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Resumo

Linhas espectrais intensas sao Uteis indicadores espectroscopicos da atividade cro-
mosférica estelar vinculada fisicamente a eficiéncia da conveccao turbulenta, a rotagao
diferencial e evolucao do momento angular. A rotacao estelar e a atividade cro-
mosférica em estrelas isoladas decaem monotonicamente com a idade, sob a acao do
torque produzido pelo vento estelar magnetizado, sendo um potencial indicador deste
parametro. No entanto, diversos trabalhos apontam para uma insensibilidade dos flu-
xos cromosféricos derivados das linhas H & K do Ca Il e Ha com a idade em estrelas
mais velhas que 2 bilhGes de anos, limitando a confiabilidade das idades derivadas
pelo método cromosférico.

O tripleto infravermelho do Ca Il (A\8498, 8542 e 8662), no contexto da evolugao
temporal da atividade magnética, foi muito pouco estudado em comparagao com ou-
tros indicadores cromosféricos, motivando-nos a investigar seu comportamento es-
pecialmente no concernente a sua relagao com a idade estelar. Obtivemos o fluxo
cromosférico de 150 estrelas (anas e subgigantes) de tipos espectrais F, G e K nas
linhas do tripleto do Ca Il, com espectros de alta razao sinal-ruido e resolu¢cao mode-
radamente alta, abrangendo um extenso dominio de niveis de atividade cromosférica.
Utilizamos uma calibracao de fluxo absoluto ancorada em modernos modelos de at-
mosferas, e estudamos a evolugao das perdas radiativas das linhas do tripleto frente
aos parametros idade, massa, metalicidade, raio, gravidade superficial e estimativas
da evolucao do momento de inércia estelar.

Encontramos que os fluxos cromosféricos das linhas do Ca Il sdo fortemente in-
terrelacionados, 0 que nao se observa na relagcao envolvendo Ha que apresenta uma
correlacao com as linhas do Ca Il dependente do nivel de atividade cromosférica. Con-
cluimos que, para estrelas anas de tipo solar, é possivel recuperar a evolugao tempo-
ral dos fluxos cromosféricos das linhas do tripleto até aproximadamente 9 bilhdes de
anos de idade, caso as influéncias de variaveis constitutivas como massa e metalici-
dade sejam devidamente equacionadas. Mostramos que estas variaveis, sob certas
condigdes, contribuem para a variancia do fluxo cromosférico tanto quanto a idade.
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Esse efeito pode ser entendido no plano fluxo-idade como uma fonte adicional de
espalhamento que pode encobrir a identificacdo de um decaimento monoténico da
atividade cromosférica com o tempo. Desta forma, utilizamos uma nova calibracao en-
volvendo corregdes simultdneas de metalicidade e massa e mostramos que as idades
cromosféricas derivadas tanto pelo tripleto quanto pelas linhas H & K apresentam bom
acordo com as idades isocronais até idades de 10 bilhdes de anos, assim como as ida-
des astrossismoldgicas. Mostramos que, para as linhas do Ca Il, as calibragdes que
contabilizem apenas fluxo e idade introduzem um forte viés de metalicidade nas idades
cromosféricas, e portanto devem ser aplicadas somente as estrelas de composicao
quimica semelhante a do Sol.



Abstract

Intense spectral lines are useful spectroscopic indicators of stellar chromospheric ac-
tivity physically linked to the efficiency of turbulent convection, differential rotation and
the evolution of angular momentum. The stellar rotation and chromospheric activity
in single stars decay monotonically with age, under the action of the torque produced
by the magnetized stellar wind, being a potential indicator of this parameter. However,
several studies point to an insensitivity of the chromospheric fluxes derived from H & K
lines of Ca Il and Ha with age in stars older than 2 billion years, limiting the reliability of
ages derived by the chromospheric method.

The Ca Il infrared triplet (A 8498, 8542 and 8662), in the context of the time evolu-
tion of magnetic activity, has been very poorly studied compared to other chromosphe-
ric indicators, motivating us to investigate their behavior especially with regard to the
stellar ages. We obtained the Ca Il triplet chromospheric fluxes of 150 stars (dwarfs
and subgiants) of spectral types F, G and K, based on high signal to noise ratio and
moderately high resolution spectra, covering an extensive domain of chromospheric
activity levels. We use an absolute flux calibration anchored in modern models of at-
mospheres, and study the evolution of radiative losses from the center of the lines of
the Ca Il triplet compared to parameters age, mass, metallicity, radius, surface gravity
and estimates of the stellar moment of inertia.

We found that the chromospheric fluxes of the Ca Il lines (triplet and H & K) are
strongly interrelated, which is not observed with Ha that has a correlation with the Ca Il
lines dependent on the level of chromospheric activity. We conclude that for solar-type
dwarf stars, it is possible to recover the time evolution of the chromospheric fluxes of the
triplet lines up to about 9 billion years old, if the influences of constitutive variables such
as mass and metallicity are adequately removed. We show that these variables, under
certain conditions, contribute to the variance of the chromospheric flux as much as
stellar age. This effect can be understood in the flux-age plane as an additional source
of scatter that can obscure the identification of a monotonic decay of chromospheric
activity with time. Thus, we used a new calibration involving simultaneous corrections
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of the mass and metallicity effects and showed that the chromospheric ages derived
from both triplet and the H & K Ca Il lines show good agreement with the isochronal
ages up to 10 billion years, as well as asteroseismological ages. We show that, for Ca
Il lines, the calibration that takes into account only the flux and age introduces a strong
metallicity bias in chromospheric ages, and therefore it should be applied only to stars
with chemical composition similar to the Sun.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 A Atividade Cromosférica

A cromosfera € uma camada estruturada de forma extremamente complexa e situa-se acima da
fotosfera estelar de estrelas de baixa massa. Seu brilho no Sol é obliterado pela enorme quan-
tidade de energia advinda de camadas fotosféricas mais profundas, tornando sua observacao
possivel apenas sob certas condi¢des especiais como eclipses solares, o centro de linhas espec-
trais de grande opacidade, na regido do ultravioleta distante, onde a fotosfera contribui pouco.
Alguns instantes antes e ap0s os eclipses totais do Sol, quando a Lua encobre totalmente o disco
brilhante solar, € possivel observar a face mais avermelhada cuja cor € dominada pela emissao

em Ho.

Conforme nos afastamos das camadas mais profundas, pela segunda lei da termodinamica,
esperamos que o gradiente radial de temperatura permaneca negativo ao longo da atmosfera
solar. Em outras palavras, caso a atmosfera esteja em equilibrio radiativo, os processos de
absor¢do e emissao serdo balanceados de forma que o fluxo radiativo se conserve. No entanto,
essa tendéncia ndo se perpetua a medida que nos afastamos da fotosfera solar. Devido a uma
forte interacdo entre os campos magnéticos gerados na base da zona convectiva e a rotagao,
uma série de fendmenos ocorrem em grandes altitudes no Sol. Nestas regides, a densidade
do gés torna-se muito baixa levando a predominancia das forcas magnéticas sobre as hidro-
dinamicas advindas de regides mais densas na fotosfera. Como resultado de uma intensa ativi-
dade magnética superficial, uma quantidade substancial de energia mecanica € introduzida na
cromosfera causando um aquecimento adicional aquele previsto teoricamente*. Em resposta a
grande injecdo de energia no plasma, ocorre uma acréscimo da taxa de ioniza¢do do hidrogénio

e parte dessa energia € responsavel pela elevacao da temperatura até aproximadamente 8000 K.

*Na coroa, provavelmente, a principal fonte de aquecimento € referente as conexdes magnéticas



2 CAPITULO 1. INTRODUCAO

Uma vez que toda a populacdo de atomos de hidrogénio esteja completamente ionizada, a taxa
de aumento da temperatura do gés se eleva ainda mais com a altitude, chegando a temperaturas
de milhdes de graus em regides acima da cromosfera.

Na figura 1.1 é mostrado um modelo unidimensional empirico (Vernazza, Avrett & Lo-
eser 1981) que fornece, dentre outras grandezas, a distribuicdo radial de temperatura, densi-
dade e pressdo na atmosfera solar. A linha sélida diz respeito a variacdo da temperatura cuja
distribui¢do é calculada de modo que se ajuste adequadamente aos campos de radiag@o previstos
e, a partir das equacdes de equilibrio hidrostatico, obtém-se a distribuicdao de pressdao que, por
sua vez, leva a estimativas da altitude e densidade.

As regides caracteristicas de formacao das linhas espectrais mostradas sao calculadas com
base nestas aproximacdes da cromosfera solar e utilizando modelos atdbmicos que consideram
multiplos niveis eletronicos (Vernazza, Avrett & Loeser 1981). Vemos que a linha do K do
Ca II (3933 A) é formada em regides de menor altitude em comparacdo com o centro de Hoy,
que necessita de temperatura suficientemente superior para o &tomo de H permanecer no estado
excitado n = 2, diferentemente de suas asas, que sao formadas na fotosfera solar. Modelos mais
complexos envolvendo a dependéncia espacial e temporal apontam deficiéncias destas aborda-
gens unidimensionais que nao sdo capazes de fornecer estimativas realistas da temperatura e
densidade, por exemplo!.

Através do estudo das partes centrais do perfil de linhas espectrais intensas, como as do Ca Il
H e K, podemos evidenciar o aumento da temperatura cromosférica. Pela figura 1.2, analisando
inicialmente as asas das linhas H e K, vemos que ocorre um decréscimo do fluxo observado
a medida que nos aproximamos do comprimento de onda central da linha, onde opacidade é
maior. Desta forma, camadas cada vez menos profundas, e portanto mais frias, tornam-se res-
ponsdveis pelo fluxo emergente. Contudo, em aproximadamente 0,5 A do centro da linha, a
intensidade volta a se elevar correspondendo ao aumento da temperatura cinética caracteristica
da cromosfera magnetizada. Com isso, considerando o equilibrio termodindmico local (ETL),
a fun¢do fonte responde diretamente ao aumento de temperatura e se eleva, resultando em uma
reversao do perfil central. Essa reversao atinge um valor maximo e, devido as grandes altitu-
des, a pressao eletrOnica torna-se muito baixa. Consequentemente, a temperatura de excitacao
torna-se menor que a cinética local e, por isso, a aproxima¢do ETL falha. A fun¢do de Planck
desacopla-se da funcdo fonte e como resultado, ocorre uma pequena absor¢ao central situada
entre os picos de emissdo central.

Em especial, as linhas do h e k do Mg II apresentam maior contraste de origem magnética
que as linhas H & K do Ca II. Isso ocorre pelo fato deste elemento ser 15 vezes mais abun-
dante que o Ca, tornando estas linhas espectrais mais opacas € menos sensiveis a desvios do

equilibrio termodindmico local e, por isso, mais sensiveis a variagdes de temperaturas na cro-

Para uma discussdo mais detalhada sobre estas limitacdes, ver Carlsson & Stein (2002).
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Figura 1.1: Modelo semi-empirico da atmosfera solar de Vernazza, Avrett & Loeser 1981. A linha sélida retrata a distribui¢cdo
de temperatura com a altitude atmosférica. Algumas regides de formagao de linhas espectrais na cromosfera sao mostradas.
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Figura 1.2: E mostrada a emissdo cromosférica central na linha K do Ca II. A presenca do aquecimento cromosférico torna-se
evidente nos pontos de minimos locais denominados (K1, ¢ Ki,). A funcdo fonte responde ao incremento de temperatura e
eleva-se chegando simetricamente aos picos de emissdo (K2, € K2,). A parte mais central da linha corresponde as camadas
mais externas onde a aproximagdo ETL falha. Figura adaptada de Rutten (1984).
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mosfera. Portanto, o excesso de fluxo ndo previsto pela descricdo tedrica das linhas intensas
nas atmosferas estelares em equilibrio radiativo € resultado de uma série de fendmenos que
estdo intimamente relacionados a presenca tanto de um envoltério convectivo externo quanto ao

gradiente de rotacdo diferencial no interior da estrela.

1.2 Ciclos de Atividade Magnética

A atividade magnética proporciona uma série de observaveis na superficie solar. Dentre eles,
as manchas solares merecem atenc¢do especial pois sdo fortes indicativos visuais da presenca de
campos magnéticos intensos (Hale, 1908), sendo monitoradas sistematicamente desde o século
XVII. Observa-se que existe um ciclo solar de surgimento e desaparecimento destas manchas
em um periodo médio de 11 anos*.

A primeira tentativa de descrever fisicamente o comportamento ciclico observado através
das manchas solares partiu de Larmor em 1919, que afirmou que a razdo pela qual o Sol man-
tinha seus ciclos de atividade seria pela presenca abundante de um fluido eletricamente condu-
tivo em movimento que induziria o aparecimento de um campo magnético através de correntes
elétricas constituindo um dinamo que atuaria por bilhdes de anos no Sol. A partir dos anos
1940, com os trabalhos classicos de Hannes Alfvén, Vincenzo Ferraro, Eugene Parker, Keith
Moffatt entre outros, obtivemos uma descri¢ao detalhada dos fendmenos de origem magnetohi-
drodinamica. Hoje em dia, o paradigma atual é baseado em modelos que utilizam flutuacdes
estatisticas do campo magnético e velocidade do fluido e a partir desta descricdo obtém-se
solucdes oscilatorias do campo magnético que € gerado pelo acoplamento entre movimentos
convectivos helicoidais (turbulentos), circulagdo meridional e a rotacdo diferencial (Dikpati &
Gilman 2001).

Para entendermos, a grosso modo, como surgem os ciclos de atividade, partiremos da

equacgdo de indu¢do da magnetohidrodinamica.

%—I;:Vx (V x B) + nV’B, (1.1)
onde = ¢? /4o € a resistividade magnética (o é a condutividade elétrica) e V € a velocidade
do fluido.

