - - 1.103
109647 0.950 - - 1.128
110463  0.955 - - 1.136
111456  0.467 0.338 2 0.511
115043 0.603 0.403 3 0.676
1156383  0.585 0.372 G 0.644
119124  0.537 0.362 2 0.571
131156  0.720 0.454 1 0.873
238179 0.710 - - 0.805
238208 0.813 - - 0.961
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A fotometria “uvby” provem dos catalogos de Crawford & Barnes (1970)
e de Olsen (1983 — catalogo “F” — e 1993), onde os valores foram padronizados
para o catalogo “G” (Olsen 1993) seguindo as transformacdes ali fornecidas.

No catalogo publicado por Olsen em 1983 (Olsen, 1983), chamado de
catalogo F, estao listados os valores de (b - y), principalmente para estrelas do
tipo espectral F. Nos catalogos de 1993 e 1994 (Olsen 1993, 1994), chamados
de catalogo G, Olsen prossegue listando valores de (b - y) para estrelas mais
frias.

Como a base principal sdo os catalogos G, onde estdo a maior parte das
estrelas analisadas, Olsen obteve uma equacado de transformacao (Olsen,
1993), mostrada na equacgéao 8, dos valores do catalogo F para o G.

(b-y); =0,8558(b - y). +0,0532

Equacéo 5

4.2 — Calculo da Temperatura Fotométrica e Luminosidade
Da fotometria, foi calculado ainda uma média ponderada fotométrica,

T, , utilizando cada uma das temperaturas obtidas e ponderadas pelo inverso

dos desvios padrbes internos de cada calibracdo. A incerteza sobre a
temperatura fotométrica foi estimada utilizando a composi¢cao quadratica dos
desvios padrdes internos das calibragdes, ponderadas da mesma forma que a

temperatura.
fot fot fot
T(B—V) + T(vaT) + T(b—y)
O_2 (72 (72
T fot — (B-V) (Br -V7) (b-y)
Med 1 N 1 N 1
2 2 2
Op.-v) 9@-v) OG-y

Equacéo 6

fot fot fot fot fot fot
(T(B—V) _TMed n (T(BT -V7) _TMed ) n (T(b—y) _TMed
2 2 2
fot OB-v) OB, -v;) Ob-y)

JMed = 1 l 1
+ +

2 2 2
Op-v) 9@E-v) G-y

Equacéo 7

Para determinar a luminosidade e sua incerteza, obteve-se as

magnitudes visuais (My) dos objetos, bem como seus desvios padrdes (cMy),
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do catalogo Hipparcos (Perryman & ESA 1997), entdo aplicou-se as equacgdes

abaixo:

Cb0| = _25,85 + 0,0147T fot - 3,18 X 10_6 (T fot )2 + 3,12 X 10—10 (T fot )3 _ 1’17 x 10—14 (T fot \4

med med med med

Equacdo 8 - Correcao bolométrica proposta por Flower (1996).

4.3 — Selecao de uma Sub-amostra para a Determinacéo
Fotométrica da Razao [Fe/H] do Grupo

King et al (2003) reexaminou 220 estrelas com multiplos critérios,
produzindo uma nova lista de 60 membros para o Grupo. Seguindo esta
classificagcdo, as estrelas candidatas foram separadas em critérios de
probabilidade crescente de pertinéncia ao Grupo.

A partir de dados cinematicos, fotométricos e de atividade cromosférica,
King et al. (2003) classificou os membros em ordem de probabilidade de
pertencerem ao Grupo em “Y” (membro certo), “Y?” (membro provavel), “?”
(membro incerto) e “N?” (provavel ndo-membro). Seguimos esses critérios e
dividimos a nossa amostra em subgrupos: “Y”, “Y?”7, “?”, “N?” e ativas, onde
estas ultimas formam o grupo de controle.

Usando o diagrama HR com ZAMS (ver p. 37, segundo paragrafo) para
varias metalicidades, pode-se calcular o quanto as estrelas da amostra se
distanciam do modelo e, assim, calculamos um desvio quadratico médio para
cada metalicidade. Na figura 21 véem-se os objetos da amostra, com excegao
das “ativas”. Temos as linhas evolutivas para estrelas de mesma massa,
espacadas de 0,6 até 1,5 Me®. Também se vé alguns objetos que ficaram fora
da analise por ndo serem sensiveis a posigao na ZAMS e a metalicidade,
marcados como “Evoluida”, estrelas que ja sairam da sequéncia principal, ou
“‘baixa massa”, estrelas muito frias e, portanto, de dificil determinacdo da
posi¢cao no diagrama. Na faixa de baixa massa (M < 0,8 My) 0s diagramas HR
tedricos tém problemas de ajustar os dados e as temperaturas efetivas sao
mais incertas. Possiveis fontes de incerteza nesse dominio sdo as opacidades

e a equacao de estado que fica muito diferente do gas perfeito.
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Tabela 3 - Classificagdo da amostra seguindo os critérios de Soderblom e Mayor (1993) - SM93 - e
King et al (2003) - Cinematicos, Fotométrico e Final. Os objetos marcados como “ativa”, nao
possuiam classificacéo pelos autores e foram usadas como grupo de controle.

HD SM93 Cinematico Fotométrico Final
11131 | provavel ? Y? Y?
13594 | provavel (N?) Y? ?
13959 | provavel Y? Y? Y?
17925 ativa
20630 | ativa ? ? ?
26913 | provavel ? ? ?
26923 | provavel  Y? Y Y?
35296 ativa
37394 ativa
38392 | possivel UY? Y? Y?
38393 | possivel UY? Y? Y?
39587 | provavel Y Y Y
41593 | provavel N?/? Y N7?/?
42807 ativa
44762 | provavel N? ? ?
45088 | possivel N? ? N?
50692 | provavelN ? ? ?
64096 | provavelN N? Y? ?
72905 | provavel UY? Y? Y?
75332 | ativas
75605 | provavel Y ? Y?
79028 | provavelN N? N? N?
81858 | provavelN ? N? N?
85444 | possivel N? Y? ?
88355 | provavelN N? N? N?
89025 | provavel Y? ? Y?
97334 ativa

109011 | provavel Y Y Y
109647 | provavel

110463 | provavel Y Y Y
111456 | provavel ? Y Y?
115043 | provavel Y Y Y
115383 ativa

119124 ativa

131156 | ativas N? ? ?
238179 | possivel N? ? N?
238208 | possivel N? Y ?
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Objetos da amostra classificados por King et al (2003)

1.00

0.75 |-

0.50

0.25

0.00

Baixa Massa

Log L/L(Sol)

-0.25 Baixa Massa -
| s e |

0.50 k%aBaixa Massa

-U.oU = e 7]
| [Fe/H]=+0,05 o~ ]

, aixa viassa
2075 L M/M(Sol) =0,6 até 1,5 (passo 0,1) i
-1.00 PR [ NN [N S N SR RS R SR R
3.82 3.80 3.78 3.76 3.74 3.72 3.70 3.68 3.66

Log Tef

Figura 11 - Diagrama HR com linhas evolutivas para estrelas de massa determinada e [Fe/H] igual
a 0,05. Os objetos mostrados sdo da amostra, sem incluir as ativas. Os objetos marcados como
“Evoluida” sdo as estrelas que ja sairam da linha de idade zero para estrelas da seqliéncia principal
e as marcadas como “Baixa Massa” sdo as que sdo muito frias, mas os modelos tedricos tém
problemas neste dominio.

A técnica de determinagdo de metalicidade de um grupo de estrelas a
partir de uma ZAMS tedrica consiste em, primeiramente, tracar esta ZAMS para
varias metalicidades, depois obter uma distancia dos objetos analisados. E facil
de verificar que esta distancia varia bastante quando alteramos a razéo [Fe/H]

como mostrado abaixo.

[FeH]=020 [Fe/H]=-0,15
M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1) M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1)
. ; .

Log L/L(Sol)
Log L/L(Sol)

Log Tef Log Tef
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Log L/L(Sol)

Log L/L(Sol)

Log L/L(Sol)

[Fe/H]=-0,10
M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1)

[Fe/H]=-0,05

M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1)

Log L/L(Sol)

Log Tef
[Fe/H]=0,00
M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1)

[Fe/H]=+0,05

M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1)

Log Tef

Log L/L(Sol)

Log Tef

[Fe/H]=+0,10
M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1)

[Fe/H]=+0,15

Log Tef

Log L/L(Sol)

M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1)

Log Tef
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[Fe/H]=+0,20
M/M(Sol) = 0,8 até 1,5 (passo 0,1)

log (Tef)

Figura 12 - Seqiiéncia mostrando como a posi¢do das linhas evolutivas para uma massa
determinada variam em fun¢do da metalicidade e como os objetos se distanciam dos pontos iniciais
destas linhas evolutivas — ZAMS.

4.4 - Determinacéo da Razao [Fe/H] do Grupo
Para obter a distdncia dos objetos em relagdo a ZAMS calculou-se,

simplesmente, a distancia quadratica em luminosidade e temperatura.
2
dlobjeto = (Lobjeto - LZAMS)

Equacéo 9
2
dtobjeto = (Tobjeto _TZAMS)

Equacéo 10

Com estes valores foi possivel estabelecer uma distadncia para cada
metalicidade. Quanto menor a distdncia, mais o modelo se adequou aos
objetos e, assim, determinamos a [Fe/H] que melhor define o conjunto de
objetos. As figuras 13 e 14 mostram os resultados.

Vemos dois minimos, mostrando que poderiamos ter dois grupos de
metalicidades distintas dentro da amostra. Para resolver este problema, fez-se
uma nova triagem dos objetos, deixando apenas os objetos que possuiam boa
classificagao por King et al (2003), “Y” ou “Y?”.

Com esta selecao foi possivel estabelecer a melhor metalicidade para o
grupo em, aproximadamente, 0,05, e bem situada no intervalo entre 0,00 <
[Fe/H] < 0,10.

Concluimos que as estrelas definidas por King et al (2003) como
membros provaveis do Grupo, desde que de massa suficientemente baixa,
definem uma ZAMS de metalicidade [Fe/H] = 0,05, refor¢cando a hipétese da

existéncia fisica de um grupo jovem de metalicidade solar.
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Distancia a ZAMS em funcéo da metalicida para L < 0,5Lgo € Ter> 3,7Tg

Distancia normalizada em ralagéo a ZAMS

0.20 0.15 0.10 0.05 0.00 0.05 0.10 0.15 0.20
[Fe/H]

Figura 13 - Grafico da soma das distancias normalizada para os objetos dentro do escopo da
analise.

Distancia em relagdo a ZAMS
Classificadas por King et al (2003) como Y? e Y

—Teff

Distancia quadratica normalizada em relagdo a ZAMS

-0.25 -0.20 -0.15 -0.10 -0.05 0.00 0.05 0.10 0.15 0.20 0.25
[Fe/H]

Figura 14 - Distancia quadratica em relagdo a ZAMS em funcao da razéo [Fe/H] para os objetos da
amostra classificados por King et al como “Y” ou “Y?” em relacdo a pertinéncia ac Grupo Ursa
Maior.
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5 — Analise Espectroscopica
Esta analise foi feita utilizando linhas espectrais de absor¢ao com

elementos correspondentes conhecidos. Estas linhas foram retiradas dos
catalogos de Moore, Minnaert e Houtgast (1966) e o Atlas de Kurucz et al
(1984). Com o Atlas foi possivel escolher as linhas que eram mais sensiveis a
técnica a ser empregada, ou seja, a largura equivalente medida deveria ser
sensivel a abundancia. Tais linhas estdo na parte linear da curva de
crescimento, sendo fracas ou moderadamente fortes.