Essa equacido, ao ser aplicada no caso do dinamo solar, ndo possibilita obter solucdes os-
cilatdrias que caracterizem os ciclos de atividade (Cowling 1934). O plasma presente no Sol
¢ congelado as linhas de campo e, considerando um campo magnético inicialmente poloidal
(meridional), devido a rotacdo diferencial, ocorre uma distor¢ao gradativa destas linhas gerando

uma crescente componente toroidal (azimutal) do campo magnético (efeito €2). No entanto,

tAo longo dos séculos, os ciclos variaram de 8 a 15 anos, tendo um valor médio de 11 anos.
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como a evolug¢do da componente poloidal ndo contém qualquer termo que possa restaurar sua

configuracdo original, ela decaird monotonicamente com o tempo e, como resultado, ndo havera

ciclo de atividade autossustentdvel baseado em campos magnéticos simétricos axialmente.
Contudo, podemos introduzir flutuacdes estatisticas da velocidade do fluido (v) e do campo

magnético (b), onde essas grandezas sdo reescritas por

V=V+v (1.2)

B=B+b, (1.3)

e os valores médios das flutuacdes sdo nulos (b = 0 e v = 0). Essas modificacdes tém por
objetivo lidar com os efeitos da conveccdo turbulenta. Se rederivarmos a equacdo da MHD

baseados nas equacdes de Maxwell modificadas por essas flutuacdes®, teremos

OB _ _ _
E:VX(VXB%—aB)Jr(nJrﬁ)VQB (1.4)
que € bastante parecida com a equacdo 1.1. Os termos « e 3 sdo representados por
1
o= —§<V(v X V)>7’t (15)
e
1

A escala de tempo de turbuléncia é dado por 7;. O parametro « é extremamente importante
para a resolu¢@o do problema dos ciclos de atividade magnética. Ele nos diz que, para o ndo
nulo (convecgdo ciclonica), a flutuacdo de velocidade deve ser relacionada a sua prépria vorti-
cidade (v.V X v) e pode ser denominada de helicidade cinética. Esse efeito conecta a rotacao
com a convecgao turbulenta e tem a fun¢do de restauracdo do campo que inicialmente era po-
loidal, restabelecendo um mecanismo dinamo autossustentdvel. Em sintese, a sustentacao do
campo magnético global solar dependeria da influéncia rotacional nos tubos de fluxo emergen-
tes gerados na base da zona convectiva em uma regido estreita situada entre o caroco radiativo e
o envoltdério convectivo chamada Tacoclina. Nela, existe estabilidade convectiva suficiente para
que haja amplificacdo do campo magnético toroidal.

Portanto, uma das interpretagdes atuais dos ciclos de atividade é que o Sol pode ser apro-
ximado como um dipolo que possui componente puramente poloidal e que, através do conge-
lamento do plasma nas linhas de campo, sofre uma forte distor¢ao devido a rotacao diferencial

e, com efeito, adquire um campo toroidal cada vez mais intenso (efeito €2). Os tubos de fluxo

§Utilizando as regras de valores médios de Reynolds, as equacdes de Maxwell modificadas por esta abordagem
sdo bastante semelhantes as equagdes originais, a menos de um termo relacionado a forga eletromotriz turbulenta.
Ele é de essencial importancia para descri¢do adequada dos ciclos magnéticos.



6 CAPITULO 1. INTRODUCAO

presentes na tacoclina sdo estdveis até sofrerem perturbacdes referentes a campos magnéticos
da ordem de 10° G (Ferriz-Mas & Schiissler 1995). Acima deste valor, temos equilibrio instavel
que provoca um empuxo nos tubos de fluxo elevando-os em direcao a superficie solar. Enquanto
emergem, sofrem influéncia das forcas de Coriolis (efeito «), restaurando o campo que inici-
almente era poloidal. Um numero caracteristico referente ao esquema descrito nos paragrafos
anteriores € o nimero de dinamo (Np) que, basicamente, é uma estimativa da eficiéncia dos

ciclos frente a difusdo turbulenta e pode ser representado por

afYRA
32

onde R é o raio da estrela e ) € a rotacdo diferencial. Para que estrelas possuam atividade

Np =

(1.7)

magnética em grande escala, exibindo modulacdes, devem apresentar N acima de um certo
valor critico representado por Np.. Portanto, quanto maior o campo magnético, maior serd Np
e mais intenso e irregular serd sua modulacdo de ciclos. Em contrapartida, estrelas com baixos
de numeros de dinamo (Np <Np,), ndo possuirdo campos magnéticos em grande escala por uma
quantidade de tempo consideravel.

De acordo com Durney e Latour (1978), o nimero de dinamo é proporcional ao inverso do
quadrado do nimero de Rossby (Ro). Este parametro € inspirado na hidrodindmica e retrata a
razdo entre as forgas inerciais e as de Coriolis. Na astrofisica, ele pode ser descrito pela razao
entre as forcas de empuxo e as de Coriolis que agem sobre o tubo de fluxo. Ela € representada

empiricamente (Noyes et al. 1984) pela relagdo

Prot

)

(1.8)

onde P, é o periodo de rotagdo estelar e 7.(B — V) € o tempo caracteristico de convecgao,
calculado empiricamente como uma fun¢ao do indice de cor (B-V).

Como foi tratado na se¢@o anterior, a atividade cromosférica solar pode ser inferida através
da componente cromosférica no centro de linhas espectrais intensas que sdo capazes de iden-
tificar as modulacdes de ciclos presentes no Sol. Olin C. Wilson e colaboradores utilizaram o
telescopio no Observatorio de Mount Wilson e realizaram o trabalho mais relevante observacio-
nalmente até o momento para o real entendimento das cromosferas estelares. Na década de 60,
através do projeto Mount Wilson (MW) foi iniciado o monitoramento da emissao cromosférica
por intermédio das linhas do Ca II H & K de estrelas de tipos espectrais mais tardios que F5. Um
dos maiores resultados deste projeto foi a conclusido que estrelas semelhantes ao Sol possuem
ciclos de periodos diversos, incluindo modula¢gdes em torno de 10 anos. Baliunas et al. (1995)
demonstraram que 25% delas apresentavam variabilidade irregular ou nao identificavel, e 15%

possuiam atividade magnética ao longo de décadas praticamente constante. Foi observado que
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estrelas mais ativas (maior Np) apresentam ciclos mais irregulares, ao contrario das mais velhas
como o Sol, que possuem ciclos mais periédicos.

Noyes et al. (1984), utilizando os dados de MW, observaram que existia uma correlagao
entre a emissdo cromosférica das linhas H & K e o periodo rotacional. No entanto, quando
substituiram P, por Ro e atividade cromosférica, obteve uma correlacao ainda mais forte en-
tre as varidveis, evidenciando a forte conexao entre a atividade cromosférica e os parametros
essenciais para teoria do dinamo (P, € a massa estelar representada pelo indice de cor (B-V)).

Vaughan & Preston (1980) analisaram a distribui¢do de fluxos cromosféricos com base nas
observagoes do projeto MW e notaram que, ao relacionarem esta grandeza com a cor (B-V),
as estrelas eram segregadas em 2 grupos distintos (ativas/jovens e inativas/velhas) separados
por uma faixa de baixa densidade de estrelas (Falha de Vaughan-Preston, FVP). A FVP pode
estar conectada com o efeito dinamo (Baliunas et al. 1996) e/ou com surtos de formacao estelar
(Barry 1988), efeitos de varidveis negligenciadas no célculos dos fluxos cromostéricos como
massa (Mamajek & Hillenbrand 2008) e metalicidade (Gray et al. 2006).

Segundo Bohm-Vitense (2007), essa distribui¢cao bimodal dos fluxos cromosféricos encon-
trada por Vaughan & Preston (1980) e Henry ez al. (1996) € o resultado de dois tipos de dinamos
atuantes, tendo eles dependéncia da extensdao da camada convectiva e, consequentemente, da
temperatura efetiva (T.f). Dependendo da T, a base da zona convectiva situar-se-4 em pro-
fundidades distintas, facilitando ou dificultando (através dos gradientes radiais e angulares da
rotacao estelar) a emersdo do fluxo magnético que, por sua vez, é gerado e amplificado nesta
regido da estrela. Com base nos trabalhos de Baliunas et al. (1996) e Saar & Brandenburg
(1999), Bohm-Vitense (2007) afirmou que as estrelas ativas, para que o ciclo de atividade se re-
verta, necessitam de uma quantidade de rotagdes significativamente superior (300-500 rotagdes
por ciclo) ao outro ramo representado pelas inativas (= 90 rotag¢des). O Sol de forma intrigante,
nao se encaixa em nenhum dos dois perfis indicando que talvez possua dois tipos de dinamo a
atuar simultaneamente.

As séries temporais de décadas obtidas pelo projeto MW, comparadas com todas as escalas
de tempo referentes aos diferentes ciclos de atividade magnética estelar, sdo ainda insuficientes.
A grande maioria das estrelas monitoradas, possui 1 ou 2 ciclos de atividade detectados, o que
pode trazer um certo grau de arbitrariedade nas conclusdes sobre a evolu¢do do dinamo nas
estrelas de tipo solar.

Deixando de lado possiveis explicagdes fisicas acerca da origem da falha de Vaughan-
Preston, ndo existe qualquer evidéncia que demonstre que apds 2 bilhdes de anos o decai-
mento da atividade magnética nao possa ser equacionado. Observacionalmente, sabemos que a
distribui¢dao de fluxos cromosféricos na vizinhanga solar parece ser mesmo bimodal (fig. 1.3),
separando estrelas ativas e inativas (Henry et al. 1996), todavia, quando se considera apenas as

estrelas pobres em metais, essa bimodalidade € dissolvida (Gray et al. 2006). Entretanto, uma
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explicacdo adequada deste resultado requer a consideragdo de uma possivel influéncia da relacao
idade-metalicidade na distribuicao de fluxos cromosféricos, bem como a influéncia quase sem-

pre negligenciada que a metalicidade possui nos indicadores espectroscépicos de atividade cro-

mosférica.
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Figura 1.3: Distribuicio de fluxos cromosféricos na vizinhanga solar. E possivel identificar uma regido de baixa densidade
estelar denominada Falha de Vaughan-Preston (linha horizontal preta). Figura retirada de Henry et al. 1996

1.3 Idades Cromosféricas

Desde os trabalhos empiricos de Skumanich (1972), a rotagado estelar € considerada como uma
forte fungio do tempo se aplicada a estrelas de tipo solar. A medida que uma estrela isolada evo-
lui no tempo, perde massa devido a ejecao de particulas por ventos coronais. A perda de massa
leva, consequentemente, a uma diminuicdo do momento angular associado a estrela. Esse tor-
que atua em sua superficie e reduz sua rotagao ao longo de milhdes de anos. Como ingrediente
essencial na teoria do dinamo, a rotacao estelar, ao ser frenada, provoca uma menor eficiéncia na
geracdo dos campos magnéticos situados na base da zona convectiva e, como resultado final, um
menor aquecimento cromosférico. O perfil central das linhas espectrais intensas respondem a

alteracdes na distribui¢ao de temperatura em altas altitudes estelares apresentando uma reduzida
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emissdo de origem cromosférica no caso das linhas H e K do Ca II ou um menor preenchimento
nas linhas menos opacas como Ha e o tripleto infravermelho do Ca II.

Baseados nas discussdes envolvendo o nimero de dinamo, sabemos que estrelas mais jovens
exibem um vigoroso campo magnético e, consequentemente, uma intensa emissao cromosférica
nas linhas espectrais intensas. Esse fendmeno estd fundamentalmente conectado a evolugao do
momento angular estelar (Noyes et al. 1984, Barnes & Kim 2010). Em sintese, o método de
obtenc¢ao de idades baseado na atividade cromosférica € ancorado em todos os fendmenos fisicos
descritos no secdes anteriores. Basicamente, o procedimento consiste em selecionar estrelas ou
aglomerados de estrelas que possuam idades bastante precisas, comumente denominados de
pontos fundamentais e, em seguida, construir uma funcdo que se ajuste adequadamente a eles.

No entanto, a aparente simplicidade pode ser enganosa, pois indmeros problemas devem
ser contornados para se realizar uma calibracdo de idade utilizando a atividade cromosférica.
Uma vez construidas, tem-se um método de obtencao de idades bastante interessante pois sua
aplicacdo € direta, uma vez que se possua medidas de fluxo do conjunto desejado de estrelas.
Este método € classificado como empirico pois, em sua esséncia, possui uma forte dependéncia
de outros métodos de obtencdo de idades, ja que os pontos fundamentais necessitam de estima-
tivas de idades independentes das medidas da atividade cromosférica.

Idades cromosféricas s@o frutos da conversdao do fluxo cromosférico em idade através de
uma calibracdo prévia. Em especial, as linhas do Ca II H e K receberam uma grande atengao
motivada principalmente pela praticidade pois sua observacao via telescopios em terra € facili-
tada. Pelo seu alto contraste entre fotosfera e cromosfera, essas linhas modificam bastante seu
perfil de acordo com o grau de atividade magnética presente na estrela.

Diversas calibragdes de idade foram construidas desde Skumanich (1972). Soderblom, Dun-
can & Johnson (1991) apontaram que existe um decaimento deterministico da atividade cro-
mosférica, porém diferentes fungdes poderiam se ajustar adequadamente aos dados disponiveis.
Essa caracteristica torna a formulagdo das calibragdes arbitrérias, portanto estes ajustes propos-
tos devem ser interpretados apenas como uma forma empirica de equacionar o decaimento da
atividade cromosférica, ndo sendo diretamente conectados a uma possivel lei fundamental de
decaimento do campo que ainda é desconhecida.