Linhas muito fracas, ou seja, com largura equivalente poucas vezes
maior do que o ruido, sdo pouco confiaveis pois a fracdo da incerteza
associada a medida é muito alta. Ja linhas muito fortes, ou seja, com largura
equivalente maior que 120 mA (para o espectro do Sol), sdo pouco sensiveis a
variagdes na abundancia, visto que ja chegaram em um limite de absor¢ao no
qual somente as asas Lorenzianas da linha sdo afetadas e nao a profundidade
da linha. Para as outras estrelas o limite de saturacdo é aproximadamente o
mesmo, mas varia com temperatura efetiva e velocidade de microturbuléncia,
uma vez que estes parametros alargam as linhas e diminuem a profundidade,

que é o componente da linha que levamos em conta neste teste.

Profundidade

Largura Equivalente

Figura 15 - Espectro mostrando uma linha de absorcdo e a gaussiana ajustada. No detalhe é
mostrada a largura equivalente (LE,), a largura a meia altura (FWHM) e profundidade (pl). A
area do retangulo (A) a esquerda ¢ a mesma da gaussiana ajustada.
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Apos a reducdo e normalizagdo convencional dos espectros echelle, os
perfis das linhas espectrais foram ajustados a gaussianas. As medidas
retornaram largura equivalente (LE), largura a meia altura (FWHM) e

profundidade (pl).

5.1 — Mecanismos de Alargamento das Linhas
Existem varios mecanismos fisicos que influenciam na medida da

largura equivalente de uma linha espectral. Como os niveis atdbmicos nao séo
infinitamente estreitos em energia, nem as transicées que os conectam, temos
que tratar com mecanismos de alargamento das linhas. Um dos mecanismos
mais simples € o alargamento Doppler térmico, que ocorre uma vez que um
atomo em movimento térmico tera uma frequéncia de absorcdo em seu
referencial diferente do observador em repouso. Cada atomo tem seu proprio
desvio Doppler, tal que o efeito total é alargar a linha. Este alargamento pode

ser descrito pela seguinte fungao do perfil.

; —(U—U(}%Q
— 1 . (avp)
gb(!/) AVD\/EQ b
Equacéo 11
onde
% 2KT

Avp = 224/ + %

Equacéo 12

¢ € a medida da raiz quadrada média das velocidades de
microturbuléncia, assumindo que estas tem distribuicao Gaussiana também.

Além do alargamento Doppler, temos o alargamento natural, que esta
associado com o principio da incerteza que alarga a energia AE e a duragao At
no estado de um nivel atdmico e deve satisfazer AE At ~ 7. Assim o perfil fica
alargado seguindo a equagao de Lorenz:

g

@(V)_ = ,,0)_22(4?)

Equacéo 13
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Onde y é a soma dos coeficientes de Einstein sobre todos os estados
conectados com o estado em questao através de uma transicao.

Ainda temos o alargamento colisional, que é o alargamento provocado
pelas colisdes com outras particulas sofridas durante a emissido. Substituindo
y por T, tal que:

'=y+2v,

Equacéo 14
Onde v € a freqléncia da ocorréncia das colisdes.

Combinando os dois perfis anteriores temos o perfil de Voigt:

b(v) = law)
Avpy/mT
Equacdo 15
Onde:
2
— a (too _e YV dy
H(CL:’U/) = Ej—oo W’UL)Z
o . — V=
— 4wAvp e U = AVD

Para valores pequenos de “a”, como € o caso desta analise, o centro da
linha é dominado pelo perfil Doppler, enquanto as “asas” sdo dominadas pelo
perfil Lorenz.

As medidas de larguras equivalentes nesta analise foram aproximadas
por Gaussianas, visto que teriamos que associar a cada transicao o valor de T,
tornando as medidas muito complicadas e possivelmente impraticaveis. Na
pratica isso se justifica pelo fato de que os mecanismos de alargamento das
linhas medidas por ndés sado o instrumental e o Doppler térmico mais a
microturbuléncia. Quando fazemos a aproximagao de uma linha de absorgéo
utilizando uma funcédo de Voigt, sem definir o paradmetro I', o resultado final
diverge muito do esperado. Isso se deve ao fato de que normalmente as linhas
observadas tem suas asas perturbadas por linhas vizinhas, impedindo a

definicdo de I'.
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Uma solucéo inteligente para este problema € a comparagdo com as
medidas de outros autores como feito por Di Bartolo (2005), chegando na
relagcéo, para a largura equivalente corrigida do perfil Gauss para Voigt:

W, =1,036W,

I corr —voigt

Equacéo 16

Esta relagdo vem da comparacao entre as W, no Sol com medidas
empreendidas por ajuste de fungdo de Voigt no Atlas Solar de Kurucz et al
(1984) realizadas por Meylan et al (1993), utilizando 155 linhas em comum para

fazer o ajuste e obter a equagao de transformacao.

Ganimedes

C T T 1 1 rrrrrrrr I T T T T 7 T I T T 1 1 17 1T I T T 1 1 rrrrrrrr I T T 1rrrr 17 177 I T T "!,'_
100 - Y=A+B*X ]
I_ Par.  Valor Erro ug _:
o . | ]
A 00 05 - -,xi ]
- B 1.036 0.010 am g ]
80 :_ '.' | ] _:
FsD N - n ]
E 298 155 '
D 60f . E
O N 4
> - ]
L C 1 ]
— a0F . E
g . :
C u ]
20 F - .
C [ | .
0 :I | I T TN N T I | I TN T I Y T I I | I ) I TN TN I Y T O I | I | I TN T Y T T Y | I ) I TN T Y T T I | I 11 1 I:

0 20 40 60 80 100

LE nossa

Figura 16 - ""Figura 3.4: Ajuste LE s VS. LEveig. ** de Di Bartolo (2005) mostrando a relagéo suas
medidas utilizando redug¢do para perfis Gaussianos e entre as linhas medidas por Meylan et al
(1993), para perfis de Voigt.

Para obtermos os valores das LEs utilizamos o método diferencial, no
qual todas as abundancias e parametros atmosféricos sao referenciados a um
objeto-padrédo bem conhecido. Desta forma temos os resultados na forma de
diferencas entre os objetos estudados e o padrdo. A principal vantagem é
reduzir eventuais erros sistematicos que possam ocorrer ao mesmo tempo em

todos objetos e que se anulem quando calculamos a diferenca.
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Para isso se faz necessaria homogeneidade na base de dados e nos
métodos de analise empregados, assim as unicas fontes de erros importantes
que restardo serdo internas, que sao incertezas nas medidas de LE, nos
parametros atmosféricos e erros no modelo atmosférico.

Neste trabalho, fizemos duas transformagdes: uma para obter as LE no
padrdo do objeto que faz referéncia ao Sol e outra para obter as LE com
referéncia as medidas de Meylan et al (1993) que utilizou um perfil de Voigt
para as linhas do Atlas Solar (Kurucz et al, 1984).

Di Bartolo (2005) obteve a transformacao de LE medidas com espectros
FEROS/ESO para o sistema Voigt. Seus espectros tém razdo sinal-ruido
superior ou igual aos nossos e foram analisados com o mesmo método. Dada a
homogeneidade entre as medidas com o FEROS, foi possivel obter uma
equacgao de transformagao dos valores. Utilizamos os valores de LE de um
objeto em comum entre a nossa base de dados e estrelas previamente
observadas com o FEROS: HD 20630. Os valores foram comparados para

linhas em comum e sdo mostrados na figura abaixo.

Comparagéo dos valores de W, para HD20630
130

Equagao y=a+b*x

Aj. R-Quadrado 0.99

1 20 - Valor Erro Padrao

- a 25 0.3

110_- ~b 1.015
100

80

| Y Y T (NI [T ST N NI N

Di Bartolo (2005) (mA)

30

v W

20 »

10 —— Regresséo Linear ||
1 —— 95% de Confianca
o+<~—T——F—FF T T

0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100 110 120 130
Dopcke (2009) (mA)

Figura 17 - Comparagdo das medidas de LE para HD 20630 entre os dados de Di Bartolo (2005) o
os deste trabalho para obtencéo da equacéo de transformacao.

Assim a equacao de transformacao ficou:
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LE, =2,5mA +1,015x LE,

Equacéo 17

onde LE pg € do padréao de Di Bartolo (2005) e LEp é o valor obtido neste
trabalho.

Aplicando também a transformagao de perfil Gaussiano pra perfil de
Voigt (Meylan et al, 1993), ou seja, compondo as equagbes 16 e 17, a

transformacao final fica:

LE =2,55mA +1,052x LE,

Equacéo 18
onde LE é a largura equivalente utilizada para todos os procedimentos a
partir de agora.

5.2 — Selecéo de Linhas
Para a analise quimica, foram escolhidas as linhas dos elementos C, Na,

Al, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Co, Fe, Ni, Cu, Zn, Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce, Nd, Sm,
Gd e Eu com auxilio do Atlas Solar (Kurucz et al 1984) e do Catalogo Solar
(Moore et al 1966).

Regigdo Amortecida

Regiao Saturad

leg (W/A)

Regido Linear

| | | |

leg NF{A /5000R)

Figura 18 — Uma curva de crescimento geral para o Sol. (Figura de Aller et al 1971). As regides
assinaladas sao alteragdes minhas a figura.

As linhas foram selecionadas a partir de uma expectativa instrumental do
comportamento das variaveis de ajuste das gaussianas: uma relacéo linear
entre LE e P, para linhas ndo saturadas e FWHM quase constante para linhas

sem desenvolvimento expressivo de asas Lorenzianas.
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As asas Lorenzianas comegam a ficar expressivas na regiao saturada da
curva de crescimento, quando a profundidade da linha ja ndo aumenta mais
tanto em funcdo do aumento da LE.

Os mecanismos preponderantes de alargamento intrinseco até a parte
saturada da curva de crescimento sdo: o alargamento instrumental e Doppler
devidos a temperatura, movimentos turbulentos e rotagcdo da estrela. O
alargamento instrumental € dado pelo inverso da resolugao:

AL 1 1

2 R 60.000

=167x107°

Equacéo 19
O alargamento térmico, da equagao equagao 20, é:

%=1 /£=4,3x10—6 Tlﬂ
A cym \/ 7]

onde u é o peso atdmico em unidades de massa atémica.

Equacéo 21

Para T = 5.777K (Sol) e p variando de 12 para o carbono e 152 para o
eurdpio, o alargamento varia entre 2,7 x 10°%e 9,4 x 10°°.

O alargamento rotacional tem uma formula mais simples:

Ay _vseni
A c
Equacéo 22
14
12
10
o 8
[e]
koA
S 6
:n: -
4 4
2 -
0 T T T . T T
0.15 0.20 0.25 0.30 0.35 0.40 0.45
FWHM Médio

Figura 19 - Histograma do FWHM médio para os objetos da amostra.
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Para v sen i de aproximadamente 20km/s, temos um alargamento da
ordem de 6,7 x 10°. Se considerarmos uma linha no meio do espectro, em
6.000 A, temos um alargamento de 0,4 A, o que é condizente com a largura a
meia altura média observada que é maior do que 0,2 A. No histograma abaixo
vemos que a maioria dos objetos se encontra neste regime. As estrelas com
valores maiores tem suas linhas espectrais alargadas por rotagao.

Assim, para testar se as linhas medidas tém as propriedades esperadas,
testamos se a razao entre FWHM por comprimento de onda € constante em
funcdo da LE, hipotese bastante razoavel tendo em vista os mecanismos de
alargamento da linha que portanto influenciam no valor da FWHM.