A relagdo entre os fluxos cromosféricos e a idade, apesar de existir uma forte motivacao
fisica que justifique sua exploracdo, € ainda tema de debate na literatura. Pace & Pasquini
(2004) e Pace et al. (2009) analisando as linhas H e K do Ca II e utilizando diversos aglo-
merados abertos, povoaram as idades relativas as Hiades (0,6 Gano) até o Sol (4,6 Gano) e
verificaram que todas as calibracdes propostas anteriormente ndo eram capazes de conectar de
forma devida as estrelas mais velhas (>2 Gano) e as mais jovens. Segundo os autores, no inter-
valo de idades que corresponde a FVP, existe um rdapido decaimento da atividade cromosférica

em uma escala de tempo relativamente curta. Esse comportamento poderia ser interpretado
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como uma descontinuidade que separa dois tipos de dinamos distintos fisicamente. Apds esta
etapa, um nivel aproximadamente constante de atividade pdde ser percebido. Alternativamente,
esta queda abrupta dos fluxos cromosféricos pode ser, na realidade, uma resposta nao linear da
emissdo das linhas H e K do Ca II ao aquecimento magnético (Vieytes & Mauas, 2004).

Devemos enfatizar que existe uma grande possibilidade do fluxo cromosférico calculado pe-
los indicadores espectroscopicos ndo estar puramente relacionado ao campo magnético estelar.
Uma série de efeitos podem alterar o perfil da linha espectral e tornar a estrela aparentemente
mais jovem ou mais velha. Rocha-Pinto & Maciel (1998) perceberam que a metalicidade pode-
ria afetar indevidamente os indices Riy 1 e efetuaram corregdes deste efeito visando uma futura
aplicagdo em estudos da evolucdo da Galaxia. Curiosamente, o forte viés da metalicidade foi
esquecido nas calibragcdes mais recentes e poucos esforcos, desde entdo, foram feitos no sentido
de equacionar esse comportamento.

E possivel perceber que as conclusdes acerca da evolugio da atividade magnética estelar
estdo majoritariamente baseadas na emissdo cromosférica inferida a partir das linhas espectrais
H & K do Ca II. Deste modo, nada garante que, sob outro angulo, nenhuma outra informagao
adicional relevante nido possa ser acessada. Neste sentido, sabemos que existem diferentes
indicadores cromosféricos como Ha, Mg II h e k e o tripleto do Ca II que contribuem tanto ou
mais que H & K para o balanco de energia das cromosferas estelares e, por esta razao, tornam-se
extremamente interessantes para a investigacao da atividade cromosférica.

Lyra & Porto de Mello (2005), de forma alternativa, investigaram a dependéncia do perfil
central da linha Ha com a atividade cromosférica chegando a resultados em acordo com Pace
& Pasquini (2004). Portanto, em ~ 1-2 bilhdes de anos, um forte decaimento é observado em
diferentes indicadores e, ap0ds essa idade, ocorre um dramético espalhamento na relacao idade-
atividade. Porém, no referido trabalho, foi identificado a possibilidade de uma relagcdo idade-
atividade dependente de multiplos parametros. Ferreira (2010), ao estender a amostra de Lyra &
Porto de Mello (2005), confirmou o padrao de espalhamento e avangou no estudo da influéncia
de outros parametros comumente descartados. A autora encontrou que massa € metalicidade
sdo, respectivamente, anticorrelaciondas e correlacionadas com o fluxo cromosférico da linha
Ha. Em outras palavras, isto significa que, para uma dada idade e metalicidade, as estrelas
menos massivas possuem uma eficiéncia convectiva maior, e isso se reflete no nivel de atividade
magnética, elevando-o. No caso da influéncia da metalicidade, ndo se espera uma dependéncia
do perfil da linha Ha com este parametro (Ferreira 2010) e, portanto, a correlagdo observada
deve-se a alteracdes estruturais motivados por variacdes de opacidade no interior estelar que
alteram a extensao da zona convectiva. Desta forma, para uma mesma idade e massa, as estrelas

mais ricas em metais, observadas em Ha, seriam mais ativas e vice-versa.

90 indice Ry € definido como o fluxo calculado nas linhas H & K do Ca II normalizados pelo fluxo bo-
lométrico (0 Tes?)
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1.4 O Tripleto Infravermelho do Ca ll

Considerando as densidades e temperaturas presentes na cromosfera solar, o cdlcio aparece pre-
dominantemente ionizado. As linhas espectrais relativas a este estdgio de ionizagao estao entre
as mais intensas do espectro solar visivel pelo fato deste elemento ser bastante abundante. As
linhas do tripleto infravermelho do Ca I em 8498, 8542 e 8662 A sdo formadas em transi¢coes
subordinadas entre os niveis excitados do Ca II 4°P, /2,3/2 € 08 meta-estaveis 32D, /2,5 /2”. Essa
caracteristica faz com que estes niveis eletronicos sejam bastante povoados, o que se traduz em
uma maior opacidade e torna estas linhas espectrais intensas. Vemos pela figura 1.4 que existe
uma intima conexao do tripleto com as linhas H & K, pois compartilham o mesmo estado supe-
rior excitado (42P; /2,3/2) que pode decair para nivel fundamental 428, /2 formando as linhas H
(3968 A) e K (3933 A). As perdas radiativas cromosféricas das linhas do tripleto, se somadas,
podem chegar a valores duas vezes superiores as das linhas H & K do Ca II (Dempsey et al.

1993). Na tabela abaixo, estdo resumidas informacdes destas 5 linhas espectrais.

Comprimento de Onda (4) Nivel Inicial Nivel Final

8498 42Py 32D3)s
8542 42Py ), 32Ds
8662 2P, ), 32D
3968 42Py 428, /5
3933 42Py ), 428, /,

Com auxilio das figuras 1.1 e 1.5, podemos entender de forma simplificada como informacdes
acerca da distribuicdo de temperatura nas atmosferas estelares pode ser acessada através da sen-
sibilidade de linhas intensas como o tripleto. Verificamos que uma grande quantidade de ca-
madas de diferentes altitudes sdo responsaveis pela formagao tanto das linhas do Ca II quanto
dos demais indicadores cromosféricos como Ha e Mg Il h e k. Sobre a aproximagdo ETL,
na fotosfera, onde existe um maior densidade eletronica, verificamos pelas asas do tripleto que
a funcdo fonte decresce suavemente com o aumento da altitude. Ao compararmos estrelas de
diferentes idades, porém com semelhantes parametros fisicos, como massa, verificamos que o
perfil central da estrela mais jovem (HD 20630, 0,6 Gano ; Ribas et al. 2010) € elevado em
relacdo ao Sol, estrela mais evoluida e velha. A razdo desta diferencga se deve ao fato de que,
em grandes altitudes, a deposicdo de energia de origem ndo-térmica nas estrelas jovens é maior
e, por conseguinte, ocorre um maior aquecimento na cromosfera, elevando a fun¢do fonte em
comparacao com o Sol. Essa diferenca entre os perfis centrais ¢ uma medida do preenchimento

cromosférico.

IDe forma simplificada, nfio existe transi¢o de dipolo radiativo entre os niveis 32Dj /2 € 32D; /2 com nivel
fundamental 425, /2-
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Figura 1.4: Niveis de energia do Ca II, figura retirada de Linsky (1979). Tanto o tripleto quanto H & K, por compartilharem o
mesmo estado excitado 42P; /2,3/2 devem possuir sensibilidade a atividade cromosférica semelhante.
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Figura 1.5: Perfil do tripleto infravermelho do Ca II. Comparacéo entre uma estrela ativa cromosfericamente (HD 20630, ~ 0,6
Gano) e outra inativa (Sol, 4,6 Gano). A diferenca observada no perfil central do tripleto se deve ao preenchimento de origem
cromosférica.
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Em uma anélise mais refinada, no entanto, a aproximacao ETL falha ao tentarmos descrever
as camadas cromosféricas pois a excita¢do e desexcitacao colisional perdem dominancia frente
aos efeitos radiativos. Com o resultado, ocorre uma fuga facilitada de fétons para fora da atmos-
fera da estrela e essas perdas se refletem em uma quebra do equilibrio termodinamico local, e a
funcdo fonte passa a decair fortemente com a altitude, o que modifica o preenchimento central
da linha.

Andretta et al. (2005) argumentam que desvios nas asas do perfil do tripleto, referentes a
efeitos ndo-ETL, sdo maximizados em estrelas de baixa metalicidade ([Fe/H] < -1) e/ou baixa
gravidade superficial. Para aquelas semelhantes ao Sol estes desvios ndo ultrapassam 5%. Ja o
perfil central € mais sensivel e pode ser afetado de forma mais dristica nas estrelas pobres em
metais, atingindo desvios de ETL em ~ 20%.

Por estas caracteristicas, o tripleto € estudado como indicador de atividade cromosférica
(Linsky et al. 1979, Foing et al. 1989, Chmielewski 2000) revelando-se como uma interes-
sante alternativa para estudo das cromosferas estelares, pois suas perdas radiativas sdo corre-
lacionadas com as de H & K (Busa er al. 2007). O seu contraste menos pronunciado em
comparagao aos indicadores espectroscopicos classicamente utilizados torna o tripleto menos
sensivel a bruscas modulagdes provocadas por explosdes, por exemplo, além do continuo na
regidao A\ 8400-8800 ser menos afetado por linhas teldricas, o que facilita enormemente os
procedimentos de normalizacdo dos espectros. Uma outra facilidade desta regido espectral é
a menor densidade de linhas fotosféricas em comparacdo com o visivel ou ultravioleta. No
capitulo 4, beneficiar-nos-emos desta caracteristica ao utilizarmos modelos tedricos de atmos-
feras para cdlculo dos fluxos absolutos em relacdo ao continuo. Uma desvantagem € o baixo
contraste entre a contribui¢do cromosférica e a fotosférica, sendo necessaria uma anélise mais
cuidadosa do que aquelas empregadas nos indicadores onde o contraste € mais 6bvio. Neste
caso, erros demasiados na reducido de dados e no célculo do fluxo observado, por exemplo,
podem inviabilizar a obtencao dos fluxos cromosféricos. Em consequéncia deste baixo preen-
chimento, principalmente no que diz respeito a andlise das estrelas inativas, uma consideréavel
razao sinal-ruido e resolu¢dao também sao aconselhdveis.

Uma grande motivagao para o estudo do tripleto do Ca II € o satélite espacial GAIA (Perry-
man et al. 2001), sucessor do Hipparcos, que deverd ser lancado nos préximos anos e fornecera
de forma inédita um mapa em 6 dimensdes (posi¢cdes e componentes de velocidade) da Galaxia
para bilhdes de estrelas. Além dos dados astrométricos, esse satélite construird uma base de
dados fotométrica e espectroscopica (na regiao do tripleto do Ca II) para bilhdes de estrelas.
Os alvos serdo reacessados em torno de 100 vezes através de uma pequena janela espectral no
infravermelho proximo que compreende as trés linhas do tripleto. A moderada resolucao (R =
A/AN = 11500) possibilitard, em principio, a utilizagdo destes espectros com intuito de derivar

1dades cromosféricas para milhdes de estrelas na Galaxia.
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Até o presente momento, ndo existe na literatura estudos sobre a relagdo deste indicador com
0s parametros estruturais estelares ou quanto a sua aplicacdo como crondmetro estelar. Neste
trabalho, propomo-nos a investigar essas questdes em detalhe.

Dividimos este trabalho em 6 capitulos. O capitulo 2 descreve a amostra adotada e os
procedimentos de redugdo espectral. No capitulo 3, derivaremos via diagramas HR tedricos
os parametros evolutivos essenciais para andlise da evolucdo da atividade cromosférica. No
capitulo 4 calcularemos os fluxos absolutos totais (erg cm~2s~!) e subtrairemos a componente
fotosférica residual, obtendo como resultado os fluxos cromosféricos que serdo analisados em
detalhes no capitulo 5, onde derivaremos calibragdes que envolvem correcdes simultaneas dos
parametros que influenciam indevidademente a evolucido do fluxo cromosférico com a idade
estelar. No capitulo 6, resumimos os resultados obtidos e algumas perspectivas futuras para o

refinamento dos resultados apresentados neste trabalho.



Capitulo 2

Observacoes e Reducoes

2.1 Observacoes e Descricao da Amostra

Para constru¢do de uma amostra de estrelas destinada ao estudo da evolucdo da atividade
magnética em estrelas de tipos espectrais F, G e K, observamos 150 estrelas na regido espec-
tral do infravermelho préximo (= 8300-8800 A) com alto sinal-ruido, abrangendo uma extenso
dominio de niveis de atividade cromosférica.

A amostra referente ao tripleto do Ca II € dividida em duas bases de dados intersecciona-
das, a primeira com estrelas observadas no telescopio 1,60m do Observatério Pico dos Dias
(OPD, Brazoépolis), operado pelo Laboratério Nacional de Astrofisica (LNA/CNPq), denomi-
nada a partir desse momento, como Base LNA. A segunda base de dados é produto de missoes
observacionais realizadas ao longo de 4 anos (entre 1999 e 2002) com o espectrografo FEROS
(Fiber-fed Extended Range Optical Spectrograph) acoplado ao telescopio 1,52m do ESO (Eu-
ropean Southern Observatory) em La Silla. Os espectros da Base FEROS foram gentilmente
cedidos pelo Dr. Martin Kiister (Observatorio de Tautenburg e ESO) e pelo Dr. Licio da Silva
(Observatorio Nacional). O FEROS € um espectrografo echelle alimentado por fibra dptica a
qual distribui o espectro em 39 ordens de forma a ter cobertura espectral entre 3560 a 9200
A alcancando um alto poder resolutor (R = 48000). Estes sdo processados automaticamente e
calibrados em comprimento de onda, corrigidos de bias e flat-field (se¢ao 2.2).