LE,

oc cte

Equacéo 23
O segundo teste tem por base a teoria de curva de crescimento, onde o
crescimento da LE de uma linha é devido ao aumento da profundidade da

linha.

LE, < p,

Equacéo 24
Neste regime a LE varia quase que linearmente com a abundancia —
regido linear da curva de crescimento. A LE também deve variar com o
comprimento de onda, em fungdo da energia contida, que € maior quanto
menor o comprimento de onda.
LE, oc A

Equacéo 25
Assim a LE deve ser proporcional ao produto da profundidade pelo
comprimento de onda, ou a razdo entre LE e comprimento de onda deve ser

proporcional a profundidade.

Equacéo 26
As linhas que nao estdo nessa funcdo ndo foram bem representadas
pelas gaussianas, ou pela presenca de defeitos ou ruido nos espectros, ou

porque estdo saturadas.
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5.3 - Medida de Linhas

Como base na
aproximadamente 5 mA e 120 mA, com separacéo evidente para um FWHM de
até 0,4 mA, foi possivel criar um arquivo de comandos do cursor que foi

utilizado como parametro na tarefa “bplot” do pacote “echelle” do IRAF. Parte

lista de

linhas escolhidas,

do arquivo cursor € mostrado abaixo:

Arquiva  Editar  Formatar  Exibir  Ajuda

4502.127 1.
4502.311 1.
4502.221 1.

(==l =l=lalay o lelahalala)s)
nnen
s ol alelolal ol ol ol o) ool ol ol el

e e e

7.923 1.
8.129 1.
8.032 1.

I e

00 3 po

o w e iy T s Uil wr }

000 1 d
000 1 d
000 1 g

000 1 d
000 1 d
000 1 g

Pl

Ln1, Cc

Figura 20 - Arquivo ""master.txt" contendo o parémetro de cursor para a tarefa ""bplot* do IRAF.

No exemplo acima € mostrado como a tarefa mediria duas linhas, uma
com centro em 4502,221 A e outra em 4518,032 A. Aqui “medir a linha” é a
tarefa de fazer uma aproximacao do perfil da linha de absor¢do a uma fungao

gaussiana (equacéao 16).

PACKAGE
TASK

images =
(apertur=
(band =
(graphic=
(cursor =

(next_im=
(new_ima=
(overwri=
(spec2 =
(constan=
(wavelen=
(linelis=
(wstart
(wend

echelle
bplot

45)

1)
stdgraph)

master.txt)

<
loNe) 8
NN\

oo

Il RAF

Image Reduction and Analysis Facility

HD 20630 n2 List of images to plot

List of apertures to plot
Band to plot

Graphics output device
Cursor file(s)

SPLOT query parameters to fix
Next image to plot

Image to create

Overwrite image?

Spectrum

Constant to be applied
Dispersion coordinate

File

Starting wavelength

Ending wavelength
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(dw = 0.) Wavelength per pixel

(boxsize= 2) Smoothing box size
(ilist = )
(clist = )
(mode = ql)
Os dados resultantes deste exemplo sdo mostrados abaixo:
center cont Flux eqgw core gfwhm 1fwhm
4502.213 1. -0.0669 0.0669 -0.4127 0.1523 0.
4518.025 1. -0.0818 0.0818 -0.4975 0.1545 0.

O centro da linha ficou em torno de 0,01 A distante do indicado, mas isso
nao influencia o valor da LE. A contagem ficou em 1, como esperado para
espectros normalizados e como foi indicado no arquivo cursor. O fluxo é
negativo, como esperado para uma linha de absorgao e a LE (coluna “eqw” do
arquivo de saida) € o seu valor absoluto, também esperado ja que o continuo
estava em 1. Por fim temos o valor do FWHM gaussiano (coluna “gfwhm?”), em
torno de 0,15 A o que representa 3,3 x 10° de 4500 A, que é também esperado
se somarmos todas as contribuicdes de alargamento descritas em 6.1. Por fim,
o FWHM lorenziano (coluna “lfwhm”) foi forcado em zero ja que fizemos a
transformacao a posteriori para o perfil de Voigt, que é a convolugéo dos perfis
lorenziano e gaussiano.

Todas as LE foram medidas automaticamente com este procedimento. O
arquivo com os comando de cursor esta otimizado para uma estrela como o
Sol. Uma vez que o Sol esta préximo do centro dos valores dos parametros
atmosféricos, esperamos bons resultados na aplicacdo deste método a nossa

amostra.

5.4 — Testes
Nossa expectativa € que FWHM/A tenha um comportamento constante

em fungédo da largura equivalente. Quando a LE fica grande (> 60mA) as asas
lorenzianas comegam a influenciar. Nesse ponto FWHM/Aja ndo € mais
estritamente constante e comecga a crescer lentamente com a LE, devido a
incapacidade da gaussiana de ajustar as asas. Em termos das medidas isso se
traduz como um FWHM inicialmente alto.

Outro fator que influencia é a estrutura hiperfina em algumas linhas, esta

estrutura €, na verdade, a sobreposi¢cao de varias linhas, muito proximas, mas
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que vemos no espectro como se fossem apenas uma. Estas linhas nao serao
eliminadas neste teste. Abaixo mostramos um exemplo de eliminagcdo de
linhas, seguindo este teste.

Teste FWHM/A vs LE para HD115383

6 Excluidas na correcao
v v v
v v
% v
v . va VVVW vv v v v v
% % v
Y8 VIvdoer | & vg v o vy ¥ v
o v Y Vg v o % W% v g ogv Vog Vv
= WV%WVngv\WVVVVV%V% T ..
X Vvv v v v v v
< Vv v v v v
E v vy v vv
I v vy
= ’ v
L|_ v v v
Excluidas na corregéo —— Média
@ ffffffff Média £2¢
T I T I T I T T I T I T I

I
0.00 0.02 0.04 0.06 0.08 0.10 0.12 0.14
LE, (A)

Figura 21 - Teste FWHM/A vs W, mostrando as linhas que foram eliminadas neste teste. As
marcadas em azul tiveram suas medidas revistas, 0 que serviu para corrigir o arquivo de cursor. As
linhas circuladas em vermelho apresentavam desacordo com o esperado e foram e foram
eliminadas.

Este teste foi repetido até que ndo houvessem linhas fora do intervalo da
média + 2c. Vemos que existe maior dispersdo nas linhas com larguras
equivalentes menores, visto que o ruido influencia mais estas estruturas fracas.

Agora o teste aplicado é o da verificagdo de que as linhas seguem uma
relacédo linear entre a razdo de LE/A e profundidade. Um exemplo para HD
20630 € mostrado abaixo. As linhas que estdo fora do intervalo de 95% de
confianga foram eliminadas. A regressao linear foi obtida com os pontos com
LE < 150 mA para nao levar em conta pontos que fossem da parte saturada da
curva de crescimento (Ver 6.1). O ponto de quebra de linearidade varia para
cada estrela em fungéo da Tes € &, e foi decidido empiricamente para cada uma

delas.
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Teste FWHM/A vs Wl
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Figura 22 - Resultado das excluses sucessivas da linhas fora do intervalo da média + 2o, gerando o
conjunto de linhas utilizados para a analise.

Teste W /A vs Profundidade

Figura 23 - Teste de W,/A vs Profundidade para HD 20630. A linha pontilhada se refere a regresséo
linear e a azul ao intervalo de 95% de confianca. As linhas fora deste intervalo foram eliminadas no

teste.
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Teste W /n vs Profundidade
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Figura 24 - Teste de W,/A vs profundidade para HD 20630 apdés eliminar as linhas que estavam
fora do intervalo de 95% de confianca.

Concluindo este teste, retornei ao teste anterior para verificar se ainda
restavam linhas fora dos critérios até que todas as linhas passassem nos dois
testes, simultaneamente. As linhas que passaram nos dois testes foram
utilizadas no conjunto final de linhas para a obtengdo dos parametros fisicos e
as abundancias, apos a aplicagcao da transformacao da equacéao 23.

Utilizamos os valores de log gf de Di Bartolo (2005) para que o
procedimento ficasse coerente. Agora temos os gfs calculados a partir das LEs
do espectro do Sol (representado aqui pelo espectro do satélite joviano
Ganimedes), transformados pela equacédo 27 para o perfil Voigt. Para este
padrdao também foram transformadas as LEs deste trabalho, pela equagéo 28.
Com estas transformacdes, todos os dados estdo no mesmo padrdo e

podemos obter os parametros e as abundéancias seguindo o método diferencial.

5.5 — Modelos
Os parametros para todos os objetos foram obtidos a partir de modelos

atmosféricos. Para calcular os parametros fisicos e as abundancias foi
necessario primeiro estabelecer um modelo teérico para a fotosfera da estrela.
O objetivo do calculo destes modelos € estabelecer as variaveis que

influenciam na formacéao das linhas na atmosfera estelar.
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O modelo, portanto, se caracteriza pela descricao fisica das camadas

mais externas de uma estrela, que sdo as camadas que contribuem para a

formacdo do espectro, mais especificamente a variagdo dos parametros

termodinamicos com a profundidade, tais como temperatura, presséo gasosa,

pressao eletronica e densidade. Para acessar o problema computacionalmente,

algumas consideragdes tiveram de ser feitas que séo:

ETL — Equilibrio termodinamico local. A distingdo entre equilibrio
termodinamico local e global tem relagcdo com o todo o sistema e
a vizinhanga de uma parte do sistema. Trocas de calor com um
sistema e a parte de fora sdo controladas por parametros
intensivos como, por exemplo, a temperatura. Equilibrio
termodinamico global significa que estes parametros intensivos
sdo homogéneos em todo o sistema. Enquanto no ETL, os
parametros estdo variando em espaco e tempo, mas tao
lentamente que, para qualquer ponto, podemos assumir equilibrio
termodinamico na sua vizinhanca.

Simetria esférica — para simplificacdo a estrela é considerada
perfeitamente esférica.

Aproximagao plano-paralela — as camadas consideradas sao
paralelas entre si, isso faz com que tenhamos apenas uma
coordenada espacial, que é a profundidade. Esta aproximacéao é
razoavel, visto que a espessura da fotosfera € muito pequena em
comparagao com o raio da estrela. Para o Sol, por exemplo, a
fracao é de 0,001.

Parametros constantes em cada camada — os modelos dividem a
fotosfera em 50 camadas e consideramos cada uma em ETL.
Equilibrio hidrostatico — as camadas fotosféricas ndo estao
aceleradas e o raio da estrela ndo esta variando, de forma que a
pressdo gravitacional, dos gases e de radiagdo estdo em
equilibrio.

Auséncia de campos magnéticos.

O modelos utilizados sao de Edvardsson et al. (1993), validos

estritamente para estrelas com temperatura efetiva entre 5.250K e 6.000K,
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logaritmo da gravidade superficial (cm s?) entre 2,5 e 5,0 e [Fe/H] entre -2,3 e
0,3.

Tabela 4 - Modelo de Atmosfera para o Sol. T é a temperatura, Ny € 0 nimero de atomos de H por
cm?, P, é a pressdo eletronica, Py € a do gas. Tsooo € a profundidade otica para 5000A.

T Ny Pe Py log 75000
K 10% dina/cm?  dina/cm?

4460 0,03 1,53E-01 2,00E+03 -3,50
4478 0,04 1,66E-01 2,31E+03 -3,40
4502 0,04 1,87E-01 2,59E+03 -3,30
4519 0,05 2,13E-01 2,98E+03 -3,20
4543 0,05 2,41E-01 3,35E+03 -3,10
4559 0,06 2,74E-01 3,86E+03 -3,00
4583 0,07 3,09E-01 4,33E+03 -2,90
4600 0,08 3,53E-01 4,99E+03 -2,80
4623 0,09 3,98E-01 5,59E+03 -2,70
4639 0,10 4,53E-01 6,45E+03 -2,60
4661 0,11 5,09E-01 7,22E+03 -2,50
4678 0,13 5,80E-01 8,33E+03 -2,40
4701 0,14 6,52E-01 9,32E+03 -2,30
4717 0,177 7,43E-01 1,07E+04 -2,20
4740 0,19 8,35E-01 1,20E+04 -2,10
4760 0,21 9,52E-01 1,39E+04 -2,00
4783 0,24 1,07E+00 1,55E+04 -1,90
4804 0,28 1,22E+00 1,79E+04 -1,80
4831 0,31 1,38E+00 2,00E+04 -1,70
4856 0,35 1,58E+00 2,31E+04 -1,60
4890 0,40 1,79E+00 2,58E+04 -1,50
4921 0,46 2,06E+00 2,97E+04 -1,40
4964 0,51 2,35E+00 3,32E+04 -1,30
5006 0,59 2,73E+00 3,83E+04 -1,20
5057 0,66 3,14E+00 4,28E+04 -1,10
5114 0,76 3,70E+00 4,93E+04 -1,00
5181 0,85 4,32E+00 5,50E+04 -0,90
5257 0,97 5,19E+00 6,31E+04 -0,80
5344 1,09 6,22E+00 7,04E+04 -0,70
5446 1,24 7,76E+00 8,01E+04 -0,60
5560 1,38 9,77E+00 8,91E+04 -0,50
5694 1,54 1,30E+01 9,96E+04 -0,40
5841 1,70 1,77E+01 1,10E+05 -0,30
6009 1,86 2,54E+01 1,20E+05 -0,20
6208 2,02 3,88E+01 1,30E+05 -0,10
6418 2,15 6,00E+01 1,39E+05 -0,01
6686 2,28 1,02E+02 1,47E+05 0,10
6954 2,38 1,68E+02 1,53E+05 0,19
7334 2,47 3,24E+02 1,60E+05 0,30
7644 2,54 5,31E+02 1,64E+05 0,39
7921 2,61 8,01E+02 1,68E+05 0,50
8153 2,67 1,11E+03 1,72E+05 0,60
8362 2,73 1,47E+03 1,76E+05 0,70
8558 2,79 1,89E+03 1,80E+05 0,80
8735 2,85 2,36E+03 1,84E+05 0,90
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Estes modelos foram calculados através de um programa gentilmente
cedido pela Dr. Monique Spite (Observatério de Meudon, Paris) que interpola
os valores de temperatura em funcao da profundidade 6tica para valores entre
modelos.

Para gerar os modelos colocamos como dados de entrada a
temperatura, metalicidade, gravidade superficial e a razdo populacional entre
os atomos de hélio e hidrogénio.

O valor utilizado para a temperatura efetiva solar foi igual a 5777K,
[Fe/H] igual a zero (por definicdo), onde a notagcédo [A/B] = IogN(A)/N(B)estrela -
logN(A)/N(B)soi, log g igual a 4,44, £ igual a 1 km/s e nye/ny igual a 0,1. Abaixo é
mostrado o modelo de atmosfera para o Sol a partir destes valores.

Para calcular os parametros fisicos das estrelas da amostra, calculamos
varios modelos baseados nas medidas de LE das linhas de Fe | e Fe II,

conforme exposto mais adiante.

5.6 — Parametros Atdbmicos
Para que possamos extrair os dados a partir dos modelos atmosféricos e

das medidas de LE, faz-se necessario, também, conhecer os parametros
atdbmicos associados a cada transicao atdmica envolvida.

Os parametros atdmicos que precisamos para, junto com os parametros
atmosféricos, completar os calculos sdo o potencial de excitagdo e gf (peso
estatistico e forga de oscilador) das transi¢des atébmicas.

A utilidade destes pardmetros € evidente na expressao para a
opacidade atémica (Barbuy, 1982):

r2e? Adp
5 AZgiN,10

e

K, (4) =

Equacéo 29

Onde me € a massa do elétron ¢ é a velocidade da luz, A é o
comprimento de onda da transi¢do, Z é a abundancia do elemento formador da
linha por massa, g € o peso estatistico e f € a probabilidade de transig¢ao (for¢a
de oscilador) quantica entre os niveis eletrénicos envolvidos na transigao, Nz é
a populagao do nivel inferior da transigdo, y € o potencial de ionizagdo da

transicdo, 0 = 5040/T¢(K), onde T¢ € a temperatura efetiva, Alp € o
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alargamento Doppler, H(a,v) é a funcédo de Hjertings, h é a constante de Planck
e k é a constante de Boltzmann.

Os potenciais de excitagao y de cada linha foram extraidos de Moore et
al (1966) e os gfs foram obtidos por Di Bartolo (2005). As abundancias solares

utilizadas foram as de Asplund et al (2004).

5.6.1 — Estrutura Hiperfina
O termo se refere a uma colegdo de diferentes efeitos que levam a

deslocamentos e alargamentos nos niveis de energia dos atomos, moléculas e
ions. O nome é uma referéncia a estrutura fina que resulta de uma interagao
entre momentos magnéticos associados com o spin do elétron e momento
angular orbital. A estrutura hiperfina, com deslocamentos de energia
tipicamente ordens de magnitude menores do que a estrutura fina, resulta da
iteracdo do nucleo (ou nucleos nas moléculas) com campos elétricos e
magnéticos gerados internamente.

Em atomos, a estrutura hiperfina se deve a energia do momento
magnético de dipolo nuclear no campo magnético gerado pelos elétrons e a
energia do momento magnético de quadrupolo nuclear no gradiente do campo
elétrico devido a distribuicdo de carga no atomo. O resultado sdo subtransi¢oes
que originam linhas espectrais de comprimentos de onda levemente
deslocados do centro da transicao.

No espectro, temos varias linhas da mesma transicdo, separadas
apenas por poucos centésimos, ou menos, de Angstrom. Devido a baixa
resolucdo, vemos como se estas fossem uma sO, mais larga. Assim a
opacidade € diminuida no centro da linha e, se n&do levassemos em conta a
EHF, poderiamos superestimar a abundancia do elemento que esta envolvido
na transicao.

Para levar em conta a EHF, devemos considerar o gf de cada sublinha
com respectivos espagamentos e, assim, realizar o procedimento semelhante
ao sem EHF.

Os atomos C, Na, Al, Si, Ca, Ti, Cr, Fe, Ni, Zn, Sr, Zr, Ba, La, Ce, Nd,
Sm, Gd e Eu tém numero par de barions, ndo desenvolvendo EHF, ja no Y,
esta é desprezivel segundo Steffen (1985). Para Sc, V, Mn, Co e Cu tivemos

que listar cada sublinha, com seu gf e fazer utilizar a rotina RAIITH que leva
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este tipo de configuragdo em conta. Os gfs solares para as linhas com EHF
foram obtidos por Di Bartolo (2005).

5.7 — Parametros Atmosféricos
Para obtencdo dos parametros atmosféricos sdo necessarios os valores

das LE das linhas de Fe | e Fe Il, bem como os gfs e potenciais de excitagédo
associados. Comparando como a abundancia calculada a partir das LE varia
com os outros dados de entrada, como potencial de excitagdo ou a propria LE,
€ possivel obter todos os parametros. Esta tarefa poderia tornar-se dispendiosa
de tempo se nao fosse a utilizagdo de um programa desenvolvido por Ronaldo
O. da Silva e Gustavo F. Porto de Mello (Observatério do Valongo, UFRJ)
chamado “getstar” que realiza esta tarefa iterativamente. A convergéncia é
atingida quando as seguintes exigéncias sao satisfeitas:

e Metalicidade obtida igual a de entrada;

e Equilibrio do potencial de excitagao das linhas do Fe I;

e Equilibrio de ionizacdo do Fe | e Fe II;

e Abundancias iguais para as linhas de LE fortes e fracas;

5.7.1 — Metalicidade
Este é o primeiro pardmetro calculado pelo programa e € mais visto com

o simbolo [Fe/H].

Partindo dos parametros atmosféricos solares, o programa interpola um
modelo de atmosfera e entdo executa a rotina RAIIT, que calcula a média da
metalicidade para todas as linhas de Fe |. Assim o programa itera a
metalicidade recém obtida atualizando o arquivo para um outro modelo até que

o valor de entrada e de saida sejam 0s mesmos.

5.7.2 — Temperatura Efetiva
A temperatura efetiva fotométrica foi calculada como mostrado na seg¢ao

4.2 e os resultados de temperatura fotométrica e suas incertezas associadas
s&o mostrados na tabela na pagina seguinte.

Observe que a dispersao entre as temperaturas efetivas calculadas a
partir dos varios indices é bem baixa, me geral menor que 50K, mostrando uma

otima consisténcia interna da técnica.
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Tabela 5 - Temperatura fotométrica calculada a partir de varias cores com a disperséo.

H D Tfot Tfot Tfot Tfot o_fot
(B - V) (B1- V) (b -y) Média
11131 5766 5833 5876 5831 45
13594 6502 6466 6509 6494 18
13959 4536 4642 0 4590 53
17925 5170 5131 5156 5153 15
20630 5724 5768 5769 5756 20
26913 5691 5740 5716 5716 19
26913 5701 5751 5723 5725 20
26923 6043 6027 6025 6031 8
35296 6207 6264 6299 6262 38
37394 5248 5243 5282 5260 18
38392 4886 - 4947 4921 30
38393 6309 6291 6478 6373 88
39587 5982 5997 6053 6016 32
41593 5286 5270 - 5278 8
42807 5733 5739 5748 5741 6
44762 5107 5097 - 5102 5
45088 4815 4758 4780 4784 22
50692 5978 5919 6000 5969 34
64096 5898 5875 5983 5925 48
72905 5893 5921 5865 5890 24
75332 6159 6214 6196 6191 22
75605 5056 5085 0 5070 14
79028 5956 5992 5916 5950 32
81858 5944 5979 5919 5944 25
85444 5011 5006 - 5008 3
88355 6363 6354 6478 6407 59
89025 6820 6731 7184 6942 204
97334 5982 5951 5906 5942 32
109011 4829 4807 - 4818 11
109647 4856 4810 - 4833 23
111456 6319 6302 6263 6291 24
115043 5947 5947 5872 5916 37
115383 6046 6073 6107 6079 26
119124 6160 6213 6150 6172 27
131156 5532 5400 5491 5475 52
238179 5669 5688 - 5678 10
238208 5249 5188 - 5218 31

Para calcular a temperatura espectroscopica, compara-se a abundancia
calculada para cada linha do Fe | com seu potencial de excitacdo. Se a
abundancia aumenta em fungao de y, entdo a temperatura esta superestimada
e deve-se rodar novamente o programa que calcula o0 modelo atmosférico com
uma temperatura mais baixa. Abaixo mostramos um grafico das abundancias
131156 para trés

temperaturas, bem como a regressdo linear com o intervalo de 95% de

em funcdo das LE para cada linha do Fe | em HD

confianga.
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[Fe/H] para as linhas de Fe |
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Figura 25 - [Fe/H] para as linhas do Fe |1 em funcéo da LE para HD 131156 em T =5.600 K. A
regressao linear esta em vermelho e o intervalo de 95% de confianca em azul.
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Figura 26 - [Fe/H] para as linhas do Fe | em funcéo da LE para HD 131156 em Tef = 5.500K. A
regressdo linear esta em vermelho e o intervalo de 95% de confianga em azul.
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Figura 27 - [Fe/H] para as linhas do Fe | em funcéo da LE para HD 131156 em Tef = 5.700K. A
regressdo linear esta em vermelho e o intervalo de 95% de confianga em azul.