A Base FEROS abriga 99 estrelas. Devido a lacuna nas ordens echelle situada exatamente
na linha espectral mais intensa do tripleto, A8542, tornou-se necessdria a constru¢do de uma
base de dados alternativa que reunisse tanto a A8542 quanto as demais \8498 e \8662.

A amostra de estrelas da base LNA integra as trés linhas espectrais do tripleto e foi cons-
truida ao longo de 5 missdes observacionais. Na primeira missdo, realizada em outubro de
2006, optamos por uma maior cobertura espectral com intuito de aproveitar a presenga de ou-

tras linhas espectrais interessantes para trabalhos futuros. O CCD 98 foi escolhido com rede de
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difracdo de 1800 I/mm com primeira ordem direita, sob uma fenda de 250 pm, traduzindo-se
em uma dispersio linear de 0,07 A/pixel. Para o infravermelho préximo, a eficiéncia quantica
dos CCDs utilizados ndo é otimizada (=~ 30% em 8700 A). Além disso, a maior magnitude
aparente dos objetos-alvo nesta regido torna os tempos de exposi¢ao sensivelmente maiores.
Em consequéncia destas limitagdes, a constru¢cdo da base de dados se torna complicada e re-
quer um esforco observacional adicional. Portanto, nas missdes subsequentes, modificamos o
comprimento de onda central e a rede de difracdo para os valores de \, = 8218 A e 600 I/mm,

respectivamente, resultando em uma escala linear de dispersdo de 0,25 A/pixel.

Para nossa infelicidade, estas duas missdes apresentaram um forte padrao de franjamento,
compromentendo toda nossa base dados LNA obtida até entdo. Efeitos indesejaveis como este
sdo provocados por limitacdes instrumentais inerentes aos CCDs do tipo backside illuminated.
A utilizacao deste equipamento em nosso trabalho foi motivada, em especial, pelo fato de sua
eficiéncia quantica nos comprimentos de onda vermelhos ser substancialmente superior a obtida
pelos CCDs frontsize illuminated. Entretanto, a desvantagem desta configuracao instrumental
torna-se evidente conforme tendemos para comprimentos de onda da mesma ordem de grandeza
da espessura do substrato responsavel pela captacao dos fétons incidentes (aproximadamente 10
microns). Nesta regido espectral, a luz que incide sobre o0 CCD ndo € completamente absorvida,
ocasionando multiplas reflexdes em seu interior que interferem com a luz incidente no equi-
pamento. O resultado deste efeito é o perfil de interferéncia que manifesta-se de forma mais
evidente através de decréscimos abruptos do fluxo observado na regido do continuo estelar, o
que pode provocar severas limitacdes na etapa de normalizacdo (ver secdo 2.2.4). Realizamos
inimeros testes a fim de minimizar os efeitos do franjamento mas ndo obtivemos sucesso. Em

virtude desse problema, decidimos descartar os espectros afetados da nossa amostra final.

Como medida remediadora, nas missdes subsequentes, adotamos a troca para o CCD de
menores dimensodes, 0 CCD 105 (Marconi de 2048 x 2048 pixel), e modificamos a centralizacao
do comprimento de onda para a linha A8542 com rede de difracdao de 600 I/mm. Como resultado,
alcancamos um poder resolutor moderado* (ﬁ ~ 18000 £ 900). Mostramos na tabela abaixo,
as configuracoes instrumentais adotadas nas observacdes das estrelas pertencentes a base de
dados LNA.

Além do franjamento, removemos da base de dados do tripleto espectros que apresentassem
defeitos de qualquer natureza e, apds uma andlise bastante minuciosa, restringimos a amostra
as estrelas com uma escala homogénea de temperaturas efetivas calculadas com base no perfil
Ho em Ferreira (2010)1.

O conjunto de dados resultante que permite um estudo confidvel do fluxo cromosférico

*O célculo do poder resolutor envolveu a determinag@o das larguras a meia altura de diversas linhas presentes
no espectro de calibracio Tério-Argdnio (Th-Ar).
"Descreveremos o procedimento do calculo da temperatura efetiva no capitulo 3
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Missio Ano \.(A) Rede (I/mm) CCD Dispersao (A/pixel) Franjamento?

1 2006 8580 1800 98 0,07 SIM
2 2006 8218 600 98 0,25 SIM
3 2007 8542 600 105 0,24 NAO
4 2007 8542 600 105 0,24 NAO
5 2007 8542 600 105 0,24 NAO

Tabela 2.1: Configuracio instrumental adotada ao longo das 5 missdes de observagdo realizadas no OPD/LNA. Selecionamos,
para nossa andlise somente os espectros que ndo apresentavam franjamento.

compreende 112 estrelas, dentre elas, 95 situadas na sequéncia principal € 23 no ramo das
subgigantes. Possiveis membros dos grupos cinematicos (Ursa Maior, ¢ Reticuli e HR 1614)
estdo inseridos na nossa base de dados, além de integrantes de aglomerados abertos (Pléiades e
Hiades) e estrelas de campo.

Como sera explicado em detalhes no proximo capitulo, a obtencdo de idades estelares iso-
cronais precisas € algo extremamente complicado, visto que este parametro, em comparacao
com os estruturais, € afetado de maneira muito mais drastica pelos erros de temperatura efetiva,
metalicidade e luminosidade (ver capitulo 3).

Deste modo, a presenca de estrelas com idades isocronais precisas (0;gqqe < 1 Ganot) torna-
se extremamente interessante podendo, em uma calibracdo que envolva a idade, atuar como
pontos fundamentais (capitulo 1). Tais estrelas podem ser encontradas em aglomerados abertos
(AA) e alguns grupos cinematicos e, por possuirem as idades mais confidveis, ditam a forma
funcional de um ajuste de curva aos dados observados. Em especial, o Sol € incluido, por vezes,
nessa categoria pois € a Unica estrela em que julgamos conhecer sua idade com consideravel
precisdo, através da datacdo radiologica de meteoritos.

Uma abordagem complementar a anterior é concentrar os esfor¢cos observacionais em es-
trelas binarias com, preferencialmente, uma das integrantes do par associado localizada num
locus no diagrama HR que privilegie a determinacao precisa de idades isocronais (Soderblom,
Duncan & Johnson 1991). Por nascerem de uma mesma nuvem primordial, possuem idades e
composi¢ao quimica superficial semelhantes. Essa caracteristica torna esses objetos desejaveis
no sentido de testar a precisao do método cromosférico. Como as companheiras sdo coevas,
as determinagdes de idades devem ser essencialmente as mesmas podendo haver pequenas dis-
crepancias atribuidas a incertezas nas calibracdes ou variabilidade estelar, por exemplo. Do-
nahue (1993), Mamajek & Hillenbrand (2008), Soderblom (2010) argumentam com bastante
propriedade sobre a importancia desses objetos.

Dada nossa limitagdo em magnitude visual (V<11), a amostra contém estrelas pertencentes
aos aglomerados relativamente jovens do ponto de vista da evolugdo estrutural das estrelas de

baixa massa, além de bastante proximos: Pléiades (=~ 0,1 Gano) e Hiades (~ 0,625 Gano).

tGano = 10 anos
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Grupos cinemdticos sao interpretados de acordo com Eggen (1994) como um estagio in-
termedidrio entre as estrelas integrantes dos aglomerados abertos ou associagdes e as estrelas
de campo. Com resultado das sucessivas interagdes gravitacionais sofridas pelos aglomerados
abertos, sua estrutura bem definida é gradativamente dissociada apds algumas orbitas galaticas.
Rastrear esses grupos torna-se um processo delicado pelo fato de sua estrutura fisica passar a
nao ser facilmente identificdvel e, com isso, somente através de estudos cinemdticos e quimicos,
aliados a determinacgdo da idade, torna-se possivel identificar alguns dos provaveis membros do
grupo cinematico em questao.

De acordo com Soderblom & Mayor (1993), o grupo UMa (GUMa) € o caso evidente den-
tre os casos de grupo cinemdticos. Os autores argumentam que, cinematicamente, existe uma
clara distin¢do entre os membros do GUMa e as demais estrelas de campo. O GUMa possui
considerdvel importancia em nossa andlise pois povoa os niveis de atividade cromosférica em
estrelas com idades entre 0,1 Gano e 0,6 Gano referentes aos AA Pléiades e Hiades, respec-
tivamente. Essa posicdo estratégica no dominio de idades é imprescindivel para o estudo da
evolucdo da atividade cromsférica em estrelas jovens (<1 Gano). A idade adotada para este
grupo cinematico € 0,3 Gano (Soderblom & Mayor, 1993).

A amostra é composta majoritariamente por estrelas de campo, sendo ands e subgigantes. As
ands merecem especial atencao pois, de acordo com o cendrio descrito nos pardgrafos anteriores
acerca da evolugdo cinematica dos aglomerados, na média, possuem idades superiores as estre-
las integrantes das associagOes coesas. Consequentemente, seus niveis de atividade magnética
sdo diminuidos, tornando-as extremamente complicadas de datar cromosfericamente. Alguns
autores argumentam que ap6s 2 Gano, a relacdo idade-atividade torna-se completamente dis-
sociada, levando a inadequabilidade das idades cromosféricas nessas estrelas (Pace & Pasquini
2004, Pace 2010). Por outro lado, Lyra & Porto de Mello apontaram que provavelmente a
evolucdo do fluxo cromosférico é dependente de multiplos pardmetros além da idade. Portanto,
a luz desse debate, a grande presenca de ands de campo abrangendo extenso intervalo em meta-
licidades, massas e idades € justificada.

As subgigantes sdo estrelas em estagio evolutivo mais avancado que as ands. Durante a
sequéncia principal, 2 medida que a estrela avanca no diagrama HR ocorrem variagdes nos
observéaveis estelares (temperatura e luminosidade) que s@o frutos de alteragdes da estrutura
interna da estrela. Essa variacdo no plano Temperatura-Luminosidade € lenta e gradual até que
o nucleo estelar atinja um nivel critico de abundancia de hidrogénio e, a partir desta etapa, o
caroco de hélio permanecerd inerte e inicia-se a queima de hidrogénio em uma fina camada
logo acima do nicleo estelar. Essa mudanca repentina provoca uma expansao no raio estelar
e envoltdrio convectivo que, por conservacao do momento angular, reduz a rotacio estelar e
ao conectarmos a rota¢do ao nivel de atividade magnética (capitulo 1), teremos subgigantes

possuidores de fluxo magnético sistematicamente reduzido em comparagdo com as estrelas anas,
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a priori. Essa caracteristica serd imprescindivel para nosso estudo no procedimento de subtracao

do fluxo fotosférico estelar, como descreveremos no capitulo 4.

2.2 Reducao dos Espectros

Todas as etapas descritas nessa se¢ao serao aplicadas a base de estrelas observadas no OPD/LNA,
enquanto para amostra FEROS, somente os procedimentos descritos a partir da secao referente
a correcao da velocidade radial (secdo 2.2.3) foram necessdrios, dado que a rotina de reducao
automédtica disponivel durante o processo de aquisicao dos espectros permite obté-los ja linea-
rizados e calibrados para comprimento de onda. Cabe ressaltar que a menos que seja enfatizado
no momento oportuno, todos os procedimentos de reducdo realizados nessa secdo foram exe-
cutados com auxilio de rotinas encontradas no pacote IRAF (Image Reduction and Analysis

Facility).

2.2.1 Extracao dos Espectros Observados

Quando observamos um objeto astrondmico, medimos os fluxos provenientes do alvo através
de sistemas de detec¢do que, infelizmente, introduzem sua assinatura instrumental. Com efeito,
torna-se necessario remover tal influéncia manifestada de maneira sistematica em nossos espec-
tros observados.

Sabemos que os telescopios nao iluminam de maneira homogénea os detectores bem como
os CCDs ndo possuem eficiéncia quantica constante em todo seu dominio. Portanto, antes de
iniciarmos as observagdes em cada noite, realizamos uma série de exposi¢oes de flat-fields e bias
com intuito de, respectivamente, minimizar incertezas adicionais introduzidas pela nao homo-
geneidade pixel-a-pixel da eficiéncia quantica do CCD e o nivel basal de contagem eletronica.

Calculamos, através da rotina imcombine, tanto as médias das observagdes de cada estrela
quanto flat-field e bias. Estes ultimos foram convertidos em uma fun¢do suave que representasse
o comportamento médio ao longo dos pixels utilizando a rotina imsurfit. Em seguida, subtraimos
de cada espectro médio (inclusive os flat-fields médios) o nivel de contagem ditado por essa
funcdo resultando espectros corrigidos de flutuacdes de leitura eletronica.

Por fim, para eliminar o comportamento relacionado a ndao homogeneidade de iluminagdo
incidente sobre os pixels e de eficiéncia quantica, em cada noite de observacdo, realizamos
a divisdo de todos os espectros médios relacionados a cada estrela pelo flat-field médio. O

procedimento pode ser equacionado da seguinte forma:

Espectro Médio — Func¢ao(bias Médio)

2.1
flat-field Médio — Func¢ao(bias Médio) @D

Espectro Estelar =
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De posse dos espectros corrigidos de bias e flat-field, foi necessario considerar que o fluxo
nas regides fora do perfil da imagem estelar (disco de seeing) corresponde a dois fatores: luz
espalhada no caminho 6ptico do espectrégrafo e do fundo de céu. Portanto, deve-se subtrair do
perfil de imagem da estrela tal comportamento indesejado. Para isto, com auxilio da tarefa aps-
catter, ajustamos a essas regioes referentes ao espalhamento polindmios de Legendre variando
entre ordens 4 e 7 de acordo com a necessidade de cada estrela. Baseados nestes polindmios,
equacionamos a contribui¢do da luz espalhada, removendo-na de todos os espectros analisados.