O programa calcula, entdo, a inclinacdo da regressdo e altera a
temperatura do modelo até que a inclinagao fique em zero. As populagdes do
Fe | e Fe Il sdo bastante influenciadas pela temperatura e isso € mais facil de
observar quando vemos em funcdo do potencial de excitacdo de cada

transicao.

5.7.3 — Velocidade de Microturbuléncia
Este parametro é evocado para explicar um alargamento adicional

observado nas linhas espectrais que é associado a campos de velocidades,
pois entra no alargamento Doppler, dai o nome velocidade de microturbuléncia.
Esse alargamento adicional € necessario para explicar as larguras observadas
no nucleo Doppler, que nao se justificam apenas pelo alargamento térmico.
Outra caracteristicas € a de atrasar a saturacdo das linhas
moderadamente intensas, até 150 mA. Assim ela pode ser obtida de forma

analoga a temperatura efetiva.

5.7.4 — Gravidade Superficial
Uma forma de se acessar o valor da gravidade superficial nos objetos

que foram estudados € através do equilibrio de ionizagado entre Fe | e Il. Nas
condicbes estudadas, a maior parte dos atomos de ferro se encontram

ionizados sob a forma de Fe Il, sendo a metalicidade calculada pelas linhas do
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Fe Il bastante sensivel a mudancas na gravidade superficial e pouco na
temperatura efetiva.

O aumento de gravidade implica aumento de pressdo eletronica,
desfavorecendo a populagao ionizada. O equilibrio acontece, portanto, quando
a razao [Fe/H] calculada para as linhas de Fe | e Il coincidem.

Assim a funcdo do programa € estabelecer o modelo atmosférico,
alterando a gravidade superficial, até que a média das razdes [Fe/H] calculadas

pelas linhas do Fe | seja igual as calculadas a partir do Fe II.

5.7.5 — Teste Estatistico Sobre as Abundancias
Mesmo excluindo as linhas que nao possuiam propriedades fisicas

compativeis com o esperado nos testes apresentados em 6.4, ainda é possivel,

dado o grande numero de medidas, selecionar ainda melhor a amostra.

Teste para a variagao da razao [Fe/H] em fungéo da LE
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Figura 28 — Teste para a variacdo da razdo [Fe/H] em funcdo da LE para cada linha de Fe I. As
linhas fora do intervalo de 95% de confianca serdo excluidas e o teste sera refeito até que nao haja
nenhuma linha fora de tal intervalo.

Uma ma determinagao no continuo durante a normalizagdo ou pequenos
defeitos no espectro estelar ou ruido podem comprometer um namero de linhas
de forma mais suave, fazendo com que estas linhas passassem nos testes

anteriores. Agora, na determinacdo dos parametros € possivel fazer uma
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segunda selecdo, que consiste em retirar as linhas cujas medidas levam a

razbes [Fe/H] fora da média * 2.

Teste para a variagédo da razao [Fe/H] em fungéo da LE
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Figura 29 - Evolucdo da figura anterior mostrando o erro padrdo 60% menor do

que antes da exclusdo das linhas fora do intervalo de confianca.

5.7.6 — Parametros Atmosféricos Encontrados
Abaixo mostramos uma tabela com todos os parametros atmosféricos

encontrados para os objetos estudados, baseados nas LE de Fe | e Il. A razdo
sinal-ruido (S/R) médio dos espectros estelares foi obtida utilizando a tarefa
“‘bplot” do IRAF, aplicando o calculo desta razdo nas regides do continuo
identificadas com o auxilio do Atlas Solar (Kurucz et al, 1984). As regides
escolhidas para o calculo do S/R médio estdo listadas abaixo. O S/R médio

final € a média simples dos valores obtidos para cada intervalo.

Tabela 6 - Intervalos utilizados para o calculo da razéo sinal ruido.

Comprimento de
Onda (A)

Inicial Final
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5841,300 | 5842,200
6109,200 | 6110,000
6118,300 | 6119,200
6180,800 | 6181,800
6196,350 | 6198,150

As calibracbes fotométricas e os valores obtidos para a temperatura
fotométrica se encontram no capitulo 2. As temperaturas fotométricas
apresentadas abaixo foram obtidas com as calibragcbes apresentadas na sec¢ao

4.2 e com as razdes [Fe/H] finais.

Tabela 7 - Parametros atmosféricos encontrados. Temperatura espectroscopica, fotométrica,
gravidade superficial, velocidade de microturbuléncia, metalicidade, dispersédo nas abundancias
calculadas a partir das linhas de Fe I e 11, e 0 nimero de linhas utilizadas no calculo final dos
parametros para Fe l e I1.

HD Tespec Tfoto IOg g V4 [FE/H] a(Fe |) O'(Fe ||) n linhas n linhas
(K) (K) (cm/s®) (km/s) (dex)  (dex) (dex) Fe Fe ll
11131B 5867 5831 447 1.01 -0.02 0.02 0.07 64 11
13959 4732 4590 424 056 0.14 0.08 0.27 60 3
17925 5180 5153 444 121  0.06 0.03 0.06 70 10
20630 5773 5756 452 114  0.10 0.03 0.07 81 10
26913 n1 5663 5725 4.51 110  0.02 0.02 0.09 62 13
26913 n2 5644 5716 450 119 -0.01 0.03 0.06 82 10
26923 6087 6031 454 1.02 0.06 0.02 0.06 72 10
37394 5289 5260 442 111 0.09 0.04 0.13 72 11
38392 4884 4921 439 0.89 -0.05 0.05 0.19 66 8
38393 6412 6373 427 134 0.06 0.07 0.08 78 9
39587 6043 6016 456 130 0.10 0.04 0.08 82 14
41593 5283 5278 439 124 -0.01 0.03 0.14 60 12
42807 5714 5741 443 113  -0.04 0.01 0.08 57 11
44762 5266 5102 2.91 1.86 -0.12 0.04 0.06 86 10
45088 5076 4784 431 029 -0.22 0.07 0.27 73 8
50692 5915 5969 437 098 -0.14 0.03 0.06 80 11
64096 5820 5925 433 093 -0.13 0.02 0.07 80 12
72905 5915 5890 455 140  0.04 0.05 0.07 67 13
75332 6420 6227 4.51 148  0.26 0.05 0.07 79 14
75605 5127 5070 312 159 -0.11 0.02 0.10 72 11
79028 6022 5950 417 123  0.12 0.03 0.05 87 11
81858 5915 5944 396 132 0.08 0.03 0.06 85 8
85444 5112 5008 295 173  0.08 0.04 0.12 61 10
97334 5979 5942 449 125 0.16 0.04 0.07 95 12
109011 4990 4818 430 056 -0.17 0.07 0.16 80 6
109647 4946 4833 442 098 -0.05 0.06 0.26 72 8
115043 5950 5916 454 112  0.07 0.03 0.08 84 14
115383 6124 6079 433 140 0.23 0.03 0.08 83 13
131156A 5526 5475 462 098 -0.12 0.01 0.06 48 11
238179 5625 5678 432 110 0.19 0.04 0.11 78 10
238208 5551 5218 462 1.00 -0.11 0.02 0.04 54 10
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5.8 — Estimativa dos Erros
Para o calculo dos erros nos parametros atmosféricos, utilizamos um

objeto representativo da amostra, HD 20630. Para este objeto foram
calculados como alteragdes nos parametros reverberavam em variagdes nas
razdes [Fe/H] para as linhas de Fe | e Il. Para estimar o erro na metalicidade,
utilizamos a dispersdo em torno da média nos valores obtidos a partir das
linhas de Fe I.

Abaixo mostramos um grafico que mostra qual a variagdo em Tt
necessaria para que a inclinagéo da regresséo linear para [Fe/H] vs y seja igual
ao erro padrao associado a inclinagao. A inclinagao, que na convergéncia foi a
zero, para se chegar ao equilibrio de excitagéo, tem um erro padrao associado
de 0,003. Alterou-se a T¢ até que a nova inclinagdo, que antes era zero,
tivesse o valor do erro padrdo. A variacdo na temperatura necessaria para

alterar a inclinagdo em um erro padrao foi de 43K e esta é a incerteza estimada

em Ter.
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Para obter o erro na gravidade superficial, o procedimento foi levemente
diferente. Como os fatores mais sensiveis a alteracdo na gravidade séo as
abundancias médias de Fe | e Il, alterou-se a gravidade até que o valor da
médias das abundancias associadas as linhas de Fe | fosse igual a abundancia
obtida mais um desvio padrdo das abundéancias associadas as linhas de Fe II.

Este desvio foi de 0,07, entdo se alterou a gravidade até que a média das
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abundancias médias

para o Fe | chegou a 0,115 e para o Fe Il chegou de

0,045, assim a diferenga ficou no valor do desvio e a diferenga em log g foi de

0,125 que sera a nossa incerteza associada a esta media.

Obtencao do Erro para log g
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Figura 30 - Grafico mostrando as abundancias referentes as linhas de Fe | e Il para uma gravidade
superficial 0,125 maior do que a encontrada levando a uma diferenca de abundéncia igual a
dispersdo nas abundancias calculadas a partir das linhas de Fe Il. Assim obtemos a incerteza

associada a gravidade superficial.
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Para a determinacdo da

Largura equivalente (mA)

incerteza associada a velocidade de

microturbuléncia, calculei qual seria a £ necessaria para que a inclinagdo da

regressao linear da razéo [Fe/H] vs LE para as linhas de Fe | fosse igual ao
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erro padrao da regressao original. O erro padrao associado ao parametro de
inclinagdo da reta da regressao era de 1,4 x 107 e, alterando a ¢ de 1,13km/s
para 1,06 km/s foi possivel obter esta inclinagdo na nova regresséao linear.

Assim o erro para a velocidade de microturbuléncia ficou em 0,07 km/s.
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6 — Resultados
Com todos os parametros atmosféricos para a amostra, faz-se

necessaria uma analise para estabelecer o grupo cinematico dentro da amostra
e compara-lo com as informagdes quimicas, que sdo a maior contribuicdo
deste trabalho para o problema. Foram calculadas as velocidades galacticas U,
V e W e estes valores foram submetidos a testes para estabelecer grupos. Os
valores das abundéncias foram posteriormente agrupados nos elementos

representantes de grupos nucleossintéticos.

6.1 — Abundancias
As abundancias relativas aos elementos foram determinadas a partir do

modelo atmosférico gerado com os parametros determinados anteriormente
(6.7). Este modelo contem as profundidades o&pticas para cada camada,
possibilitando fazer a relagao entre LE observada e abundancia.

As abundancias foram calculadas para cada elemento e os valores das
linhas que ficaram fora de duas vezes o desvio padrao, a partir da média, foram
eliminados até que nao restasse nenhum neste intervalo. Isso so6 foi possivel
para os elementos que possuiam mais de trés linhas medidas nos quais os
desvios padroes foram reduzidos em até 60%.

As incertezas associadas a cada abundancia foram estimadas das
dispersbes para um dado elemento e das abundancias individuais das linhas.
Nas figuras abaixo sao mostrados os desvios padrées das medidas para cada
elemento. Para os elementos com poucas linhas como Al, Ba, C, Ca, Cu, Eu,
Gd, La, Na, Nd, Sm, Sr, Na e Zr os desvios padrdes ndo sao bons indicadores
da incerteza. Para a maioria destes elementos a abundancia definitiva sera
obtida com sintese espectral, em um trabalho futuro.

As barras de erro mostradas abaixo mostram as dispersdes nas medidas
das abundancias para as varias linhas, mas os erros associados a estes
elementos devem estar entre 0,04 e 0,10 dex para os objetos com S/R > 250 e
um pouco maior para os outros objetos, como calculado por Porto de Mello et
al (2008) utilizando a mesma técnica e usando espectros de qualidade

semelhante. Todas as figuras abaixo serdo indexadas como “Figura 32”.
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6.2 — Andlise Cinemaética
Para a obtengédo das velocidades galacticas U, V e W, utilizamos um

programa desenvolvido por Eduardo Del Peloso que utiliza os valores de
ascensao reta, declinagdo, movimento préprio anual em ascensdo reta e
declinagdo com os seus erros, paralaxe com erros e velocidade radial com
erro. Com estes valores € possivel obter as componentes da velocidade
espacial em relagdo ao Sol (King et al, 2003, também referenciou suas
velocidades em relagdo ao Sol) bem como erros que serdo utilizados na
analise apresentada a seguir.

Os valores de ascensao reta, declinagdo, movimento proprio e paralaxe,
bem como seus erros, forram retirados do catalogo Hipparcos. As velocidades

radiais e seus erros foram obtidos por King et al (2003), na maioria dos casos.
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Tabela 8 - Valores astrométricos das estrelas da amostra utilizados, juntamente com os valores da
tabela 8, para o calculo das velocidades galacticas U, V e W. msa = milissegundo de arco.

HD alpha delta V1
(hms) (hms) (msa)
11131 1 49 2343 10 42 11.9 43.47
13594 2 14 2.53 47 29 3.8 24.07
13959 2 15 5347 6 37 35.3 26.37
17925 2 52 31.89 -12 46 9.3 96.33
20630 3 19 2154 3 22 11.9 109.18
26913 4 15 2585 6 11 59.7 47.86
26923 4 15 28.86 6 11 13.6 47.20
35296 5 24 2531 17 23 0.8 68.19
37394 5 41 20.33 53 28 56.4 81.69
38392 5 44 2654 22 25 18.8 124.90
38393 5 44 2797 22 26 51.0 111.49
39587 5 54 2308 20 16 35.1 115.43
41593 6 6 40.55 15 32 32.5 64.71
42807 6 13 1246 10 37 40.3 55.20
44762 6 22 6.85 -33 26 10.6 13.75
45088 6 26 10.32 18 45 26.3 68.20
50692 6 55 18.69 25 22 323 57.89
64096 7 51 46.34 -13 53 49.9 59.98
72905 8 39 11.74 65 1 14.5 70.07
75332 8 50 3227 33 17 6.9 34.86
75605 8 49 5150 -32 46 49.5 14.26
79028 9 14 2055 61 25 24.2 51.12
81858 9 28 2738 9 3 244 29.05
85444 9 51 2868 -14 50 47.6 11.92
88355 10 11 38.19 13 21 18.7 14.49
89025 10 16 41.40 23 25 2.4 12.56
97334 11 12 3253 35 48 52.0 46.04
109011 12 31 18.81 55 7 7.8 42.13
109647 12 35 51.18 51 13 17.3 38.08
110463 12 41 4440 55 43 28.9 43.06
111456 12 48 39.34 60 19 11.6 41.39
115043 13 13 36.89 56 42 29.9 38.92
115383 13 16 46.71 9 25 253 55.71
119124 13 40 23.35 50 31 94 39.64
131156 14 51 23.28 19 6 2.3 149.26
238179 12 59 39.88 54 40 35.6 10.50
238208 13 14 46.66 57 1 4.5 17.87
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Tabela 9 - Movimentos proprios e velocidade radial dos objetos da amostra. Fontes: 1 - King et al.
2003; 2 - Soderblom; Mayor. 1993; 3 - Evans, D.S. 1979; 4 - Wilson, R. E. 1953. msa/a =
milissegundo de arco por ano.

HD Ha oua ué oud or Vel. Rad. o(Vel. Rad.) Fonte
(msa/a) (msa/a) (msa/a) (msa/a) (msa/a) (Km/s) (Km/s)
11131 -122.64 436  -100.38 4.09 4.48 -4.2 0.2 1
13594 -82.13 1.02 -60.10 0.80 0.96 -12.9 0.7 1
13959 -114.08 4.14 -54.72 3.13 3.69 -1.7 1.2 1
17925 398.11 0.84  -189.55 0.65 0.77 18.8 2.0 1
20630 268.88 0.77 93.53 0.68 0.78 19.9 0.9 3
26913 -101.62 116  -112.85 1.15 1.15 7.0 0.3 1
26923 -109.37 112 -108.35 1.12 1.08 -71 0.1 1
35296 250.40 0.88 -7.42 0.61 0.94 36.5 20 1
37394 2.70 0.75  -523.61 0.49 0.83 1.7 2.0 1
38392 -303.70 2,60  -358.00 2.60 4.70 -9.9 0.2 2
38393 -292.42 043  -368.45 0.44 0.60 -9.1 0.1 1
39587 -163.17 1.06 -98.92 0.60 1.08 -10.6 0.8 1
41593 -122.30 0.89  -103.29 0.57 0.91 -9.8 0.1 1
42807 78.11 1.41 -297.10 0.77 0.96 3.0 5.0 4
44762 -24.19 0.54 -52.48 0.63 0.60 -2.6 1.5 1
45088 -119.32 1.06  -164.06 0.76 1.10 -8.4 0.2 1
50692 -35.75 1.01 25.14 0.59 0.90 -14.7 0.1 1
64096 -68.46 1.11 -344.83 1.03 0.95 -21.1 0.1 1
72905 -27.73 0.59 87.90 0.49 0.71 -11.8 0.3 1
75332 -62.22 1.00 -85.02 0.72 0.86 5.1 2.0 4
75605 -1.86 0.80 -48.22 0.96 1.25 -7.8 1.5 1
79028 -8.67 0.43 -31.84 0.49 0.72 -14.2 0.5 1
81858 40.40 1.66 2.71 0.94 1.29 -6.9 0.6 1
85444 18.68 0.95 -21.88 0.55 0.81 -14.3 0.6 1
88355 38.83 0.90 -37.05 0.47 0.84 -15.2 0.2 1
89025 19.84 0.98 -7.30 0.50 0.78 -21.6 1.1 1
97334 -248.55 0.74  -151.33 0.68 0.90 -2.6 2.0 4
109011 99.70 2.49 -13.25 247 3.11 -13.1 0.6 1
109647 113.00 0.84 -8.06 0.76 1.1 -9.0 0.3 1
110463 121.53 0.65 -4.36 0.63 0.82 -10.2 0.2 1
111456 107.79 2.65 -30.60 3.08 3.20 -18.2 1.1 1
115043 111.91 0.56 -17.88 0.65 0.67 -8.5 0.1 1
115383 -334.51 0.80 190.70 0.54 0.85 -25.9 0.9 4
119124 -124.73 0.58 57.86 0.62 0.71 -10.0 20 1
131156 152.81 0.64 -71.28 0.70 0.76 1.3 0.1 1
238179 97.73 1.22 -14.80 1.02 1.24 -45.5 0.2 1
238208 82.45 1.13 -36.65 1.13 1.19 -49.2 0.2 1

As figuras abaixo mostram as estrelas da amostra no espago de
velocidades em relagao ao Sol, calculados com os valores mostrados na tabela

acima.
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Figura 32 - Velocidades U e V para as estrelas da amostra.

Velocidades Galaticas da Amostra(VW)
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Figura 33 - Velocidades V e W para as estrelas da amostra.

Sobre esta amostra foi aplicado o algoritmo k-médias que agrupou,
embasado nos seus atributos (U, V e W), os 31 objetos — velocidades — em k
particbes, com k < 31. Este algoritmo executa a tarefa de encontrar os centros

de um grupo natural, ou gaussiano, nos dados, assumindo que os atributos dos
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objetos formam um espaco vetorial. Comparando as classificacdes foi possivel
estabelecer que o melhor numero de grupos era trés e os objetos foram
agrupados conforme mostrado nos graficos abaixo, no qual mostramos o
nucleo cinematico que identificamos para o Grupo Ursa Maior.

Vemos que os objetos HD 64096 e HD 79028 ficam fora da elipse 2c
nos dois graficos, UV e VW, mas nao foram retirados do grupo. Estas estrelas
ficaram apenas sinalizadas para serem retiradas em uma analise posterior.
Movimentos em U e W levam a oscilagdes da estrela em torno do movimento
médio do grupo (Binney; Tremaine, 1987), mas movimentos em V tiram a
estrela da coesdo para sempre (Woolley; Candy, 1968 e Innanen; House,
1970). Para um subconjunto originado de um aglomerado estar na vizinhanga
solar, suas estrelas devem ter praticamente a mesma velocidade em V. Assim
0 objeto que merece maior atengdo € HD 79028 pois se encontra fora de 2c
emV.

Velocidades Galaticas da Amostra(UV)
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Figura 34 - Velocidades U e V para as estrelas da amostra dividia em 3 grupos. As duas elipses
estdo centradas nas médias do grupo em preto e possuem eixos de 2¢ € 3c.
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Velocidades Galaticas da Amostra(VW)
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Figura 35 - Velocidades U e W mostrando o grupo cinemético com elipses de 2¢ e 3.

6.3 — Anélise Quimica — Identidade em Metalicidade
Este parametro deve descrever, dentro de uma pequena dispersdo, um

grupo cinematico, se consideramos que ele tem a mesma origem, em uma
regidao especifica de uma nuvem molecular gigante. Faz-se entdo necessaria
esta analise para podermos descrever o grupo, bem como delimitar o intervalo
de metalicidade no qual estardo os seus membros.

Para isso separamos o0s objetos que permaneceram no nucleo
cinematico por nés definido e comparamos com o resultado das analises de
Soderblom e Mayor (1993) e King et al (2003). Uma tabela mostrando apenas
as estrelas que ficaram no nosso grupo cinematico e a comparagao entre
metalicidade e o grau de pertinéncia ao grupo € mostrada abaixo.

Como esperado, poucos objetos ndo estdo bem classificados por King et
al (2003) no critério cinematico, sendo que dois destes objetos (HD 79028 e HD
81858) foram detectados na nossa analise cinematica como possiveis nao

membros do grupo.
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Tabela 10 - O grupo cinematico ordenado em metalicidade e comparado com resultados de
pertinéncia ao grupo determinados por King et al (2003) e Soderblom e Mayor (1993) - SM93.

HD [Fe/H] SM93 King King King
Cinematico  Espectroscopico Final

45088 -0.22 Possivel ? N? N?
109011 | -0.17 Provavel Y Y Y
50692 -0.14 Improvavel ? ? ?
64096 -0.13 Improvavel Y? N? ?
131156 |-0.12 Provavel ? N? ?
44762 -0.12 Improvavel ? N? ?
75605 -0.11 Improvavel ? Y Y?
109647 |-0.05 Provavel Y Y Y
38392 -0.05 Possivel Y? ? Y?
11131 -0.02 Provavel Y? ? Y?
41593 -0.01 Provavel Y ? ?
26913 +0.02  Provavel ? ? ?
72905 +0.04  Provavel Y? ? Y?
26923 +0.06  Provavel Y Y? Y?
38393 +0.06  Possivel Y? ? Y?
115043 | +0.07  Provavel Y Y Y
81858 +0.08 Improvavel N? ? N?
85444 +0.08 Improvavel Y? N? ?
39587 +0.10  Provavel Y Y Y
79028 +0.12  Improvavel N? N? N?
13959 +0.14  Provavel Y? Y? Y?