O CCD, por ser bidimensional, gera uma matrix de dados também bidimensional e, portanto,
os espectros observados devem ser linearizados. Realizamos esta tarefa utilizando a rotina ap-
sum, obtivemos um espectro bidimensional tendo na abscissa a escala arbitraria de fluxo e na
ordenada em escala de pixels. A escala de pixels dificulta a identifica¢do visual direta das linhas
espectrais. Portanto, torna-se conveniente fazer a transformacgao de fluxo (em pixels) para uma

escala de comprimento de onda (em angstroms).

2.2.2 A Calibracao de Comprimento de Onda

Essa etapa € especialmente delicada pois incertezas consideraveis na calibragdo de comprimento
de onda podem comprometer a integracio numérica que faremos para cdlculo tanto do fluxo
nos centros das linhas do tripleto quanto nas regides de referéncia de continuo (capitulo 4).
Em outras palavras, a conversao da escala de pixel para comprimento de onda demasiadamente
imprecisa pode tornar o centro das linhas do tripleto fora do intervalo de integracao utilizado
para calculo dos fluxos observados, o que descaracterizaria nossos resultados para o estudo da
evolucdo da atividade cromosférica.

Em cada noite de observacao, obtivemos diversos imagens de Th-Ar (em escala de pixels).
Com auxilio do atlas espectral da 1dmpada de calibracdo do Tério-Argdnio®, identificamos os
comprimentos de onda de algumas dezenas de transicdes moderadamente intensas e isoladas.
Em seguida, com auxilio da tarefa identify determinamos uma equac¢do de transformacgdo da
escala de pixels para comprimento de onda. Ao longo de cada noite de observagdes mapeamos
diversos tipos de ajustes (polindmios de Legendre e spline cubicos) com ordens variando entre
4 e 8. A etapa de escolha do melhor ajuste para o espectro de Th-Ar da noite de observacdo nao
¢ trivial pois devemos assegurar que a calibraciao que estd sendo executada é bem representada
ao longo de todo o intervalo espectral e possui incertezas inerentes ao ajuste dentro de limites
que julgamos aceitdveis. Algumas transi¢oes inicialmente identificadas tiveram de ser removi-
das por nao se adequarem devidamente as calibracOes. ApOs este refinamento da escolha das
transi¢des com comprimentos de onda confidveis, verificamos que em todo dominio espectral

do ajuste, os erros quadriticos médios situavam-se em aproximadamente 0,01 A.

Shttp://www.noao.edu/kpno/specatlas/thar_photron/thar_photron.html
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Essa func¢do final foi aplicada ao espectro do Th-Ar que, entdo, tornou-se calibrado em
comprimento de onda. A partir desse espectro, aplicamos a mesma fun¢do de conversdo para
todas estrelas restantes utilizando a rotina dispcor. Como resultado, todas as estrelas da noite

de observagao foram calibradas em comprimento de onda.

2.2.3 Correcao da Velocidade Radial

A partir da correcao de velocidade radial, os espectros da Base FEROS foram incluidos nos
procedimentos de reducdo. As estrelas observadas, naturalmente, ndo se encontram em um
referencial de repouso absoluto. Deste modo, as linhas espectrais provenientes de cada objeto
sofreram deslocamentos em comprimento de onda diretamente relacionados a velocidade radial
relativa do observador e o objeto. Esse comportamento ¢ chamado de desvio Doppler.

Para corrigirmos esse efeito, assim como na calibracao pixel-lambda, foi necesséria a compa-
racdo dos espectros observados com uma referéncia que possua comprimentos de onda do re-
ferencial de repouso (corrigido da velocidade radial topocéntrica) e precisos. Neste caso, utili-
zamos como referéncia do espectro do Sol, o Catdlogo do Espectro Solar (Moore et al. 1966).
Em cada noite de observagdo, selecionamos para uma estrela bem exposta € 0 maior nimero
possivel de linhas espectrais fotosféricas moderamente intensas, distribuidas homogeneamente
ao longo da faixa espectral e isoladas com intuito de aumentar a precisdao no célculo da veloci-
dade radial topocéntrica.

Para cada linha espectral utilizada, comparamos o comprimento de onda observado com o

de repouso e aplicamos a equagao:

‘/radial - )\obse’rvado - )\repouso 22
c Trepouso

nos quais V,qqiq € a velocidade radial, \,¢pouso € comprimento de onda de repouso € Agpservado €
comprimento de onda observado.

Utilizamos um procedimento iterativo que calcula a velocidade radial referente a cada li-
nha espectral, a média e o desvio-padrao do conjunto de linhas adotadas, removendo aquelas
determinacoes situadas fora de um intervalo de 20. Apds a remogado das determinagdes inade-
quadas, uma nova interacao € realizada, fornecendo novos valores de média e desvio-padrao,
repetindo esse processo até que o nimero de linhas espectrais permaneca constante. Ao final
desse processo iterativo, teremos a média e o desvio padrao para determinagdo da V,.qg;ai-

Para as demais estrelas da noite de observagdo, utilizamos a tarefa specplot para sobrepor
0s espectros e assim, com o intervalo deslocado do espectro em maos, calculamos a velocidade
radial de cada estrela. Em seguida, a partir da rotina dopcor, toda base de dados foi corrigida

do efeito Doppler topocentrico.
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2.2.4 Normalizacao do Continuo

Antes de normalizarmos toda a base de dados, com auxilio do Atlas de Fluxo Solar (Kurucz ef al.
1984), procuramos ao longo de todo intervalo espectral as regides livres de transicdes de origem
fotosférica e teltrica, classificando-as como janelas de pseudo continuo. A rigor, a determinacao
do continuo tem um certo nivel de arbitrariedade por ndo ser possivel estabelecer com total
certeza se o intervalo escolhido representa, na estrela a ser normalizada, a real distribuicdo de

fluxo do continuo estelar.

Essa etapa € especialmente delicada principalmente na regido do infravermelho, onde se
localizam as linhas do tripleto, pois a visualizacdo precisa do continuo € dificultada pela alta
densidade de linhas atmosféricas. Utilizamos a tarefa scopy para selecionar apenas o intervalo
adequado a normalizagdo. Tanto para os espectros do FEROS quanto do LNA, escolhemos um
intervalo 8350-8750 A.

Nos espectros FEROS, a linha espectral A\8542 do tripleto localiza-se na lacuna entre duas
ordens echelle, e ndo pdde ser utilizada. J4 as estrelas observadas no OPD/LNA, por serem
constituidas de espectros de ordem unica, as trés linhas do tripleto sdo visiveis sem interrupgoes

e sem colagens de ordens echelle, o que facilitou o procedimento de normalizacao.

Utilizamos a tarefa continuum para ajustar um polindmio as janelas de pseudo-continuo
antes determinadas e verificamos a qualidade do ajuste. Ocasionais erros no posicionamento
do continuo aparente causam variacdes nas posteriores medidas de fluxos nessas regides. Desta
forma, torna-se importante a aplicacdo homogénea do método para todos os espectros para que
erros sistemdticos possam ser relevados ao utilizarmos uma analise comparativa. E necessdria,
para uma boa calibracdo, a escolha de uma fun¢do matemdtica que se ajuste precisamente ao
fluxo nas janelas candidatas. Ou seja, dever-se-4 escolher uma ordem do polindmio que tenha
0 menor grau possivel e que seja compativel com o nimero de regides escolhidas para calibrar
o continuo, obtendo ao final dessa etapa ajuste suave. Pela figura 2.1 podemos perceber que
regides proximas as asas de linhas intensas como 8498 A e 8662 A devem ser descartadas,
pois, em suas vizinhangas, a contaminagio do continuo estende-se por ~ 30 A ao redor da
28498 e ~ 40 A ao redor das A8542 e \8662.

Por fim, dividimos o espectro ndo-normalizado pelo polindmio utilizado para ajuste do
pseudo continuo tendo como produto um espectro com a escala de fluxo devidamente normali-

zada.

Ap06s o procedimento completo para toda base de dados, comparamos os espectros de estre-
las com observagdes repetidas a fim de testar a consisténcia da normalizagcdo. Apds esses testes
concluimos que a normalizacdo estava altamente consistente ja que identificamos uma grande
concordancia entre as escalas de fluxo normalizadas. Na figura 2.2 mostramos a regido ao redor

do centro da linha A8662 do tripleto do Ca II, de dois espectros normalizados da estrela HD
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Figura 2.1: Acima: Exemplo de espectro em escala arbitrdria de fluxo. Abaixo: Apds o procedimento de normalizacgio, a
inclinag@o do espectro é removida e temos uma escala unitdria de fluxo.
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112164. Como esta estrela € bastante inativa, o preenchimento cromosférico € baixo e ndo apre-
senta modulagdes de ciclo significativas (Baliunas et al. 1995), portanto, as diferencas de perfil
central entre os espectros normalizados podem ser atribuidas aos erros das etapas de reducdo e

normalizagcdo. Pode-se ver na figura 2.2 que os dois espectros mostram excelente concordancia.
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Figura 2.2: E mostrado um teste de normalizagdo utilizando duas observacdes distintas da mesma estrela (HD 112164, inativa
cromosfericamente).

Desta ponto em diante, os espectros estelares estao aptos para os calculos dos fluxos abso-

lutos que serdo descritos nos préximos capitulos.
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2.3 A Amostra Auxiliar: H& Kdo Call e Hao

Este trabalho visa comparar diferentes indicadores em termos da relacdo idade-atividade, pro-
curando estudar a dependéncia dos fluxos cromosféricos fornecidos por cada um deles e, se
possivel, tracar sua evolucao temporal comparada também com a evolucdo estrutural estelar.

Para que isto ocorra, logicamente, foi necessario recorrer a bases de dados adicionais as
do tripleto do Ca II. Lyra & Porto de Mello (2005) estudaram para uma extensa amostra de
estrelas a dependéncia dos fluxos cromosféricos da linha Ha com alguns parametros estelares,
bem como a idade isocronal. Esta grande base de dados foi extendida e reanalisada de forma
mais refinada em Ferreira (2010). Utilizando a base de dados Ha mais recente de nosso grupo
de pesquisa, compilamos as estrelas em comum com a base do tripleto do Ca II, reunindo 112
estrelas com ambos os fluxos cromosféricos.

Paralelamente, buscando a literatura, reunimos os indices (S) das linhas H e K do Ca II,
convertidos para o sistema de Mount Wilson (MW) para toda amostra de estrelas possuidoras
de fluxos Har (250 estrelas). Para 29 delas, ndo foi encontrado qualquer estudo que publicasse
os indices (S), portanto, as que se encaixavam nesta categoria foram removidas da anélise,
resultando em uma amostra final referente as linhas H e K do Ca II de 231 estrelas. Portanto,
tanto o tripleto quanto H e K constam nas subamostras da base de estrelas Ha, sendo esta ja
analisada por Ferreira (2010).

O fluxos absolutos Ho em comum com o tripleto sdo ao todo referentes a 112 estrelas e
foram gentilmente cedidos pela aluna de Doutorado Leticia Dutra Ferreira, integrante do corpo
discente da pés-graduagao do Observatério do Valongo. Ja para as linhas H & K do Ca II, ap6s
compilarmos os indices (S) convertidos para o sistema de MW ({.S) yrw) da literatura (tabela
C.1), foram necessérios alguns procedimentos de conversdo para fluxos absolutos em erg cm ™2
s~!. Descreveremos esta etapa de conversio dos indices (.S) 1 no capitulo 4 e anexo A.

Cabe ressaltar que essas amostras auxiliares sao complementares a de estrelas observadas
na regido do tripleto do Ca II e, com isso, possibilitam a interessante possibilidade de anali-
sar, para uma amostra com estrelas em comum, a evolucdo dos 5 indicadores cromosféricos
(A8498, \8542, \8662, H & K e Ha) via relacdes dependentes de multiplos parametros que

serdo utilizadas no capitulo 5.






Capitulo 3

Parametros Evolutivos Estelares

3.1 Modelos Estruturais Estelares

As estrelas, constituidas basicamente por plasma ionizado, sdo responsaveis por uma consi-
derdvel parte da radiacdo eletromagnética presente no universo. Embora uma série de ob-
servaveis estelares estejam acessiveis ao astronomo, o acesso as propriedades termodinamicas
presentes no interior das estrelas € extremamente dificultado. Dessa forma, torna-se necessaria
a constru¢@o de modelos tedricos capazes de descrever de maneira consistente as principais ca-
racteristicas estelares observadas. No entanto, equacionar os processos fisicos decorrentes tanto
no interior estelar quanto na cromosfera e coroa, por exemplo, é algo extremamente complexo
visto que cada elétron, préton, néutron, dtomo, molécula ou célula convectiva possui compor-
tamento inevitavelmente dinamico. Essa caracteristica pode, em certos casos, ser responsavel
por desacordo entre teorias e observagdes. Por isso, dependendo da escala temporal e/ou espa-
cial necessdria para analisar fisicamente um fendmeno, deve-se tomar extremo cuidado com as
simplificagdes incutidas em cada modelo tedrico™.

Durante o século XIX, a contracdo gravitacional e queda de cometas e asteroides eram
entendidos como os responsdveis pela energia térmica solar. O advento da fisica nuclear na
década de 1930 estabeleceu um novo paradigma mostrando que essa energia, na época obscura,
€ abastecida por sucessivas reacoes termonucleares que ocorrem em seu niicleo dominadas, em
ordem de importancia, pela cadeia préton-préoton e pelo ciclo CNO.

Meio século atrds, o conhecimento fisico tedrico acerca das intera¢des fundamentais que re-
gem a estrutura estelar encontrava-se em estado maduro. Esse estdgio possibilitou a busca con-
sistente por um estudo computacional/numérico dos interiores estelares (Schwarzschild, 1958;

Henyey et al 1959, entre outros).

*Para um tratamento adequado desses processos, entdo, € conveniente equacionar todas as interacdes presentes
na estrela. Para o Sol existem 10%7 graus de liberdade (Canuto, 2000) o que torna a tarefa computacionalmente
inviavel.