Vemos a partir da tabela que a metalicidade caracteristica do grupo deve
estar em torno da solar. Como a incerteza em [Fe/H] esta em torno de 0,05, o
intervalo de duas vezes a dispersao pode ficar entre -0,10 e +0,10. A estrela
HD 13959 € um caso interessante pois possui uma grande discrepancia entre a
Ter espectroscopica e fotométrica. Ramirez et al (2007) e Yong et al (2004)
relatam possiveis efeitos ndo-ETL nas atmosferas de estrelas frias, no sentido
de que as temperaturas espectroscopicas sdo sempre maiores. E Schuler et al
(2006) sugerem que uma atividade cromosférica intensa poderia ser a fonte
destes problemas. Quando alterei a temperatura para o valor calculado
fotometricamente (4590 K), a principio mais confiavel, obtive uma nova [Fe/H],
de 0,06, o que compatibiliza a estrela com a identidade em [Fe/H] do nucleo.

A andlise diferencial que realizamos apresenta incertezas maiores nos
parametros atmosféricos determinados para objetos com processos que
influenciam a formacéo das linhas espectrais distintos dos ocorridos no Sol,

como no caso das gigantes.
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Histograma do Numero de Objetos
por Intervalo de Metalicidade
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Figura 36 - Histograma mostrando o nimero de objetos por intervalo de metalicidade do nucleo
cinemético.

6.4 — Anélise Evolutiva
Para classificar de forma mais conclusiva os membros do grupo, fiz a

analise evolutiva, que permitiu estabelecer uma idade, mesmo que relativa,
para todos os objetos do nucleo cinematico.

Obtemos, para isso, novos diagramas HR com linhas evolutivas para
estrelas de mesma massa (Kim et al, 2002 e Yi, Kim e Demarque, 2003). Como
as linhas evolutivas s&o dependentes da metalicidade, agrupamos os objetos
em 5 intervalos de [Fe/H]: maior que +0,15, de +0,05 a +0,14, de -0,04 a +0,04,
de -0,05 a -0,14 e menor que -0,14. As estrelas nestes intervalos foram
colocadas no diagrama HR com linhas evolutivas para metalicidades de +0,20,
+0,10, +0,00, -0,10 e -0,20, respectivamente. O dados de luminosidade foram
obtidos como na anadlise fotométrica (secdo 4.2) e a temperatura final utilizada
para localizar as estrelas no diagrama HR foi a média das temperaturas

fotométrica e espectroscopica.
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O resultado é mostrado nos diagramas abaixo, onde as estrelas jovens
do campo e as ZAMS (linha pontilhada) estdo indicadas, assim como as

massas das trajetorias.
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. 115383 ]
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= 02F 3
I [ ]
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fe) L ]
g T\ 238179 ]
0.0 F o 3
. 97334 ]
02 F [Fe/H]=+0.20 3
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log T,

Figura 37 - Diagrama HR com linhas evolutivas para [Fe/H] igual a 0,20. As linhas pontilhadas séo
as ZAMS.
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Figura 38 - Diagrama HR como linhas evolutivas para diversas massas e [Fe/H] igual a 0,10. As
linhas pontilhadas sdo as ZAMS.
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Figura 39 - Mesmo que a figura anterior, mas com linha evolutiva para 3,6 massas solares,
possibilitando mostrar HD 85444, que néo foi exibida no diagrama anterior. Observe que se pdde
determinar a idade com alta confianca ja que a linha evolutiva tem alta resolucdo em idade para
esta massa, nesta regido do diagrama.
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Figura 40 - Diagrama HR com linhas evolutivas para a [Fe/H] zero. Mostramos também a posicao
do sol. As linhas pontilhadas sdo as ZAMS.
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Figura 41 - Diagrama HR com linhas evolutivas para [Fe/H] igual a -0,10.
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Figura 42 - Diagrama HR com linhas evolutivas para [Fe/H] igual a -0,10 e linhas evolutivas para

massas entre 1,8 e 3,6 massas solares. Também foi possivel determinar a idade dos objetos com
mais precisdo visto que as linhas evolutivas tém maior resolucédo em idade nesta regido.
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Figura 43 - Diagrama HR com linhas evolutivas para metalicidade igual a -0,20, truncadas em 12
bilhdes de anos.

O objetivo desta analise foi determinar se as estrelas do nucleo
cinematico estavam em uma linha evolutiva compativel com a idade canbnica
do grupo, de aproximadamente 500 milhées de anos, de acordo com King et al
(2003). Para comparar os nossos resultados com outros determinadores de
idade, buscamos na literatura a atividade cromosférica do indice Rk, para as
estrelas do grupo cinematico. Este indice, Rk, € o fluxo cromosférico absoluto
nas linhas H e K do Ca Il relativo ao fluxo bolométrico da estrela. O valor do
indicador de atividade para as Hiades é maior que -4,6 (King et al, 2003),
sendo este considerado um critério para juventude.

Os objetos que ficaram distantes duas vezes o seu erro da ZAMS foram
classificados como “ZAMS”. Os que estavam acima da ZAMS em até trés
vezes o erro, foram classificados como “Acima da ZAMS”, e acima disso,
“‘Muito acima da ZAMS”. Os que ficaram mais que duas vezes o erro abaixo da
ZAMS foram classificados como “Abaixo da ZAMS”. Abaixo mostramos uma
tabela com os resultados. A coluna na qual as estrelas sao classificadas de
acordo com o grupo de identidade nucleossintética € explicada na proxima

secao.
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Tabela 11 - Resultados da analise evolutiva. Os critérios foram proximidade a linha de idade zero
para a sequencia principal (ZAMS). As estrelas gigantes ndo possuiam indices Rk pois este
critério ndo pode ser aplicado para determinar idade para este tipo de estrela. Fontes: 1 — King et al
(2003); 2 — Soderblom e Mayor (1993); 3 — Wright et al (2004). Para a estrela HD 13959, usamos a
temperatura fotométrica para revisar a sua metalicidade (ver se¢do anterior).

HD [Fe/H] Grupo  Idade R hk Fonte
Nucleos. (Gano)
45088 |-0.22 4 Acima da ZAMS -4.299 1
109011 |-0.17 3 Muito acima da ZAMS  -4.414 1
50692 |-0.14 1 Velha -4.903 1
64096 |[-0.13 1 Velha -4.827 1
131156 |-0.12 2 ZAMS -4.350 3
44762 |-0.12 1 0.27 Gigante 1
75605 | -0.11 1 0.70 Gigante 1
109647 |-0.05 3 Acima da ZAMS -4.447 1
38392 |-0.05 3 Acima da ZAMS -4520 2
11131 -0.02 2 ZAMS -4532 1
41593 |-0.01 2 ZAMS -4.414 1
26913 | +0.02 2 Abaixo da ZAMS -4.417 1
72905 |+0.04 2 ZAMS -4.369 1
26923 |+0.06 4 ZAMS 4490 2
38393 | +0.06 2 ZAMS -4.774 1
13959 | +0.06 1 Muito acima da ZAMS  -4.290 2
115043 | +0.07 3 ZAMS -4.476 1
81858 | +0.08 2 3.70 Inativa 2
85444 | +0.08 1 0.25 Gigante 1
39587 |[+0.10 1 ZAMS -4.380 1
79028 |+0.12 2 4.70 -4.996 1

A partir desta analise evolutiva, trés estrelas (HD 50692, HD 64096 e HD
115043) ficam incompativeis com a juventude presumida para o grupo,
conforme pode ser observado nos diagramas HR anteriores. A idade
estabelecida ficou entre 250 e 700 milhdes de anos, compativel com a
estabelecida por King et al (2003), e foi determinada pelas gigantes jovens da
amostra, uma vez que as estrelas de baixa massa estdo em posicdes no
diagrama HR onde as isOcronas estdo muito proximas, ndo permitindo a

distincdo em idade.

6.5 — Analise Quimica — Identidade Nucleossintética
Depois da analise da identidade do grupo em metalicidade, podemos

realizar uma analise mais fina, acessando as demais abundéancias elementares
para os objetos. Devido as incertezas elevadas, além do baixo numero de
linhas, para diversos elementos, nao foi possivel chegar a uma conclusao a

partir das abundancias individuais para cada elemento. Passamos entdo a uma
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analise por grupo de elementos. Estes foram agrupados em sete grupos de

identidade nucleossintética,

cada um deles reunindo elementos com

propriedades semelhantes no cenario observacional da evolugdo quimica da

Galaxia. Tais grupos séo: Na e Al, processo a, processo de equilibrio (Eg. ou

do pico do ferro), Mn e Cu, leves do processo-s, pesados do processo-s e

processo-r.

Tabela 12 — Grupos de identidade nucleossintética estudados.

Grupo

Elementos

associados

Comentéarios

Na Al

Alfa

Mn Cu

Processo-s
Leve
Processo-s
Pesado

Processo-r

Na e Al

Si, Ca, Sce i

V, Cr, Co e Ni

Mn e Cu

Sr,YelZr

Ba, Ce e La

Sm, Eu e Gd

Elementos com “Z-impar”, ao contrario dos
elementos do processo-a, sao superdeficientes
em relagcdo ao Fe para baixas metalicidades (ou
seja, [X/Fe] < 0), o que sugere uma origem
nucleossintética comum (McWilliam, 1997).
Elementos do processo-a, com numero de prétons
multiplo de 4. O Sc foi incluido por ter
comportamento semelhante ao Ca nos diagramas
[X/Fe] vs. [Fe/H]. (Wheeler, Sneden e Thuran,
1989)

Associados ao processo de equilibrio, onde a
tendéncia é que as abundancias dos elementos
aumentem com a proximidade ao elemento de
maior energia de ligagdo por nucleén, portanto
mais estavel, o Fe.

Possuem um comportamento diferente dos
demais elementos do pico do Fe e séao
superdeficientes em relacdo ao Fe para baixas
metalicidades (Castro et al, 1999).

Nucleossintese dominada pelo primeiro pico de
estabilidade do processo-s.

Nucleossintese dominada pelo segundo pico de
estabilidade do processo-s.

Nucleossintese dominada pelo processo-r.
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Este recurso faz com que os valores tenham uma incerteza menor do
que no caso dos elementos individualmente, ja que a média tende a minimizar
eventuais desvios nos valores individuais.

Os resultados para os objetos sdo mostrados na figura abaixo.
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Figura 44 - Gréafico das médias das abundancias dos elementos agrupadas por identidade
nucleossintética para todos objetos da amostra. Os nimeros das legendas se referem ao HD de
cada estrela e ordenam a exibicao.

Com estes valores foi possivel utilizar o mesmo algoritmo de k-médias
utilizado no caso cinematico para encontrar grupos nucleossintéticos (GN)
neste espaco. O melhor numero de GN encontrado foi quatro e a abundancia

meédia para cada grupo € mostrado abaixo.
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Os GN 1 (9 membros), 2 (15 membros) e 3 (5 membros) tinham baixas
dispersdes entre seus membros e, por isso, merecem maior consideragcédo. O

GN 4, com apenas 2 membros (HD 45088 e HD 72905), teve sua diferenciagcéo
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a partir dos grupos com valores mais incertos, processo-r e processo-s leve e
portanto sua existéncia real € duvidosa.