27
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Com o surgimento de uma nova area da astrofisica chamada heliossismologia, nos anos
80, foi possivel acessar com espetacular precisdo a estrutura interna solar. Apds décadas de
estudo, vinculos importantissimos como a velocidade do som no interior estelar em funcdo
da distancia radial puderam ser confrontados com a teoria e, felizmente, hoje em dia a dis-
crepancia entre as observagoes e predi¢oes, neste caso, situa-se na ordem de ~ 1%, sendo isso
um importante indicativo da confiabilidade dos modelos estruturais, principalmente quando sao
estudadas estrelas semelhantes ao Sol. Apesar do bom acordo entre teoria e observagao, diversos
problemas persistem como: transporte de momento angular para o interior estelar, difusao de
elementos quimicos, campos magnéticos etc. Grandes missoes observacionais espaciais como
HIPPARCOS, CoRot, Kepler e GAIA fornecem ou fornecerao significativos avancos tanto nas
observacdes quanto na formulacdo tedrica dos modelos pois, em busca de vinculos suficiente-
mente precisos, os modelos estruturais poderao ser analisados em um nivel fino de detalhes. Por
ex. a missdo astrométrica Gaia fornecerd paralaxes 2 ordens de grandeza mais precisas que a
HIPPARCOS, além de monitorar ~~10? estrelas.

3.2 Temperaturas Efetivas, Metalicidades e Luminosi-
dades

Toda a esséncia da teoria de evolucdo estelar esté sintetizada no diagrama HR que pode ser re-
presentado por um plano T vs. luminosidade, construido para uma dada composi¢ao quimica.
Através do diagrama HR, pode-se tracar a evolu¢do de uma estrela de uma determinada massa,
raio e composi¢ao quimica via observdveis estelares (temperatura efetiva, luminosidade, [Fe/H]).

Adiante, discutirei como foram calculadas as temperaturas efetivas, luminosidades e meta-

licidades adotadas na nossa amostra.

3.2.1 Metalicidades

A escolha da abundancia relativa do ferro como indicador de metalicidade em estrelas frias se da
pelo fato das suas linhas espectrais serem abundantes e de fécil detec¢ao. Deste modo, um tradi-
cional indicador de abundancia (Ab) de metais* é definido como : [Fe/H] = log (Ab(Fe)/Ab(H))—
log (Ab(Fe)/Ab(H))o

Ferreira (2010) levantou metalicidades espectroscOpicas da literatura e realizou as devidas

corregdes a fim de minimizar discrepancias relacionadas aos diferentes métodos aplicados em

To perfil da velocidade do som no interior solar é um indicador bastante robusto de diferentes frequéncias
de oscilagdes que possibilitam, através de avangadas técnicas de inversao (Basu et al. 1996), isolar informagdes
valiosas a respeito de diferentes regides do Sol. Dentre elas, a tacoclina descrita no primeiro capitulo.

fem astrofisica, elementos com Z > 3.
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cada trabalho, criando uma escala de metalicidades corrigidas que foi adotada neste trabalho
(tabela B.1, apéndice B). As incertezas tipicas em [Fe/H] adotadas sdo ~ 0.1 dex.
A partir das metalicidades calculadas, foi possivel prosseguir para determinacdes das tem-

peraturas efetivas.

3.2.2 Temperaturas Efetivas

As asas da linha Ha, considerando o dominio de temperaturas entre 5200-8000 K, possuem
consideravel insensibilidade as variacOes em gravidade superficial e metalicidade. Tomando
proveito desta caracteristica fisica, torna-se possivel interpretar alteragdes no perfil desta linha
diretamente como fruto de variagdes na temperatura efetiva estelar.

As temperaturas efetivas adotadas em nossa amostra foram calculadas através da média entre
duas determinacdes independentes. A primeira, espectroscopica, dada pelo perfil Ha cujos pro-
cedimentos serdo explicadas mais adiante e a segunda, constituida por calibra¢des fotométricas
(Porto de Mello, 1996), baseadas em indices de cor e metalicidades espectroscOpicas compi-
ladas da literatura (sub se¢do 3.2.1). As calibra¢des sao dadas por um conjunto de 3 equagdes
dependentes tanto da metalicidade quanto dos indices de cor (B — V) e (Bt — V) provenientes
do catdlogo HIPPARCOS (ESA, 1997) e a cor (b — y) retirada de Olsen (1983,1993,1994)5:

Ter(K) = 7747 — 3016(B — V){1 — 0, 15[Fe/H]} (3.1
Ter(K) = 7751 — 2406(Bt — Vr){1 — 0, 20[Fe/H]} (3.2)
Tee(K) = 8481 — 6516(b — y){1 — 0, 09[Fe/H]} (3.3)

Para cada estrela, a partir destas 3 determinacdes de temperatura efetiva, foi realizada uma
média poderada pelos erros inerentes a cada uma das equagdes de calibracdo acima e, deste
modo, as temperaturas efetivas dadas pela fotometria foram calculadas para toda a amostra.
Independentemente das medidas fotométricas, o método espectroscopico consiste em comparar
o perfil observado de Ha com os perfis tedricos de diferentes temperaturas efetivas e, assim,
estabelecer um intervalo de temperatura em que haja bom acordo entre perfis. A abordagem
escolhida para este cdlculo foi selecionar ao longo das asas vermelha e azul do perfil He, regides
livres de linhas metélicas (janelas de ajuste) e determinar um modelo tedrico que melhor se
adeque aos pixels integrantes das regides de ajuste. Cada um deles fornecerd uma determinada
temperatura efetiva e, apds reunir um conjunto completo destas, € feita uma média que serd a

Tt que melhor representa o perfil da linha Ha.

$mais detalhes podem ser encontrados em Ferreira (2010)
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Para estrelas da nossa amostra com temperatura efetivas > 5200 K adotamos incertezas
internas tipicas na determinagdo de T via Ha de ~ 50 K. As poucas estrelas abaixo desse
limite sofrem, dentre outros fatores, a crescente influéncia de linhas metélicas no perfil Ha. Esse
comportamento dificultou a fiel determinagao das janelas de ajuste, o que tornou necessario o
ajuste via comparacao visual, refletindo em incertezas internas tipicas ligeiramente superiores
as anteriores (o, ~ 90 K).

Ap6s esse procedimento adotamos a temperatura efetiva de nossa amostra como resultado

da média aritmética entre a T.¢(perfil Ha) e T¢(fotométrica)

3.2.3 Luminosidades Estelares

Observagoes feitas da Terra nao possibilitam captar o fluxo em todas as regides espectrais. A
radiacao ultravioleta (UV) e também as mais energéticas como os raios-X e gama s6 podem
ser acessadas por observacoes além da atmosfera terrestre. Felizmente, nas estrelas de tipos es-
pectrais FGK, a distribui¢ao de fluxo concentra-se na regiao de alta transparéncia da atmosfera.
Com isso, € possivel estimar, sem grandes prejuizos, a magnitude bolométrica estelar (M)
através de correcdes bolométricas (CB; Flower, 1996) aplicadas a magnitude visual (My do
sistema UBV de Johnson, HIPPARCOS):

My = My + CB. (3.4)

A diferenca entre a magnitude bolométrica estelar e solar é dada ¥ pela equacio:

L
Mpot — M, = —2,5log (—) (3.6)
Lo
que unida a equagao do médulo de distancia:
1
V — My = 5log (—) — 5, 3.7
s
resulta em:
L o 1
log( — ) =-0,4{V-M;,+5+CB~—-5log|—]]. (3.8)
Lo 7T

Adotando a propagacdo de erros por quadratura, concluimos que os erros em log (%) sao
~ 0,40(My,), resultado da soma quadrdtica das incertezas em magnitude visual (o(My)) e

bolométrica:

YBaseado na percepgio do olho humano em relagdo & variacio de brilho ser logaritmica, o astrénomo Norman
Pogsone, chegou a conhecida expressao:

F
Am = —2,510g<f2>, (3.5)
1

definindo uma diferenca de magnitude Am = 5 para uma razdo de fluxo % = 100.
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0(Mpe) = \/o(My)? + o(CB)2. (3.9)

As incertezas relacionadas as corre¢des bolométricas sao em geral uma ordem de grandeza
inferiores aquelas provenientes da magnitude visual (My) que, por sua vez, dependem basica-

mente dos erros em paralaxe, levando a:

o (log (%)) ~ 0, 4o (My). (3.10)
©

Por fim, para todas as estrelas da amostra foram calculadas temperaturas efetivas e lumino-
sidades juntamente com suas respectivas incertezas, proporcionando assim, a possibilidade de
posicionarmos cada estrela no diagrama HR e obter os parametros evolutivos necessarios para
nossa andlise do fluxo cromosférico frente multiplas varidveis estruturais estelares. No anexo
B.1 listamos os valores de temperaturas efetivas, metalicidades e luminosidades utilizadas neste

trabalho.

3.3 Trajetorias Evolutivas e Isocronas: O Diagrama HR
Tedrico

Adotamos o conjunto de trajetorias evolutivas e isocronas de Kim ez al. (2002) e Yi et al. (2003)
que estao disponiveis abertamente na Web*. Em nossa grade de modelos tedricos, consideramos
a dependéncia da superabundancia dos elementos sintetizados pela processo de captura-av II.
Estrelas pobres em metais ([Fe/H] < —0,5) possuem abundancia desses elementos superior
as mais ricas (Edvardsson et al. 1993; McWillian, 1997). Dessa forma, dividimos o conjunto
de diagramas HR em duas categorias distintas. A primeira, constituida de estrelas pobres em
metais cuja [a/Fe] foi determinada em 0,3 dex, e a segunda, consistindo das mais ricas da
amostra, com [o/Fe] = 0. Construimos uma grade de ~ 10? trajetdrias evolutivas e isécronas que
estabelecessem um dominio de metalicidades, abundancia de elementos da captura-alfa, massas
e idades compativeis com a nossa amostra. Estabelecemos os devidos intervalos de massa (0,6
Mg - 2,0 Mg, passo de 0,05 M), metalicidade (-0,85 a 0,5 dex, com passos de 0,05 dex) e
idade (1-14 Gano, com passo de 1 Gano) que julgamos adequados para este tipo de estudo. Para
um teste de consisténcia aplicado aos modelos, notamos que existia uma pequena diferenca
em luminosidade e temperatura dada pela distancia entre a trajetdria evolutiva solar no estagio
de aproximadamente 4,5 Gano e a posicdo dada pelos parametros observados do Sol. Entao,
realizamos corre¢des aditivas em todas trajetorias de Alog Ty = 0,00186 e Alog (%) =

0,0106. Devido a considerdvel densidade de trajetérias e isdcronas, foi necessario construir

* http://www.astro.yale.edu/demarque/yyiso.html
Il comumente denominados de elementos do processo-a. Dentre eles: O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca, Ti entre outros.
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uma rotina automatizada Python que graficasse todas as estrelas da amostra de acordo com a

Tet, luminosidade e metalicidade. Os seguintes passos foram adotados:

1. A partir de uma tabela fornecendo T, log (%) e [Fe/H] juntamente com seus respecti-
vos erros, € localizado o diagrama HR que melhor se ajuste a metalicidade de cada estrela.
Ao fim do passo, todas as estrelas da amostra estdo graficadas juntamente com as barras

de erro (figura 3.1) .

2. E adotado um critério evolutivo para classificacdo de estrelas ands e subgigantes. Reagdes
termonucleares sdo responsaveis pela diminui¢dao gradativa da abundancia de hidrogénio
(Ab(H)) no nicleo estelar. Dessa forma, assim que a abundancia de hélio (Ab(He)) dada
por

Ab(He) = Y, (3.11)

se estabiliza em um valor dado por Y., a estrela passa a ndo possuir geracdo de energia
termonuclear suficiente para preservar a mesma estrutura, logo, em uma curta escala de
tempo, contrai-se gerando condi¢des propicias para queima do hidrogénio em um fina
camada acima do ntcleo estelar. Essa etapa caracteriza o desligamento da sequéncia
principal em dire¢do ao ramo das subgigantes. Baseados neste comportamento fisico,
adotamos em cada trajetdria evolutiva, a verificacdo da abundancia de hélio (Ab(He)) no
nucleo estelar a cada instante £ € comparamos com 0s instantes imediatamente anteriores

tn—1€tyh_o. O estdgio em que

S, 20 (3.12)
€ classificado como idade de desligamento da sequéncia principal (ou idade terminal,
t.)**. Estrelas posicionadas no diagrama HR acima do ponto referente a idade terminal
foram classificadas como subgigantes enquanto as demais foram avaliadas como perten-
centes a sequéncia principal. Na tabela 3.1, sao mostrados alguns exemplos evidenciando
a dependéncia de t. com massa e [Fe/H]. Se a estrela em questio estivesse posicionada

entre as trajetorias, sua t. seria calculada através de interpolacdes lineares.

3. Os raios sdo calculados automaticamente a partir das temperaturas e luminosidades utili-

zando a lei de Stephan-Boltzmann:

R T -2/, 1/2
— | = — (3.13)
R@ Tef@ L@
O  critério de  convergéncia dado por 3.12 é  traduzido numericamente  em:
(Ab(He)['» — Ab(He)|*-1) < Y. = 10% e (Ab(He)|»-1 — Ab(He)|*»-2) < Y. = 10%  Testamos diversos

valores para os expoentes escolhendo, por fim, &« = —4 por fornecer idades terminais compativeis com diversos
autores (Schaller et al. 1992)
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Idade terminal (¢.) ab(He)|,, Massa (M) [Fe/H] [«/Fe]

10,7 0,993 0,9 -0,7 0,3
14,8 0,981 0,9 0,0 0,0
15,5 0,950 0,9 0,5 0,0
8,7 0,993 0,95 -0,7 0,3
12,0 0,981 0,95 0,0 0,0
12,2 0,950 0,95 0,5 0,0
7,1 0,993 1,0 -0,7 0,3
9,7 0,981 1,0 0,0 0,0
9.9 0,950 1,0 0,5 0,0
5.8 0,993 1,05 -0,7 0,3
7,8 0,981 1,05 0,0 0,0
9,1 0,950 1,05 0,5 0,0
4,9 0,993 1,1 -0,7 0,3
6,5 0,981 1,1 0,0 0,0
8,8 0,950 1,1 0,5 0,0

Tabela 3.1: Tabela com exemplos da influéncia de massa e metalicidade na idade terminal das estrelas (t.). Na segunda coluna,
é mostrada a abundancia de hélio no nucleo estelar para o ponto de desligamento da sequéncia principal. Como pode ser visto,
quanto maior a massa ou menor a metalicidade, menor a idade terminal da estrela.

4. As trajetorias evolutivas e isdcronas sdo graficadas juntamente com as estrelas da amostra,

possibilitando a derivacao de massas, gravidades e idades.

As trajetdrias evolutivas e isdcronas sdo curvas de comportamento bastante complexo que
se situam no plano dado pela temperatura efetiva (abscissa) e luminosidade estelar (ordenada),
considerando uma dada composi¢ao quimica representada pela metalicidade ([Fe/H]).

A obtencdo de massas e idades através do diagrama HR, em primeira anélise, parece sim-
ples e direta, mas esta inerente as determinacOes uma série de detalhes que podem dificultar a
andlise. Essas dificuldades surgem pelo fato de que, implicitamente, ocorre um mapeamento
do espaco de parametros observaveis, cuja estatistica € adotada como gaussiana, para outro
espaco constituido pelos parametros representados nos diagramas teéricos como: massas, ida-
des, composicdo quimica etc. Neste espaco, a projecao no plano Tef'% ¢ altamente ndo-linear
e, além disso, em certos loci, ocorrem consideraveis alteracdes nas velocidades evolutivas que
podem introduzir, em Gltima anélise, tendenciosidade nessas transformacgdes. Por esses fatores,
nao € garantido que ao partirmos da distribui¢do gaussiana de erros no observaveis permane-
ceremos, ao fim das derivacdes, com a mesma estatistica representando distribui¢do de pro-
babilidade para massas e idades, por exemplo. Considerar esses efeitos requer um tratamento
estatistico bastante avancado (Takeda ef al. 2007; Lachaume, 1999; Pont & Eyer, 2004) que
nao sera adotado neste trabalho.

Derivamos as massas e idades mais provaveis visualmente através do posicionamento da

estrela no diagrama HR e derivamos as incertezas através dos elipsdides de erro (figura 3.1).
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Figura 3.1: Exemplo de diagrama HR com algumas estrelas em posi¢des representativas. Restringimos as trajetérias evolutivas
(linha sélida preta) até idades de 14 Gano. Trajetérias de menor massa possuem o comprimento deste segmento reduzido
em comparagdo com as mais massivas, essa caracteristica provoca um adensamento das isécronas (linha sélida azul, de 1
a 13 Gano). As estrelas ands por se situarem em uma posi¢do onde existe um adensamento das isdcronas e verticalizagdo
das trajetdrias evolutivas, suas idades isocronais e massas possuem maior sensibilidade aos erros observacionais tanto em
luminosidade quanto em temperatura efetiva se comparamos com as subgigantes que se situam na parte superior do diagrama.

A seguir, detalharei os processos envolvidos nesta etapa que serdao de vital importancia para a
andlise regressiva descrita no capitulos 4 e 5.

Dada uma distribuicdo de erros gaussiana, os valores centrais de T € log (%) determi-
nam as massas e idades mais provaveis. Os cdlculos dessas grandezas baseiam-se na obtencao
das trajetorias evolutivas e isdcronas de menor distancia euclidiana em relagdo a posicao central
da estrela. As incertezas sdo estimadas construindo uma barra de erro bidimensional represen-
tando um elipséide dado por o(7.¢) e o(log (%)) mostrados na figura 3.1. Em alguns casos
especificos, o locus no diagrama HR dificulta as aferi¢des precisas, resultando em incertezas
superiores aquelas habitualmente calculadas. Abaixo, descreverei alguns casos representativos

sobre a posi¢do do elipséide de erros:

* Inferior ao segmento ZAMS (figura 3.3). Para as estrelas pertencentes a esta categoria nao
foi possivel estabelecer uma massa/idade mais provavel pois nenhuma trajetoria evolutiva

e isécrona evidenciaram-se como adequadas.
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* Intercepta o segmento ZAMS (figura 3.2). Determinamos um segmento de reta pertencente
a ZAMS cujos extremos fossem representados pela intersec¢do com elipsdide. A massa
mais provavel é dada pelo ponto médio desse segmento, sendo os extremos relacionados
aos limites inferior e superior de erro em 4 1o. As idades isocronais dessas estrelas, por

se adequarem a esta categoria, ndo puderam ser derivadas.

* Intercepta o ponto de cruzamento de trajetorias evolutivas e/ou is6cronas (figura 3.4). Para
estrelas situadas nesta categoria, devido a disposicao assimétrica das trajetorias/isdcronas,
em muitos casos nao € possivel obter solucdes Unicas para a massas e idades mais provaveis,
tendo como resultado as maiores incertezas da amostra. Partindo do elipséide, deter-
minamos limites inferiores e superiores de erro, estimando o valor mais provavel de
massa/idade como a média entre esses valores limites antes calculados. No caso da
derivacdo de massas, por exemplo, as incertezas podem chegar a valores 100% maio-
res do que os habituais. No caso da determinacdo das idades isocronais, as incertezas
observacionais posicionam a estrela em dois regimes distintos de velocidade evolutiva.
Abaixo, a SP com evolucdo lenta e gradual em contraste com o ramo das subgigantes.
Este, situado logo acima, evolui de forma mais rdpida. O referido viés € representado
por uma menor probabilidade de a estrela estar mais evoluida do que as barras de erro, a

primeira vista, indicam.

As gravidades superficiais foram calculadas por intermédio da expressdo da gravidade su-

perficial aplicada ao Sol e, em seguida, comparada com cada estrela:

g (MY [(R\”
g‘(M@) (R@) | G19

Manipulando as expressdes 3.14 e 3.13, isolamos o termo relacionado a gravidade resul-

g (M Tee \' /LN
g—(m—@) (Tef@) (ﬂ ' G19

Aplicamos logaritmo em 3.15:

M Tor L
lo =lo +log | — | +41lo —log [ — . 3.16
g(g) = log(ge) + log <M@> g (Tef@> g <L®) (3.16)

No anexo B.2, mostramos a tabela B.2 que contém os parametros evolutivos calculados

tando:

através do diagrama HR. Com intuito de investigar a dependéncia da atividade cromosférica
com a evolucdo estrutural, estimamos uma fun¢do que representasse a evolucao temporal do
raio estelar (R(t)) e, a partir dela, calculamos o raio inicial da estrela R(tz455). Essa fungdo
pdde ser estimada uma vez que as varidveis massa, temperatura efetiva e luminosidade da es-

trela sdo conhecidas. Em cada caso, estabelecemos as trajetorias evolutivas que abrangessem o
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Figura 3.2: Sdo mostrados alguns exemplos de estrelas que interceptam a ZAMS. O método isocronal ndo € adequado para esta
posicao no diagrama HR pois nenhuma idade mais provavel pode ser identificada. Para cdlculo da massa estelar, determinamos
um segmento de reta dado pela intersecdo entre o elipséide de erros e a ZAMS, estimamos a massa mais provavel pelo ponto
médio desse segmento, sendo os extremos relacionados aos limites inferior e superior de erro em + 1o.

elipséide de probabilidade e, assim, retrocedemo-as até a idade ¢z 4ss € calculamos os respecti-
vos R(tzanrs). Partindo destes valores discretos dados pelas trajetdrias, interpolamos solugdes
de raios intermedidrios situados na ZAMS, a fim de obter o R(tz4p5) especifico da estrela.
R(tatual)
A grandeza Rlpans)

principal. Dessa forma:

€ uma medida da variacdo do raio estelar a partir do inicio da sequéncia

T oc M(t)R?(t), (3.17)

onde Z € a aproximagao de ordem zero para o momento de inércia. Calculamos sua derivada

temporal pela regra do produto:

—7 RQ(t)%M(t) + 2M(t)%R(t). (3.18)

O primeiro termo do lado direito pode ser tratado como desprezivel (%M(t) ~ 0),entao,

chegamos a expressao dada por:
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Figura 3.3: Sdo mostrados alguns exemplos de estrelas abaixo da ZAMS. Massas, gravidades e idades isocronais ndo puderam
ser estimadas para este grupo de estrelas.

47 M(t)ditR(t) (3.19)

que descreve uma varia¢do da aproximac¢dao de ordem zero para o momento de inércia como

funcdo direta da derivada temporal do raio estelar. Comparando dois estagios diferentes dados

R(tatual)

por Z(tzans) € Z(tatuar), podemos concluir que Rligamie)

pode ser interpretado também como

uma evolucao do momento de inércia Z.

Baseando nossa descri¢do na figura 3.1, percebe-se claramente, partindo da ZAMS, um sen-
tido preferencial dado pelas menores temperaturas efetivas ', Durante a evolugio de uma deter-
minada estrela de tipo solar na sequéncia principal ocorre continuamente a fusdo termonuclear
de hidrogénio presente no interior estelar. Consequentemente, a distribuicdo de peso molecular
médio torna-se crescente, alterando a luminosidade central da estrela que, por sua vez, provoca

uma expansdo das camadas mais exteriores induzindo um decréscimo na temperatura efetiva.

TtNote a inversdo no eixo das abscissas, as menores temperaturas efetivas encontram-se no lado direito do
gréafico.



38 CAPITULO 3. PARAMETROS EVOLUTIVOS ESTELARES

[Fe/H] = 0.35

0.5

AN

N

N
1.25 ~

©
~
~
3 0 2 o A N
= O
2
0.1f
0.0} - - ZAMS ‘
- — MS Turn-Off NN
3.7'75 3.?50
log (T, ¢¢)

Figura 3.4: Exemplo de diagrama HR apresentando algumas estrelas com elipsdide de erros proximos ou posicionados sobre o
ponto de cruzamento de trajetdrias evolutivas e/ou isdcronas. Estrelas nesta posi¢do, possuem incertezas superiores ao valores
tipicamente determinados nos pardmetros fundamentais. E possivel notar que esta regido de cruzamento é uma fungio da massa
estelar e metalicidade.

Com efeito, a evolugdo dessas estrelas serd preferencialmente para temperaturas menores € mai-
ores luminosidades.

Em estrelas com M < 1,2 M, existe uma fraca sensibilidade do raio a massa e as variagdes
no peso molecular médio no interior estelar. Estrelas acima de ~ 1,2 M, evoluem seu raio
de forma mais drastica, sendo esta caracteristica causada pela crescente influéncia do ciclo
CNO que altera consideravelmente a distribuicao de hidrogénio no nicleo estelar e modifica a
morfologia das trajetdrias evolutivas no diagrama HR. Veja na figura 3.4 que as trajetorias de
maior massa (> 1,2 Mg), evoluem gradativamente de forma mais perpendicular em relacio ao
segmento ZAMS.

A metalicidade assume papel determinante na morfologia das trajetérias evolutivas e isdcronas
pois € um indicativo do grau de opacidade (x) no interior estelar. Menores opacidades deslo-
cam um determinada trajetéria evolutiva para o canto superior esquerdo do diagrama HR. Ja
trajetorias evolutivas mais ricas em metais, ou seja maior x, dispdem-se de forma diametral-
mente oposta, visto que apresentam menores luminosidades intrinsecas e temperaturas efetivas.

Neste contexto, os elementos o em nossos diagramas tornam-se importantes pois dada uma
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composi¢do quimica Z fixa referente a uma trajetoria rica em metais, um aumento da razao en-
tre a abundancia de elementos « e Fe, significa em dltima instancia, menor abundancia de ferro
que, por sua vez, ¢ o maior doador de elétrons que controlam as opacidades no interior este-
lar. Essa deficiéncia em elétrons reflete-se em um comportamento extremamente complexo das
isocronas e trajetorias evolutivas, mas pode ser entendido, basicamente, como um deslocamento
sistematico para menores luminosidades e temperaturas efetivas.

Com esses conceitos em mente, discutiremos o grau de influéncia dos erros inerentes aos
parametros observaveis nas determinacdes de massas, idades, raios e gravidades superficiais.

Determinamos a distribui¢do de probabilidade em massa e idade através do método de
Monte-Carlo com 10* simulagdes baseadas em erros gaussianos nos pardmetros observaveis.
Em cada simulacdo, sdo computadas as massas, idades, gravidades e raios mais provaveis jun-
tamente com o cdlculo da abundancia relativa de He no nicleo estelar, tendo ao fim do processo
as distribui¢Oes de valores possiveis para todos os parametros evolutivos e idades isocronais.
Paralelamente, calculamos a probabilidade da estrela pertencer ao ramo das subgigantes base-
ada na quantidade relativa de simulagdes que situaram-se, para cada massa calculada, acima
do ponto de desligamento da sequéncia principal. Utilizando esse método, comparamos estre-
las pertencentes a diferentes regides do diagrama HR e investigamos as influéncias dos erros
em [Fe/H], luminosidade e temperatura efetiva nas distribuigdes de massas e idades. Na figura
3.5, mostramos um exemplo de distribui¢do de idade e massa para o Sol com erros tipicos em
temperatura efetiva e luminosidade.