Dos cinco membros do GN 3, quatro estdo no nucleo cinematico, sendo
a excecao HD 109011, retirada por ser pobre em metais. Vemos entdo que o
nosso nucleo cinematico, quimico, e selecionado por idade, basicamente
caracteriza este GN na nossa amostra. Por outro lado, ndo é possivel associar
0 nucleo cinematico, quimico, e selecionado por idade a nenhum GN em
particular, visto que a maior parte das estrelas deste nucleo pertencem ao GN
2. O grupo formado pelos elementos Na e Al nao distinguem os GN de forma
clara, visto que os valores ficaram muito préximos do solar. Ja os elementos
devidos ao processo-r (Sm, Eu e Gd) tém altas incertezas associadas as
abundancias e parecem ter produzido o GN 4, demasiado rico em elementos
do processo-r, o qual considerei espurio. Fazendo esta consideragéo,
qualitativamente, a melhor classificacdo para HD 72905 seria o GN 2, pobre

em Mn e Cu.

102



7 — Conclusdes e Perspectivas
A partir dos valores das velocidades galacticas U, V e W, foi possivel

encontrar um nucleo cinematico para as estrelas estudadas, aplicando o
método estatistico das k-médias. No contexto deste nucleo, determinei um sub-
grupo de estrelas para o qual uma mesma metalicidade seria compativel, no
caso para um valor préximo do solar. Outro critério aplicado foi o de juventude,
comparando a posi¢do no diagrama HR com uma idade determinada pela
trajetéria evolutiva tedrica, ou a partir dos indices de atividade cromosférica,
Rk, ou ambos. O resultado dos critérios aplicados pode ser visto na tabela
abaixo.

Depois de determinar as abundancias quimicas de varios elementos
para as estrelas, encontrar um nucleo cinematico bem definido, determinar a
existéncia de um nucleo quimico de identidade em metalicidade e analisar
evolutivamente a amostra, foi possivel determinar um nucleo que abarcasse
todos estes critérios. Quando a estrela pertence ao nucleo cinematico e nao é
excluida pelos critérios de identidade na razéo [Fe/H] ou na idade, ela pertence
ao nucleo final de estrelas do Grupo, chamado de nucleo
cronoquimiocinematico — NCQC.

Abaixo, mostro a tabela com o nucleo final. As estrelas gigantes foram
adicionadas ao NCQC, mesmo tendo baixa metalicidade porque a incerteza
associada a este parametro em uma analise diferencial com o Sol, deve ser
maior quando a estrela estudada € uma gigante. Isso ocorre porque os
parametros que influenciam na formacao das linhas espectrais, que definirdo a
metalicidade, sdo muito diferentes dos solares. Assim o critério quimico de
identidade em metalicidade é menos estrito para estas estrelas.

Neste trabalho, foi possivel determinar os parametros cinematicos, de
razao [Fe/H] e de idade que descrevem o NCQC do Grupo UMa. A
metalicidade que o define é a solar e, se considerarmos um intervalo de 2c e
nossa incerteza de 0,05 dex, as estrelas poderiam estar distribuidas no

intervalo entre -0,10 e +0,10.
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Tabela 13 - Nucleo final de identidade cronolégica, quimica e cinematica. A estrela HD 72905 foi
reclassificada no GN 2.

HD [Fe/H] Grupo Idade R 1k
Nucleos. (Gano)

44762 |-0.12 1 0.27 Gigante
75605 | -0.11 1 0.70 Gigante
109647 | -0.05 3 Acima da ZAMS -4.447
38392 |[-0.05 3 Acima da ZAMS -4.520
11131 -0.02 2 ZAMS -4.532
41593 |-0.01 2 ZAMS -4.414
26913 | +0.02 2 Abaixo da ZAMS -4.417
26913 | +0.02 2 Abaixo da ZAMS -4.417
72905 |+0.04 2 ZAMS -4.369
26923 | +0.06 2 ZAMS -4.490
38393 |+0.06 3 ZAMS -4.774
13959 +0.06 3 Muito acima da ZAMS  -4.290
115043 | +0.07 2 ZAMS -4.476
85444 +0.08 1 0.25 Gigante
39587 |+0.10 2 ZAMS -4.380

Os objetos fora deste intervalo e que ainda assim foram incluidos no
nucleo, tinham a incerteza associada a [Fe/H] maior ou devida a discrepancia
entre temperatura efetiva fotométrica e espectroscépica estar muito acima do
erro esperado para este parametro, ou pelo fato de serem gigantes, para as
quais esperamos uma incerteza maior em uma analise diferencial com o Sol
como estrela padréo.

Nao foi possivel estabelecer uma clara distingdo entre as estrelas do
NCQC e as estrelas de campo quanto aos grupos de identidade
nucleossintética, nem quanto as abundéancias individuais. As altas dispersdes
nas abundéancias de Y, Zr, C, Na, Al, Eu, Sm e Gd também impediram uma
analise mais conclusiva. Valores mais precisos podem ser obtidos através de
sintese espectral, o que ja esta sendo feito como seguimento deste trabalho.

A analise puramente cinematica possibilitou determinar um nucleo com
velocidades U, V e W de 22,3, 6,5 e -2.55 Km/s (em relagdo ao Sol), com
desvios padrdées de 5, 3 e 4 Km/s, respectivamente. Outros autores que
analisaram o grupo encontraram dispersées maiores que 2 Km/s (Johnson e
Soderblom, 1987), ja Soderblom e Mayor (1993) encontraram oy = 3, oy =2 €
ow = 3 Km/s. King et al (2003) encontrou dispersées menores: oy =2, 0oy =2 €
ow = 2 Km/s. Levando em conta o tamanho bem menor da nossa amostra, os

desvios padroes sdo considerados bons. Essa dispersdo de velocidades é
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pouco maior que a esperada para aglomerados abertos (Soderblom e
Clements, 1987).

A metalicidade média encontrada para o NCQC foi de [Fe/H] = +0,01 %
0,07, ou seja, muito proxima da solar. Como comparagao, Paulson et al (2003)
encontrou, para a analise espectroscopica de 55 estrelas das Hiades, com
qualidade muito semelhante as dos nossos espectros, uma dispersdo em
metalicidade de 0,04 dex.

Pelos critérios de atividade e disposi¢édo no diagrama HR, foi possivel
estabelecer que o nucleo é descrito por estrelas jovens, com idades menores
do que 700 milhdes de anos, e provavelmente superiores a 300 milhdes de
anos.

Sendo assim, podemos afirmar que o grupo Ursa Maior tem uma
identidade cinematica, quimica e cronoldgica. Isso apdia a existéncia do Grupo
UMa. Apesar da selecdo de nossa amostra estar longe do ideal para este tipo
de estudo, por possuir tendéncia, reproduzimos o nucleo UVW classico do
grupo e conseguimos associa-lo com um nucleo de identidade em [Fe/H], com
incertezas compativeis com outros estudos do tema.

Com o objetivo de complementar o estudo, iremos determinar
velocidades galacticas para um grupo bem maior de estrelas de tipo solar, com
uma amostra com tendéncias minimizadas dentro de 25 pc do Sol. Estrelas de
tipo solar permitiram velocidades radiais e analise de composi¢cao quimica mais
precisas. Assim esperamos reencontrar 0 nucleo cinematico, a partir de
adensamentos em U, V e W, utilizando técnicas estatisticas, para estabelecer
melhor o padréo de velocidade, sem perder homogeneidade com a analise ja
feita.

Pretendo cruzar estes dados com indicadores de juventude, ligados a
rotacdo da estrela, como indices cromosféricos, fluxos de raios-X e fluxos no
ultra-violeta extremo.

Fora dos adensamentos selecionarei estrelas jovens dispostas de forma
aleatoria para evitar tendéncias. A analise quimica, combinada aos indicadores
de juventude das estrelas dentro do adensamento em comparagado com as que
estdo fora dele permitirdo concluir se existe homogeneidade quimica para este

grupo cinematico.
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Para as abundancias elementares, faremos uma anadlise por sintese
espectral, que diminuira as incertezas associadas aos elementos com baixo

numero de linhas.
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Apéndice — Calculando os componentes do espaco de
velocidades galacticas
Para estudar os Grupos Cinematicos fazemos uso constante dos

componentes do espaco de velocidades galacticas U, V e W, dada um
movimento préprio do objeto, velocidade radial e paralaxe. Segundo Johnson
(1987), faz mais sentido calcular os componentes galacticos de velocidade
heliocéntricos, que podem ser entdo ajustado para o movimento solar por uma
corregao aditiva da escolha de cada um. Além dos componentes, é
fundamental para a avaliagdo de pertinéncia cinematica ao grupo a estimativa
das incertezas nos parametros observados.

O sistema U, V e W ¢é, geralmente, usado no sistema de mao-direita de
coordenadas, positivo na diregado do centro galactico, rotagcado galactica e norte
polo galactico, respectivamente. O uso de um sistema de mao-direita permite
que a matriz de transformagao possa ser usada tanto para coordenadas quanto
para velocidades. O sistema de coordenadas galactico pode ser definido por
trés angulos. Dois dao a posigcao equatorial do pdlo norte Galactico:

anep = 12749™ = 192,25°,

Ongp = 27,4°.

O terceiro, 69 = 123° ¢é o angulo de posi¢gao do Pdlo Norte Celestial
relativo ao grande semicirculo passando pelo PNG e a latitude galactica zero.

Johnson ainda usou mais quantidades e respectivas incertezas:

7 t o, @ paralaxe em arcsec,

p * o,, a velocidade radial em km/s,

Le * oOue, O mMovimento proprio em ascensdo reta, corrigida para
declinagao, em arcsec/ano,

Us * 6,6, 0 Movimento proprio em declinagcdo, em arcsec/ano.

Usando as definicbes acima de oncp, Ongp © 09, @ matriz de

transformacdo que leva das coordenadas equatoriais para coordenadas

galacticas:
coshcosl CO0S CoS &
coshsenl |=T|cosdcose |,
senb senod
fica
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-0,06699 -0,87276 -0,48354
T=|+0,49273 -0,45035 +0,74458|.
-0,86760 018837 +0,46020

Também, define-se a matriz de coordenadas

+C0SCO0SO —Sena —COSasSend
A=|+sSenacosd +Co0Sa —Senasend
+Send 0 +C0SO

Os componentes da velocidade espacial galactica s&o, portanto:

=< C
|
o
%
&

Equacéo 30

, onde B=T.A e k = 4,74057, o equivalente em km/s da unidade
astronébmica em um ano tropical.

As incertezas podem ser calculadas da mesma forma, utilizando as
incertezas correspondentes e transformadas. Aplicando a formula tradicional de

erro diferencial, para erros nao relacionados, na equagao 1, temos:

2
o
2 p
Oy p 2 o 27 9 o’ by, by
o2 |=C||E| |02 +| Lz | ||+ ZatsZ Tx 1y b,
Hy 4
) T T V4
Ow = = b,, b

33

Equacéo 31

os elementos da matriz C sdo os quadrados dos elementos individuais
de B, i.e., cj = b’ paratodoie|.

Por fim, basta corrigirmos este valor para o movimento solar. O
movimento solar padrao de Mihalas e Routly (1986) (U;V;W) = (10,4; 14,8; 7,3)
relativos ao Padréo Local de Repouso (LRS).

Estes resultados foram aplicados ao Grupo Ursa Maior como caso teste.

Um artigo de Soderblom e Clements (1987) discute estrelas do tipo solar
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candidatas a membros do Grupo e estima a probabilidade de pertinéncia
baseado na emissdo cromosférica. A dispersdo de velocidades é tipicamente

menor que 2 km/s, aproximadamente a mesma observada em aglomerados
abertos.
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