Entdo, escolhemos trés estrelas anas representadas pelo Sol, HD 148577 (M ~ 1,0 M) que
estd em um estagio evolutivo mais avangado além da subgigante HD 198802 (M ~ 1,26 M,,).

A tabela 3.2 mostra como os erros em metalicidade, temperatura efetiva e luminosidade
afetam as estimativas de massas e idades das estrelas selecionadas. Fica evidente que as sub-
gigantes, independentemente da massa, possuem incertezas nas derivagdes de massas e idades
possiveis menos sensiveis aos erros presentes nos parametros observaveis. Note que a tem-
peratura efetiva, mesmo quando sua incerteza € dobrada, continua ndo alterando a largura da
distribui¢do deixando-a praticamente inalterada. As incertezas em luminosidade, quando do-
bradas, atuam de forma mais determinante na largura das distribuicdes de idade e massa, mas
mesmo assim, tal influéncia nao chega a uma porcentagem representativa.

Em estrelas ands de massa ~ 1 Mg, quaisquer fontes adicionais de erro podem alterar
drasticamente a distribuicdo de idades e massas possiveis tornando-as visivelmente mais alar-
gadas. Para as distribuicdes de probabilidade de massa, as incertezas observacionais podem
elevar os erros de 2-3% para ~ 10% da massa solar. O comportamento das idades isocronais é
indubitavelmente o mais sensivel as incertezas observacionais. Em certos casos, é impossivel
determinar uma idade mais provavel para estrela, tornando o método isocronal invidvel. Com

auxilo das figuras 3.6 e 3.7, analisaremos brevemente o caso solar. Vemos que o(Te) ~ 100
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Figura 3.5: Mostramos na figura a func¢do densidade de probabilidade (fdp) normalizada para massas e idades. Acima:
Distribuicdo de idades possiveis. Abaixo: Distribuicdo de massas possiveis. Adotamos incertezas tipicas em temperatura
efetiva e luminosidade.
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Estrela ana/subgigante P(Subgigante) Idade [Idade;,r,Jdades,,] M [My, Mgyl

Sol ana 1,3 % 4,57 [2,40, 6,46] 1,00 [0,97, 1,03]

HD 148577 ana 20 % 8,96 [7,8, 10,28] 1,01 [0,99, 1,02]

HD 198802 subgigante 100 % 4,54 13,99, 5,15] 1,27 [1,22, 1,32]

2x o (log(L/Lgy))

Sol ana 1,6 % 4,63 2,20, 6,87] 1,00 [0,97, 1,03]

HD 148577 ana 27,3 % 8,85 [7,64, 9,98] 1,00 [0,97, 1,04]

HD 198802 subgigante 100 % 4,60 [3,42, 5,74] 1,26 [1,18, 1,37]
2Xo0o (Tef)

Sol ana 5,8 % 4,62 10,00, 8,82] 1,00 [0,94, 1,07]

HD 148577 ana 20 % 8,94 16,76, 11,20] 1,01 [0,97, 1,05]

HD 198802 subgigante 99,8 % 4,67 [4,06, 5,12] 1,26 [1,23, 1,31]

[Fe/H] +0,05 dex

Sol ana 2,3 % 3,57 10,49, 5,52] 1,03 [1,0, 1,07]

HD 148577 ana 14 % 8,85 [7,18, 9,85] 1,03 [1,01, 1,05]

HD 198802 subgigante 100 % 4,514,02,5,12] 1,28 [1,24, 1,34]

[Fe/H]: +0,1 dex

Sol ana 8,7 % 2,010,05, 4,31] 1,06 [1,02, 1,09]

HD 148577 ana 9,6 % 7,42 6,51, 9,16] 1,05 [1,03, 1,08]

HD 198802 subgigante 99,8 % 4,52 [4,1,4,92] 1,31 [1,27, 1,35]

Tabela 3.2: Influéncia dos erros observacionais na distribui¢do de idades isocronais. A terceira coluna diz respeito a probabili-
dade da estrelas ser subgigante, onde P(subgigante) + P(ani) = 1. O limites inferior e superior das determina¢des de massas e
idades sdo baseados nas larguras a meia altura das respectivas distribui¢des de valores possiveis.

K distorcem completamente a distribui¢do de probabilidade tornando plausivel qualquer idade
entre 0 e 8,8 bilhdes de anos. Agora, mantendo os erros em temperatura efetiva com valores
tipicos, dobramos os erros em luminosidade e recalculamos a distribui¢do de idades possiveis
e, como resultado, apesar do grande alargamento sofrido (FWHM entre ~ 2,0 e 7,0 Gano), é
possivel recuperar uma idade bem definida em torno de 4,6 Gano. Com a missao espacial HIP-
PARCOS, as incertezas derivadas das paralaxes tornaram-se visivelmente menos impactantes

que as das temperaturas efetivas.

Podemos antever que incertezas relacionadas a determina¢do da abundancia de metais po-
dem também influenciar diretamente os célculos de massa e idade via diagrama HR. Para uma
estrela especificamente, a medida que aumentamos as incertezas aditivas na metalicidade, as
idades isocronais atribuidas a ela tornam-se gradativamente menores. De forma oposta, estrelas

com metalicidades subestimadas possuem idades sistematicamente superestimadas.

Através da tabela 3.2, identificamos esse comportamento e fica claro que, novamente, as

subgigantes s30 menos sensiveis a incertezas dessa natureza.

Podemos concluir, apds essas comparagdes, que apesar do método isocronal ser interessante

no que diz respeito a sua elegincia e aparente simplicidade, existem inimeras dificuldades que
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Figura 3.6: Investigamos o impacto do aumento das incertezas observacionais em uma estrela na posi¢do no diagrama HR
semelhante ao Sol. Acima: Vemos que a distribuicdo de massas possiveis quase ndo ¢ alterada quando duplicamos as incertezas
tipicas na luminosidade estelar. Abaixo: E possivel notar que a temperatura efetiva é a maior fonte de erros na determinacio de
idades isocronais para estrelas de baixa massa.
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normalmente ndo sdo discutidas. Tais limitagdes tornam-se extremamente severas para estrelas
de baixa massa relativamente jovens (idades aproximadamente menores que a solar).

Com todos os parametros evolutivos de interesse calculados, no préximo capitulo avangaremos
para uma andlise detalhada onde os fluxos absolutos totais em fun¢@o das temperatura efetivas,

metalicidades e gravidades superficiais foram obtidos.
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Figura 3.7: Investigamos o impacto das incertezas observacionais em uma estrela na posi¢cdo no diagrama HR semelhante ao

Sol. Acima: Vemos que os erros de luminosidade ndo sdo tdo influentes na distribui¢do de valores possiveis de idade quanto os
referentes a temperatura efetiva (Abaixo) que podem tornar o método isocronal invidvel.



Capitulo 4

Fluxos Absolutos Totais

Por intermédio de modelos atmosféricos, calcularemos os fluxos absolutos totais em erg cm~2s~ !,

compreendendo tanto a contribui¢do da fotosfera estelar, quanto das perdas radiativas relacio-
nadas ao preenchimento cromosférico em cada linha do tripleto do Ca II. Nossa anélise pos-
sibilitard obter, apOs a subtracdo da energia referente puramente da fotosfera estelar, as perdas

radiativas provenientes das cromosferas estelares devido as linhas do tripleto.

4.1 Calibracao Tedrica em Fluxos Absolutos

4.1.1 Fluxos Observados

Um ingrediente fundamental em nossa analise é célculo do fluxo proveniente da estrela ob-
servada, cuja escala relativa ao continuo encontra-se normalizada em todos espectros. Dessa
forma, nio temos acesso de forma puramente observacional as perdas radiativas decorrentes
das cromosferas estelares. Além disso, adotando uma grande distancia D entre a fonte e o ob-
servador, podemos considerar que os feixes de fétons provenientes da estrela sdo paralelos entre
si e, por consequéncia desta simplificacdo, podemos tratar a relagao entre os fluxos observados

f e intrinsecos F de uma estrela de raio r pela relacio:

D\ 2
= (2) Fo. @)

Uma forma normalmente utilizada para superar as visiveis dificuldades observacionais re-
lacionadas a derivagdo direta do diametro angular (¢) € utilizar as relagdes de Barnes & Evans
(1976) e Barnes, Evans & Parsons (1976) que estabeleceram funcdes de conversdo entre ¢,
indices cor V-R e magnitude visual My. Esse procedimento ¢ devidamente descrito em Linsky
(1979).

45
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Outra maneira conveniente € realizar algumas manipulacdes simples na equacdo 4.1. Pri-
meiramente, definimos uma banda A\ = s — )\, de interesse onde poderiam se situar ou o
centro de uma linha espectral, por exemplo, ou até mesmo uma janela de continuo e, a partir

desses intervalos, aplicamos a seguinte integracao:

A
ﬂuxo(A)\):/ fﬂuxo()\)d)\ 4.2)
Ai

Em seguida, ainda baseando-nos na equacao 4.1, aplicamos o raciocinio empregado na eq.
4.2 para bandas de integracdo, tanto ao longo de uma determinada linha espectral (f;), quanto

para o continuo (f¢):

frL(ANL) = 2 FL(ANL) (4.3)

fC(A)\C) = a2fc(AAc), (44)

onde @« = D/r. Eliminamos a dependéncia de « dividindo a equagdo 4.3 pela 4.4 e obtemos a

razdo entre os fluxos aparentes f e os intrinsecos JF:

fo(AXL)  Fr(AAp)

= 4.5
fe(AXe)  Fe(AXeo) “2
Por fim, isolamos o termo F7(A\p):
JL(AAL)
FrL(AAp) = —F———5Fc(AX 4.6
L(AAL) fo(BAc) c(AXc) (4.6)

Esta equagdo (4.6) € extremamente importante para nosso estudo, pois relaciona direta-

mente o fluxo absoluto no centro da linha espectral a um fator empirico de escala dado pela

fL(AXL)
fo(AXe)

estelar (F¢(AM¢)). Desta forma, evitamos a modelagem tedrica de efeitos complexos ndo ETL

razdo de fluxos observados ( ) que sao multiplicados pelo fluxo absoluto no continuo
presentes nos centros das linhas intensas, restando inferir apenas o fluxo absoluto no continuo
estelar.

O fator de escala dado pelos fluxos observados sera calculado através das integragcdes ne-
cessdrias para cada regido ou banda de interesse. Este procedimento deve ser feito com extremo
cuidado, pois a componente cromosférica serd obtida a partir desses cdlculos e, por isso, de-
dicaremos ainda neste capitulo a secdo 4.1.4 para uma melhor descri¢do dos procedimentos
necessarios.

Os fluxos absolutos na banda relativa ao continuo estelar foram calculados via modernos
modelos tedricos de atmosferas NMARCS (secdo 4.1.2) que descrevem tal grandeza como uma
funcado dos parametros atmosféricos como temperatura efetiva, metalicidade e gravidade super-
ficial como se segue: Fo (A, Tet, [Fe/H], log (g)).
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4.1.2 Modelos NMARCS

Utilizamos nesta parte do trabalho espectros teéricos NMARCS (Gustafsson et al. 2008), gentil-
mente calculados pelo Dr. Ignasi Ribas (IEEC-CSIC, Espanha). Os referidos espectros possuem
um poder resolutor constante (R = A/AX = 20000) ao longo de toda sua cobertura espectral
(900 A a 20000 A) compativel com nossos espectros de menor poder resolutor observados
(8340 A a 8750 A, R = A\/AX ~ 18000). A seguir, descreveremos algumas simplificacdes

necessarias para a construcao destes modelos tedricos.

* O equilibrio termodinamico local. Os elétrons, dtomos, ions, moléculas obedecem a leis
de equilibrio térmico, tendo suas populacdes descritas pelas equacdes de Saha e Boltzman
para varios niveis de excitacdo e ioniza¢do. Essa hipotese se aplica com maior sucesso na
distribui¢do de fluxo do continuo, pois o fluxo emergente se d4 a maiores profundidades
Opticas e onde hd maior densidade eletronica que favorece o equilibrio colisional. Essa
afirmacao pode ser reforcada pela figura 4.1, onde vemos que as maiores discrepancias
(5%) na regido do visivel e infravermelho proximo sdo para os centros de linhas inten-
sas (no caso o tripleto) formadas nas regides mais altas da atmosfera solar. Enquanto a
distribui¢ao de fluxos no continuo possui discrepancias visivelmente menores chegando a
1% ou menos. Nota-se ainda que as maiores discrepancias se situam nos menores compri-
mentos de onda, onde claramente, existe uma ma caracterizacao da funcao de distribui¢ao

de opacidades.

* Campos magnéticos desprezados. Outro processo fisico responsavel por essas dis-
crepancias nas linhas intensas sdo os campos magnéticos que sao desprezados nos mo-
delos NMARCS. Nas atmosferas, devido a decrescente predominincia da pressdao do
gds frente a magnética, a medida que se desloca para maiores altitudes, uma série de
fendmenos de origem nao radiativa (magnética) introduzem grande anisotropia no campo
de radiacdo e alteram o balancgo de energia através de fendmenos dissipativos (reconexoes
magnéticas, por exemplo) propagando ondas magnetohidrodinamicas tanto para maiores

quanto para menores altitudes e, por fim, aquecem o gds presente acima da fotosfera.

* A aproximacao plano-paralela. A aproximac¢do para uma atmosfera homogénea plano-
paralela estd sujeita a algumas restri¢des pois torna-se menos adequada a medida que se
estuda estrelas com gravidades superficiais menores, onde a razdo entre a extensdo da
atmosfera estelar e seu raio torna-se gradativamente maior. Essa restricdo ndo nos pre-
ocupa visto que, mesmo considerando a estrela de menor gravidade superficial de nossa
amostra, teremos discrepancias entre a distribuicao de temperatura dada pela aproximacgao
plano-paralela e a geometria esférica da ordem de 0,01% (Edvardsson 2008) e, 